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1. Orientierung am Sternhimmel

1.1. Die Himmelskugel - Koordinatensysteme

1.1.1. Sternbilder

Auf der Erde kénnen wir uns nach dem Verlauf von Gebirgen, Fliissen usw. leicht
orientieren und danach die Lage bestimmter Punkte beschreiben. Um auch ein
Zurechtfinden am Sternhimmel zu ermdglichen, sind schon in sehr alten Zeiten
einzelne Gruppen von Sternen zu Sternbildern zusammengefalt worden. Die Abgren-
zung dieser Sterngruppen und ihre bildhafte Deutung sind willkiirlich. Ein grofler
Teil der jetzt international festgelegten Sternbilder ist von den Astronomen des

7/1 Das Sternbild des GroBlen Biren nach 7/2 Das Sternbild des Groflen Biren mit
einer dlteren Sternkarte den neuen Grenzen

griechischen Altertums iibernommen worden. Die Einteilung des Himmels in Stern-
bilder hat vor allem den Vorteil, dal sie eine kurze Angabe iiber den ungefihren
Ort eines Objekts, zum Beispiel eines neuentdeckten Kometen, ermdglicht. Die
ganze Himmelskugel wird in 88 Sternbilder aufgeteilt (siehe Anhang). Auf alten
Sternkarten waren die Grenzen der Sternbilder kompliziert und nicht ganz einheit-
lich (Bild 7/1). Durch ein internationales Ubereinkommen wurden vereinfachte
Sternbildgrenzen genau festgelegt (Bild 7/2).

Schon im Altertum wullte man aus Beobachtungen, dafl die meisten Sterne ihre
Stellung in den Sternbildern beibehalten, aber wenige Sterne &hnlich wie dic
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Sonne und der Mond die Sternbilder eines Streifens um den Himmel durchwandern.
Die ,,feststehenden‘ Sterne werden Fixsterne genannt. Die ,,wandernden‘ Sterne
sind als Planeten bekannt. '

Die einzelnen Sterne erscheinen uns in sehr verschiedenen Helligkeiten.

Achten Sie bes Himmelsbeobachtungen besonders auf diese Helligkeitsunter-
schiede!

Wenn von Sternen 1. Gréfle, 2. GroBBe usw. gesprochen wird, soll damit ihre Hellig-
keit grob gekennzeichnet werden.

Fir wenige helle Fixsterne sind noch besondere Namen in Gebrauch, die hauptséchlich von den
Griechen und den Arabern iibernommen worden sind, wie zum Beispiel Sirius, Aldebaran usw.
Viele hellere Sterne werden mit einem griechischen Buchstaben und dem lateinischen Namen
des Sternbilds im 2. Fall bezeichnet. So ist zum
Beispiel Sirius = o Canis Maioris = « im GroBen
Hund (wértlich tibersetzt o« des Groflen Hundes)
oder Deneb = « Cygni = « im Schwan.

Die scheinbare tagliche Bewegung der Sonne
und des Mondes vom Aufgang im Ostteil
des Horizonts iiber den hdchsten Stand
im Siiden, der als obere Kulmination be-
zeichnet wird, zum Untergang im Westteil
des Horizonts ist jedem bekannt. Die ent-
sprechenden Bewegungen der Sterne lassen
sich leicht feststellen, wenn ein Beob-
achter, ohne seinen Platz zu dndern, die
scheinbare Bewegung von Sternen gegen
einefesteirdische Marke (z. B.einen Schorn-
stein oder eine Mauerkante; Bild 8/1) ver-

8/1 Die scheinbare Bewegung eines Sterns
von I nach 3 dndert seine Stellung zu einer
festen irdischen Marke (Schornstein) folgt.

Besonders eindrucksvoll sind die schein-

baren taglichen Bewegungen der Sterne zu erkennen durch photographische Auf-
nahmen von Sternspuren.

Fiir solche Aufnahmen wird ein Photoapparat fest aufgestellt. Um deutlich sichtbare, lang-
gestreckte Sternspuren zu erhalten, mull wenigstens eine halbe Stunde belichtet werden.
Die Aufnahmen miissen in einer Nacht ohne Mondschein ausgefiihrt werden. Bild 9/1 zeigt das
Aussehen einer Aufnahme von Sternspuren, bei der der Photoapparat auf den Nordpol des
Himmels gerichtet war und etwa 40 Minuten belichtet wurde. Es ist deutlich zu sehen, daB die
Lange der Kreishogen mit wachsendem Abstand vom Pol zunimmt.

Zeigen Sie, daf} sich wikrend der Aufnakme alle Sterne wm den gleichen Winkel
weiterbewegt haben!

Die taglichen Bewegungen werden als scheinbare Bewegungen bezeichnet, weil sie
durch die Rotation der Erde um ihre Achse hervorgerufen werden. Der Beobachter

8



9/1 Sternspuren um den
Himmelspol

wird bei dieser Rotation mitgefiihrt, wihrend wir von den Sternen vorliufig an-
nehmen wollen, daf} sie unbewegt in dulerst groffer Entfernung stehen (Bild 9/2).
Die Rotation der Erde bemerken wir nicht unmittelbar. Es gibt aber Beweise fiir
die Erdrotation, von denen hier zwei erwahnt werden sollen:

1. Aus der Physik ist bekannt, daB ein frei schwingendes Pendel seine Schwingungs-
ebene unverindert beibehilt. Nach Bild 9/3 wiirde sich unter einem solchen
Pendel, das iiber dem Pol angebracht wire, im Verlauf von 24 Stunden die Erd-
oberflache um volle 360° drehen, in einer Stunde also um 15°. Ein Beobachter,

Richtung zum Stern . .
9/2 Durch die Erdrotation gelangt der Beobachter von 1

iber 2 nach 3. Ein Stern, der im Zeitpunkt 7 dicht iiber
dem Osthorizont (O,) zu sehen ist, erreicht zur Zeit 2
seine grofite Hohe. Zur Zeit 3 steht er niedrig iiber dem
Westhorizont (W;).

9/3 Nachweis der Erdrotation durch Pen-
N \ delversuch (schematisch)

0; A%é\i | W, i
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der die Erde als ruhend betrachtet, hat allerdings den Eindruck, daf3 die Schwin-
gungsebene des Pendels sich dreht.

Der erste, der mit einem Pendelversuch o6ffentlich einen eindrucksvollen Beweis
fiir die Erdrotation erbrachte, war der franzosische Physiker Foucavrr. Der
Versuch wurde 1851 im Pantheon in Paris durchgefiihrt (die scheinbare Drehung
der Schwingungsebene in einer Stunde ist an einem Ort mit der geographischen
Breite ¢ gleich 15° sing).

Welches Ergebnis wiirde der Pendelversuch an einem Ort auf dem Aquator
bringen ?

2. Wenn ein aufmerksamer Beobachter lingere Zeit die Zahl der Sternschnuppen
und die Zeitpunkte ihres Aufleuchtens notiert, kann er feststellen, daf} die Haufig-
keit der Sternschnuppen von den Abendstunden nach den Morgenstunden zu-
nimmt. Die Meteore kommen annihernd gleichmafig aus allen Richtungen.
Auf einer unbewegten Erde wire die
Haufigkeit der Sternschnuppen an-
ndhernd konstant. Durch die Bahnbe-
wegung der Erde um die Sonne ist zu
unterscheiden zwischen der Vorderseite
und der Riickseite der Erde. Der Beob-
achter gelangt durch die Rotation im
Laufe der Nacht von der Riickseite der
Erde auf die Vorderseite (Bild 10/1).
Auf der Riickseite kénnen nur die Me-
teore einfallen und als Sternschnuppen
aufleuchten, deren Geschwindigkeit gro- / \\
Ber ist als die Bahngeschwindigkeit der

N/

Bahnbewegung

™~

Erde, so daBl sie die Erde einholen.
Auf die Vorderseite der Erde fallen da-
gegen alle Meteore, deren Bewegung
entgegen der Erdbewegung gerichtet
ist, und aullerdem langsame Meteore, die

10/1 Ein Erdort befindet sich am Abend
auf der Riickseite der Erde (4), am Morgen
auf der Vorderseite (). Die Bewegungs-
richtungen der Meteore sind anndhernd
gleichmiaBig verteilt.

von der Erde eingeholt werden. Auf der

Vorderseite (in den Morgenstunden) leuchten deshalb mehr Sternschnuppen
auf als auf der Riickseite (in den Abendstunden). Die regelmiBige Anderung der
Sternschnuppenhéaufigkeit beweist, dafl die Erde eine Bahnbewegung und eine
Rotation ausfiihrt.

1.1.2. Die Himmelskugel

Der sichtbare Teil des Taghimmels wie auch des Nachthimmels erscheint uns nicht
genau in der Form einer Halbkugel, sondern etwas abgeflacht. Auch haben wir
den Eindruck, dal3 der scheinbare Durchmesser des Mondes oder der Sonne in der
Nihe des Horizonts groBer ist als bei hoherem Stand. Genaue Winkelmessungen
zeigen, dall es sich nur um eine Téduschung handelt. Es ist deshalb zweckmaBig
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und auch berechtigt, wenn wir einfach ¥on der Himmelskugel sprechen. Die Himmels-
kugel ist.eine gedachte Kugelfldche, auf die sich die Gestirne vom Zentrum, dem
Standpunkt des Beobachters, aus projizieren.

Ihr Durchmesser kann beliebig angenommen werden; denn es kommt bei der
Messung von Gestirnsértern nur auf die Winkelabstdnde (und nicht auf Strecken-
lingen) an.

Fir einen Beobachter ohne besondere Hilfsmittel ist eine Richtung vor anderen
ausgezeichnet, nidmlich die Richtung nach dem Punkt senkrecht iiber ihm. Dieser
Punkt wird Zenit genannt. Ergéinzen wir die sichtbare Halbkugel zur vollen Himmels-
kugel (Bild 11/1), so haben wir dem Zenit gegeniiber den Nadir.

11/1 Himmelskugel mit Zenit (Z), Nadir (XN),
Horizont und einem Vertikalkreis

11/2 Natiirlicher Horizont
matischer Horizont --------

und mathe-

Unter den Ebenen, die durch den Standpunkt des Beobachters gelegt werden kénnen,
ist die Horizontebene, die senkrecht zur Richtung Zenit — Nadir liegt, als natiirliche
Grundebene gegeben. Diese Ebene schneidet die Himmelskugel in einem Grof-
kreis, dem mathematischen Horizont. Seine Punkte haben vom Zenit und vom Nadir
jeweils einen Winkelabstand von 90°.

Der natiirliche Horizont, die Linie, auf der die Auf- und Untergéinge der Sterne wirklich zu sehen
sind, ist im allgemeinen durch die Erdkriimmung sowie die Umrisse von Bergen, Gebduden
usw. merklich verschieden vom mathematischen Horizont (Bild 11/2). Wenn in der Astronomie
das Wort Horizont ohne zusétzliche Bezeichnung gebraucht wird, ist der mathematische
Horizont gemeint.

Kann der natiirliche Horizont eines Beobachters auch unter dem mathematischen
Horizont liegen ?

Alle Kreise, die den Zenit und den Nadir als Punkte enthalten, schneiden den Hori-
zont senkrecht. Sie werden Vertikalkreise genannt. Besonders wichtig ist der Verti-
kalkreis, der den Horizont in seinem Nordpunkt und in seinem Siidpunkt schneidet.

11



Er heiflt Meridian. Das Wort bedeutet Mittagslinie. Die Sonne geht ndmlich am
Mittag durch den Meridian.

Von den Methoden zur Bestimmung der Nord-Siid-Richtung sollen nur einige mit
einfachen Hilfsmitteln ausfithrbare erwiahnt werden:

1. Ein Kompaf zeigt die Nordrichtung ohne astronomische Beobachtung an. Die Milweisung
der Magnetnadel, das heilt der Winkel zwischen der geographischen Nordrichtung und der
Richtung der zum Magnetnordpol weisenden magnetischen Feldlinien, muf dabei aber beach-
tet werden.

12/1 Bestimmung der. Nord-Siid-
Richtung mit Hilfe einer Taschen-
uhr

12/2 Bestimmung der Nord-Siid-
Richtung mit einem Gnomon

P

2. Am Tage kann die ungefihre Siidrichtung mit Hilfe einer Taschenuhr oder Armbanduhr
bestimmt werden. Der Stundenzeiger ist auf die Sonne zu richten. Die Siidrichtung ist dann
gegeben durch die Winkelhalbierende zwischen der Richtung des Stundenzeigers und der
Richtung vom Mittelpunkt zur Ziffer 12 (Bild 12/1). Im Winter geniigt es, die Taschenuhr
einfach waagerecht zu halten, im Sommer ist es notwendig, die Genauigkeit dadurch zu
verbessern, daB8 die Uhr etwa der Neigung des Aquators entsprechend gehalten wird.

3. GroBere Genauigkeit kann aus Beobachtungen des Schattens eines senkrecht angebrachten
Stabes (eines Gnomons) erreicht werden. Auf einer waagerechten Ebene werden um den Ful}-
punkt des Stabes konzentrische Kreise gezeichnet. Auf diesen Kreisen werden am Vormittag
und am Nachmittag eines Tages die Punkte markiert, die vom Schatten der Stabspitze ge-
troffen werden (Bild 12/2). Zwischen den entsprechenden Punkten werden Sehnen gezeichnet
und halbiert. Die Gerade durch die Halbierungspunkte und den FuBpunkt des Stabes gibt
die Nord-Siid-Linie an.

12



1.1.3. Anleitung zum Gebrauch einer drehbaren Sternkarte

Fiir ein erstes Aufsuchen von Sternen ist es vorteilhaft, wenn der Himmel durch
Diammerung oder Mondschein nicht ganz dunkel ist. Dann sind nur wenige helle
Sterne zu sehen.

Das erste Zurechtfinden am Sternhimmel ist einfacher, wenn man schon weil3,
welches Gebiet des Himmels zum Zeitpunkt der Beobachtung sichtbar ist. Das ist
mit Hilfe einer drehbaren Stern-
karte leicht moglich. Eine dreh-
bare Sternkarte enthélt die hell-
sten am Dbetreffenden Beob-
achtungsortsichtbaren Fixsterne.
Durch eine Maske werden auf
der Karte die zu einem bestimm-
ten Zeitpunkt sichtbaren Sterne
freigegeben und die anderen, zu
diesem Zeitpunkt unsichtbaren
Sterne abgedeckt (Bild 13/1).

-Monats-und
Tageseinteilung

1a- 13/1 Drehbare Sternkarte (Schiiler-
scheibe sternkarte des DZL)

Bei einer anderen Ausfithrungsform der drehbaren Sternkarte sind die Sterne auf
einem durchsichtigen Deckblatt mit heller Farbe aufgedruckt; die Sterne, die zu
einem bestimmten Zeitpunkt sichtbar sind, heben sich von einem dunkel geténten
Untergrund deutlich ab.

Tag und Stunde der Beobachtung lassen sich nach einer Skala am Rande der
Karte einstellen. Sterne verschiedener Helligkeit sind auf der Karte durch ent-
sprechende Symbole gekennzeichnet.

Eine drehbare Sternkarte gilt streng nur fiir den Ort, fiir den sie berechnet ist. Man kann aber
zum Beispiel eine fiir Berlin konstruierte drehbare Sternkarte mit ausreichender Genauigkeit
im ganzen Gebiet der DDR verwenden.

Wer Sterne durch Vergleich mit einer Sternkarte am Himmel aufsuchen will, mufl
die Sternkarte zuerst richtig orientieren, das heit so halten, da die Himmels-
richtung, in der die Sterne beobachtet werden sollen, auf der Karte ,,unten‘‘ ist,
also zum Beobachter weist.

Es empfiehlt sich, mit der Orientierung am Nordhimmel zu beginnen, weil dort die
leicht erkennbaren Sternbilder des GroBen Béren (bekannter Teil: GroBler Wagen)
und der Cassiopeia (Aussehen wie M oder W) wihrend des ganzen Jahres zu sehen

13



sind (Zirkumpolarsternbilder; siehe Abschnitt 1.1.5.). Thre Stellung am Himmel
zu einer bestimmten Uhrzeit dndert sich im Laufe des Jahres (Bild 14/1).

Von einer bekannten Sterngruppe ausgehend kénnen weitere Sterne leichter gefunden
werden, wenn auf der Sternkarte und am Himmel eine Verbindung zwischen den

Cassiopeia o

Polarstern

—— e P o

14/1 GroBer Wagen, Polarstern
und Cassiopeia

Die Skizze zeigt die Stellung
fiir etwa 21® MEZ, wenn der
Name des Monats, in dem
beobachtet wird, am unteren
Rand steht (vgl. Bild 9/1).

[
GroBer Wagen
1

bekannten und den zu suchenden Sternen durch einfache Linien (Gerade, gleich-
miflig gekriitmmte Linien, Dreiecke usw.) gedacht wird.

Wenden Sie diese Methode bei den
Beobachtungen an!

[rrtiimer durch grob falsches Schéatzen der
Winkelabstinde zwischen Sternen lassen
sich vermeiden, wenn man sich einpragt,
dal} der scheinbare Durchmesser des Mon-
des rund !/,° betragt und unter welchen
Winkeln die Hand bei ausgestrecktem Arm
erscheint. Die in Bild 14/2 eingetragenen
Zahlenwerte gelten natiirlich nicht genau
fir alle Beobachter.

Bestimmen Sie nach Bild 14/2 Thre 14/2 Schitzung von Winkelabstinden am
,,personlichen Werte** durch wmehr- Himmel mit Hilfe der Hand bei ausgestreck-
malige Messung und Mittlung! tem Arm

14



1.1.4. Das Horizontsystem

Der genaue Ort eines Sterns an der Himmelskugel kann durch die Angabe von zwei
Winkelgroflen (Koordinaten) gekennzeichnet werden. In der Astronomie sind ver-
schiedene Koordinatensysteme in Gebrauch. Sie werden nach der jeweils gewahlten
Grundebene bezeichnet. Im Horizontsystem ist die Horizontebene diese Grund-
ebene. Als eine Koordinate wird die Hohe % iiber dem Horizont angegeben. Sie wird
auf einem Vertikalkreis gemessen von 0° im mathematischen Horizont bis 90° im
Zenit (bzw. —90° im Nadir).
In der Astronomie wird statt der Hohe & meist die Zenitdistanz z verwendet. Es ist
z2=90° —h. (1)
Als zweite Koordinate wird im Horizontsystem ein in der Horizontebene gemessener
Winkel, das Azimut a, angegeben. Der Nullpunkt und der Richtungssinn der Azi-
mutmessung sind durch Vereinbarung festgelegt. Wir zdhlen das Azimut ¢ vom
Stidpunkt des Horizonts iiber Westen, Norden, Osten von 0° bis 360°.1

Beobachter

15/1 Horizontsystem ,,von innen‘ 15/2 Horizontsystem ,,von auflen‘

Bild 15/1 zeigt dic Koordinaten Héhe und Azimut, wie sie einem Beobachter un-
mittelbar erscheinen. Haufig wird die Himmelskugel ,,von aullen‘ gezeichnet.
Bild 15/2 zeigt diese Darstellungsweise.

Beschreiben Sie, wie sich Hohe und Azimut der Sonne im Laufe eines Tages
andern!

! Im Satellitenbeobachtungsdienst und in der Geodisie wird das Azimut vom Nordpunkt aus iiber Ost ge-
zahlt. Diese Zihlweise findet auch in andere Wissenschaftsgebiete Eingang.
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Zur Messung der Koordinaten % (oder z)
und e wird ein MeBinstrument mit einer
vertikalen und einer horizontalen Dreh-
achse gebraucht. FEin solches MeB-
instrumentist z. B. der Theodolst (Bild 16/1).
Er wird fiir Vermessungsarbeiten auf der
Erde und fiir bestimmte astrenomische
Messungen verwendet. Zur Messung von
Azimutdifferenzen ist es nicht notwendig,
den Nullpunkt der horizontalen Kreis-
teilung auf den Siidpunkt des Horizonts
zu richten.

Unter Umsténden wird nur eine der Koordinaten
gebraucht. Zur Angabe des Aufgangspunkts oder
des Untergangspunikts eines Sterns ist nur das
Azimut notig. Fiir den Durchgang durch den’
Meridian ist nur die Kenntnis der Hohe wichtig.
Gelegentlich werden auch negative Héhen, also
Tiefen unter dem Horizont (oder Zenitdistanzen
2> 90°), gebraucht. Vor Sonnenaufgang und
nach Sonnenuntergang beobachten wir die
Déimmerung. Sie wird als ,,btirgerliche Dam-
merung®“ bezeichnet, wenn die Tiefe der
16/1 Theodolit Sonne unter dem Horizont héchstens 6° ist

(0° > hg = —6°). Die ,,astronomische Dimme-
rung‘ dauert wesentlich linger, ndmlich bis zu einer Tiefe der Sonne unter dem Horizont von
18°. Erst bei diesem Stand der Sonne ist der Himmel so dunkel, daB in der Niahe des Zenits
die schwichsten Sterne zu sehen sind.

Das Horizontsystem findet bei einer Reihe wissenschaftlicher Arbeiten, wie zum
Beispiel in der Geophysik, der Geodésie und bei der Bahnvermessung kiinstlicher
Erdsatelliten, Anwendung. Es kann aber nicht als cinziges astronomisches Koor-
dinatensystem verwendet werden, denn es hat einen bedeutenden Nachteil: Beide
Koordinaten dndern sich in Abhingigkeit von der Tageszeit. Fiir die Aufstellung
eines Sternkatalogs zum Beispiel mufl nach Koordinaten gesucht werden, die frei
von diesem Nachteil sind.

1.1.5. Das ruhende Aquatorsystem

Da die scheinbaren téiglichen Bewegungen der Sterne durch die Rotation der Erde
hervorgerufen werden, ist es zweckmdifig, ein Koordinatensystem so zu wéhlen,
daf die Richtung der Rotationsachse der Erde die gleiche Bedeutung bekommt wie
die Richtung Zenit — Nadir im Horizontsystem. Dem Zenit entspricht jetzt der
Himmelspol. Die Hauptebene dieses Koordinatensystems ist die Aquatorebene, des-
halb heiBt es Aquatorsystem. Die Kreise durch den Pol, die den Aquator senkrecht
schneiden, werden Stundenkreise genannt.
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Als eine Koordinate wird der Abstand vom Aquator angegeben. Er wird auf einem
Stundenkreis gemessen, und zwar von 0° im Aquator bis --90° im Nordpol und
—90° im Sidpol des Himmels. Diese Koordinate ist die Deklination & (Bild 17/1).
Sie verdndert sich bei Fixsternen so langsam, dal sie fiir einige Jahre als konstant
betrachtet werden kann, wenn keine hohe Genauigkeit gefordert wird.

Als zweite Koordinate wird der Winkel zwischen dem vom Pol aus siidlichen Teil
des Meridians und dem Stundenkreis durch den Stern gewahlt. Dieser Winkel
wird Stundenwinkel T genannt. Er wird auf dem Aquator vom Meridian als Null-
punkt iitber Westen, Norden, Osten bis wieder nach Siiden gemessen (Bild 17/1).

17/1 Ruhendes Aquator-
system

Entsprechend der scheinbaren tédglichen Bewegung wird der Stundenwinkel im
allgemeinen in Zeitmall angegeben. Beim Durchgang durch den Meridian in der
oberen Kulmination hat ein Stern den Stundenwinkel 7 = 0", eine Stunde spiter
ist T = 1" usw. Ein Stern mit 7 = 22" wird nach zwei Stunden die obere Kulmi-
nation erreichen. ,

Der Stundenwinkel 7 kann auch als Winkel am Pol zwischen Meridian und Stunden-
kreis aufgefalit werden.

Das System mit den Koordinaten § und v wird als ruhendes Aquatorsystem bezeich-
net, weil der fiir einen Beobachter ruhende Meridian den Ausgangspunkt der Stunden-
winkelzahlung bildet.

Vergleichen Sie die Koordinaten 8 und T mit den entsprechenden Koordinaten
tm Horizontsystem!

Die meisten Fernrohre in Sternwarten sind parallaktisch montiert. Sie kénnen um eine Stunden-
achse bewegt werden, die parallel zur Erdachse gerichtet ist, und um eine Deklinationsachse,
die auf der Stundenachse senkrecht steht (Bilder 18/1 und 18/2). Ein parallaktisch montiertes
Fernrohr kann auf jeden Punkt des Himmels gerichtet werden. Dazu dienen Teilkreise (Kreise,
die Teilstriche tragen), an denen direkt die Koordinaten d und t eingestellt werden kdonnen.
Ein genau auf die Erdrotation abgestimmter Antrieb dreht das Fernrohr so um die Stundenachse,
daB es der scheinbaren tdglichen Bewegung der Sterne folgt.
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18/1 GroBler Refraktor der Sternwarte 18/2 Spiegelteleskop des Karl-Schwarz:

Potsdam-Babelsberg mit parallaktischer schild-Observatoriums Tautenburg bei Jena

Montierung mit parallaktischer Gabelmontierung. Der
Spiegel hat einen Durchmesser von 2 m.

Sterne in der Nihe des Himmelspols, die bei der scheinbaren tdglichen Bewegung
nie unter dem Horizont verschwinden, werden Zirkumpolarsterne genannt. Es 1at
sich leicht feststellen (Bild 19/1 und 19/2), bei welcher Deklination der Bereich
der Zirkumpolarsterne anfingt. Der Abstand vom Pol darf nicht gréBer sein als
die Hohe des Pols iiber dem Horizont. Die Polhéhe ist aber gleich der geographi-
schen Breite ¢ des Beobachtungsortes (Bild 19/3; die Pfeile weisen zum Himmelspol).

Wie grof ist der Bereich der Zirkumpolarsterne a) am Pol, b) am Aquator?
Welche allgemeine Beziehung gilt fiir die’ Deklination der Zirkumpolarsterne ?

Bei den Zirkumpolarsternen sind beide Durchgéinge durch den Meridian beobachtbar,
Bei diesen Durchgéngen wird die grofite und die kleinste Hohe erreicht. Wir unter-
scheiden diese Meridiandurchgéinge deshalb als obere und untere Kulmination.
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19/1 Meridianschnitt fiir eine niedere Breite
(Gebiet der Zirkumpolarsterne schraffiert)

19/2 Meridianschnitt fiir eine hohe Breite
(Gebiet der Zirkumpolarsterne schraffiert) 19/3 Polhohe und geographische Breite

Die Sterne, die auf- und untergehen, die also unter dem Horizont durch ihre untere Kulmi-
nation gehen, werden Zeitsterne genannt, wenn sie von den Zirkumpolarsternen unterschieden
werden sollen.

Das ruhende Aquatorsystem ist fiir die Koordinatenangabe in Sternkatalogen un-
geeignet, weil der Stundenwinkel in Abhingigkeit von der Tageszeit verdnderlich
ist.

1.1.6. Das rotierende Aquatorsystem

Fiir die Zahlung der geographischen Lingen muBte ein Meridian durch internatio-
nale Vereinbarung als Nullmeridian angenommen werden. Es ist der Meridian,
der durch die Mitte eines bestimmten Instruments der damaligen Sternwarte von
Greenwich verlduft. Dieser Meridian nimmt natiirlich an der Erdrotation teil.
Am Himmel 148t sich cine Koordinate definieren, die der geographischen Linge
entspricht, wenn der Nullpunkt der Zahlung an der scheinbaren téiglichen Bewegung
teilnimmt. Es war naheliegend, einen natiirlich ausgezeichneten Nullpunkt zu
wihlen. So wurde der Stundenkreis durch den Punkt des Himmelsidquators genom-
men, in dem die Sonne zum Zeitpunkt der Friihlings-Tagundnachtgleiche steht.
Dicser Punkt wird Friklingspunkt genannt und mit dem Zeichen 'V angegeben
(Bild 20/1). Die der geographischen Linge entsprechende Koordinate wird Rekt-
aszension o genannt. Sie wird auf dem Aquator vom Friihlingspunkt aus entgegen
der scheinbaren tédglichen Drehung in Zeitmall gemessen.
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Das Koordinatensystem mit Rektaszension o und Deklination 6 wird das rotierende
Aquatorsystem genannt. Es ist zur Angabe von Sternértern in Sternkatalogen
geeignet.

Zum Ubergang vom rotierenden auf das ruhende Aquatorsystem wird der Begriff
Sternzeit gebraucht. Die Sternzeit ® wird definiert als der Stundenwinkel des
Friihlingspunktes. Die Rektaszension eines Sterns gibt das Zeitintervall zwischen
der Kulmination des Friihlingspunktes
(© = 0") und der Kulmination des Sterns
an. Allgemein ist: Stundenwinkel = Stern-
zeit — Rektaszension:

T=0 —o. (2)

Falls ® < & ist, sind zum Minuenden
24 Stunden zu addieren.

In den Sternwarten gibt es Uhren, die nach
Sternzeit gehen. Die Stundenwinkel lassen sich
also leicht berechnen, wenn sie zum Beispiel
zum Einstellen eines parallaktisch ‘montierten
Fernrohrs gebraucht werden.

P

20/1 Rotierendes Aquatorsystem Fir viele Aufgaben muf von den in

Sternkatalogen enthaltenen Koordinaten o
und & auf das Horizontsystem umgerechnet werden. Dabei bildet der Ubergang
auf das ruhende Aquatorsystem nach Gleichung (2) ein Zwischenglied. Die Héhe %
(oder die Zenitdistanz z) kann zu den Koordinaten 7 und 6 ohne Rechnung aus
dem als Bild 21/1 gegebenen Nomogramm entnommen werden.

Das zugehorige Azimut 1Bt sich berechnen aus der Formel

. cosdsint cosdsint
sing=-——=| ———
cosh sinz

3)

Ermitteln Ste mit Benutzung von Bild 211 und Gleichung (3) die Héohe b und
das Azimut a des Sterns Beteigeuze (o = 576300, § = -7°24) fiir die Stern-
zeiten @ = I", @ = 6" und O = §a3gminy

Wenn cine grobe Angabe von Hohe und Azimut geniigt, kann die drehbare Sternkarte fiir die
Koordinatenumwandlung verwendet werden. Dazu mul} sie auf die Zeit eingestellt werden, die
fiir die Aufgabe benotigt wird. Die Sterne sind in der Sternkarte nach ihren Koordinaten o
und 4 eingetragen. Die Maske gibt die Lage des mathematischen Horizonts an. Die Hoéhe
kann als Abstand vom Horizont zunédchst in Zentimetern gemessen werden. Die Umwandlung
in das Winkelmaf ist leicht durchzufiihren, weil der Abstand Horizont — Zenit dem Winkel 90°
entspricht. Das Azimut muf} entsprechend seiner Definition lings der Horizontlinie gemessen
werden.
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21/1 Nomogramm zur Ermittlung der Hohe oder der Zenitdistanz .

1.1.7. Zusammenfassung

Die Sternbilder sind wertvolle Hiltsmittel fiir die Orientierung am Sternhimmel und
fiir iiberschligige Angaben iiber den ungefihren Ort eines Objekts am Himmel. Fiir
viele Zwecke, zum Beispiel fiir das Zeichnen genauer Sternkarten, miissen die Stern-
érter durch Zahlenangaben genau erfat werden. Dazu braucht man die astrono-
mischen Koordinatensysteme. Jedes Koordinatensystem hat spezielle Vorteile und
Nachteile, deshalb ist die Verwendung mehrerer Systeme notwendig.
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Im Horizontsystem ist die Horizontebene Grundebene. Die erste Koordinate in diesem
System ist die Hohe h, sie wird auf dem Vertikalkreis des Gestirns vom Horizont aus
(h = 0°) zum Zenit (h = 90°) bzw. zum Nadir (h = —90°) gemessen. Die zweite
Koordinate ist das Azimut a, es wird als Winkel zwischen dem Meridian und dem
Vertikalkreis des Gestirns von Siid (a = 0°) iiber West (a = 90°) gemessen (siehe
aber FuBnote auf Seite 15).

Im ruhenden Aquatorsystem ist die Aquatorebene Grundebene. Die erste Koordinate
in diesem System ist die Deklination d, sie wird auf einem Stundenkreis vom Aquator
aus (d = 0°) zam Himmelsnordpol (d = 90°) bzw. zum Himmelssiidpol (d = —90°)
gemessen. Die zweite Koordinate ist der Stundenwinkel T, er wird als Winkel zwischen
dem Meridian und dem Stundenkreis des Gestirns von dessen oberer Kulmination
(t = 0%) aus im Sinne der scheinbaren tiglichen Drehung der Himmelskugel ge-
messen.

Im rotierenden Aquatorsystem ist gleichfalls die Aquatorebene Grundebene. Die erste
Koordinate in diesem System ist wie im ruhenden Aquatorsystem die Deklination d.
Die zweite Koordinate ist die Rektaszension a, sie wird als Winkel zwischen dem
(scheinbar rotierenden) Stundenkreis des Friihlingspunktes (¢ = 0*) und dem Stunden-
kreis des Gestirns entgegen der scheinbaren téiglichen Drehung der Himmelskugel
gemessen.

1.1.8. Fragen und Aufgaben

. 1. Weshalb enthalten Sternkarten, die fiir lange Zeit giiltig sein sollen, nur Fixsterne und
keine Planeten?

2. Geben Sie Vorteile und Nachteile der verschiedenen Koordinatensysteme an (Horizont-
system, ruhendes und rotierendes Aquatorsystem)!

3. Beschreiben Sie den Verlauf der scheinbaren téglichen Bewegungen der Sterne fiir einen
Beobachter in niederer geographischer Breite und fiir einen Beobachter in hoher geo-
graphischer Breite! Achten Sie dabei auch auf die verschiedenen Schnelligkeiten der
Anderung von Azimut und Hohe!

4. Fiir welche Koordinaten ist der Nullpunkt der Zdhlung natiirlich gegeben und fiir welche
Kdbrdinaten muBte der Nullpunkt durch Vereinbarung festgelegt werden?

1.2. Scheinbare und wahre Bewegungen im Sonnensystem

1.2.1. Die scheinbare tiigliche Bewegung der Sonne

Die scheinbare tédgliche Bewegung der Sonne kann ohne Gefahr fiir das Auge durch
Messung des Schattens eines senkrechten Stabes (Gnomon) beobachtet werden.
Schon in sehr alten Zeiten wurden die Anderungen der Linge und der Richtung
des Schattens zur Zeitmessung verwendet. Heute brauchen wir in der Praxis viel
genauere Zeitangaben, aber eine Tageseinteilung, die sich mdglichst eng an die
scheinbare tdgliche Bewegung der Sonne anschlieBt, ist zweckmiBig geblieben.

Wir definieren dieSonnenzeit als denStundenwinkel der Sonne plus12h. Diese 12Stun-
den miissen wir addieren, weil der Tag nicht am Mittag beginnt, sondern zur Mitter-
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nacht. Das Zeitmal} ist so eindeutig mit der scheinbaren tédglichen Bewegung der
Sonne verbunden. Wir nennen diese Zeit die wahre Sonnenzeit. )

Die scheinbare Bewegung der Sonne hat UngleichmiBigkeiten, deren Ursachen
spater erklirt werden. Damit ist die wahre Sonnenzeit ein ungleichméiBiges Zeit-
maf}. Um diesen Nachteil zu vermeiden und trotzdem die Zeitmessung moéglichst
eng an die scheinbare Bewegung der Sonne anzuschliefen, nimmt man eine ,,mittlere*
Sonne an, die mit gleichbleibender Geschwindigkeit im Aquator umlaufen soll,
und zwar so, dall sie sich moglichst wenig von der wahren Sonne entfernt. Die
mittlere Somnenzeit ist nach der oben gegebenen Definition der Stundenwinkel der
mittleren Sonne + 12 h.

Die Umrechnung von wahrer Sonnenzeit (w.Z.) auf mittlere Sonnenzeit (m.Z.)
oder umgekehrt 1Bt sich sofort durch-

fithren, wenn die sogenannte Zettgleichung

(Zg!l.) bekannt ist : Zeitgleichung = wahre

Zeit — mittlere Zeit:

Zgl. =w.Z. —m. Z. (4)
M M

a b

23/1 Wahrer und mittlerer Mittag

a) wahrer Mittag, b) mittlerer Mittag

(Ende Oktober); M Meridian, O wahre 23/2 Aquatorialsonnenuhr
Sonne, @ mittlere Sonne

Je nach dem Vorzeichen der Zeitgleichung
kann die wahre Sonne oder die mittlere

Sonne zuerst durch den Meridian ‘gehen T 2
(Bild 23/1). = / “[/ =3

Die Zeitgleichung ist in astronomischen
Jahrbiichern fiir jeden Tag des Jahres
angegeben.

—
=

:’3’/ /5 [ a>\‘ S
Sonnenuhren zeigen die wahre Sonnenzeit an. Ihr
Schattenstab ist parallel zur Erdachse orientiert. 23/3 Horizontalsonnenuhr
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24/1 Zeitzonen auf der Nordhalbkugel

Das Zifferblattder Aquatorialsonnen-
whr (Bild 23/2) ist ein Kreisring um
den Schattenstab als Mitte; die
Stundenteilung ist gleichmii3ig. Die
Horizontalsonnenuhr hat ein horizon-
tales Zifferklatt mit ungleichmilliger
Teilung (Bild 23/3). An Hiuser-
winden, die ungefihr oder genau
in Ost-West-Richtung verlaufen, fin-
det man gelegentlich Vertikalsonnen-
uhren.

Die Sonne geht nur an Orten,
die auf dem gleichen Liangen-
kreis liegen, gleichzeitig durch
den Meridian. Allgemein erfolgt
der Meridiandurchgang um so
frither, je weiter ein Ort nach
Osten liegt. Den 24 Stunden
eines Tages entsprechen die 360°
der Langenteilung.

Das gibt 1 Stunde Zeitdifferenz auf 15° Langenunterschied. Die Zeit, die direkt
fiir einen Beobachtungsort gilt, nennen wir Ortszeil.

24/2  Zeitzonen
in Europa, Asien
und Afrika

24




Verkehr und Nachrichtenwesen erfordern einheitliche Zeitangaben in einem gréBeren
Gebiet. Deshalb hat man die Erde in Zeitzonen aufgeteilt, deren Zentralmeridiane
je 15° Liangenunterschied haben, so dal der Zeitunterschied von einer Zone zur
nichsten gerade 1 Stunde betrigt. Fiir alle Orte in einer Zeitzone ist die Ortszeit
des Zentralmeridians als Zomenzeit giiltig. Unsere Zonenzeit ist die Mitteleuro-
péische Zeit (MEZ), der Zentralmeridian ist der Meridian mit einer dstlichen Liange
von 15°.

Wie liegt dieser Lingenkreis zum Gebiet der DDR?

Linder mit groBer Ausdehnung in Ost-West-Richtung, wie zum Beispiel die Sowjetunion,
haben mehrere Zeitzonen. Mit Riicksicht auf Liandergrenzen folgt die Begrenzung der Zeitzonen
nicht streng den Lingenkreisen (Bild 24/1 und 24/2).

25/1 Sterntag und Sonnentag

Fiir einen Beobachter in A4, steht nach einer  Stern
vollen Umdrehung der Erde, nach einem Stern-
tag, wieder der gleiche Stern im Meridian wie
in 4. Die Erde hat sich wihrend dieser Zeit
aber auf ihrer Bahn um die Sonne weiterbewegt.
Ein Beobachter, der in B, den Meridiandurch-
gang der Sonne festgestellt hatte, ist nach einem
Sterntag in B, angelangt. Dort sieht er die Sonne
noch vor dem Meridian. Die Erde muf} sich noch
etwas weiterdrehen, ehe der Beobachter in B,
den Meridiandurchgang der Sonne wahrnehmen
kann.

Sonne

Stern G e — ————

Die Ortszeit fiir die Linge 4 = 0° (Greenwich), die gleichzeitig Westeuropéische
Zeit (WEZ) ist, wird auch als Weltzeit (WZ) bezeichnet. Bei dem Entnehmen von

Zahlenangaben aus astronomischen Jahrbiichern ist zu beachten, daf 0" WZ = 1P
MEZ ist.

* Wer téglich vom gleichen Standpunkt aus den Vorbeigang eines bestimmten Sterns
an einer irdischen Marke (Bild 8/1) beobachtet und dabei eine nach MEZ gehende
Uhr abliest, bemerkt eine Verfrithung der Vorbeiginge um knapp 4 Minuten von
einem Tag zum néichsten.

Priifen Ste das durch Beobachtungen nach!

Ein Sterntag ist also rund 4 Minuten kiirzer als ein Sonnentag. Dieser Unterschied
ist anhand des Bildes 25/1 leicht zu erklaren.
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1.2.2. Der scheinbare jihrliche Umlauf der Sonne

Zur Zeit der Friihlings-Tagundnachtgleiche steht die Sonne im Aquator. Sie geht
im Ostpunkt des Horizonts auf und im Westpunkt unter. Danach riicken die Auf-
und Untergangspunkte nach Norden hin bis zur Sommersonnenwende. Die Dekli-
nation der Sonne betrigt zu dieser Zeit +23!/,°. Sie nimmt dann ab, bis zur
Wintersonnenwende der siidlichste Punkt der scheinbaren jahrlichen Sonnenbahn
mit der Deklination —23!/,° erreicht wird. Die gleichzeitige Anderung der Rektaszen-
sion der Sonne wiahrend eines-Jahres 14t sich dadurch feststellen, dal man beob-
achtet, welche Sterne um Mitternacht, also im Zeitpunkt der unteren Kulmination
der Sonne, durch den Meridian gehen.

+30

0° F Aguator H
s : F
& K {
B Y W EKlig=
~30° :
24" 78" 72" 6" « o

+20°

00

00

=20°

26/2 Der Tierkreis

Die scheinbare Jahresbahn der Sonne ist ein KugelgroBkreis, die Ekliptik. Thre
Neigung gegen den Aquator (23!/,°) heiBt Schiefe der Ekliptik (Bild 26/1). Die
Sternbilder lings der Ekliptik tragen zum groBen Teil Tiernamen, deshalb be-
zeichnet man sie gemeinsam als Terkreis (Bild 26/2).

Suchen Sie auf der Sternkarte die Sternbilder des Tierkreises auf und pragen
Ste sich ihre Rethenfolge ein! Achten Sie darauf, welche Tierkreisbilder nord-
lich und welche siidlich vom Aquator stehen!

Der Friiklingspunkt V" ist der Schnittpunkt von Ekliptik und Aquator, in dem die
Sonne zum Zeitpunkt der Friihlings-Tagundnachtgleiche steht.

26



Die scheinbare Jahresbahn der Sonne ist ein Abbild der wahren Bewegung der Erde
um die Sonne (Bild 27/1). Der Kreis, in dem die Ebene der Erdbahn die Himmels-

kugel schneidet, ist die Ekliptik.

Jetzt 148t sich die Anderung der Zeitgleichung im Laufe eines Jahres erkliren. Die
Sonnenzeit ist definiert durch den auf dem Aquator gemessenen Stundenwinkel

der Sonne. Die wahre Sonne durchlduft
aber die Ekliptik. Wenn eine gleich-
miBige Teilung der Ekliptik vom Pol
aus auf den Aquator projiziert wird,
ergibt sich dort eine ungleichmaBige
Teilung mit den gréBten Abschnitten
bei den Sonnenwenden und den klein-
sten Abschnitten beiden Tagundnacht-
gleichen.

mat

Veranschaulichen Sie sich das

etnem Sternglobus!

Da die mittlere Sonnenzeit gleichméiBig
bleibt, gibt das eine Doppelwelle der
Zeitgleichung im Laufe eines Jahres.
AuBerdem bewegt sich die Erde in
ihrer Bahn schneller in Sonnennéhe
(Winter der Nordhalbkugel) und lang-
samer in Sonnenferne. Zu der Doppel-

27/1 Erklirung der scheinbaren Bewegung der
Sonne aus der Bewegung der Erde

welle der Zeitgleichung ist deshalb noch eine einfache Welle zu addieren (Bild 27/2).
Bei einem rotierenden Kreisel, auf den eine Kraft senkrecht zur Rotationsachse

15"

0™

5™

217/2 Jahrliche Anderung der

Sonnenuhr geht vor

Zeitgleichung

— —— EinfluB der Schiefe
der Ekliptik

—.—.— EinfluB der An-
derung der Bahn-
geschwindigkeit der
Erde

——— Verlauf der Zeit-

Sonnenuhr geht nach

gleichung =15"

1 1 1 1 1 L 1 1 L 1 !
Jan. Febr. Mdrz April Mai Juni Juli Aug. Sept. Okt. Nov. Dez.
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wirkt, zum Beispiel durch einen Stol}, erfolgt ein — im Verhéltnis zur Rotations-
geschwindigkeit langsamer — Umlauf der Rotationsachse auf einem Kegelmantel.
Dieser Umlauf wird in der Physik als Prdzessionsbewegung bezeichnet. Auch fiir
die rotierende Erdc gilt dieses physikalische Gesetz. Im Bild 28/1 ist ein kleines

Stiick der Ekliptik dargestellt; es wird von

£ /?r _________ T‘ der Sonne in Richtung des Pfeils durch-
\F ! & wandert. Wahrend cines Jahres verschiebt
E s ‘ & sich die Rotationsachse der Erde infolge

der Prizession, und dadurch verlagertsich
I~ A, der Aquator von A4, nach A,; der Friih-
x J\E lingspunkt legt dabei den Weg von VY

nach V', zuriick. Die jahrliche Verschiebung
28/1 Anderung der Koordinaten eines Sterns  des Friihlingspunktes infolge der Prizession

durch die Prizession betrdgt etwa 50",
E Ekliptik, A Aquator

Die Verschiebung des Friihlingspunktes bewirkt

eine langsame Anderung der Deklination und
der Rektaszension der Sterne. Das mufl bei Messungen gréBerer Genauigkeit stets beriicksich-
tigt werden, zumal sich fiir lingere Zeiten betrichtliche Verinderungen ergeben.

Bei der Erde wird die Prézession durch die Anziehung des Mondes und der Sonne
auf den Aquatorwulst der Erde verursacht (Bild 28/2).

Durch die Prézessionsbewe-
gung der Erdachse beschreibt
der Himmelspoleine Kreisbahn
mit einem Radius von 23!/,°
um den Pol der Ekliptik
(Bild 29/1). Ein Umlauf auf
dieser Bahn dauertrund 26 000
Jahre. Man nennt diese Periode
ein Platonisches Weltjahr.
Nur in kleineren Teilen dieser
Periode liegt der Pol so nahe
bei einem hellen Stern, dal}
dieser die Bezeichnung Polar-
stern verdient. In12000Jahren
wird die Wega im Sternbild
der Leier Polarstern sein.
Der Friihlingspunkt wandert
wahrend eines Platonischen
Weltjahrs einmal durch alle Sternbilder des Tierkreises. Nach einem halben Um-
lauf werden also viele Sternbilder, die fiir uns jetzt Wintersternbilder sind, am
Sommerhimmel zu sehen sein.

28/2 Entstehung der Prizession (schematisch)
Der Aquatorwulst der Erde ist stark iibertrieben gezeichnet.

Verdeutlichen Sie sich die langsamen Anderungen im Anblick des Sternhimmels
durch die Prizession mit einem Sternglobus oder mit einer Sternkarte!
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Die Richtung der Rotationsachse
der Erde wird in geringerem Malle
becinflut durch Gravitations-
wirkungen mit kiirzeren Perioden,
unter denen die Periode der Ver-
lagerung der Bahnebene des Mon-
des gegen die Ekliptik besonders
wichtig ist. Sie fithren dazu, dal}
der Pol auf seiner Bahn um den Pol
der Ikliptik von einem Kreis etwas
nach beiden Seiten abweicht.
Diese kleinen Schwankungen mit
Perioden von weniger als 19 Jah-
ren werden zusammengefalt unter
der Bezeichnung Nutation.

Die Zeit zwischen zwei auf-
cinanderfolgenden Durchgén-
gen der Sonne durch einen
festen Punktder Himmelskugel
(z. B. Punkt F in Bild 28/1)
wird siderisches Jahr genannt.
Zwischen zwei aufeinander-
folgenden Durchgingen der
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29/1 Bahn des Himmelspols um den Pol der Ekliptik
infolge der Prizession

Sonne durch den Frithlingspunkt vergeht ein iropisches Jahr. Infolge der Prazession
ist das tropische Jahr um rund 20 Minuten kiirzer als das siderische Jahr.

Die Kalenderrechnung mull sich méglichst eng an das tropische Jahr anschliefen, damit der
Ablauf der Jahreszeiten sich nicht im Kalender verschiebt. Die Linge des tropischen Jahres

betrigt auf Sekunden abgerundet 365d 5h 48 min
46 s, also knapp 365!/, Tage. Der auftretende
Tagesbruchteil erschwert die Kalenderrechnung.
Im julianischen Kalender wurde das Jahr
zu genau 365!/, Tagen angenommen. Jedes
4. Jahr war ein Schaltjahr zu 366 Tagen. Der
dabei begangene Fehler summierte sich im Laufe
der Zeit zu mehreren Tagen. Deshalb wurde bei
der gregorianischen Kalenderreform im Jahre
1582 festgesetzt, dafl volle Jahrhunderte nur
dann Schaltjahre sein sollten, wenn die Jahres-
zahl durch 400 ohne Rest teilbar ist.

29/2 Scheinbare Mondbahn und Ekliptik
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1.2.3. Die scheinbare Bewegung des Mondes

Die Mondbahn ist gegen die Ekliptik um etwa 5° geneigt. Das 148t sich leicht durch
Eintragen der im Laufe eines Monats beobachteten Mondorter in eine Sternkarte
zeigen. Die Schnittpunkte der Mondbahn mit der Ekliptik werden Anoten genannt
(Bild 29/2).

Die Ebene der Mondbahn verlagert sich gegen die Ekliptikebene. Die Knoten durch-
laufen dabei die Ekliptik einmal in 18,6 Jahren.

Uberlegen Sie, bei welcher Lage der Knoten die Deklinationsinderungen des
Mondes tm Laufe eines Monats am grofiten und ber welcher Lage sie am ge-
ringsten sind!

Die Deklination des Mondes und damit auch seine Kulminationshéhe éndert sich wihrend eines
Monats um mindestens 2(23!/,° — 5°) = 37° und héchstens um 2(23'/,° + 5°) = 57°. Die
Awufgangs- und die Untergangspunkteverschieben sich bei Zunahme der Deklination nach Norden,
bei Abnahme der Deklination nach Siiden. Die Aufgangs- und die Unicrgangszciten des Mondes
verspiten sich s Mittel um rund 50 Minuten tédglich. Bei Zunahme der Deklination verspiten
sich die Aufginge weniger, die Untergéinge mehr. Bei Abnahme der Deklination ist es um-
gekehrt.

1.2.4. Die scheinbare Bewegung der Planeten

Die Bahnen der meisten Planeten sind nur wenig gegen die Ekliptik geneigt. Wir
beobachten deshalb die Planeten in den Sternbildern des Tierkreises. Bild 30/1
zeigt ein Stiick einer Planetenbahn am Fixsternhimmel.

-1#28°
¢ e & {+26°
A ER—
- %~ Eiptik . o | i 30/1 Scheinbare Bahn des
: ; .7' . = ;. H : Planeten Mars

Der Planet bewegt sich, wie der Pfeil angibt, anfangs rechtliufig. Dabei nimmt seine
Rektaszension zu bis P;. Dort kommt der Planet zum scheinbaren Stillstand. Er
wird dann rickldufig bis zum zweiten scheinbaren Stillstand in P, und bewegt
sich von da an wieder rechtliufig.

Die scheinbare Bewegung eines Planeten in bezug auf die Sonne ist fiir ¢nnere und
dufere Planeten verschieden. Die inneren Planeten (Merkur und Venus) haben
kleinere wahre Bahnen als die Erde; Planeten mit groBeren Bahnen als die Erd-
bahn (Mars bis Pluto) werden duBlere Planeten genannt.

In Bild 31/1 sind besondere Stellungen zweier Planeten in bezug auf die Sonne ein-
getragen. Ein innerer Planet kann in gleicher Richtung stehen wie die Sonne, wenn
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er sich zwischen Sonne und Erde oder auch jenseits der Sonne befindet. Wir unter-
scheiden diese beiden Stellungen als untere und obere Konjunktion. Er kann sich
nur bis zu einem groBten Winkelabstand, einer gréten Elongation, von der Sonne
entfernen. Fiir einen &ulleren Planeten
gibt es nur etzne Konjunktion. Er kann aber
auch der Sonne gegeniiberstehen; diese
Stellung wird Opposition genannt.

Uberlegen Sie fiir die in Bild 31/1 an-
gegebenen Stellungen, ob und wann
(Abend, Mitternacht, Morgen) die
Planeten sichtbar sind!

1.2,5. Die Bedeutung der Astronomie fiir
die Praxis

Bei der Behandlung der Koordinaten-
systeme war gezeigt worden, daB die
Stellung eines Sterns nach Hohe und Azi-
mut von der Lage des Beobachtungsorts
und von der Zeit abhéngt. Dieser Zu-
sammenhang 140t sich zur Bestimmung
der geographischen Liange und Breite eines
Ortes aus Sternbeobachtungen und zu
astronomischen Zeitbestimmungen ausnutzen. Fiir eine Landesvermessung werden
zwar Dreiecksketten auf der Erdoberfliche gemessen, aber fiir mindestens einen
Ausgangspunkt miissen die geographischen Koordinaten durch astronomische
Ortsbestimmungen ermittelt werden. Auerdem mufl die Richtung des Dreiecks-
netzes durch AnschluBl an ein astronomisch bestimmtes Azimut festgelegt werden.
Die astronomische Ortsbestimmung wird auch gebraucht in der Navigation, und
zwar nicht nur fiir die Ozeaniiberquerung durch Schiffe, sondern auch fiir Lang-
streckenfliige. Dazu sind Verfahren ausgearbeitet worden, bei denen die Ergebnisse
rasch erhalten werden. .

Zu den Messungen dienen Sextanten, die so in der Hand gehalten werden, daf die
Schwankungen des Verkehrsmittels ausgeglichen werden (Bild 31/2).

Die durch Rundfunk ausgestrahlten Zeit-
zeichen werden von Uhren gesteuert, deren
Gang nach astronomischen Zeitbestim-
mungen stdndig kontrolliert wird. Bild 32/1
zeigt ein Instrument, das fiir die Beob-
achtung der genauen Zeit des Meridian-
durchgangs von Sternen verwendet wird
(Passage-Instrument).

Der Bau astronomischer Instrumente er-
fordert Hochstleistungen vor allem auf den

31/1 Wichtigste Stellungen eines inneren
und eines #duleren Planeten zur Sonne
(Konstellationen)

31/2 Spiegelsextant




32/1 Passage-Instrument

Gebieten der Optik und der Feinmechanik.
Die dabei gewonnenen Erfahrungen haben
seit langem zur Entwicklung dieser Gebiete
beigetragen. Die astronomischen Einrich-
tungen, die im VEB Carl Zeiss Jena ge-
fertigt werden, haben durch ihre hohe
Qualitdt Weltruf erlangt, sie werden in
viele Linder exportiert.

1.2.6. Anleitung fiir die
Himmelsbeebachtung

Schon Beobachtungen mit einfachsten
Mitteln helfen zum Verstidndnis der Vor-
ginge am Sternhimmel. Fiir die Messung
von Gestirnshéhen kann aus einem Winkel-
messer sehr leicht ein Pendelquadrant her-
gestellt werden (Bild 32/2). Bei der Beob-
achtung hélt ein Schiiler das Gerit so, dall
das zu beobachtende Gestirn genau in
Richtung der Kante steht. Ein zweiter

Schiiler liest die Gradteilung bei dem Lotfaden ab und dazu die Uhrzeit. Zur behelfs-
maéaBigen Messung von Winkelabstinden kann das Visieren iiber die Teilung eines
quer zur Blickrichtung gehaltenen Lineals benutzt werden (Bild 32/3).

|
32/2 BehelfsmiBiger Pendelquadrant

32/3 Lineal als Behelfsgerdt fiir angeniherte
Winkelmessungen
Der zu messende Winkel & ergibt sich aus

tanox = —(:—, wobei d die Entfernung der beiden

Visierpunkte auf dem Lineal und e die Ent-
fernung des Lineals vom Auge des Messenden
ist. Bei einer Entfernung e¢ = 57 cm und klei-
nen Winkeln ist die Entfernung der beiden
Visierpunkte d (in Zentimetern) zahlenmafig
etwa gleich dem Winkelabstand (in Graden).

Oft kann die Tatsache, dal3 der Mittelwert aus einer Reihe von Messungen im all-
gemeinen genauer als das Ergebnis einer Einzelmessung ist, zur Steigerung der

Genauigkeit ausgenutzt werden.
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Ein Fernrokr hat die Vorteile der Licht-
stdrke (Erkennen schwicherer Objekte)
und der VergroBlerung (Trennung von
Bildeinzelheiten). Schon mit kleinen Fern-
rohren sind viel mehr Sterne zu sehen als
mit blofem Auge. Fiir manche Schiiler-
beobachtungen ist ein Schulfernrohr er-
wiinscht; ein kleineres Fernrohr, etwa
ein Feldstecher, geniigt aber auch.

Beobachtungsaufgaben:

1.

10.
11.
12.

. Beobachtungen der scheinbaren tag-

Aufsuchen von Sternbildern nach der
Sternkarte

lichen Bewegung

a) nach Bild 8/1,b) durch Aufnahmen
wie Bild 9/1

3. Bestimmung der Meridianrichtung
a) am Tage nach Bild 12/1 und

12/2, 33/l Fernrohr mit Projektionsschirm filr
b) am Abend mit Aufsuchen des Polar-  Sonnenbeobachtungen

sterns

wd

. Messung von Sternhéhen mit dem Pendelquadranten (Bild 32/2)
. Messung von Winkelabstdnden nach Bild 32/3

. Eintragung der augenblicklichen Orter des Mondes und heller Planeten in eine

Sternkarte

. Beobachtung und Zeichnung von Sonnenflecken nach der Projektionsmethode

(Bild 33/1)

. Beobachtung der Mondoberfliche mit einem Fernrohr
. Ordnen der helleren Sterne eines Sternbilds nach der Helligkeit (Schitzung

der beobachteten Helligkeitsunterschiede)

Beobachtung von Doppelsternen mit einem Fernrohr

Beobachtung eines Sternhaufens mit einem Fernrohr

Eintragung des beobachteten Verlaufs der Milchstrafle in eine Sternkarte

1.2.7. Zusammenfassung

Die scheinbare tiigliche Bewegung der Sonne, eine Folge der Erdrotation, ist die
Grundlage der Tageseinteilung; durch sie ist die wahre Sonnenzeit definiert. Da die
scheinbare tigliche Sonnenbewegung nicht gleichformig ablduft, wird bei der Zeit-
messung von einer angenommenen gleichformig bewegten ,,mittleren* Sonne aus-
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gegangen (mittlere Sonnenzeit). Die Differenz zwischen der wahren Sonnenzeit und
der mittleren Sonnenzeit ist durch die Zeitgleichung gegeben.

Verkehr und Nachrichtenwesen erfordern einheitliche Zeitangaben in einem grifieren
Gebiet. Das hat zu einer Einteilung der Erde in Zeitzonen gefiihrt; fiir jede Zone
gilt als Zonenzeit die Ortszeit des Mittelmeridians. Die Ortszeit des Meridians von
Greenwich (4 = 0°) wird auch Weltzeit (WZ) genannt.

Die scheinbare jihrliche Bewegung der Sonne ist durch den wahren jihrlichen Umlauf
der Erde um die Sonne bedingt. Sie erfolgt lings eines GroBkreises der Himmelskugel,
der Ekliptik. Die Neigung der Ekliptik gegen den Aquator heiBt Schiefe der Ekliptik,
sie betriigt zur Zeit ungefihr 231/,°.

Infolge der Priizessionshewegung der Erdachse verlagern sich Aquator und Friihlings-
punkt; die jdhrliche Verschiebung des Friihlingspunktes betrigt ungefihr 50",
Die Zeit zwischen zwei aufeinanderfolgenden Durchgingen der Sonne durch einen
festen Punkt der Ekliptik heilit siderisches Jahr, die Zeit zwischen zwei aufeinander-
folgenden Durchgingen der Sonne durch den Friihlingspunkt tropisches Jahr. Das
tropische Jahr ist die Grundlage der Kalenderrechnung, es betrigt, gerundet auf
Sekunden, 365d 5h 48min 46s.

1.2.8. Fragen und Aufgaben

1. Das Kiirzerwerden des Tages im Herbst ist am Vormittag wenig, am Nachmittag stark
merklich. Erkliren Sie das aus der Anderung des Wertes der Zeitgleichung in dieser
Jahreszeit !

2. Weshalb ist die Sternzeit als ZeitmaB fiir das tagliche Leben ungeeignet, obwohl sie fast
streng gleichférmig bleibt?

3. Beschreiben Sie die Auswirkungen der Prizession auf den Anblick des Sternhimmels
fiir unsere geographische Breite!

4. Welche astronomischen Beobachtungen werden bei Expeditionen in unerforschte Gebicte
der Erde benotigt?

5. Bestimmen Sie die Differenz der Ortszeiten zwischen Berlin (A = 13°22"6.L.) und
Moskau (4 = 37° 46’ 6. L.)!

6. Der Deutschlandsender gibt um 7MMEZ das Zeitzeichen. Eine nach mittlerer Ortszeit
gehende Uhr zeigt 6" 52Min an. Bestimmen Sie die geographische Linge dieses Ortes!
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2. Das Sonnensystem

2.1. Uberblick iiber das Sonnensystem

2.1.1. Die Astronomische Einheit

Die mittlere Entfernung der Erde von der Sonne, die gleich der groB3en Halbachse der
Bahn unseres Planeten um die Sonne ist, wird Astronomische Einheit (AE) genannt.
Sie betragt nach den neuesten Messungen 149598000 km mit einem mittleren Fehler
von 2000 km.

Die Bestimmung der Astronomischen Einheit lduft darauf hinaus, wenigstens eine
Léange im Planetensystem moglichst genau zu ermitteln. Dies kann durch Anvisie-
ren eines Himmelskorpers von zwei verschiedenen Standorten aus geschehen. Der
Winkel, unter dem die Verbindungslinie der Beobachtungsorte, die Basis, vom be-
trachteten Himmelskorper aus erscheint, wird Parallaze genannt, die bei einer
festen Basis ein Maf fiir die Entfernung des Gestirns ist.

Nennen Sie ein Beispiel fir die Entfernungsbestimmung mit Hilfe der Parallaxe
aus der Qeldndevermessung!

Dietigliche Parallaxeeines Himmelskorpers Zenit
im Sonnensystem ist, vom Gestirn aus
gesehen, der Winkel zwischen Erdmittel-
punkt und Beobachtungsort auf der Erd-
oberfliche (Bild 35/1).

Bie tagliche Parallaxe erreicht ihren Maxi-
malwert, die Horizontalparallaxe, wenn Himmels-
der Himmelskorper im Horizont steht. karper
Sie ist durch 35/1 Tigliche Parallaxe eines Himmels-
korpers

‘tagliche Paraliaxe

. R
SNz = —- (5)

gegeben, wobei R den Erdradius, r die Entfernung des Himmelskérpers und « dic
Horizontalparallaxe bedeuten.

Die Horizontalparallaxe der Sonne, kurz Sonnenparallaze genannt, ist der Winkel,
unter dem aus der Entfernung der Sonne der Aquatorradius der Erde erscheint.
Dem oben angegebenen Wert der Astronomischen Einheit entspricht eine Sonnen-
parallaxe von 8)'7941.
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Eine Bestimmung der Astronomischen Einheit durch direkte Messung der Sonnen-
parallaxe ist nicht moglich. Dazu miilite von zwei weit auscinanderliegenden Orten
auf der Erdoberfliche ein bestimmter Punkt auf der Sonnenscheibe oder am Sonnen-
rand vermessen werden. Die Luftunruhe verhindert jedoch Messungen dicser Art
mit hoher Genauigkeit. Daher miissen indirckte Methoden angewendet werden.

Derartige Verfahren beruhen auf der Tatsache, dafl auf Grund des dritten Keplerschen Gesctzes
die relativen Entfernungen im Planetensystem bekannt sind, da man die Umlaufszeiten der
Korper unseres Systems sehr genau ermitteln kann. Durch die absolute Messung einer einzigen
Entfernung kénnen aus den relativen Gréflen absolute Entfernungen errechnet werden. Die
bis vor kurzer Zeit genauesten Werte fiir die Astronomische Einheit wurden durch die Beob-
achtungen von Planetoiden gewonnen. Einige dieser Himmelskorper konnen der Erde sehr nahe
kommen; da sie aullerdem wegen ihrer Kleinheit meist punktférmig erscheinen, kénnen sie sehr
genau vermessen werden. Zur Ermittlung der Entfernung eines Planetoiden von der Erde zu einem
bestimmten Zeitpunkt wird dieser Himmelskorper von zwei auf der EErde moglichst weit von-
einander entfernten Orten photographiert. Der Planetoid wird sich relativ zu den umgebenden
Fixsternen auf verschiedene Punkte der Himmelskugel projizieren. Aus dem Unterschied
in den Koordinaten des Planetoiden auf beiden Aufnahmen und der Strecke zwischen den
Beobachtungsorten lift sich seine Entfernung absolut ermitteln.

In neuester Zeit wurde eine andere Methode zur Bestimmung der Einheitsentfernung angewendect,
indem man ein Radarsignal in Richtung zum Planeten Venus schickte und die an seiner Ober-
fliche reflektierte Welle empfing. Da der Wert der Lichtgeschwindigkeit sehr genau bekannt
ist, konnte aus der Zeitdifferenz zwischen Ausstrahlung und Empfang des Radarimpulses dic
Entfernung ermittelt werden. Diese Methode hat zu dem bisher genauesten Wert der Astrono-
mischen Einheit gefiihrt.

Weitere Verfahren zur Bestimmung der Astronomischen Einheit beruhen auf der Beobachtung
von Voriibergingen der Venus oder des Merkur vor der Sonnenscheibe und auf den von der
Sonne auf die Mondbewegung ausgeiibten Storungen. Ferner hofft man durch die Bahnverfol-
gung von kiinstlichen Planetoiden eine weitere Genauigkeitssteigerung im Wert fiir die Astro-
nomische Einheit zu erreichen.

2.1.2, Uberblick iiber die Korper des Sonnensystems

Das Sonnensystem wird von Himmelskorpern gebildet, die in ihrer Beschaffenheit
verschiedenartig sind. Der weitaus grofite und massereichste Korper, der Zentral-
korper des Systems, ist die Sonne. Weitere Objektgruppen im System bilden die
Planeten, ihre Monde, die Planetoiden, die Kometen und die interplanetare Materie,
zu der die Meteoriten und die Zodiakallichtmaterie zihlen. Die Tabelle 1 enthélt
cinige Angaben iiber die einzelnen Objektgruppen.

Nach dem Gravitationsgesetz wirkt zwischen zwei Koérpern mit den Massen 0t; und It,,
die in einer Entfernung r voneinander stehen, eine Kraft F, die durch

P =20 (6)

gegeben ist. Hierbei ist k die Gravitationskonstante, deren Wert k = 6,67-10—1kg—?
m3 s72 betrigt. Wegen der grolen Masse der Sonne sind die zwischen ihr und den
anderen Korpern des Systems bestehenden Kréfte am grofiten, wihrend die zwischen
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Tabelle 1

Korper des Sonnensystems

Gruppe Zahl Gesamtmasse Durchmesser
(in Erdmassen) (in km)
Sonne 1 332000 1392000
Planeten 9 447.9 4840 . ..142800
Monde 31 0,12 10... 5000
Planetoiden 40000...50000 0,01...0,1 1... 1750
Kometen 10 Millionen . . . 0,1 1... 100
10 Milliarden (Kern)
Interplanetare Materie - 0,0000001? -

den einzelnen Korpern untereinander wirkenden Krafte demgegeniiber nur eine
untergeordnete Rolle spielen.

Vergleichen Sie die Kraft, die zwischen Sonne und Erde wirkt, mit der Kraft
zwischen Erde und Venus bev grofiter Anndherung (etwa 4+ 107 km)!

Eine Ausnahme davon bilden die Krifte zwischen den Planeten und ihren Monden, da in diesen
Systemen die Entfernungen klein sind gegeniiber den Entfernungen Planet — Sonne.

Die durch die grofie Sonnenmasse bedingte Anziehungskraft hilt das Planeten-
. system zusammen.
Im einzelnen gelten fiir die Kérper, welche die Sonne umlaufen, die drei von KEpPLER
entdeckten Gesetze der Planetenbewegung.
Das 1. Keplersche Gesetz macht eine Aussage iiber die Bahnform: Die Planeten
bewegen sich auf Ellipsen, in deren einem Brennpunkt sich der Sonnenmittelpunkt
befindet.
Das 2. Keplersche Gesetz kennzeichnet die Bahnbewegung: Der Leitstrahl Sonne -
Planct tiberstreicht in gleichen Zeiten gleiche Flachen.
Dieses Gesetz besagt, dafl sich ein Planet in Sonnennihe
schneller bewegt als in Sonnenferne (Bild 37/1).
Das 3. Keplersche Gesetz nennt eine Beziehung zwischen den
Umlaufszeiten und den mittleren Entfernungen der Planeten e AN
von der Sonne, die gleich den groBlen Bahnhalbachsen der
Ellipsen sind: Die drittenPotenzen der groB3en Halbachsena
der Bahnen zweier Planeten verhalten sich zueinander wie
die Quadrate ihrer Umlaufszeiten U, 37/1 Zum zweiten Kep-
. 5 1o lerschen Gesetz
ay:a3= Ui :Us. (7)

KEPLER gewann seine Gesetze aus der Beobachtung, ohne das erst spéter von
Newron gefundene Gravitationsgesetz zu kennen.

Bei der Ableitung der Keplerschen Gesetze aus dem Massenanziehungsgesetz zeigte sich, das
die urspriinglich gefundenen Formulierungen ungenau sind. Da nicht nur die Sonne vermége ihrer
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Masse einen Koérper des Planetensystems anzieht, sondern umgekehrt auch der betreffende Korper
auf die Sonne eine Kraft ausiibt, bewegt sich ein Planet nicht um den Sonnenmittelpunkt, son-
dern um den gemeinsamen Schwerpunkt Sonne — Planet. Wegen der groBen Sonnenmasse, ver-
glichen mit den Planetenmassen, liegt der Schwerpunkt allerdings noch innerhalb der Sonne.
Weiter brauchen sich die Korper nicht unbedingt auf Ellipsenbahnen zu bewegen. Vielmehrkénnen'
die Bahnen alle Arten von Kegelschnitten sein, wobei jeweils ein Brennpunkt mit dem Schwer-
punkt des Systems zusammenfallen muf3. Da aber Parabeln und Hyperbeln keine geschlossenen
Kurven sind, gehéren Korper, die sich auf solchen Bahnen an der Sonne vorbeibewegen, nicht
zum Planetensystem.

In exakter Formulierung lautet das 3. Keplersche Gesetz:

al ot = U3 + Thy): U3+ 0y, ®

wobei I die Sonnenmasse, M, und I, die Massen der beiden betrachteten Planeten bedeuten.
Die Keplerschen Gesetze in ihren genauen Formulierungen gelten auch nur dann, wenn man
die Sonne und einen Korper des Planetensystems allein betrachten kann. Diese Forderung
ist aber nur naherungsweise erfiillt, da die benachbarten Himmelskérpers, insbesondere die in
der Umgebung stehenden groBen Rlaneten, auf die Bahn des betrachteten Kérpers des Systems
durch ihre Anziehungskrifte Stérungen ausiiben. Wegen dieser Bahnstérungen wird ein Him-
melskorper im Planetensystem nur annéhernd eine Ellipsenbahn beschreiben. '

Die Bahn eines Planeten und sein Ort auf ihr sind eindeutig durch sechs Bahnelemente
bestimmt (Bild 38/1). Zwei Elemente machen Aussagen iiber die Gréfle und Form
der Bahn.

Ebene der Ekljptite =0

38/1 Bestimmungsstiicke einer Planetenbahn
Z Zentrum (Sonne); G Gestirn (Planet); HK
Knotenlinie; P Perihel; A Aphel; a grof3e Halb-
achse; ¢ lineare Iixzentrizitit; + Bahnneigung;
§ Linge des aufsteigenden Knotens; o Argu-
ment des Perihels

Es sind:

die grofle Bahnhalbachse a
und die Bahnexzentrizitit e.

Die groBe Bahnhalbachse a, die kleine Bahnhalbachse b und die Exzentrizitit e
sind durch die Beziehung

g VTI 9)

miteinander verkniipft.
Die Entfernung r des Himmelskorpers von der Sonne ist durch

a(l —e?)

PI=ee—————
1+ ecosu

(10)
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gegeben, wobei u die wahre Anomalie des Planeten bedeutet, das heilit den Winkel
zwischen dem sonnennichsten Bahnpunkt, dem Perikel, und dem Ort des Planeten
auf seiner Bahn zur betrachteten Zeit, von der Sonne aus gesehen!.

Welcher Wert der wahren Anomalie entspricht dem sonnenfernsten Punkt der
Bahn, dem Aphel?

Drei weitere Bahnelemente kennzeichnen die Lage der Bahn im Raum. Die Bahn-
netgung 1 ist der Winkel, den die Bahnebene des Planeten mit einer Bezugsebene
bildet, wobei als Bezugsebene die Bahnebene der Erde, die Ebene der Ekliptik,
verwendet wird. Die Schnittlinie zwischen der Bahnebene des Planeten und der
Ekliptik heilt Knotenlinie. Der Punkt auf der Knotenlinie, in dem der Planet von
Siiden nach Norden die Ekliptik iiberschreitet, wird aufsteigender Knoten genannt
und mit & bezeichnet. Entsprechend ist der absteigende Knoten 15 der Bahnpunkt,
in dem der Planet von Norden nach Siiden iiber die Ekliptik wechselt.

Nach der Bahnneigung ist die Linge des aufsteigenden Knotens, die mit dem gleichen
Symbol wie der aufsteigende Knoten selbst bezeichnet wird, das zweite Element
fiir die Kennzeichnung der Lage der Bahn im Raum. Die Linge des aufsteigenden
Knotens ist von der Sonne aus gesehen der Winkel zwischen dem Friihlingspunkt
und dem aufsteigenden Knoten. Durch diese beiden Elemente, Bahnneigung und
Linge des aufsteigenden Knotens, ist die Lage der Bahnebene bestimmt. Ein weiteres
Bahnelement, das Argument des Perihels w, macht eine Aussage iiber die Lage der
Bahn innerhalb dieser Ebene. Dieses Element ist von der Sonne aus gesehen der
Winkel zwischen aufsteigendem Knoten und Perihel.

Das letzte Bahnelement gibt- iiber den Ort des Planeten in seiner Bahn zu einer
bestimmten Zeit Auskunft. Im allgemeinen wird die Perihelzeit T, die Durch-
gangszeit des Planeten durch das Perihel, angegeben.

Gelegentlich verwendet man statt dessen die Durchgangszeit durch den aufsteigenden Knoten,
oder es wird die wahre Anomalie des Planeten zu einem bestimmten Zeitpunkt mitgeteilt.

Die Tabelle 5 im Anhang enthilt fiir die neun groBen Planeten einige Bahnelemente
sowie die siderischen und die synodischen Umlaufszeiten. Die siderischen Umlaufs-
zeiten stehen nach dem dritten Keplerschen Gesetz in Beziehung zu den groflen
Bahnhalbachsen.

Die siderische Umlaufszeit U ist die Zeitspanne, nach der ein Planet von der Sonne
aus gesehen wieder die gleiche Stellung unter den Fixsternen einnimmt.

Nach der synodischen Umlaufszeit 8 erreicht er dagegen von der Erde aus gesehen
wieder die gleiche Stellung relativ zur Sonne. Zwischen der siderischen Umlaufszeit U
eines Planeten und seiner synodischen Umlaufszeit S besteht die Beziehung

11U

S=3—1

(11a)

1) Die Gleichung (10) ist die Gleichung eines Kegelschnitts in Polarkoordinaten (u; 7).
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fiir die Plancten innerhalb der Erdbahn und
vl
S=pg—F
fiir die Planeten auBerhalb der Erdbahn. In diesen Gleichungen ist I die (siderische)
Umlaufszeit der Erde um die Sonne.

(11b)

Leiten Sie diese Zusammenhdinge aus folgender Uberlegung ab: Nach Bild 40/1
sei SE, P, eine Oppositionsstellung eines duferen Planeten zur Sonne, SE,P,
sei die ndchstfolgende. In der Zeit zwischen diesen Oppositionen hat P den Bogen
P,P,, E aber einen vollen Umlauf und den Bogen E| E, zuriickgelegt. Fiir einen
inneren Planeten miissen E und P die Plitze vertauschen. In welcher Stellung
zur Sonne betrachten wir dann den Planeten ?

Bei den grofen Halbachsen der Planetenbahnen ist eine
GesetzmaBigkeit angedeutet, die im Jahre 1766 von TiT1us
gefunden und spéater von BobE bekanntgemacht wurde. Da-
nach lassen sich die mittleren Entfernungen der Planeten von
der Sonne (in AE) angendhert durch die Formel

a'=04 +0,3-2" (12)

darstellen. Ein Vergleich zwischen den beobachteten und
den nach dieser Gleichung berechneten Entfernungen wird
in Tabelle 2 durchgefiihrt.

Die Ubereinstimmung ist bis zum Planeten Uranus gut. Die Liicke
zwischen der Mars- und der Jupiterbahn wird durch die Planetoiden ausgefullt.

40/1 Zur Ableitung der
synodischen Umlaufszeit

Tabelle 2

Titius-Bode-Reihe

Planet n a a Planet n a a
(beobachtet) (berechnet) (beobachtet) (berechnet)

Merkur —0 0,39 0,4 Jupiter 4 5,20 5,2

Venus 0 0,72 0,7 Saturn 5 9,55 10,0

Erde 1 1,00 1,0 Uranus 6 19,20 19,6

Mars 2 1,52 1,6 Neptun 7 30,09 38,8

Planetoiden 3 2,90 2,8 Pluto 8 39,5 77,2

Der Tabelle 5im Anhang ist zu entnehmen,dall die Bahnexzentrizitdten der Planeten
kleine Werte haben, sieht man von Merkur und Pluto ab (Bild 41/1 und 41/2).
Ebenso sind die Neigungen der Planetenbahnen gegen die Ekliptik klein, wobei
wiederum Merkur und Pluto die gréften Abweichungen zeigen.

Die Bahnen der Planetoiden und Kometen weisen dagegen zum Teil groBe Bahn-
neigungen auf. Ferner sind ihre Bahnen in den seltensten Féllen kreisdhnlich. Die
mittlere Bahnexzentrizitat bei den Planetoiden betragt 0,15, die gréte bei einem
Planetoiden beobachtete Exzentrizitat 0,83 (Ikarus).
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41/1 Bahnen der sonnen-
nahen Planeten (Merkur bis
Mars)

Mars

41/2 Bahnen der sonnen-
fernen Planeten (Mars bis
Pluto)
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Die Kometenbahnen sind im Durchschnitt noch langgestreckter als die Bahnen der
Planetoiden. Bei vielen Kometen liegt die Bahnexzentrizitdt nur wenig unter 1.
Daher haben die Kometen hdufig sehr grofe Umlaufszeiten und erreichen in der
Sonnenferne zum Teil sehr grofe Entfernungen von der Sonne.

Die Ausdehnung unseres Sonnensystems ist durch die langperiodischen Kometen
bestimmt. Man kann seinen Durchmesser zu etwa 80000 AE annehmen.

2.1.3. Zusammenfassung

Das Sonnensystem wird von Korpern verschiedenartiger Beschaffenheit gebildet.
Der groBte und massereichste Korper ist die Sonne; weitere natiirliche Objektgruppen
sind die Planeten, ihre Monde, die Planetoiden, die Kometen und die interplanetare
Materie.

Das Sonnensystem wird durch Gravitationskrifte zusammengehalten; seine Korper
bewegen sich, unter ihrem Einflufl gesetzmiiBig. Fiir die Bewegung der Planeten
gelten (in erster Niherung) dic drei Keplerschen Gesetze.

2.1.4. Fragen und Aufgaben

1. Warum ist die direkte Bestimmung der Sonnenparallaxe den meisten anderen Methoden
in der Genauigkeit unterlegen?

2. Weisen Sie nach, daB sich die Planeten im Perihel schneller bewegen als im Aphel!

3. Wie konnen mit Hilfe der Keplerschen Gesetze aus den siderischen Umlaufszeiten die
mittleren Entfernungen der Planeten von der Sonne berechnet werden?

4, Auf welche Weise kann die Masse eines Planeten bestimmt werden, wenn Umlaufszeit
und Entfernung von der Sonne bekannt sind?

2.2. Die Sonne
2.2.1. Physikalische Beschaffenheit

Die Sonne, der Zentralkorper des Sonnensystems, ist eine selbstleuchtende Gaskugel,
die uns als helle, scharf begrenzte Scheibe erscheint (siehe Bildbeilage, Tafel I).
Der scheinbare Durchmesser der Sonne schwankt wegen der elliptischen Erdbahn
zwischen 32’ 36" und 31’ 31””. Aus der Entfernung der Erde von der Sonne und
deren scheinbarem Durchmesser ergibt sich der lineare Sonnendurchmesser zu
1,392 - 10® km. '

Dieser Wert entspricht dem 109,24 fachen des mittleren Erddurchmessers.

Die Masse der Sonne ergibt sich aus dem dritten Keplerschen Gesetzzu 1,985 - 103°kg,
das sind etwa 332000 Erdmassen. Aus dem linearen Durchmesser und der Masse
folgt die mittlere Dichte der Sonne zu 1,41 g - em—3, sie ist also nur wenig gréBer
als die Dichte des Wassers.

Die Sonne fiihrt eine Rotation aus. Die senkrecht auf der Rotationsachse stehende
Aquatorebene der Sonne ist gegen die Erdbahnebene um 7° 15’ geneigt. Die
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Rotationsdauer der Sonne kann bestimmt werden, wenn man die Bewegung auf-
falliger Oberflichenerscheinungen, zum Beispiel der Sonnenflecke, verfolgt. Die Zeit,
nach der ein Fleck, von der Erde aus gesehen, wieder die gleiche Stellung auf der
Sonnenscheibe einnimmt, ist die synodische Rotationsdauer. Die siderische Rota-
tionsdauer ergibt sich, wenn die Rotation auf einen festen Punkt des Fixstern-
himmels bezogen, also die Bewegung der Erde auf ihrer Bahn wihrend der Rota-
tionsdauer beriicksichtigt wird.

Die Sonne rotiert aber nicht wie ein starrer Kérper, vielmehr nimmt die Rotations-
dauer vom Aquator nach den beiden Polen hin stetig zu. Am Aquator betrigt die
synodische Rotationsdauer 26,9 Tage, die siderische 25,03 Tage, in einem Winkel-
abstand von 16° vom Aquator aber bereits 27,3 bzw. 25,38 Tage.

AuBlerdem ist die Winkelgeschwindigkeit in tieferen Sonnenschichten geringer als in héheren,
weshalb man unterschiedliche Rotationsperioden erhiilt, wenn man verschieden tief liegende
,,Marken zu ihrer Bestimmung benutzt.

Uber das Innere der Sonne kann man nur aus theoretischen Erwigungen her-
aus einige Aussagen machen. Im Zentrum herrschen Temperaturen von etwa
15 Millionen Grad, die nach auBen hin abnehmen. Die duBeren Schichten der Sonne,
die sogenannte Sonnenatmosphére, sind direkt beobachtbar, da von dort das Licht
unmittelbar in den Weltraum abgestrahlt wird. Die unterste Schicht der Sonnen-
atmosphire stellt die Photosphdre dar. Aus ihr stammt der iiberwiegende Anteil
der beobachteten Strahlung. Die Photosphére ist nur 400 bis 500 km dick. Sie weist
eine kornige Struktur auf, die sogenannte Granulation. Die kleinen hellen Gebiete,
die Granulen, haben scheinbare Durchmesser von 1’/ bis 2",

Berechnen Sie die wahren, linearen Durchmesser dieser Gebiete!

Die Temperatur nimmt in der Photosphire von innen nach auBlen von 7000 auf
4000 °K ab.

Als Folge davon tritt die Randverdunklung auf, das ist ein Helligkeitsabfall von der Mitte zum
Scheibenrand hin, da man in der Mitte in tiefere, heiBere Schichten hineinblicken kann als am
Rande.

Nach aullen schlie3t sich daran die Chromosphdre an. Sie hat ungefdhr eine Héhe von
10000 km. Die Dichte ist jedoch in ihr erheblich geringer als in der Photosphire.
Deshalb strahlt die Chromosphire auch viel weniger Licht aus als die darunter-
liegende Schicht. Daher kann man sie ohne besondere Hilfsmittel nur wihrend einer
Sonnenfinsternis beobachten, wenn der Mond die alles iiberstrahlende Photosphére
abdeckt. Die unteren Chromosphirenschichten haben wie die Photosphire eine
Temperatur von 4000 °K. In ihren oberen Teilen nimmt dann die Temperatur sehr
rasch zu. In der Sonnenkorona, jener schwach leuchtenden, weit ausgedehnten und
einen stetigen Ubergang in den interplanetaren Raum bildenden duBersten Schicht
der Sonnenatmosphire, erreicht sie schlieBlich Werte zwischen 10° und 108 Grad.
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2.2.2. Sonnenaktivitiit und Sonnenflecke

Die Sonnenatmosphére befindet sich nur
im groflen gesehenin einem Gleichgewichts-
zustand. Inbegrenzten Gebieten tretenaber
dauernd Storungen dieses Gleichgewichts
~auf, die man unter dem Begriff der
Sonnenaktivitit zusammenfalt.

Die bekannteste Erscheinung der Sonnen-
aktivitit sind die Sonnenflecke. Sie treten
einzeln oder in Gruppen auf; ihre Durch-
messer schwanken zwischen 1000 und
200000 km. Bei den groBeren Flecken
kann man deutlich einen dunklen Kern,
die Umbra, erkennen, der von der weniger
dunklen Penumbra mit radial streifiger 44/1 GroBe Sonnenfleckengruppe (17.Mail951)
Struktur umgeben ist (Bild 44/1). Die

Lebensdauer der Flecke, von ihrer Gréfle abhingig, liegt zwischen einem Tag und
mehreren Monaten. Die Zahl der sichtbaren Flecke wechselt daher stindig, Mittel-
werte iiber einen léngeren Zeitraum hinweg zeigen dagegen eine ausgepragte 11 jih-
rige Periode, die die anderen Erscheinungsformen der Sonnenaktivitéitebenfalls mehr
oder weniger deutlich erkennen lassen. Die Hohe der Sonnenfleckenmaxima dndert
sich in einem Zyklus von 80 Jahren (Bild 44/2).

Die Sonnenflecke treten hauptsichlich in zwei zum Sonnendquator parallelen Zonen zwischen 8°
und 35° nérdlicher bzw. siidlicher heliographischer Breite (entspricht der geographischen Breite auf
der Erde) auf. Die ersten Flecke eines neuen Fleckenzyklus erscheinen jeweils in den héheren
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44/2 Graphische Darstellung des Verlaufs der Sonnenfleckenrelativzahlen von 1750 bis 1956
(nach M. Waldmeier)
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45/1 Veranderung der heliographischen Breite der Sonnenflecken im 11 jdhrigen Zyklus (Schmetterlingsdiagramm)



Breiten. Im Verlauf des Zyklus verlagert sich der Entstehungsort immer mehr zum Aquator
hin. Wihrend die letzten Flecke des zu Ende gehenden Zyklus sich bei ungefihr 8° bilden, er-
scheinen die ersten des folgenden bereits wieder in den hoheren Breiten. Man bezeichnet die
Darstellung des Entstehungsortes der Sonnenflecke in Abhéngigkeit von der Zeit nach ihrem Aus-
sehen als Schmetterlingsdiagramm (Bild 45/1).

In Wirklichkeit sind die Flecke nicht vollstindig dunkel. Sic strahlen nur weniger
Energie aus, da in ihnen die Temperatur etwa 1000 Grad niedriger ist als in der
umgebenden Photosphire. Die Sonnenflecke stellen gewaltige Wirbel dar, in denen
die Sonnensubstanz auf spiralformigen Bahnen aus tieferen Schichten auf- und
auswiirts stromt. Starke Magnetfelder sind in allen Flecken vorhanden, wie man
aus dem Zeeman-Effekt, der Aufspaltung der Spektrallinien im Magnetfeld, erkannt
hat. In den Sonnenfleckengruppen haben die beiden Hauptflecke immer entgegen-
gesetzte Polaritét.

Die anderen Erscheinungsformen der Sonnenaktivitdt sind mit den Sonnenflecken
mehr oder weniger eng verbunden. Als Sonnenfackeln bezeichnet man gréfiere Gebicte
der Sonnenoberfliche, die heller alsihre Umgebung erscheinen. Sie sind auf eine Uber-
hitzung und damit vermehrte Ausstrahlung der hoheren Schichten der Atmosphére
zuriickzufiihren. Sie gehen der Bildung von Flecken héufig voran und bleiben nach
deren Verschwinden zuriick. Die Sonnenflecke sind immer von Fackeln umgeben, das
Umgekehrte ist jedoch nicht der Fall.

Kurzzeitige Erhellungen in begrenzten Gebieten werden Eruptionen genannt.
Am Sonnenrand zeigen sie sich als flache Ausbeulungen der Chromosphire und
treten besonders haufig zwischen den beiden Hauptflecken einer Fleckengruppe
auf. Sehr groe Eruptionen werden oft von Auswiirfen chromosphérischer.Substanz,
den Pretuberanzen, begleitct. Dabei werden grofle Gaswolken bis einige 100000 km
weit in die Korona hinaufgeschleudert
(Bild 46/1).

Das Aussehen der Korona verandert sich
systematisch wihrend eines Sonnenflecken-
zyklus. Zur Zeit des Fleckenmaximums
besitzt sie lange Strahlen nach fast allen
Richtungen, im Minimum dagegen er-
scheint sie abgeflacht. Daher sind die
Strahlen dann nur in der Nihe des Aqua-
tors und parallel zu ihm vorhanden.
Mit der Sonnenaktivitdt sind auch kurz-
zeitige Strahlungsausbriiche im Radio-
frequenzbereich verbunden.

46/1 Verinderung einer Sonnenprotuberanz
(nach Lyot). Die Anordnung von unten nach
oben entspricht der zeitlichen Aufeinanderfolge
in Abstinden von 40 min.




Fiir alle diese gesetzmiBigen Vorgénge, die man unter dem Begriff der Sonnen-
aktivitdt zusammenfalt, fehlt gegenwirtig noch eine befriedigende physikalische
Theorie.

2.2.3. Die Strahlung der Sonne

Die Sonne strahlt stdndig Energie in den Raum aus. Den Energiebetrag, der in der
mittleren Entfernung Erde — Sonne je Zeiteinheit auf die Flacheneinheit senkrecht
zur Strahlungsrichtung fillt, bezeichnet man als Solarkonstante. Zu ihrer Messung
dienen Pyrheliometer oder Aktinometer.

Diese bestehen aus einer geschwirzten Empfingerfliche, die die auftreffende Strahlung ab-
sorbiert und in Wéirme umwandelt. Die entstehende Warmemenge wird mit Hilfe des thermo-
clektrischen Effekts (Thermoelement) oder auf Grund der Abhangigkeit des elektrischen Wider-
stands von der Temperatur (Widerstandsthermometer) gemessen. Die Melwerte miissen wegen
des absorbierenden Einflusses der Erdatmosphire korrigiert werden.

Der Wert der Solarkonstante betriagt 1,374 kW - m—2 = 1,97 cal - cm™2 - min—1.
Das entspricht einer Gesamtstrahlung der Sonne von 3,861 - 1022 kW. Diese Grofe
wird auch als Leuchtkraft der Sonne bezeichnet.

Uberpriifen Sie den Zusammenhang zwischen der Solarkonstante und der Gesamt-
strahlung der Sonne rechnerisch!

Das Spektrum der Sonne ist im sichtbaren Spektralbereich sowie im nahen Ultra-

violett und Infrarot, insgesamt also zwischen 300 und 2000 nm, recht gut bekannt.

Es ist ein kontinuierliches Spektrum, iiberlagert von dunklen Absorptionslinien,
—> Wellenlange
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47/1 Sonnenspektrum im sichtbaren Bereich mit den Fraunhoferschen Bezeichnungen der
markantesten Linien

den Fraunhoferlinien (Bild 47/1). Im langwelligen Spektralbereich (> 600 nm) ent-
spricht die Energieverteilung derjenigen eines schwarzen Strahlers mit einer Tempe-
ratur von etwa 6000 °K. Im kiirzerwelligen Gebiet treten dann merkliche Abwei-
chungen davon auf.

Durch Raketenaufstiege konnte das Sonnenspektrum bis zu einer Wellenlidnge von
0,1 nm herab vermessen werden. )

Heute sind mehr als 20000 Absorptionslinien im Sonnenspektrum bekannt, die
zum groften Teil identifiziert, das heilt bestimmten Elementen zugeordnet werden
konnten. Sie entstehen in der Sonnenatmosphére.
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48/1 Radioteleskop im Heinrich-Hertz-Institut der Deutschen Akademic der Wissenschaften.
Berlin-Adlershof

Die dort befindlichen Atome absorbieren die Strahlung bestimmter Wellenlingen und gehen
dabei aus einem Zustand nicdriger Energie in einen hoherer Energie iiber. Spiter wird die auf-
genommene Energie wieder ausgestrahlt, aber isotrop, das heiBt in alle Richtungen, auch in
das Sonneninnere zuriick. Auf diese Weise geht Strahlungsenergie aus der Richtung zum Beob-
achter verloren, und auf dem kontinuierlichen Untergrund erscheint eine Absorptionslinie.

Aus der Grole der Absorption ist es moglich, die Zahl der absorbierenden Atome
und damit die chemische Zusammensetzung der Sonne zu berechnen.

Die Sonnenatmosphire setzt sich in der Hauptsache aus Wasserstoff und Helium
zusammen, die Héaufigkeit der anderen chemischen Elemente ist verhiltnismiBig
gering. Bis heute wurden iiber 60 Elemente sicher nachgewiesen. Alle Elemente,
die auf der Sonne festgestellt wurden, sind gegenwirtig auch auf der Erde bekannt.
Die Spektralanalyse hat die Einheitlichkeit der Materie und die Giiltigkeit grund-
legender physikalischer Gesetze im Sonnensystem eindrucksvoll nachgewiesen.
Die Sonne strahlt auflerdem noch eine Radiofrequenzstrahlung aus. Den Unter-
suchungen auf der Erde ist ein Wellenldngenbereich von 1 cm bis 20 m zugénglich.
Diese Strahlung wird bei der Bewegung von freien Elektronen in den elektrischen
Feldern der Ionen ausgesandt. Zum Empfang der Radiofrequenzstrahlung benutzt
man sogenannte Radioteleskope. Diese bestehen aus einem groflen parabolischen
Reflektor aus Blech oder Drahtgeflecht, der die ankommende Strahlung im Brenn-
punkt sammelt (Bild 48/1). Als Empfangsantennen benutzt man Dipole.
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Da das Auflésungsvermogen der Teleskope, das heilt der Winkeldurchmesser des Bereichs am
Himmel, aus dem man gleichzeitig Strahlung empfingt, proportional der Wellenlinge der zu
empfangenden Strahlung und umgekehrt proportional dem Durchmesser der Empfangerfliache
ist, mull man die Reflektoren sehr grol bauen. Trotzdem ist das Auflésungsvermogen der grofiten
heute existierenden Radioteleskope viel kleiner als das der kleinsten optischen Fernrohre.

Neben der elektromagnetischen Strahlung sendet die Sonne eine Korpuskular-
strahlung aus. Stindig stromen Protonen und Elektronen in Wolken oder gebiindel-
ten Stromen mit Geschwindigkeiten von etwa 100 bis 2000 km - s~ ! von der Sonne
in den interplanetaren Raum. Treffen diese elektrisch geladenen Teilchen auf die
Erde, so verursachen sie Stérungen ihres Magnetfeldes. Aullerdem bewirken die
solaren Korpuskularstréme auch das Entstehen der Polarlichter.

2.2.4. Der Energiehaushalt der Sonne

Die Sonne strahlt in jeder Sekunde eine grofle Energiemenge aus. Geologische Unter-
suchungen ergaben, daf} sich die Energieausstrahlung der Sonne in den letzten
drei Milliarden Jahren nicht wesentlich verindert hat.
Wenn die Sonne aus reiner Kohle bestiinde, wiirde der Energievorrat nach rund 5000 Jahren
erschopft sein. Auch durch Kontraktion kann sie ihren Energiebedarf nicht decken. Selbst
wenn sie sich von unendlicher Ausdehnung auf ihr heutiges Volumen zusammengezogen hitte,
geniigte die dabei frei gewordene Energie nur fiir einige Millionen Jahre. So bleiben Kernreak-
tionen als einzig mogliche Energiequelle iibrig.
Unter den Bedingungen, wie sie im Sonneninnern herrschen, wird die Energie vor-
wiegend nach der Proton-Proton-Reaktion freigesetzt. Dabei wird aus vier Wasser-
stoffkernen ein Heliumkern aufgebaut. Die Reaktionsgleichungen lauten:

H+H — $H et 4+

tH+H —> fHe+y

$He + 3He -» $He 4- 1H ++ 1H.
Darin bedeutet et ein Positron, » ein Neutrino und y eine bestimmte Menge unmittel-
bar frei werdende Strahlung. Die gesamte Energie, die je aufgebauten Heliumkern
freigesetzt wird, betrdgt 4,2 -10712J. Diese Energiemenge entspricht genau dem
Massenunterschied zwischen einem Heliumkern und vier Protonen (Wasserstoff-
kernen) nach der Einsteinschen Gleichung

E=m-c.

Die Energieausstrahlung bewirkt gegenwértig einen Masseverlust der Sonne von
4,3 Millionen Tonnen je Sekunde.

Priifen Sie dies rechnerisch nach!

2.2.5. Sonnenenergie in der Natur

Die zur Erde gelangende Sonnenstrahlung bildet die Grundlage alles Lebens auf
unserem Planeten. In der Photosynthese bauen die Pflanzen mit Hilfe der absor-
bierten Sonnenenergie aus relativ energiearmen anorganischen Stoffen die energie-
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reichen organischen Stoffe auf und schaffen auf diese Weise die Voraussetzung des
tierischen Lebens. Auch die fiir den Menschen so wichtigen Energietriger Kohle
und Erdél sind pflanzlichen Ursprungs.

Die anderen natiirlichen, vom Menschen genutzten Energiequellen, auler der in neuester Zeit
erschlossenen Kernenergie, also zum Beispiel auch die Wind- und Wasserkraft, haben ihre Ur-
sache in der Sonneneinstrahlung.

2.2.6. Technische Anwendung der Sonnenenergie

Die direkte technische Anwendung der Sonnenenergie ist gegenwirtig noch wenig
entwickelt. Anlagen zur unmittelbaren Nutzbarmachung laufen naturgemif fast
ausschlieBlich in siidlicheren Breiten und an Orten, die eine grofie Zahl von Sonnen-
tagen im Jahr haben. Eine Moglichkeit der technischen Anwendung, die in den
mittelasiatischen Gebieten der Sowjetunion bereits praktisch erprobt wird, besteht
darin, die Sonnenstrahlung durch groBle Parabolspiegel zu sammeln und damit
Wasser in Dampf zu verwandeln oder Metalle zu schmelzen. Weitere Moglichkeiten
bieten Halbleiterbatterien zur Gewinnung elektrischer Energie, z. B. bei kiinstlichen
Himmelskérpern.

Auch unsere Gewichshduser dienen der unmittelbaren Ausnutzung der Sonnenenergie. Sie be-
ruhen auf der Eigenschaft des Glases, nur sichtbares Licht, nicht aber infrarote Strahlung
durchzulassen. Auf diese Weise wird die langwellige, von den erwdrmten Korpern ausgesandte
Strahlung in den Gewidchshdusern zuriickgehalten, so daB es zu einer Aufheizung kommt.

2.2.7. Zusammenfassung

Die Sonne, der Zentralkirper des Sonnensystems, ist ein Stern mit einer Oberflichen-
temperatur von etwa 6000 °K und einer Gesamtstrahlung von 3,861 - 1022 kW.
Sie fiihrt eine nichtstarre Rotation aus.

In ihrer Atmosphire, das sind die Gebiete der Sonne, aus denen direkt Strahlung
zum Beobachter gelangt, unterscheidet man drei Schichten: die Photosphire, die
Chromosphire, die Korona.

Die verinderlichen Erscheinungen der Atmosphire zeigen in ihrer Hiufigkeit einen
Zyklus von 11 Jahren, dem noch eine Periode von 80 Jahren iiberlagert ist. ‘
Das Sonnenspektrum besteht aus dunklen Linien auf einem kontinuierlichen Unter-
grund. Auflerdem sendet die Sonne eine Radiofrequenz- und eine Korpuskular-
strahlung aus.

Die notwendige Energie wird tief im Sonneninnern durch Kernprozesse freigesetzt,
bei denen aus Wasserstoff Helium aufgebaut wird. Der zur Erde gelangende Energie-
anteil ist eine der Grundlagen des irdischen Lebens und stellt in Form von Kohle
usw. die wichtigste Encrgiequelle der Industrie dar.

2.2.8. Fragen und Aufgaben

1. Wie bestimmt man die Rotationsperiode der Sonne?
2. Beschreiben Sie das Sonnenspektrum !
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3. Wie ist die Randverdunklung zu erklaren?

4. Welche elektrische Leistung konnte von einer Sonnenbatterie mit einer Flache von
400 m mal 400 m erreicht werden, wenn wegen der Absorption von Strahlungsenergie
in der Atmosphire und der Eigenschaft der Halbleiterzellen nur 15% der Strahlungs-
energic in elektrische Energie umgewandelt werden?

2.3. Die Erde

2.3.1. Charakteristik des Planeten Erde

Die Erde hat, wie jeder groBere Himmelskorper, in erster Naherung kugelfrmige
Gestalt. Der mittlere Erdradius betrigt Ry = 6,371 - 10 m. Infolge der bei der
Rotation auftretenden Fliehkrifte ist die

Erde abgeplattet und hat somit in zweiter Norapo!

Niéherung die Gestalt eines Rotationsellip-
soids mit der groBen Halbachse a als
Aquatorradius und derkleinen Halbachseb
als Polradius (Bild 51/1). Es ist:

a = 6,378 - 108 m,
b = 6,357 - 108.
Die Grofle der Abplattung

auBler von dem Radius und der Rotations-
periode auch von der Masseverteilung
im Erdkorper, also dem inneren Aufbau,

ist

1
abhangig. Sie betragt 2983 "

Siiapol

Bei noch hoheren Genauigkeitsanspriichen stellt

sich heraus, dafl der Erdkorper im grolen wie 51/} Rotationsellipsoid als zweite Naherung
im kleinen von der Gestalt eines Rotationsellip- 4o Erdgestalt

soidsabweicht. Fiirastronomische Betrachtungen groBe Halbachse; b kleine Halbachse
spielen diese Abweichungen praktisch keine Rolle.

Die Masse der Erde betragt I, = 5,979 - 102 kg. Hieraus errechnet sich mit den
bekannten Dimensionen eine mittlere Dichte des Erdkérpers von p; = 5,520g - cm 3.
In der Erdmasse ist die Masse der Weltmeere (Hydrosphére) I, = 1,434 - 1021 kg
und die Masse der Lufthiille (Atmosphéire) IM; = 5,098 - 1018 kg enthalten.

Die Erdatmosphdre besteht in ihrem unteren Bereich aus einem wesentlich einheit-
lichen Gemisch von Stickstoff (N,), Sauerstoff (O,), Argon (Ar) und Kohlendioxid
(CO,), dem in der unteren Schicht Wasserdampf (H,0), Spuren anderer Gase und
Staubpartikel (Aerosol) beigemengt sind. Wegen der nahezu unverinderlichen
Zusammensetzung aus den verschiedenen Komponenten bezeichnet man diesen
Bereich als Homosphdire. Dariiber liegt die sogenannte Heterosphdre, in der durch
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die solare Ultraviolettstrahlung die Molekiile O, und N, dissoziiert und die Schichten
aufgeheizt werden.

Die Homosphire gliedert sich in die Troposphédre (Wetterschicht), die bis durch-
schnittlich 11 km Hohe reicht, in die bis 50 km sich erstreckende Stratosphére, in
der die warme Ozonschicht eingebettet ist, und in die kalte Mesosphére, die in 90 km
Hohe endet. Im Hohenbereich von 90 bis 550 km liegt die Ionosphére, dariiber
hinaus bis etwa 10000 km erstreckt sich die Exosphére, in der sich der allméhliche
Ubergang in den interplanetaren Raum
vollzieht. Hier befinden wir uns schon
mitten in dem durch das Magnetfeld der
Erde gegliederten Bereich des sogenannten
Strahlungsgiirtels, der aus 3 Zonen erhéhter
Partikelfluldichte in zunehmendem Ab-
stand von der Erde besteht (Bild 52/1).

Die Erde hat eine Rotationsperiode relativ
zum Fixsternhimmel von Pa =86164,105,
die um rund !/;4s ldnger ist als der auf
den Friihlingspunkt bezogene mittlere
Sterntag 1d, = 86164,09s.

o

Abstand in
7 | Erdradien

Symmetrie-Achse

52/1 Strahlungsgiirtel der Erde
Die Zahlen bedeuten die PartikelfluBdichte Die Winkelgeschwindigkeit der Erdrotation ist
(Anzahl je cm?2-s) geringen Schwankungen unterworfen, die durch
Massenverlagerungen in den AuBlenschichten des
Erdkérpers, die Meeres- und Luftstrémungen sowie die wechselnde Bedeckung mit Schnee
und Eis im jahreszeitlichen Rhythmus bedingt sind. Die dadurch hervorgerufene UnregelmiiBig-
keit der Rotation konnte erst durch den Einsatz von Quarzuhren gefunden werden. Die
durch die oben genannten Massenverlagerungen bewirkten Richtungsverinderungen der
Rotationsachse werden als Polverschiebung bezeichnet.

2.3.2. Die Erde im Sonnensystem

Die Erde — genauer: der Schwerpunkt des Systems Erde — Mond - bewegt sich in
ciner elliptischen Bahn um die Sonne. Die groe Halbachse dieser Bahn ist @ =
1,4960 - 10® km, die Exzentrizitit e = 0,01673 (~ 1/q)-

Die Umlaufszeit der Erde um die Sonne, bezogen auf einen festen Punkt der
Fixsternsphire, betrigt U, = 365,25636 d = 3,15693 - 107 s. Diese Zeitspanne heil}t
stderisches Jahr (vgl. Abschnitt 1.2.2.).

Wird der Erdumlauf auf den Friihlingspunkt bezogen, so ergibt sich das tropische Juhr (vgl
Abschnitt 1.2.2.). Es ist mit 365,24222 d um 20 Minuten 24 Sekunden kiirzer als das siderische
Jahr.

Die Rotationsachse der Erde ist gegen die Normale zur Erdbahnebene geneigt
(Schiefe der Ekliptik). Dieser Winkel betriagt e = 23° 26,75 (vgl. Abschnitt 1.2.2.).
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2.3.3. Dic astronomische Bedecutung der im Internationalen Geophysikalischen Jahr
begonnenen Beobachtungen und Messungen

Nach den in den beiden Polarjahren 1882/83 und 1932/33 gemachten Erfahrungen
iiber die erfolgreiche internationale Zusammenarbeit wurde fiir 1957/58 das Inter-
nationale Geophysikalische Jahr (IGJ) vereinbart. Von den zahlreichen gemeinsam
bearbeiteten Problemen sind fiir die Astronomie die folgenden Problemkreise von
besonderer Bedeutung: Untersuchungen von Polarlicht und Nachthimmelsleuchten,
Erforschung der Ionosphdre und der Meteore, Beobachtung der Sonnenaktivitét
und der kosmischen Strahlung.

Durch Einsatz von kiinstlichen Satelliten (siehe Abschnitt 2.7.) konnten vor allem
Vorgdnge im interplanetaren Raum in der Umgebung der Erde, wie zum Beispiel
die Strahlungsgiirtel, die Haufigkeit mikrometeoritischer Partikel und der solare
Wind untersucht werden. Wegen der Erfolge im IGJ setzte man diese Arbeiten unter
der Bezeichnung Internationale Geophysikalische Kooperation fort. Gegenwirtig
wird im Jahr der ruhigen Sonne (Sonnenfleckenminimum) die internationale Arbeit
auf bestimmten Gebieten der Geophysik aktiviert.

2.3.4. Zusammenfassung

Die Erde ist cin Himmelskorper, der in erster Niherung Kugelform, in zweiter Niihe-
rung die Form cines schwaeh abgeplatteten Rotationsellipsoids mit den Halbachsen
6,378 - 10°m und 6,357 - 10°m hat. Sie ist von einer Wasserhiille (Hydrosphiire)
und einer Lufthiille (Atmosphire) umgeben. Thre Masse betrigt 5,979 - 1024 kg. Die
Erde fiihrt cine Rotation mit einer Periode von 86164,10 s aus. Dic Erde — genauer:
der Schwerpunkt des Systems Erde — Mond — bewegt sich um diec Sonne in ciner
elliptischen Bahn, deren groBc¢ Halbachse 1,4960 - 108 km und deren Exzentrizitiit
etwa 1/, betriigt. Ein Umlauf relativ zu cinem festen Punkt auf der Fixsternsphiire,
ein siderisches Jahr, betrigt 365,25636 d.

Wesentliche Erkenntnisse iiber den physikalischen Zustand der Erde und ihrer Atmo-
sphiire verdanken wir der wissenschaftlichen Zusammenarbeit vicler Gelehrter und
Forschungsinstitutionen verschicdener Staaten im Rahmen des Internationalen Geo-
physikalischen Jahres (1957/58, fortgesetzt 1959).

2.3.5. Fragen und Aufgaben

1. Uberpriifen Sie durch Rechnung den angegebenen Wert fiir die mittlere Dichte der
Erde!

2. Berechnen Sie aus den Werten fiir die grofie Halbachse der Erdbahn und deren Exzentri-
zitit
a) die kleine Halbachse der Bahnellipse,
b) die Entfernung der Erde von der Sonne im Perihel und im Aphel!

3. Berechnen Sie die Linge des siderischen Jahres aus dem tropischen Jahr unter Beriick-
sichtigung der jahrlichen Prizessionsbewegung des Friihlingspunktes!
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2.4. Der Erdmond

2.4.1. Der Mond als Himmelskérper

Der Mond ist der Begleiter der Erde oder exakter: das System Erde — Mond ist
ein Doppelplanet. Der Radius des nahezu kugelformigen Mondkérpers betriagt
R¢ = 1,738 - 105 m; seine Abplattung ergibt sich zu 1:1670 (Bild 54/1).

Welche Lingendifferenz besteht zwischen der grofen wund der kleinen Achse
des Mondkorpers?

Die Masse des Mondes betragt 1/51,53' der
Erdmasse, das heilit Mg = 7,347 - 1022 kg.
Somit ergibt sich seine mittlere Dichte zu
¢ = 3,341 g - ecm 3, das ist nur 60% der

Erddichte.

54/1 Groflenverhiltnis Erde - Mond

2.4.2. Rotation und Umlauf

Die Rotationsperiode des Mondes ist P¢ = 27,32166 d = 2,360591 - 10% s und ent-
spricht seiner siderischen Umlaufszeit um die Erde. Seine Rotationsachse bildet
mit der Normalen zur Ekliptik
einen Winkel von ¢ = 1°32'.
Die Umlaufbahn des Mondes um
die Erde ist eine Ellipse mit der
groflen Halbachsea = 3,844-10°km
Erdbahnebene N PN und der Exzentrizitiat e = 0,0549.
Die Mondbahnebene ist um
54/2 Tirdbahn und Mondbahn 1 = 5°9’ gegen die Ekliptik ge-
neigt (Bild 54/2). Die Lage des
Knotens der Mondbahn é&ndert sich rasch, weil der Knoten die Ekliptik in 18,60
Jahren im Sinne der tédglichen Umdrehung des Sternhimmels durchléduft.
Der Schwerpunkt (S) des Systems Erde — Mond liegt innerhalb des Erdkdrpers,
und zwar bei mittlerer Entfernung des Mondes etwa 1700 km unterhalb des Ortes,
in dessen Zenit der Mond sich befindet (sublunarer Punkt). Um diesen Punkt be-
wegen sich Mond und Erde mit einer Periode, die gleich der Rotationsdauer bzw.
dem siderischen Umlauf des Mondes, dem siderischen Monat, ist.
Bezieht man die Umlaufbewegung des Mondes auf den Friihlingspunkt, so erhilt man den
tropeschen Monat; er ist um 7 s kiirzer als der siderische Monat.
Eine praktisch wichtige Periode ergibt sich, wenn der Mondumlauf auf die Stellung
der Sonne bezogen, wenn also die Zeit zwischen gleichen Mondphasen (etwa von
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Neumond zu Neumond) gerechnet wird; diese Umlaufszeit heit synodischer Monat.
Seine Lénge betrigt 29,53059 d. Von ihm ist das Zeitmall ,,Monat* abgeleitet

(Bild 55/1).

55/1 Siderischer und synodischer Monat. Im
Punkt 3, ist der Mond in der Phase des Neu-
monds, also in Konjunktion zur Sonne. Wih-
rend eines vollstindigen Umlaufs des Mondes
um die Erde legt diese den Weg E; E, zuriick;
befindet sie sich in E,, so hat der Mond den
Punkt M, erreicht und befindet sich noch wor
seiner Konjunktion mit der Sonne. Um in diese
Stellung M; zu gelangen, muf} er sich noch
weiterbewegen, wobei sich die Erde ebenfalls
noch ein Stiick weiterbewegt und den Punkt £,
erreicht.

Wegen der starken Bahnexzentrizitat be-
wegt sich der Mond merklich ungleich-
formig auf seiner Bahn. Seine Rotation
verlduft aber gleichformig. Hieraus folgt,

daB der Mond der Erde nicht immer genau die gleiche Halbkugelzuwendet, sondern
scheinbar um seine Achse hin und her pendelt. Man nennt diesen Effekt die

Libration des Mondes (Bild 55/2).

Infolge der Libration sind etwa 59% der Mondoberfliche der Beob-
achtung von der Erde aus zugénglich. Durch die sowjetische Raumsonde
Lunik ITI sind noch weitere 27 % photographiert worden (siehe Bildbei-
lage, Tafel I1T). Der Rest von 14% ist heute noch unbekanntes Geldnde.

In bezug auf die Sonne beschreibt der Mond eine Bahnim Raum,
die sich nur wenig von der Erdbahn unterscheidet. Durch die
Nihe der Erde wird seine Bahn um die Sonne beeinflult, doch
so, daB der Mond auch dann, wenn er innerhalb der Bahn des
gemeinsamen Schwerpunktes von Erde und Mond liegt, dieSonne
stets in konkaver Kurve umladuft (Bild 55/3).

Holbzeit zwischen

Apogdum Q —e—————— @ O Perigdum

2/ en 55/2 Zur Erlauterung
Apogdum Ud Perigaum derLibrationdesMondes

55/3 Teil der Mondbahn
in bezug auf die Sonne
Die Pfeile geben die
Richtung zum Sonnen-
zentrum an.

Erstes Viertel~

i
i

Vollmond [l ~——sm

Letztes Viertel | —e=

Reumond \—
\

\
\

Erstes Viertel sail

Mondbahn
------- Erdbahn
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2.4.3. Finsternisse und Saroszyklus

Um die Typen der Finsternisse zu verstehen, muf3 man sich zunédchst deutlich machen,
welcher Art die Schattenphidnomene eines kugelformigen Weltkorpers im Strahlungs-
feld der Sonne sind (Bild 56/1). Die inneren und duBleren Beriithrungsflichen an Sonne

Gegenschattenkegel

geometrischer
Kernschattenkegel

56/1 Schattenphinomene im
Strahlungsfeld der Sonne um
einen Planeten mit Atmosphére

lichtloser
Kernschattenkegel

und Planet bzw. Mond sind Kegelméntel, wobei der Kernschattenkegel vom Planeten
weg konvergiert, der Gegenschattenkegel und der Halbschattenkegel dagegen
divergieren. Im Raum um den Planeten hat man also Gebiete mit folgenden Erschei-
nungen: Im Kernschatten ist die Sonne unsichtbar, also vollstdndig verfinstert.
Im Gegenkegel liegt die unbeleuchtete Hemisphére des betreffenden Weltkorpers als
schwarze Kreisscheibe vor der Sonne, die ringférmig verfinstert erscheint. Im Halb-
schatten ist je nach Lage ein mehr oder weniger grofler Teil der Sonne verdeckt,
man nimmt eine partielle Finsternis wahr. Im iibrigen Raum strahlt die Sonne
unverfinstert.

Wie man leicht berechnen kann, liegen die Grofen- und Entfernungsverhiltnisse von Sonne,
Erde und Mond derart, da3 die Erdbewohner sich am héufigsten im Halbschatten des Mondes,
seltener im Gegenschatten und noch selterer im Kernschatten befinden. Hinzu kommt, da8
eine Sonnenfinsternis vom Beobachtungsort auf der Erde abhingig ist. Die Sonne kann an
einem Ort total, an einem anderen partiell, an einem dritten iiberhaupt nicht verfinstert sein,
wahrend sie sich an allen 3 Orten oberhalb des Horizonts befindet.

I'm Unterschied hierzu ist eine Mondfinsternis eine objektive Verdunklung des Mondes
durch die Erde, die iiberall dort praktisch gleichzeitig gesehen werden kann, wo
der Mond sichtbar ist. Da die Erde aber eine Atmosphére besitzt, wird ein Teil der
Sonnenstrahlen infolge der Brechung durch die Luft in den Kernschatten hinein-
gelenkt und dabei gleichzeitig durch stirkere Streuung des kurzwelligen Lichtes
geschwicht und rot 'gef'alrbt. Der geometrische Kernschatten der Erde ragt etwa
220 Erdradien in den Raum, der lichtlose Schattenkegel nur 40 Erdradien weit.
~Da der Mond rund 60 Erdradien von der Erde entfernt ist, kann er selbst beitotaler
Finsternis nicht vollstdndig verdunkelt werden, sondern erscheint in cinem geddmpft
rotlichen Licht.

Die kiinstlichen Satelliten dagegen tauchen durch den rotlichen Kegelsaum in den lichtlosen
Kernschatten der Erde ein und entziehen sich so der weiteren optischen Beobachtung, sofern
sie selbst kein Licht aussenden.
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Sonnen- und Mondfinsternisse wiederholen sich nach 6585d 8 h in nahezu gleich-
artiger Weise.

Nach unserer heutigen Zahlung entspricht dies 18 Jahren und 10 oder 11 Tagen und 8 Stunden,
je nachdem 5 oder 4 Schaltjahre in diesem Zeitraum liegen.

Diese Saroszyklus genannte Periode ist im Altertum auf Grund umfangreicher
Beobachtungen gefunden worden. Heute wissen wir, dafl Finsternisse nur dann
stattfinden koénnen, wenn der Mond zur Zeit der Neu- oder Vollphase nahe der
Ekliptik, also nahe dem Knoten seiner Bahn steht. Der Umlauf des Mondes in bezug
auf den Knoten ist aber wegen der bereits erwdhnten Riickldufigkeit des Knotens
kiirzer als die iibrigen Umlédufe, er betriagt 27,21222 d.

Weisen Sie nach, daf3 im Saroszyklus sowohl die Dauer des synodischen Monats
als auch die Dauer des Mondumlaufs in bezug auf den Knoten anndhernd ganz-
zahlig enthalten sind!

2.4.4. Physische Beschaffenheit der Mondoberfliche

Schon mit bloBem Auge erkennt man auf dem Monde hellere und dunklere Gebiete
(Bild 58/1, siehe auch Bildbeilage, Tafel II). Der Mondboden besteht also nicht
durchgehend aus dem gleichen Material. Die Hochldnder sind im allgemeinen heller
als die Einbruchsniederungen. Fiir die letzteren hat sich die Bezeichnung Mare,
dasheiltMeer, eingebiirgert. Essind jene Gebiete, in die das Wasser zusammenstrémen
wiirde, wenn auf dem Mond solches vorhanden wéare. Von den als Mare bezeichneten
Tiefebenen der verschiedensten GroBen gibt es einen allmihlichen Ubergang zu
den Wallebenen und Ringgebirgen, die als fiir den Mond

typische Formen der Gebirgsbildungen anzusehen sind. 7

Die Wallebenen und oft auch groBe Ringgebirge sind 7 Z 7
so flach, daBl man wegen der Kriimmung des Mond- 57/l Profil des Ringgebirges
bodens von der einen Seite aus die gegeniiberliegenden — Kopernikus

Randgebirge nicht sehen konnte; sie liegen unterhalb

des Horizontes. Das grofite Ringgebirge, Clavius, hat einen Durchmesser von 238 km,
die Randwille sind dagegen nur etwa 2km hoch. Allgemein gilt, dall das Ver-
héltnis Tiefe zu Durchmesser mit abnehmendem Durchmesser wachst (Bild 57/1).

Wegen der Luftunruhe kann man selbst in starken Fernrohren auf der Mondoberfliche Einzel-
heiten von weniger als etwa 1 km Durchmesser kaum noch erkennen. Bis zu dieser Grol3e wichst
die Anzahl der Rundvertiefungen auf dem Monde. Die kleinsten nennt man Krater und Krater-
gruben.

Auler diesen Rundformen erkennt man auch Gebirgsziige auf der Mondoberfliche,
denen man die Namen irdischer Gebirge gegeben hat. So gibt es die Karpaten, Apen-
ninen, Alpen usw. Die Mondgebirge sind jedoch keine Faltungen, sondern erwecken
den Eindruck zusammengeschobener Schollen. Lings der Rinder der Mare ziehen
sich kilometerlange Risse verschiedener Breite hin, oft veridstelt und geschlangelt.
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Man nennt die schmalen Rillen, die breiten Graben. Das Alpenquertal ist ein solcher
fast geradliniger Graben. Bemerkenswert sind auch einige Steilhdnge wie zum
Beispiel die sogenannte Lange Wand im Mare nubium, die iiber 100 km lang in nord-
siidlicher Richtung verliduft. Die merkwiirdigsten und noch nicht vollig aufgeklarten
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58/1 Ubersichtskarte des Mon

Nord

Gebilde sind die hellen Strahlensysteme, die von Ringgebirgen ausgehend sich
iiber Hunderte von Kilometern des Mondbodens verfolgen lassen oder netzartig
die Umgebung auffilliger Ringgebirge ausfiillen.

Die Helligkeit des Mondes wechselt ziemlich stark, hauptséchlich wegen des Wechsels
der Beleuchtungsphase und wegen der nicht diffusen Reflexion des Lichtes an seiner
Oberflache.

Diffuse Reflexion vorausgesetzt, wiirde der Halbmond etwa 1/; der Helligkeit des Vollmonds
zeigen. In Wirklichkeit strahlt er aber nur /g der Vollmondhelligkeit aus. Das Riickstrahlver-
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mogen des Mondbodens ist etwa so grol wie das irdischer Gestgine verschiedener Zusammen-
setzung.

Pen Mond umgibt keine nachweisbare Atmosphédre, wie auch keine nachweisbaren
Mengen Wassers auf seiner Oberfliche wahrzunehmen sind. Beides, die Gashiille
und die Hydrosphére, kann der Mond mit seiner geringen Anziehungskraft, beriick-
sichtigt man die Molekiilbewegung bei der Erwarmung durch die Sonne, nicht fest-
halten. Durch Messung ist im subsolaren Punkt, der bei Vollmond etwa in der Mitte
der Mondscheibe liegt, eine Bodentemperatur von —+120 °C festgestellt worden.
Wihrend der Mondnacht sinkt die Temperatur auf etwa —180 °C.

Wie lange dauern Tag und Nacht auf dem Monde? Wie lange dauert die
Dimmerung?

2.4.5. Zusammenfassung

Der Mond bildet mit der Erde einen Doppelplaneten. Er hat nahezu Kugelform, mit
einem mittleren Halbmesser von 1,738 - 108 m. Die Oberflichenformen des Mondes
weichen von denen der Erde erheblich ab. Wegen seiner geringen Masse konnten
weder Wasser noch Gase fiir lingere Zeit an seiner Oberfliche existieren. Seine
Rotation ist an den Umlauf um die Erde gebunden, die Periode betriigt 27,321 66 d.
Der Mond umléuft den gemeinsamen Schwerpunkt des Systems Erde — Mond (dieser
Punkt liegt im Erdinneren) ; je nach dem Bezugspunkt unterscheidet man verschiedene
Umlaufszeiten. Die wichtigsten sind der siderische Monat, der der (siderischen) Rota-
tionsperiode gleich ist, und der synodische Monat, die Zeit zwischen zwei gleichen
Phasen, mit einer Dauer von 29,53059 d. Die Mannigfaltigkeit der Sonnen- und
Mondfinsternisse wird durch die Exzentrizitit der Erd- und der Mondbahn sowie durch
die Neigung zwischen beiden Bahnebenen und die verschiedene Lage der Beobachter
auf der Erde bedingt.

2.4.6. Fragen und Aufgaben

1. Beobachten Sie die Libration des Mondes und halten Sie das Gesehene in einer Skizze
fest! ’

2. Wird der Mond stidrker von der Sonne als von der Erde angezogen?

3. Wie kann durch die Beobachtung einer Mondfinsternis das GroBenverhiltnis Erde -
Mond ungefihr bestimmt werden?

4. Wie grof ist die mittlere Winkelgeschwindigkeit des Mondes in seiner Umlaufbahn um
die Erde? Wie grof3 ist ihre Schwankung zwischen dem Perigium und dem Apogéum der
Bahn?

2.5. Die groflen Planeten

2.5.1. Merkur und Venus

Merkur und Venus bewegen sich innerhalb der Erdbahn um die Sonne und zeigen
deshalb einige gemeinsame Erscheinungen. So sieht man beide Planeten nur in
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einem bestimmten Abstandsbereich von der Sonne. Bei Merkur betrigt der grite
Winkelabstand im Mittel 28°, bei Venus 48°. Bei hinreichender Vergr6Berung zeigen
beide Planeten im Fernrohr Lichtgestalten wie der Mond; der scheinbare Durch-
messer des Planeten wechselt besonders bei Venus stark (Bild 60/1).

Welches Verhdlinis besteht zwischen dem groften und dem kleinsten scheinbaren
Durchmesser bei Venus?

In der Helligkeit unterscheiden sich die
Planeten Merkur und Venus merklich.
Venus ist viel heller; sie kann zur Zeit
ihrer groBten Helligkeit sogar am Tages-
himmel mit bloBem Auge gesehen werden,

50° 40° 30° 20° 10° 0° wenn man ihren Ort genau kennt. Dieser
60/1 Lichtphasen und scheinbarer Durch- Helligkeitsunterschied ist nur zum gering-
messer der Venus sten Teil eine Folge der verschiedenen

Grofle der Planeten, in der Hauptsache
wird er bedingt durch das ungleich grofle Riickstrahlvermégen (Albedo) der Ober-
flachenschichten (0,06 bei Merkur und 0,76 bei Venus).

Merkur zeigt eine atmosphirelose Oberfliche, deren Temperatur auf der Sonnen-
seite bei +400 °C liegt. Da er wahrscheinlich eine gebundene Rotation ausfiihrt
(wie der Erdmond), liegt die Temperatur auf seiner Nachtseite bei —200 °C. Wasser
ist auf der sonnenbestrahlten Seite nicht vorhanden.

Venus dagegen hat eine Atmosphire mit etwas niedrigerem Atmospharendruck als
auf der Erde. Infolge der geringeren Entfernung von der Sonne liegt die Temperatur
an der Oberfliche um mindestens 80 Grad héher als auf der Erde. Die Atmo-
sphire ist praktisch undurchsichtig, mit Staub und offensichtlich dichten Wolken-
schichten erfiillt. Die Rotationsdauer ist nicht genau bekannt, wahrscheinlich liegt
sie bei etwa 225 Tagen. Ihre Feststellung war wegen des Fehlens deutlicher Struk-
turen auf der AuBlenseite noch nicht endgiiltig moglich. Die Anwesenheit gro-
Berer Wassermengen ist wahrscheinlich, konnte aber noch nicht nachgewiesen
werden. Ebenso fraglich ist das Vorkommen gréBerer Sauerstoffmengen. Als Grund-
substanz der Atmosphéire gilt Stickstoff; Kohlendioxid ist etwa doppelt so haufig
wie in der Erdlufthiille..

Merkur und Venus haben keine Monde.

2.5.2. Mars

Mars ist der erdahnlichste Planet, obwohl er erheblich kleiner als die Erde und auch
seine Atmosphire weniger dicht ist. Er rotiert in 24 h 37 min, seine Rotations-
achse ist gegen die Normale zur Bahnebene um 25,2 geneigt, so daB ausgeprigte
Jahreszeiten auftreten. Wegen der etwa 2 Jahre dauernden Umlaufszeit des Mars
um die Sonne sind die Marsjahreszeiten anndhernd doppelt so lang wie dieirdischen.

Seine Entfernung von der Erde kann zwischen 55,6 und 400 Millionen km schwan-
ken. Deshalb miBt sein scheinbarer Durchmesser zwischen 25,2 und 35, und seine
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Helligkeit variiert dementsprechend stark. Von den dufleren Planeten zeigt Mars
die groBte Phase. Sie erreicht einen Winkel von 47; 5.

Wie ist diese Erscheinung zu erkliren? Weshalb zeigen die entfernteren duferen
Planeten keine so grofle Phase?

Die auffilligsten Gebilde, die man schon bei verhiltnismafig geringer Vergroferung
auf seiner Oberfliche erkennen kann, sind die Polkappen (siehe Bildbeilage, Tafel
IV). Als hellere Gebiete stehen sie in deutlichem Kontrast zu den dunklen Konturen
der Marsoberfliche (Bild 61/1).
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61/1 Ubersichtskarte des Mars

Im jahreszeitlichen Wechsel erreicht die eine der Polkappen ihre groBte Ausdehnung (Winter),
wiahrend die andere in der Regel verschwindet (Sommer). Nach einem halben Umlauf haben sich
die Verhiltnisse umgekehrt.

Bei den helleren Gebieten handelt es sich moglicherweise um Schnee- oder Reif-
flichen, iiber denen sich auch noch Nebel- oder Wolkenfelder ausdehnen konnen.
Im Frithling ist unter dem Einfluf} der steigenden Sonne das zusammenschrumpfende
Gebiet von einer dunklen Zone umgeben.

Das andersartige Verhalten der Marspolkappen gegeniiber den irdischen Kis-
gebieten der Arktis und Antarktis it erkennen, da3 auf dem Mars erheblich weniger
Wasser vorhanden sein mul}. Die Marsoberflache diirfte also eher einer Wiiste oder
allenfalls einer Steppe gleichen.

DaBl an der Oberfliche des Mars keine groBeren offenen Wasserflichen vorhanden sind, folgt
-auch aus dem Fehlen des Sonnenreflexes. Das Spiegelbild der Sonne, das jede Wasserfliche
zuriickwirft, miiBte auf dem Mars als sternartige Erhellung zu sehen sein. Eine solche Erschei-
nung ist aber nie beobachtet worden.

Auch iiber anderen Gebieten des Mars werden gelegentliche Farb- und Helligkeits-
anderungen beobachtet. So beschreiben einige Marsbeobachter die dunklen Gebiete
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als griinlichgrau ; die Farbe geht im Herbst in ein bréaunliches Grau iiber. Helle Flachen
in niedrigen Breiten werden als Nebel- bzw. Wolkenfelder gedeutet, allgemeine
Eintriibungen und unscharfe Konturen als Auswirkung ausgedehnter Staubstiirme.
Die Farbe der Gesteine bzw. des Sandes gibt der Marsoberfliche und damit dem
Planeten die rétlichgelbe Farbung. Durch die wenig dichte Marsatmosphire kann
man die Oberfldche des Planeten gut erkennen. Die Atmosphére besteht zum gréfiten
Teil aus Stickstoff (N,), dann folgen Ar, CO, und zuletzt O,. Die Oberfldchentempe-
ratur des Mars liegt im Durchschnitt 30 Grad tiefer als auf der Erde.

Von den irdischen Formen des Lebens diirften auf dem Mars nur die primitivsten Arten exi-
stenzfihig sein. Wahrscheinlich aber haben Lebewesen auf dem Mars, wenn sie varhanden sind,
ginzlich anders geartete Formen als auf der Erde.

Die ,,Marskanile haben sich als Tduschung herausgestellt. Infolge der stets vor-
handenen Luftunruhe kann man auch im giinstigsten Falle von der Erde aus keine
Einzelheiten erkennen, die kleiner als 100 km sind.

Mars wird in der Néhe seiner Aquatorebene von zwei Kleinstmonden im selben
Sinne umlaufen, wie er rotiert. Die Einzelheiten sind aus der Tabelle 3 zu ersehen.

Tabelle 3

Die Monde des Mars
Bezeichnung a (in km) e U (in d) ¢ (in Grad)
Phobos 9,38 - 103 0,017 0,319 1,8
Deimos 2,35 - 104 0,003 1,262 1,4

a groBe Halbachse der Bahn

e Exzentrizitit der Bahn

U siderische Umlaufszeit

i Neigung der Bahnebene gegen den Aquator des Planeten

Mars kommt etwa alle 2 Jahre in Opposition zur Sonne, damit zugleich in geringe
Entfernung von der Erde und somit in giinstige Sichtbarkeit (Bild 63/1).

2.5.3. Jupiter und Saturn

Jupiter und Saturn sind die beiden Riesenplaneten, die nach heutiger Auffassung
nahe der oberen Grenzc des planetaren Zustandes liegen. Sie haben zusammen iiber
90% der Gesamtmasse der planetaren Korper unseres Sonnensystems. Durch ihre
gewaltige Masse und infolge ihrer groflen Entfernung von der Sonne konnten beide
auch Wasserstoff in ihrer Atmosphére behalten{So kann auch die geringe mittlere
Dichte nicht iiberraschen, die bei Jupiter das 1,3-, bei Saturn das 0,7fache des
Wassers ist. Die Masse der beiden Riesenplaneten ist stirker zum Mittelpunkt
hin konzentriert als bei der Erde. Daraus und aus der relativ hohen Rotations-
geschwindigkeit (Rotationsdauer: Jupiter 9 h 50 min, Saturn 10 h 14 min) erklért
sich die starke Abplattung beider Planeten (Jupiter 1:16, Saturn 1: 10).
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Wegen der groBen und wechselnden Entfernung dieser Planeten von der Erde
schwankt der scheinbare Durchmesser Jupiters zwischen 31”7 und 50, der Durch-
messer Saturns zwischen 15" und 21””. Beide Planeten zeigen zum Aquator parallel

63/1 Zur Bahn des Mars
am Sternhimmel (Oppo-
gition Februar 1963)

Das Teilbild a) zeigt die
Umlaufbewegung von Erde
und Mars um die Sonne fiir
die Zeit vom 4. August
1962 bis zum 2. Juli 1963,
vom Nordpol der Ekliptik
aus gesehen. Die mit glei-
chen Zahlen versehenen
Bahnorte entsprechen glei-
chen Zeitpunkten. DieRich-
tung zum Friihlingspunkt
ist durch einen Pfeil mit
dem Symbol V" angegeben.
Im Teilbild b) sind die Ra-
dienvektoren nach GroBe
und Richtung angegeben,
damit ist die Bahn des Mars
relativ zur Erde bestimmt.

Das Teilbild ¢) gibt die

Bahn des Mars am Fixstern-

himmel, zwischen den Ster- 72

nen des Tierkreises an. Aus 11 /_ 45\
a) ist zu ersehen, dal} die & \
Opposition kurz vor Errei- /
chen des Bahnpunktes 7 b 72¢
stattfindet, aus c) geht her-

vor, dall Mars zwischen den

Punkten 6 und 8 seine Riick-
ldufigkeitsschleife zieht.

Zeitpunkte:

1 4. August 1962; 2 13.
September; 3 3. Oktober;

4 12. November; § 2. De- *
zember; 6 3. Januar 1963; ° -' Lowe

7 8. Februar; § 4. Mirz; v e i »

9 9. April; 10 3. Mai; 11 s A : RO Eg"’.”f}‘”
3 . ; JRRN—— scheinbar:

8. Juni; 12 2. Juli R . {‘70”0‘:9"05- e Morsbahn
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verlaufende Streifen, die bei Jupiter ausgepragter sind (siehe Bildbeilage, Tafel IV
und V). An der Bewegung besonders markanter Flecke erkennt man die Rotation und
konnte ihre Dauer bestimmen. Gréfle und Gestalt der Flecke unterliegen fortwahren-
den Anderungen. Die Flecke besitzen auBerdem noch geringe Eigenbewegungen. Die
beobachtbare Oberfliche ist also nicht fest, sondern eine mehrschichtige Wolken-
decke in der Atmosphire der Riesenplaneten. Der Hauptbestandteil dieser Atmo-
sphédren ist Wasserstoff; die Kondensationen sind keine Wassertropfchen oder Eis-
kristalle, sondern Tropfchen anderer Wasserstoffverbindungen, namlich Ammoniak
und Methan.

Da die kleinsten gerade noch erkennbaren Gebilde auf Jupiter AusmaBe von 1400 km besitzen
(bei Saturn sind es rund 3000 km), ist zu folgern, dal in den Atmosphiren gewaltige, turbulente
Umwilzungen ablaufen, die alle irdischen Gewitterstiirme weit iibertreffen. Die dabei auf-
tretenden elektrischen Entladungen konnten durch Radioteleskope nachgewiesen werden. Die
Sonnenstrahlung, die schon in der Entfernung des Jupiter je Flicheneinheit nur noch 1/,, der
Energie liefert, die in Erdentfernung wirksam wird, kann diese atmosphirischen Vorginge nicht
in Gang halten. Der Anstof zu den atmosphirischen Umwilzungen mul} aus den tieferen Schich-
ten dieser Riesenplaneten stammen, die wir uns zum groBten Teil gasformig vorzustellen haben.
Doch unter dem hohen Druck im Innern der Riesenplaneten verhilt sich die stark komprimierte
gasformige Substanz wesentlich anders als die verdiinnten Gase, mit denen wir es im téglichen
Leben zu tun haben. P

Ein Blick durch ein Fernrohr von min- r
destens 10facher VergroBerung zeigt uns

bis zu vier ungefihr in der Aquatorebene

befindliche Sternchen in wechselnder Stel-

lung: die schon von GALILEI entdeckten

Groflmonde des Jupiter (Bild 64/1).

Warum bewegen sich die im oberen I /
Teilbild von 64/1 dargestellten Monde =

tm Uhrzeigersinn um den Planeten ?

Vergleichen Sie die Bewegung der

Monde mit dem Sinn der Umlauf-

bewegung Jupiters um die Sonne!

64/1 Jupiter mit seinen 4 GroBmonden
(19. Dezember 1963, 22" MEZ)
a) Blick von Siiden auf den Planeten und
das System der Monde
b) Anblick im umkehrenden (astrono-
mischen) Fernrohr
Der Anblick entspricht einem Betrachten des ™
oberen Teilbilds vom unteren Bildrand aus. b
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AuBer den vier bereits im Feldstecher sichtbaren Monden hat Jupiter noch 8 Monde.

Von diesen bewegt sich der erst im Jahre 1892 entdeckte 5. Mond noch innerhalb der Bahn des
crsten. Diese 5 Monde bewegen sich nahezu in der Aquatorebene des Planeten, sie bilden die
Gruppe der eigentlichen Monde. Von den iibrigen 7 Monden bilden der.6., 7. und 10. die zweite
Gruppe, der 8., 9., 11. und 12. die dritte Gruppe, deren Mitglieder den Planeten in umgekehrtem
Bewegungssinn umlaufen. Die Monde der 2. und 3. Gruppe sind wahrscheinlich aus dem System
der Planetoiden ,,zugewandert‘.

3
83 2 o
Saturn £ 8 2 S § 8
£T8& & § & =
—%— ° . ° ° o [ J
\/?ing/

65/1 Saturn mit Ring und System der inneren Monde

Die Skizze stellt einen Schnitt in Richtung der Rotationsachse dar. Die beiden dulleren Monde
Japetus und Phoebe fallen aus dem System heraus und stehen etwa 2,4- bzw. 8,7mal so
weit entfernt wie der Mond Hyperion.

Saturn hat 9 Monde. Die 7 im Bild 65/1 dargestellten gelten als echte Monde.

Der 8. Mond (Japetus) zeigt eine starke Bahnneigung und der 9. (Phoebe) aulerdem noch um-
gekehrten Umlaufsinn. Wahrscheinlich sind diese Himmelskérper auch ,,zugewandert‘.

Um den Saturnkorper liegt in der Aquatorebene ein #duBerst diinner, flacher, kreis-
formiger Ring, der sich bei stirkerer VergréBerung als System mehrerer Ringe
erweist (Bild 65/2). Wir miissen annehmen, dall das ganze Ringsystem - bei
einer Dicke von hochstens 20 km — aus einzelnen, wahrscheinlich meteoritenhaft
bruchstiickartigen Korpern sehr unterschiedlicher GroBe besteht, die in nahezu
kreisformigen Bahnen den Planeten umlaufen.

65/2 Das Ringsystem des Saturn

Der Florring zwischen den Radien 71000 und

90000 km ist nur in lichtstarken Fernrohren

zu erkennen; hellere Sterne schimmern durch — —U
ihn hindurch. Der Hauptring von 90000 bis =60 400
138000 km (Cassinische Teilung zwischen 116000 71000

und 120000 km) ist optisch so dicht, dafl wegen ::9{/]7050000 0
seiner Helligkeit keine Sterne hindurch gesehen | 120000
werden konnen. 738000
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Die Hauptmasse des Ringes — seine Gesamtmasse errechnete sich aus den Storungen der Monde
zu etwa 1/, der Masse des Erdmonds - liegt in den relativ nicht so zahlreichen grofien Korpern,
wogegen die Riickstrahlung des Sonnenlichts von ciner sehr hohen Anzahl kleiner und kleinster
Staubkoérnchen bewirkt wird.

Da die Rotationsachse des Saturn rund 27° gegen die Normale zur Ekliptik geneigt
ist, konnen wir wihrend cines Umlaufs des Saturn um die Sonne (rund 30 Jahre)
den Ring bald von Norden, bald von Siiden ge6ffnet sehen. In Abstdnden von etwa
15 Jahren blicken wir auf die Kante des Ringes, der dann nur noch in den gréBten.
Instrumenten als feiner Strich zu erkennen ist.

2.5.4. Uranus, Neptun und Pluto

Von den 3 duBersten Planeten besitzen Uranus und Neptun eine dichte Atmosphére
mit wahrscheinlich geschlossener Wolkendecke ahnlicher Art wie Jupiter und
Saturn. Uber die physikalischen Verhéltnisse von Pluto ist noch nichts bekannt.
Uranus wurde im Jahre 1781 von W. HERSCHEL entdeckt. Sein scheinbarer Durch-
messer von im Mittel 34 gestattet kaum die Wahrnehmung von Einzelheiten.
Seine Dichte ist 1,6 g+ em™3, er dreht sich in 10,8 h um seine Achse. Sein Riick-
strahlvermogen betragt 0,66; seine Oberflichentemperatur liegt bei —200 °C.
Uranus wird in seiner Aquatorebene von 5 Monden umlaufen, die nahezu kreis-
férmige Bahnen haben. Die Neigung des Aquators gegen die Ekliptik betrigt 98°.
Neptun wurde 1846 entdeckt, und zwar nahe dem Ort, der von ApaMs und LEVERRIER
auf Grund seiner Anziehungswirkung auf Uranus berechnet worden war (siehe
Abschnitt 3.). Sein scheinbarer Durchmesser betriagt bei mittlerer Entfernung nur
1,8. Seine mittlere Dichte ist mit 2,3 g - em—3 gréBer als die der anderen jupiter-
dhnlichen GroBplancten. Sein hohes Riickstrahlvermogen von 0,62 zeigt an, daB
auch er von einer Wolkenhiille umgeben ist. Seine Rotationsdauer betrigt 15,7 h.
Von seinen beiden Monden ist der innere und gréfere wohl ein echter Mond, der
dullere aber wahrscheinlich eingefangen.

Unser Wissen von Pluto geht iiber das, was in der Tabelle 5 des Anhangs zu finden
ist, kaum hinaus.

2.5.5. Zusammenfassung

Sieht man vom duflersten GroBplaneten Pluto ab, so bewegen sich die iibrigen nahezu
in einer Ebene und mit verschiedenen Entfernungen um die Sonne. Der Umlaufsinn
verlduft, vom Nordpol der Ekliptik betrachtet, entgegen dem Uhrzeiger.

Die Bahnen der Planeten sind kreisdhnliche Ellipsen; die stirkste Exzentrizitidt finden
wir bei Pluto, dann folgen Merkur und Mars. Dem inneren Aufbau nach hat man
zwei Haupttypen zu unterscheiden: die erdihnlichen Planeten, zu denen aufler der
Erde Venus, Mars, Merkur (und wahrscheinlich auch Pluto) gehiiren, und die vier
jupiterihnlichen Riesenplaneten Jupiter\,Saturn, Uranus, Neptun.
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2.5.6. Fragen und Aufgaben

o

. Welche Planeten haben eine Atmosphére; wodurch wird das bewirkt?

2. Beobachten Sie einen dufleren Planeten wiahrend etwa eines halben thres, das so zu
wihlen ist, dal die Opposition in die Mitte fallt, und tragen Sie den scheinbaren Ort in
eine geeignete Sternkarte ein! Erkliren Sie das Ergebnis aus den Bewegungen von Erde
und Planet im Sonnensystem!

3. Berechnen Sie die gro3te und die kleinste Entfernung des Planeten Mars von der Erde
mit Benutzung der Ubersichtstabelle der Bahnelemente der Planeten!

4. Wie groB sind die kleinsten noch trennbaren Oberflichengebilde des Mars bei 200facher

Vergrolerung in geringster Entfernung von der Erde, wenn das Auge ein Trennver-

mogen von 1’ aufweist?

2.6. Die Kleinkérper des Sonnensystems

2.6.1. Das System der Planetoiden

Bie Planetoiden bilden ein System, das die Entfernungsliicke zwischen Mars und
Jupiterin bestimmter, gesetzmaBiger Anordnung erfiillt. Das Bild 67/1 zeigt die Haufig-
keitsverteilung der groen Halbachsen der rund 1650 bekannten Bahnen. Man sieht,

T T T T I 1

0 1 5 6 AE
] I
Sonne Erde  Mars Jupiter

67/1 Haufigkeitsverteilung der Planetoidenbahnen im Bereich zwischen Mars und Jupiter

daB ein Kreisring von iiber einer Astronomischen Einheit Breite mehr oder weniger
dicht besetzt ist, dal aber auch aulerhalb dieser Zone noch Gruppen von Plane-
toiden vorkommen. Am bekanntesten ist die Gruppe der Trojancr, die in der Ent-
fernung des Jupiter (~ 5,2 AE) die Sonne umlaufen.

Die Liicken der Besetzung im Kernbereich des Systems der Planetoiden sind wesentlich
durch die Stérungen Jupiters hervorgerufen. Durch Stérungen koénnen Planetoiden aus dem
zentralen Bereich in stark elliptische Bahnen gebracht werden, die bis in den inneren Bereich
des Planetensystems eintauchen und sogar bis in die Nahe der Merkurbahn gelangen. Anderer-
seits ist auch ein Korper bekannt, der nach aullen fast die Saturnbahn erreicht.

Wie alle aullerhalb der Erdbahn umlaufenden Planeten, so zeigen auch die Plane-
toiden wahrend der Opposition ihre grofite scheinbare Helligkeit. Ihre geometrische
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GroBe erstreckt sich iiber einen weiten Bereich. Die vier zuerst entdeckten Plane-
toiden sind Ceres, Pallas, Juno und Vesta. Ihre Durchmesser konnten noch optisch
gemessen werden (Bild 68/1). Die meisten Planetoiden sind aber wesentlich kleiner,

die kleinsten noch beobachtbaren diirften Durchmesser
Erdmond von wenigen Kilometern haben. Die Gesamtzahl der
Planetoiden bis zu dieser GroBe ist auf Grund der Ent-
deckungswahrscheinlichkeit auf 44000 geschétzt worden.
Die daraus abgeleitete Gesamtmasse betrigt etwa 1/,
der Masse unseres Mondes.

Pallas

O 68/1

GroBenvergleich der groBten Planetoiden mit dem Erdmond

2.6.2. Kometen, Meteoriten und Meteore

Die Kometen erfiillen wahrscheinlich den ganzen von der Sonne als Wirkungsbereich
beherrschten Raum. Thre Anzahl ist zu 101! geschitzt worden. Demgegeniiber ist
die Anzahl der beobachteten Kometen, die bei 10° liegt, sehr klein. Dies liegt daran,
dafl wir nur diejenigen Kometen beobachten koénnen, die in den sonnennahen
Bereich (Entfernung weniger als 5 AE von der Sonne) gelangen.

Der eigentliche Korper des Kometen wird Kern genannt. Er zeigt im Gegensatz
zu den Planeten und Planetoiden einen relativ lockeren Aufbau und besteht zu
etwa 5 bis 20% aus meteoritischen Korpern verschiedener GréBien, vom Staubkorn
bis zu faustgroBen Brocken. Diese gesteinsartigen und metallischen Kérper sind in
Eis eingebettet, das itberwiegend aus H,0, daneben in geringeren Mengen auch aus
CO,, NH;, CH, und anderen Stoffen besteht.

Bei Annidherung an den inneren Bereich des Planetensystems bildet sich unter der
Einwirkung der Sonnenstrahlung eine Dampfatmosphire (die Koma) der genannten
Molekiile, zwischen denen es in unmittelbarer Kernnidhe zu chemischen Umwand-
lungen und dariiber hinaus zur Ionisation bzw. Dissoziation kommt. Mit dem aus-
stromenden Gas werden gleichzeitig kleine feste Korper herausgehoben. Wegen
der geringen Masse kann der Kern die ausgetretene Gas- und Staubatmosphére
nicht halten, zumal der Strahlungsdruck sowie der durch die korpuskularen Stréme
von der Sonne erzeugte ,,solare Wind““ die aus dem Kometenkern ausgetretene
Substanz in sonnenabgewandter Stréomung davontreibt (Bild 69/1).

Die leichten Atome und Ionen werden stirker beschleunigt als die schwereren festen Staubteil-
chen. Deshalb sind die Gasschweife gestreckter als die oft stark gekriimmten Staubschweife.

Die Molekiile werden zum Leuchten angeregt, die Staubteilchen reflektieren die
Sonnenstrahlung. So entsteht das bekannte Bild eines aus Koma und Schweif (der
Kern ist stets unsichtbar, da zu klein) bestehenden Kometen (siehe Bildbeilage,
Tafel V). Tabelle4 gibt die Bahnelemente einiger bekannter Kometen an.
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Tabelle 4

Bekannte Kometen

Komet T L o e a (in AE) 3 U (in a)
Encke  27. Dez. 1937 335° 185° 0,846 2,20 12,5 3,3
Kopff 11. Aug. 1945 235 32 0,556 3,40 7,2 6,2
Biela 24. Sept. 1852 246 223 0,756 3,55 12,6 6,6
Gale 18. Juni 1938 67 209 0,761 4,95 11,7 11,0
Halley  20. April 1910 57 112 0,970 17,95 162,0 76,0

T Durchgang durchs Perihel

& Linge des aufsteigenden Knotens

o Abstand des Perihels vom Knoten

e numerische Exzentrizitdt

a groBe Halbachse

% Neigung der Bahnebene gegen die Ekliptik

U siderische Umlaufszeit

Meteoriten sind feste Korper verschiedener Gréfie (Staub-
korn bis Findling), die auf bestimmten Bahnen die
Sonne umlaufen. Durchquert ein solcher Korper zuféllig
die Erdatmosphére, so wird seine Geschwindigkeit ab-
gebremst und gleichzeitig seine kinetische Energie in
Wirme umgewandelt, so dafl der Kérper von auflen nach
innen verdampft. Dabei erzeugt er die bekannten fliich-
tigen, strichférmigen Leuchterscheinungen, die man als
Meteore bezeichnet. Die schwachen Meteore nennt man
auch Sternschnuppen, die hellsten Feuerkugeln (siehe Bild-
beilage, Tafel VI). Ist der Korper abgebremst, bevor er
vollstdndig verdampft ist, so fdllt ein Restkorper zur
Erde herab. Locker aufgebaute Kérper zerreillen unter
der Einwirkung der Krifte in der Luft oder verpuffen
bei der Auflésung in einem Aufblitzen. Die groBten
Kérper treffen noch am Boden mit hoher Geschwindig-
keit (mehrere Kilometer je Sekunde) aufund erzeugen dort
Verwiistungen oft betrachtlichen Ausmafles. Stofflich
unterscheidet man zwei Haupttypen von Kérpern: die
Stein- und die Eisenmeteoriten. Zwischen diesen gibt
es zahlreiche Uberginge. Threr Herkunft nach kann man
sie in drei Gruppen einteilen: in die kometarischen, die
planetarischen und die interstellaren Meteoriten. Die ko-
metarischen sind Auflésungsprodukte ehemaliger Kome-
tenkerne, die sich noch fast in derselben Bahn bewegen.

69/1 Aufbau eines Kometen

(schematisch)
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Sie treten, da ihre ZugstraBe an einer bestimmten Stelle die Erdbahn schneidet,
immer zur gleichen Jahreszeit auf und scheinen an der Sphére von einem Punkt
herzukommen (Radiant oder Ausstrahlungspunkt; Bild 70/1). Tabelle 5 gibt einige
dieserbekannten Meteorstrome an, deren Bezeichnungen von dem Sternbild abgeleitet
sind, aus dem sie zu kommen scheinen.

\\\ / // /;Wmm

B ‘ Zlwillinge

o
// \\\ L] Sf er
[ J
.:..
[ ]
i e
. ; .
. Kleiner Hund Orion
O
.
o °
Wasserschlange  ® . s U
[ J o o
GroBerHund + o _ ; 70/1 Radiant eines Meteor-
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o ° (Geminiden, 12. Dezember)
Tabelle 5
Meteorstrome
Strom Radiant Maximum Komet
Lyriden 273° + 35° 22. April 1861 I
Aquariden 338 —1 5. Mai Halley
Perseiden 43 + 56 11. August 1862 111
Geminiden 113 4 30 12. Dezember -

Die planetarischen Meteoriten stammen wahrscheinlich aus dem System der Plane-
toiden. Die kleinste Gruppe scheint die der interstellaren Meteoriten zu sein, die
aus dem Raum auflerhalb des Sonnensystems stammen.

2.6.3. Staub und Gas im interplanetaren Raum

DaB der interplanetare Raum von Staubpartikeln erfiillt ist, die wegen ihrer Her-
kunft aus dem Bereich der Planetoiden ebenfalls die Hauptebene des Planeten-
systems bevorzugen, kann man im Hochgebirge in jeder sternklaren Nacht erkennen;
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langs der Ekliptik zieht sich ein schwach leuchtendes Band, das im Gegenort der
Sonne schwach, zu beiden Seiten der Sonne jedoch erheblich verbreitert ist. Man
nennt diese Erscheinung nach ihrer Lage am Himmel das Zodiakal- oder Tierkreis-
licht.

Im Flachland kann man das Tierkreislicht im allgemeinen nur im Frithjahr am westlichen Abend-
himmel und im Herbst am 6stlichen Morgenhimmel nach Ende bzw. vor Beginn der Dimmerung
sehen, wenn man einen vor irdischen Lichtquellen geschiitzten Beobachtungsort aufsucht.

Das Leuchten entsteht durch Streuung des Lichtes der unterhalb des Horizonts
befindlichen Sonne an den Staubpartikeln.

Aufler den Staubmassen befinden sich im interplanetaren Raum auch Protonen,
Elektronen, Atome und Molekiile. Die chemische Analyse der Meteoriten hat ergeben,
daB sie sich aus chemischen Elementen zusammensetzen, die auch auf der Erde vor-
kommen. Das hiufigste Element, der Wasserstoff, iiberwiegt im interplanetaren
Gas. Seine Dichte liegt etwa zwischen 400 bis 800 Protonen je Kubikzentimeter.
Von der Sonne ausgehende dichte Korpuskularstrome (meist Protonen und Elek-
tronen) erzeugen beim Auftreffen auf die Schichten der Ionosphire die Polar-
lichter.

In enger Wechselwirkung mit den Protonen und Elektronen stehen auch schwache und weit
ausgedehnte Magnetfelder, die vor allem den inneren Bereich des Planetensystems erfiillen.

2.6.4. Zusammenfassung

AuBer den GroBplaneten befinden sich noch viele kleinere Korper im interplane-
taren Raum. Es sind dies die Planetoiden, die zwischen Mars und Jupiter ein eigenes
System bilden, die Kometenkerne, die den Raum bis zur 10000fachen Entfernung
des Saturn von der Sonne einnehmen, und die Meteoriten, die teils aus dem System
der Planetoiden, teils aus den Resten der ausgedampften Kometenkerne stammen.
Die kleinsten Staubteilchen des interplanetaren Raumes erzeugen in der Strahlung
der Sonne das Tierkreislicht, und das von der Sonne abstromende Gas erfiillt den
Raum zwischen den Planeten.

2.6.5. Fragen und Aufgaben

1. In welcher Himmelsgegend und zu welcher Tagesstunde wird man Planetoiden am besten
beobachten koénnen?

2. Suchen Sie in einem Fernrohr einen Planetoiden nach den Angaben in einem astrono-
mischen Kalender auf und stellen Sie seine Bewegung unter den Fixsternen fest!

3. Aus welchen Griinden 16st sich der Kern eines Kometen im Laufe der Zeit auf?

4. Erkldren Sie anhand einer Skizze, weshalb parallele riumliche Bahnen einen scheinbaren
Ausstrahlungspunkt (Radiant) an der Sphire erkennen lassen!

5. Kénnen Meteore eines Stromes beobachtet werden, wenn sich der Radiant unterhalb
des Horizonts befindet?
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2.7. Kiinstliche Erdsatelliten und Raumsonden

2.7.1. Allgemeine Betrachtungen

Die astronomischen Grundlagen der Astronautik liefern das Riistzeug zur Beant-
wortung der Frage, unter welchen Umstidnden bestimmte Moglichkeiten der Bewe-
gung durch den Weltraum fiir einen vorgegebenen Koérper vorhanden sind. Wir
betrachten in Bild 72/1 einen ebenen
Schnitt durch die kugelférmig angenom-
mene Erde und fragen nach den Bahnfor-
men, die ein im Punkte P befindlicher
Korper ausfithren kann, wenn er sich in
einer Richtung mit der Geschwindigkeit v
bewegt, die senkrecht auf der Richtung
zum Gravitationszentrum PZ steht. Von
den moglichen Bahnen sind hier 6 typische
Fille herausgegriffen.

Ist die Geschwindigkeit v = 0, so durch-
lauft der Koérper die radiale Fallbahn PZ,
die allerdings im vorliegenden Beispiel
durch Auftreffen des Kérpers im Punkte
72/1 Horizontalstartbahnen um einen kugel- heendet wird. Bei geringer Horizontalge-
formigen Weltkorper (Erde) schwindigkeit bewegt sich der Korper auf

einer sogenannten inneren Ellipse, wobei
der Startpunkt P das Apogium darstellt, und kommt bei Beriihrung der Ober-
fliche im Punkt 8 zur Ruhe. Mit wachsender Geschwindigkeit riickt der Auf-
treffpunkt S immer weiter von @ ab. Erreicht die Horizontalgeschwindigkeit in

der Entfernung r vom Zentrum den Wert » = l/ —k# (darin ist k& die Gravitations-

konstante und M die Masse der Erde), so bewegt sich der Koérper auf einer
Kreisbahn (erste astronautische Geschwindigkeitsstufe). Bei noch hdoherer Ge-
schwindigkeit durchlduft der Korper eine der duBleren Ellipsen, bei der P das
Perigdum ist. Wird die Geschwindigkeit auf das 12 fache der Kreisbahngeschwindig-
keit gesteigert, so 6ffnet sich die Bahnkurve zu einer Parabel, auf der sich der Korper
von der Erde iiber jede Grenze entfernen kann (zweite astronautische Geschwindig-
keitsstufe). Bei noch hoheren Geschwindigkeiten wird die Bahnkurve zu einem
Hyperbelast.

Ist der Winkel zwischen dem Geschwindigkeits- und dem Radiusvektor von 90° verschieden,
so gibt es keine Kreisbahn, sondern nur Ellipsen und Hyperbeln, die durch eine Parabel getrenny
sind.

Eine zweite wichtige Frage betrifft die Moglichkeit, einen Koérper in den Startpunkt
P zu beférdern und auf die entsprechende Geschwindigkeit zu beschleunigen. Hier-
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bei muB} einerseits Hubarbeit verrichtet werden; nach dem Gesetz iiber die Arbeit

in einem Gravitationsfeld betrigt sie, wenn m die Masse des Korpers und R der

1

Erdradius ist, W, =k M m (—R— - %) . Damit der Korper zum anderen nicht zur

Erde zuriickfillt, sondern die Kreisbahngeschwindigkeit v =V

kM
r

erreicht, ist

Beschleunigungsarbeit notwendig; sie betragt W, = —;- kMm ~:7 Die Summe dieser

beiden Betrige W, und W, ist der minimale Energiebedarf zur Auflassung eines
Kreisbahnsatelliten.

Begriinden Sie die Qrofle der Energiebetrige W, und W,!

Der tatsédchlich erforderliche Energieaufwand ist wegen des geringen Nutzeffekts
des — in der Regel mehrstufigen - Raketenantriebs ein Vielfaches dieser Summe.

2.7.2. Kiinstliche Erdsatelliten

Eine schematische Darstellung der Aufstiegsbahn einer dreistufigen Rakete fiir
einen kiinstlichen Satelliten zeigt Bild 73/1. Die im Punkt 7 erreichte Geschwindig-

73/1 Startbahn einer kosmischen Rakete (dreistufig): 7 Ende des Senkrechtaufstiegs; 2 erste
Stufe Brennschlul}, zweite Stufe ziindet; 3 Aufschlag der leeren ersten Stufe auf dem Erd-
boden; 4 zweite Stufe Brennschlufl; 4 bis § antriebsloser Flug der Rakete; 6 zweite Stufe
lost sich, dritte Stufe ziindet; 6 Aufschlag der leeren Stufe auf dem Erdboden; 7 dritte Stufe
Brennschlufl, Raumflugkérper 16st sich

keit des Flugkorpers nach Grofe und Richtung entscheidet im allgemeinen iiber
die Bahn der ersten Runden. In der Folgezeit macht sich dann die Bremswirkung
der zwar dulerst diinnen, aber bei den hohen Geschwindigkeiten doch spiirbaren
Tonosphire bemerkbar. In den dichteren Schichten der Hochatmosphére wird kurz
vor dem Absturz schlieBlich die gesamte Energie des Flugkérpers in Wirme und
Luftstrémuhg umgesetzt, so dall der Korper vergliiht und meist auch von den
Luftkraften zerrissen wird.

Da die Dichte der Ionosphire mit zunehmender Héhe rasch abnimmt, entscheidet
die Perigdumshihe wesentlich iiber die Lebensdauer des Satelliten.
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So sind von den ersten sechs kiinstlichen Satelliten (Bild 74/1) die tiefsten, ndmlich Sputnik I,
II und III und Explorer III, lingst in der Erdatmosphére vergliiht, wogegen fiir Explorer I eine
Lebensdauer von 5 Jahren, fiir Vanguard I sogar von iiber 100 Jahren errechnet wurde.

Beobachten Sie (nach Angaben einer Sternwarte) den Flug eines kiinstlichen
Erdsatelliten!

58 8 Vanguard
587 Explorerl

S8 Explorer I

586 Sputnik IT
578 Sputnik I

57 Sputnik I

O (A (R S

P DT, o e e |
5000 70000 12000 km 74/1 Die ersten sechs kiinst-
Entfernung vom Erdmittelpunkt lichen Erdsatelliten

I
5000

2.7.3. Raumsonden

Korper, die eine Briicke von einem Weltkorper zum andéren schlagen sollen, heilen
Raumsonden. Um das Besondere ihrer Bahnform zu verstehen, miissen wir uns
klarmachen, daB hier 3 Korper in Wechselwirkung tretén: die beiden in Frage
stehenden Weltkérper und die gestartete Raumsonde.

Himmelsmechanisch handelt es sich hier um das insofern eingeschrinkte Dreikdrperproblem,
als der dritte Korper zwar durch die Anziehungskraft der anderen beiden wesentlich beeinflulit
wird, selber aber auf diese keinen merkbaren Einflul auszuiiben vermag.

Bei der Bewegung des dritten Korpers spielen die Wirkungsbereiche der beiden
anderen Korper eine wesentliche Rolle. Sie sind etwa kugelformig, der zu-
gehorige Korper steht im Mittelpunkt, und berithren sich im kréiftefreien Punkt
zwischen den beiden Koérpern. Man kann die Bedeutung der Wirkungsbereiche so
charakterisieren, dafl ein Korper sich in dem Wirkungsbereich eines anderen Welt-
korpers so bewegt, als gibe es sonst keinen weiteren Weltkorper.

Als Beispiel betrachten wir die Bewegung der sowjetischen Raumsonde Lunik I (Bild 75/1,
75/2, 76/1). Der Start erfolgte auf der Nachtseite der Erde (2. Januar 1959), die Bahn in Rich-
tung Mond war eine parabelnahe Hyperbel. In der vorletzten Stunde des 3. Januar trat Lunik I
in den Wirkungsbereich des Mondes und durchlief ihn in einer entgegengesetzt gekriimmten,
langgestreckten Hyperbel. Beim Verlassen des Wirkungsbereichs des Mondes hatte sich, als
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Zur Bahn eines kiinstlichen
Raumflugkorpers (Lunik I)

75/1 Bahn des Raumflug-
korpers im Vergleich mit
der Bahn der sonnen-
nahen Planeten: S Start-
punkt; P Perihel;

A Aphel

75/2 Erster Bahnabschnitt
bis zum Durchgang durch
den Wirkungsbereich des
Mondes
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Folge des nahen Vorbeiflugs, die Bewegungsrichtung merklich gedndert. Lunik I blieb noch
bis etwa zum 8. Januar im Wirkungsbereich der Erde und trat dann in den Bereich der Sonne,
um seine Bahn um die Sonne zu beginnen, in deren Verlauf er etwa Ende August 1959 nahe an

die Marsbahn herangelangte.

2.7.4. Die naturwissenschaftliche Bedeutung der astronautischen Experimente und

Forschungen

Die Sowjetunion war, bedingt durch den entwickelten Stand der sozialistischen
Wirtschaft und das hohe Ausbildungsniveau der Wissenschaftler und Techniker,

7

th



Bootes .

) J
o

o Arktur@
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lichen Raumflugkérpers
(Lunik I)

Scheinbare Bahn des

Raumflugkérpers am
Sternhimmel

als erstes Land in der Lage, kiinstliche Erdsatelliten und Raumsonden in den Kosmos
zu entsenden. AuBer der UASSR und den USA haben zunéchst keine anderen Lander
Raumfahrtexperimente praktisch durchgefiihrt.

Die bis Mitte des Jahres 1963 erfolgreich gestarteten Raumkorper haben die Zahl 150
bereits iiberschritten (siehe Tabelle 6 im Anhang). GroBist die Anzahl der mit ihnen
ausgefithrten Messungen, betrichtlich auch die Menge der neugewonnenen Informa-
tionen. Uber 20 verschiedene Typen von Flugkérpern (mit ebensovielen verschie-
denen Bezeichnungen) sind eingesetzt worden (siehe Bildbeilage, Tafel VII und VIII
sowie Tabelle 6 im Anhang). Die in Angriff genommenen Aufgaben betreffen geophy-
sikalische, astronomische, biologische und technische Probleme. Mit den geophy-
sikalischen Messungen fiir das Internationale Geophysikalische Jahr begann die
praktische Astronautik im Bereich nahe der Erdoberflache. Fast gleichzeitig wurden
die bereits vorher schon in ballistischen Raketen begonnenen biologischen Expe-
rimente mit klarer Zielsetzung fiir die spateren Weltraumfliige des Menschen in
den Gesamtplan einbezogen.

Fiir die Astronomie bringen die astronautischen Unternehmungen eine groe Anzahl
neuer und genauerer Informationen. Jeder kiinstliche Himmelskoérper, gleichgiiltig
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ob Erdsatellit oder Raumsonde, bringt durch seine Bewegung im Raum unter
Umstéinden die Moglichkeit zu einer genaueren Bestimmung der Eigenschaften der
kosmischen Gravitationsfelder. So wird durch Prizisionsbestimmungen der Satelliten-
bahnen von Bodenstationen aus die Erdgestalt neu vermessen und gleichzeitig die
Masseverteilung im Erdinnern erschlossen.

Da die kiinstlichen Erdsatelliten und Raumsonden im Unterschied zu den natiirlichen Kérpern
des Sonnensystems (Mond, Planeten, Kometen) vielfach sehr kurze Umlaufszeiten haben bzw.
ihren Ort an der Sphire rasch dndern, miissen die Ortungsergebnisse aus verschiedenen Teilen
der Erde zur sofortigen Auswertung an eine zentrale Auswertestelle geleitet werden. Ein leistungs-
fahiges internationales Netz von Beobachtungsstationen ist wihrend des Internationalen Geo-
physikalischen Jahres geschaffen worden. Ihm gehéren auch mehrere Stationen in unserer
Republik an.

Fiihrt der Satellit noch MeBgerdte an Bord und ist vorgesehen, dafl die MeBwerte
durch Funk zu den Bodenstationen gegeben werden, so kénnen Beobachtungen sehr
verschiedener Art durchgefiihrt werden wie zum Beispiel : Bestimmung der Zustands-
groBen der Hochatmosphére sowie ihrer zeitlichen Anderung; Bestimmung der Inten-
sitét, Partikelhdufigkeit und Richtungsverteilung der primédren kosmischen Strah-
lung; Messung des Erdmagnetfeldes; Bestimmung der Haufigkeit der Partikel des
kosmischen Staubes und der Mikrometeoriten, der Elementarteilchen inmerhalb
und auBerhalb des Strahlungsgiirtels usw.

Durch weiter in den Raum eindringende Kérper konnen dhnliche Messungen auch
am Mond und an den Nachbarplaneten durchgefiihrt werden. So wurde ein grofler
Teil der uns von der Erde aus unsichtbaren Riickseite des Mondes von Lunik III
photographiert und zur Erde durch Bildfunk iibertragen und mit Hilfe der Venus-
sonde Mariner 2 die in unmittelbarer Niahe dieses Planeten gewonnenen Messungen
der Temperatur, des Magnetfeldes usw. zur Erde gesendet.

Der Vorteil derartiger Untersuchungen liegt vor allem darin, dafl bei Beobachtungen von Raum-
flugkorpern aus der gesamte Wellenlingenbereich der Strahlung zur Verfiigung steht und infolge
Fehlens der atmosphirischen Bildunruhe das optische Auflosungsvermogen der astronomischen
[nstrumente erstmalig voll ausgenutzt werden kann. Derartige Beobachtungen sind unabhingig
vom Wetter und konnen jederzeit durchgefiihrt werden, wenn man dafiir sorgt, dall von den
drei grofiten Lichtquellen, der Sonne, der Erde und dem Mond, keine Strahlung in das Instru-
ment gelangt.

Mit Hilfe kiinstlicher Himmelskérper kann der Mensch nun auch selber physi-
kalische Experimente im interplanetaren Raum ausfiihren. Ein Anfang in dieser
Richtung war zum Beispiel die Natriumwolke von Lunik I, die allerdings in der
Hauptsache einen Bahnpunkt markieren sollte. Weitere Experimente sind geplant,
so zum Beispiel die Herstellung eines kiinstlichen Kometen.

Den bisherigen Hohepunkt der astronautischen Unternehmungen stellt das Vor-
dringen des Menschen bis an die Schwelle des extraterrestrischen Raumes dar.
Am 12. April 1961 startete als erster bemannter Raumflugkérper das sowjetische
Raumschiff Wostok I mit Major J. A. GacARIN an Bord, es landete nach einer Erd-
umkreisung wohlbehalten am vorausbestimmten Ort. Bis zum Redaktionsschlufl
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dieses Buches haben bereits zehn Kosmonauten — als erste Frau die Sowjetbiirgerin
VALENTINA TERESCHKOWA — die Erde umrundet.

In Zukunft diirfte fiir die astronomische Forschung die Raumstation, ein mit wissen-
schaftlichen Beobachtungsinstrumenten ausgestatteter Satellit, eine Epocheneuer
und heute noch nicht abzusehender Fortschritte in der Erkenntnis des Weltalls
bringen.

2.7.5. Zusammenfassung

Ein kiinstlicher Himmelskorper bewegt sich je nach Abfluggeschwindigkeit und
Abflugrichtung von der Erde auf einer kreisformigen, elliptischen, parabolischen oder
hyperbolischen Bahn in bezug auf den Erdmittelpunkt. Beschreibt der Korper eine
geschlossene Kurve um den Erdmittelpunkt, so sprechen wir von einem kiinstlichen
Erdsatelliten; verld8t er auf einer offenen Bahn den Wirkungsbereich der Erde und
vollfiihrt er im Wirkungsbereich der Sonne cine planetarische Bahn, so nennen wir
ihn einen kiinstlichen Planetoiden oder Asteroiden.

Zum Start eines kiinstlichen Himmelskorpers mit nennenswerter Nutzlast sind sehr
gro8e Energiebetrige notwendig.

Flugkorper mit automatisch arbeitenden oder von einer Bodenstation gesteuerten
Anlagen, die zu Forschungszwecken in bestimmte Bereiche des kosmischen Raumes
gestartet werden, tragen auch die allgemeine Bezeichnung Raumsonden.

Mit Hilfe unbemannter Raumsonden sind, beginnend im Internationalen Geophysi-
kalischen Jahr 1957/58 mit dem Start des ersten kiinstlichen Erdsatelliten, des so-
wjetischen Sputnik 1, wichtige Aufschliisse iiber die Natur des erdnahen Raumes und
der benachbarten Himmelskorper (Mond, Venus) erzielt worden.

Nach sorgfiiltigen Vorbereitungen wurde am 12. 4. 1961 der erste bemannte Raum-
flugkorper, das sowjetische Raumschiff Wostok I, gesteuert von Major J. A. Gagarin,
auf eine Umlaufbahn um die Erde gebracht.

2.7.6. Fragen und Aufgaben

1. Ein kiinstlicher Erdsatellit, der in einer Hohe von 35790 km auf einer Kreisbahn dic
Erde umléduft, benétigt zu einer Umrundung einen Sterntag, d. h. die Dauer einer Erd-
rotation. Welche Erscheinungen wiren von der Erde und vom Satelliten aus zu be-
obachten, wenn sich ein solcher Satellit iiber dem Aquator
a) mit der Erdrotation, b) entgegen der Erdrotation
bewegen wiirde?

2. Berechnen Sie die Bahngeschwindigkeit des in der Aufgabe 1 gekennzeichneten Satel-
liten!

3. Erldutern Sie, welche Krifte auf einen kiinstlichen Krdsatelliten von der Ziindung der
Rakete an bis zum Verglithen des Korpers in der Erdatmosphére bzw. bis zu seiner Lan-
dung auf der Erdoberfliche wirken!
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3. Aus der geschichtlichen Entwicklung
der Astronomie

3.1. Die Anfinge der Astronomie

Astronomische Kenntnisse finden wir schon in der Frithzeit der alten Kulturen.
Die Erscheinungen von Sonne und Mond, der tédgliche Umschwung des Sternhimmels
und die hellen Planeten sind so aufféllig, daB zumindest eine oberfldchliche Vor-
stellung davon schon bei den urzeitlichen Menschen — Sammlern und Jagern —
vorhanden war. Ein tieferer Einblick in die Zusammenhénge der Erscheinungen am
Sternhimmel blieb den Menschen auf dieser Stute der gesellschaftlichen Entwicklung
noch verborgen, und das gab mystischen und abergldubischen Deutungen Raum.

Die rationelle Bewirtschaftung der Acker und Gérten, das Halten der Viehherden er-
forderten eine moglichst genaue Kenntnis des Zeitablaufs, eines an den Gestirnen
orientierten Kalenders. Dafiir war eine genauere Kenntnis der Natur der Himmels-
korper, eine Unterscheidung zwischen scheinbaren und wahren Bewegungen noch
nicht notwendig. Man ging vom Augenschein aus: Im Mittelpunkt steht die scheiben-
formig gedachte Erde, die Gestirne erheben sich téglich einmal iiber den 6stlichen
und versinken wieder am westlichen Horizont.

Von allen Gestirnen ist die Sonne das wichtigste, sie regelt den Rhythmus aller
Lebensvorginge. Der Tag wird damit zur grundlegenden Zeiteinheit. Die Natur
reagiert aber noch in einer weit lingeren Periode auf den Lauf der Sonne. Die
Beziehungen zwischen dieser lingeren Periode, dem Jahr, und dem Tag sind
aber nicht ohne weiteres iiberschaubar. Um sie aufzudecken, waren langfristige,
systematische Beobachtungen notwendig, die erst auf einer héheren Stufe der
gesellschaftlichen Arbeitsteilung - in der Sklavenhalterordnung — méglich geworden
sind.

So kamen die Agypter erst im letzten Jahrtausend vor Beginn unserer Zeitrechnung
zu der Erkenntnis, dal ihr angenommenes Jahr von 365 vollen Tagen um einen
Vierteltag verlingert werden miisse, eine Erkenntnis, die JuLius CAESAR seiner
Reform des romischen Kalenders zugrunde legte.

In Babylonien benutzte man das zweite groBle Gestirn, den Mond, fiir eine Unter-
teilung des Jahres. Hier griindete man die Zeitrechnung auf den Monat, dessen
Beginn durch die Beobachtung der erstmals wieder am westlichen Abendhimmel
sichtbar werdenden Sichel des zunehmenden Mondes bestimmt wurde. 12 Mond-
monate von abwechselnd 29 und 30 Tagen sind aber erst 354 Tage, wihrend ein
Sonnenumlauf 365/, Tage wihrt.
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Bis ins 5. Jh. v. u. Z., in Rom bis zu JurLius CAESAR, half man sich mit einer Bedarfsschaltung,
das heiBt, man schob einen 13. Monat ein, wenn der Jahresanfang nach 2 bis 3 zwolfmonatigen
Jahren sich merklich gegen den Sonnenstand bzw. gegen den Rhythmus der Vegetationszeiten
verschoben hatte. Im 5. Jh. v. u. Z. gelang es in Babylonien und etwa gleichzeitig in Griechen-
land, hier dem Athener METON, einen brauchbaren stdandigen Schaltzyklus (sogenannter Meton-
zyklus) zu finden: Man verteilte iiber je 19 Sonnenjahre 7 Jahre mit 13 und 12 Jahre mit 12 Mond-
monaten von 29 bzw. 30 Tagen Lénge. 110 sogenannte leere (zu 29 Tagen) und 125 volle (zu
30 Tagen) Mondmonate ergeben 6940 Tage, 19 Sonnenjahre (von 365,25 Tagen) 6939,75 Tage.
Den Fehler dieser geringen Nichtiibereinstimmung, der in 4 Metonzyklen auf einen Tag anwéchst,
beseitigte 2 Jahrhunderte spiter KarrLippus dadurch, daB er in je 4 Zyklen einen sonst vollen
Monat zu einem leeren machte, also 1 Tag auslieB.

Auch in seinen fritheren noch unvollkommenen Formen erméglichte der Kalender
die Aufzeichnung anderer auffallender astronomischer Erscheinungen: der groften
Elongationen der inneren Planeten und der Oppositionen der dufleren Planeten sowie
der Sonnen- und Mondfinsternisse.

Aus solchen iiber Jahrhunderte fortgefithrten Aufzeichnungen fand man schon
friith die synodischen Umlaufszeiten der Planeten, die eine schon recht genaue Vor-
hersage der Stellungen der Planeten am Himmel erméoglichten. Aus den Finsternis-
beobachtungen leiteten die Babylonier und die Chinesen wahrscheinlich schon im
2. Jahrtausend v. u. Z. die Sarosperiode von etwa 18 Jahren und 10 bzw. 11 Tagen
ab (siehe Abschnitt 2.4.).

3.2. Die Astronomie im Altertum

Mit der fortschreitenden gesellschaftlichen Entwicklung, mit der Verbesserung der
Landwirtschaft, mit dem Aufblithen des Handels und vor allem der Seefahrt ge-
winnt die Astronomie im antiken Griechenland an praktischer Bedeutung; die Kennt-
nisse werden umfangreicher und genauer.

Dem griechischen Philosophen und Mathematiker PyTHAGORAS (6.Jh. v.u.Z.)
wird die Einsicht zugeschrieben, daf die Erde eine frei im Raum schwebende, rundum
bewohnte Kugel ist. Nach seinen Vorstellungen soll sie die Achse des Fixstern-
himmels tragen, innerhalb dessen die ebenfalls kugelférmigen Gestirne Mond, Sonne
und Planeten kreisen. Diese Auffassung widersprach zwar den damaligen Beobach-
tungen iiber den Sonnen- und den Mondlauf nicht, fiir die Planeten mit ihren zeit-
weiligen scheinbaren Stillstdinden und riickldufigen Bewegungen reichte sie aber
nicht aus. Auch spétere Versuche, die verwickelten Planetenbewegungen durch ein
kompliziertes System von Sphiren zu erkliren, blieben ohne Erfolg. Im Gegensatz
zu diesen Vorstellungen kam ARISTARCH von Samos (3. Jh. v. u.Z.) zu der Uber-
zeugung, dall die Sonne im Mittelpunkt des Systems stehen miisse, umkreist von der
Erde und den anderen Planeten.

ARISTARCH standen aber weder hinreichend genaue Beobachtungen noch die mathe-
matischen Hilfsmittel zur Verfiigung, um seine aller Uberlieferung und dem Augen-
schein widersprechende Theorie iiberzeugend beweisen zu kénnen.
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Eine andere Leistung ARISTARCHs hat ihre Geltung dagegen behauptet: Er war der erste
Mensch, der messend in den Weltraum eindrang. Aus dem Winkelabstand des Mondes im ersten
Viertel von der Sonne bestimmte er das Verhéltnis der Entfernungen beider Gestirne von der Erde
(Bild 81/1). Er fand den Winkel & zu 87° und, da der Winkel y bei Halbmond 90° sein mu8, den
Winkel # zu 3° und berechnete daraus durch ein Niherungsverfahren — die Trigonometrie war
noch nicht bekannt —, daB3 die Sonne 19mal so weit entfernt sein miisse wie der Mond. Das Ver-
fahren ist im Prinzip richtig, doch fand ArisTarRcH wegen der Schwierigkeit, ohne Fernrohr bei
Tage die genaue Mondgestalt festzustellen, den Winkel « zu klein. Er betréagt bei mittlerer Mond-
entfernung 88° 51°, § ist nur 9’, so dal} seine Verhiltniszahl 19 viel zu klein (etwa 1/,,) ausfiel.

81/1 Aristarchs Messung des
Entfernungsverhéltnisses
Erde -Mond zu Erde - Sonne

Ebenfalls im 3. Jh. v. u. Z. errechnete ERATOSTHENES aus Beobachtungen des héchsten Sonnen-
standes in Alexandria und dem 7° siidlicher gelegenen Syene (Assuan) die GroBe des Erdumfangs
zu 250000 Stadien. Das sind (falls das attische Stadion benutzt wurde) etwa 46000 km, eine
fiir damalige Bedingungen recht gute Néherung.

Im 2. Jh. gelang es dem wohl bedeutendsten Astronomen des Altertums, dem meist auf Rhodos
lebenden HrpparcH, die Entfernung des Mondes aus Mondfinsternisbeobachtungen zu 59 Erd-
radien zu bestimmen (der wahre mittlere Wert ist 60,3).

Dagegen gelang es zunichst nicht, eine befriedigende Theorie fiir die verwickelte
scheinbare Bewegung der Planeten zu finden. Abgesehen vom Festhalten an der
zentralen Stellung der Erde glaubte man, daBl nur eine gleichférmige Bewegung
der Gestirne auf Kreisbahnen der Vollkommenheit des Weltbaus gemal} sei.
Erst im 2. Jahrhundert gelang es dem in Alexandria (Agypten) lebenden griechischen
Astronomen ProLeEMAUS, eine Theorie fiir die Bewegung der Planeten zu finden,
die der damaligen Beobachtungsgenauigkeit enteprach und den praktischen Bediirf-
nissen gerecht wurde.

Die Losung, die er in seinem astronomisch-mathematischen Lehrbuch (Megiste
Syntaxis, spiter arabisiert: Almagest) gab, ist trotz der falschen Grundannahme
(zentrale Stellung der Erde) sehr beachtenswert.

Fir die Sonne behielt ProLEMAUS die Theorie HipparcHs bei (Bewegung um die Erde auf
cinem exzentrischen Kreis mit gleichbleibender Geschwindigkeit). Den Planeten schrieb er
Bahnen auf Kreisen (Epizykel) zu, deren Mittelpunkte sich in exzentrischen Kreisen (Defe-
renten) um die Erde bewegen. Durch entsprechende Wahl der Radien und Neigungen dieser Kreise
gelang ihm eine iiberraschend gute Darstellung der scheinbaren Planetenbewegungen; das Wesen
dieser Bewegungen blieb ihm jedoch verschlossen.
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Die bedenklichen Umstédnde, daf sich die viel gro3ere Sonne um die kleinere trde
drehen und die ferne Fixsternsphére mit allen zwischen ihr und der Erde befindlichen
Gestirnen in einem unvorstellbar rasenden Umschwung téglich einmal um die Erde
rotieren sollte, wurden im Altertum und im Mittelalter nicht als Widerspriiche
empfunden, zumal die diesbeziiglichen physikalischen Gesetze noch unbekannt
waren.

Was dem ptolemdischen System fast anderthalb Jahrtausende hindurch Aner-
kennung verschaffte, war einmal die dem Augenschein entsprechende Annahme,
daf die Erde im Mittelpunkt der Welt ruhe, und zum anderen die Moglichkeit, aus
der Theorie die tatsdchlich beobachteten Erscheinungen mit einer den damaligen
praktischen Erfordernissen geniigenden Genauigkeit zu berechnen. Die Uberein-
stimmung der Grundvorstellung mit dem biblischen Weltbild hat spater bei den
Kampfen um das kopernikanische Weltsystem eine wesentliche Rolle gespielt.

3.3. Das heliozentrische Weltsystem

Die Entwicklung der Schiffahrt ausgangs des Mittelalters erforderte immer gréBere
Genauigkeit der astronomischen Messungen und Berechnungen. Das ptolemaéische
System konnte diese Genauigkeit nicht mehr garantieren, und es ergaben sich daraus
Zweifel an den Grundannahmen dieses Systems.

Unter den Astronomen seiner Zeit ragt der polnische
Gelehrte NikoLAaUs KOPERNIKUS (1473 bis 1543) als
Bahnbrecher des Neuen weit iiber seine Zeitgenos-
sen hinaus.

Schon bei seinen ersten astronomischen Studien
suchte KoPERNIKUS zunédchst in den ihm zuging-
lichen Schriften des Altertums nach Hinweisen fiir
ein neues, einfacheres Weltsystem, fand aber nur
diirftige Andeutungen. Aber bereits diese geringfii-
gigen Hinweise geniigten ihm, um zu untersuchen,
wie sich die Erscheinungen im Sonnensystem einem
irdischen Beobachter darstellen mii3ten, wenn die
Erde zusammen mit den anderen Planeten um die
Sonne kreiste. Er fand, daf3 sich damit nicht nur
die zeitweise Riickldufigkeit, sondern auch die
wechselnde Helligkeit der Planeten zwanglos erkla-
ren lieBe. Bereits 1507 war er zu der festen
Uberzeugung gelangt, daB sich die Erde tédglich einmal um ihre gegen die Bahn
geneigte Achse dreht, dafl sie weiterhin in einem Jahr einmal .die Sonne umkreist
und daf die iibrigen Planeten teils innerhalb der Erdbahn (Merkur, Venus), teils
auflerhalb mit verschiedener Geschwindigkeit, aber in gleicher Richtung um die
Sonne als den gemeinsamen Mittelpunkt laufen.

Nikolaus Kopernikus
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KoprErNIKUS verwandte mehr als 3 Jahrzehnte seines Lebens darauf, durch sorg-
filtige Uberlegungen, Beobachtungen und Berechnungen seine Theorie bis in alle
Einzelheiten durchzuarbeiten. So entstand das Werk ,,De revolutionibus orbium
coelestium®, das erst in seinem Todesjahr erschien und ein geschlossenes, wider-
spruchsloses System darbot.

Allerdings konnte KoPERNIKUS trotz aller Bemiihungen noch keine zwingenden Beweise fir
die Richtigkeit seines Systems beibringen. Dafiir reichten die damaligen Erkenntnisse der Natur-
wissenschaften und die unvollkommene Beobachtungstechnik (vor Erfindung des Fernrohrs!)
nicht aus. Die Beweise erbrachte erst eine spitere Zeit.

Die Ideen KoPERNIKUS’ bildeten nicht nur den Ausgang fiir die Entwicklung der
Astronomie nach neuen Grundsdtzen, sondern leiteten allgemein eine Umwilzung
in der Naturerkenntnis ein. FRIEDRICH ENGELS fiihrt hierzu aus: ,,Was auf reli-
giésem Gebiet die Bullenverbrennung Luthers, war auf naturwissenschaftlichem
des Kopernikus groles Werk, worin er, schiichtern zwar, nach 36jdhrigem Zoégern
und sozusagen auf dem Totenbett, dem kirchlichen Aberglauben den Fehdehand-
schuh hinwarf. Von da an war die Naturforschung von der Religion wesentlich
emanzipiert, obwohl die vollstindige Auseinandersetzung aller Details sich noch
bis heute hingezogen und in manchen Képfen noch lange nicht fertig ist. Aber von
da an ging auch die Entwicklung der Wissenschaft mit Riesenschritten . . .‘1,
Zunichst unternahm die katholische Kirche nichts gegen die neue Lehre. Die im
Jahre 1582 durch Papst GrEGOR eingefithrte Kalenderreform stiitzte sich sogar
auf Berechnungen, denen das neue System zugrunde lag. Erst ein halbes Jahrhundert
nach dem Tode KoPERNIKUS’ setzte von den christlichen Kirchen die Verfolgung
ein. Die katholische Kirche wollte ihre durch die Reformation erschiitterte Vor-
machtstellung mit allen Mitteln wieder festigen und sah in der heliozentrischen
Lehre eine gefihrliche Bedrohung ihrer Dogmen, aber auch die protestantischen
Eiferer suchten die Autoritat der Bibel, auf die sie sich vor allem stiitzten, gegen
alle freieren Bestrebungen des erstarkenden Biirgertums zu verteidigen.
Nachdem die katholische Kirche im Jahre 1600 den ehemaligen Ménch GiorbDANO
Bruno wegen seiner Lehre von der Vielheit der Welten als Ketzer zum Feuertod
verurteilt hatte, wagte sie sich auch an den gréften italienischen Gelehrten jener
Zeit, GALILEO GALILEI (1564 bis 1642), heran.

GALILEI war ein leidenschaftlicher Verfechter der kopernikanischen Lebre. Solange er in Padua,
im Schutze der unabhingigen Republik Venedig blieb, war er vor der wachsenden Feindschaft
seiner klerikalen Gegner sicher, aber als er 1610 nach Florenz ging, begann das Kesseltreiben
gegen ihn. Als er auflerdem im gleichen Jahre durch seine ersten Beobachtungen mit dem
neu erfundenen Fernrohr die Jupitermonde und die Phasen der Venus entdeckte und als Be-
lege fiir die Richtigkeit der kopernikanischen Lehre auswertete, denunzierten seine Gegner
ihn beim Vatikan als Ketzer. Eine daraufhin eingesetzte Kommission gab ein Gutachten ab,
aus dem hier nur ein Satz zitiert sei: ,,Behaupten, die Sonne stehe unbeweglich im Zentrum der
Welt, ist absurd, philosophisch falsch und formlich ketzerisch, weil ausdriicklich der Heiligen
Schrift zuwider*‘. Auf Grund dieses Gutachtens wurden alle Schriften, in denen die neue Lehre
vertreten wurde, ,,verboten, verdammt und-suspendiert‘.

1 §. ENGELS: Dialektik der Natur. Dietz Verlag, Berlin 1961, Seite 206
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1632 veroffentlichte GALILEL seinen berithmten Dialog (,,Discorsi‘), in dem er einen
Anhénger des ProLEMAUS mit zwei Verfechtern der kopernikanischen Lehre disputie-
ren lift und ohne es ausdriicklich zu betonen, durch die besseren Argumente der
letzteren die neue Lehre verficht.

Das Buch wurde im gleichen Jahr verboten und sein Autor 1633 vor das Inquisitionstribunal
nach Rom zitiert. Unter Androhung schwerster Strafen wurde ihm vélliges Stillschweigen iiber das
Verfahren geboten, das damit endete, dal} er kniend die ,,Abschwérungsformel* sprechen mufite.
Weder seine Erblindung 1637 noch sein Tod am 8. Januar 1642 beendeten den Hal} der Kirche.

Galileo Galilei Johannes Kepler

Freilich blieben alle UnterdriickungsmaBnahmen gegen GALILEI ohne wirklichen
Erfolg, ebenso das Verbot des Buches KoPERNIKUS’, das 1616 ausgesprochen und
formell bis 1821 aufrechterhalten wurde.

Fast zur selben Zeit, als in Italien die katholische Kirche versuchte, die Wahrheit
zu ersticken, fithrte der groBe deutsche Astronom JoHaNNES KEPLER (1571 bis
1630) die neue Lehre zum Siege. Durch die drei von ihm entdeckten Planetengesetze
beseitigte er die noch vorhandenen theoretischen Mingel des kopernikanischen
Systems und zeigte die wahre Struktur des Sonnensystems. Dieser Fortschritt wurde
vor allem durch das reiche Beobachtungsmaterial des dédnischen Astronomen TycHo
BRAHE (1546 bis 1601) ermoglicht, der 1576 auf der Insel Hven im Sund (bei Kopen-
hagen) eine Sternwarte gegriindet und sie mit Instrumenten ausgestattet hatte,
die an Genauigkeit alle fritheren weit iibertrafen, obgleich er sich ohne das erst um
1609 erfundene Fernrohr behelfen mufte.

Nach dem Tode TycHos erhielt KEPLER dessen Aufzeichnungen iiber die Marsbeobachtungen,
aus denen er in jahrelanger miihevoller Arbeit seine ersten beiden Planetengesetze ableitete,
die er 1609 in seiner ,,Astronomia nova‘ veroffentlichte. 1618 fand er sein 3. Gesetz, das die
Beziehung zwischen den Entfernungen und den Umlaufszeiten darstellt; verdffentlicht wurde
es 1619 in seiner ,,Harmonice mundi‘.
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Die Auffindung der Kraft, die die Planeten be-
wegt, blieb KEPLER noch versagt. Das gelang erst
1666 dem damals 23jihrigen Englinder Isaac
NewTON, einem der groBten Naturforscher. Das
entdeckte Gravitationsgesetz verdffentlichte er zu-
sammen mit anderen grundlegenden physikalischen
Erkenntnissen im Jahre 1687. Dieses Gesetz er-
kldrt nicht nur die Bewegung der Planeten um die
Sonne, sondern auch die ,,Stérungen, die sie durch
gegenseitige Anziehungerleiden. Es liefert die theo-
retischen Grundlagen nicht nur fiir die exakte Be-
rechnung der Planetenbewegungen, sondern ermog-
lichte auch die Auffindung von vorher nicht be-
obachteten Gestirnen (Neptun, Siriusbegleiter).

Dieauf dem Gravitationsgesetz beruhende Theorieder Mond-
und Planetenbewegung wurde im 18. und 19. Jahrhundert
vor allem durch franzosische Mathematiker und gegen Tycho Brahe
Ende des 19. Jahrhunderts durch S. Newcome vollendet.

3.4. Die Erweiterung der astronomischen Kenntnisse
bis zur heutigen Zeit

KEePLER hatte mit seinen jahrzehntelangen Berechnungen alle Informationen heraus-
geholt, die in den Beobachtungen TycHos enthalten waren. Mit diesen Beobach-
tungen war aber die Grenze der Leistungsfidhigkeit eines guten Auges erreicht.
Zu dieser Zeit war die Entwicklung der materiellen Produktion soweit voran-
geschritten, dal3 — vor allem entsprechend den Bediirfnissen der Navigation -- neue
Instrumente fiir die optische Beobachtung geschaffen werden konnten. So brachte
die Erfindung des Fernrohres um 1609 eine ungeahnte Steigerung der Beobachtungs-
leistungen. Schon 1610 fand GALILEI mit einem nach dem Prinzip des heutigen
Opernglases konstruierten (,,galileischen*) Fernrohr die Jupitermonde, die Gebirgs-
natur der Mondoberfliche und die Phasen der Venus. 1611 beschrieb KEpPLER die
Wirkungsweise eines aus zwei konvexen Linsen zusammengesetzten Fernrohrs, das vor
allem in der VergroBerungsfihigkeit das galileische Fernrohr weit iibertraf und schon
von 1613 an, als ScHEINER damit seine Sonnenfleckenbeobachtungen begann, als
astronomisches Fernrohr die dltere Form génzlich verdrangte. Der Hollinder Huy-
GENS erkannte damit um die Mitte des Jahrhunderts die Natur des Saturnrings,
fand den hellsten Saturnmond und die Rotationsdauer des Mars, HEVEL zeichnete die
erste, viele Einzelheiten enthaltende Mondkarte, Cassini fand vier weitere schwéchere
Saturnmonde.
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Seinen grofiten Wert fiir die theoretische Astronomie erlangte das Fernrohr aber
erst, als es von 1667 anstelle der bis dahin benutzten Diopter mit den Kreisen der
astronomischen MeBinstrumente verbunden wurde. Bald nach Beginn des folgenden
18. Jahrhunderts war man imstande, Beobachtungen mit einer Genauigkeit von
etwa 1 Bogensekunde anzustellen, wihrend die Genauigkeitsgrenze von Messungen
ohne Fernrohr bei 1 Bogenminute lag. Da das Verhéltnis der Planetenentfernungen
im Sonnensystem bekannt war, geniigte es, die Entfernung eines Planeten von
der Erde zu messen, um daraus die wahren Dimensionen des Planetensystems zu
berechnen.

Der erste erfolgreiche Versuch dazu wurde 1672 unternommen, als RicHER in Cayenne und
CassINI in Paris den Mars 4 Monate hindurch wahrend einer giinstigen Opposition gleichzeitig
beobachteten. Die Lange der irdischen Basis betrug 6700 km (1,05 Erdradien). Aus den Messun-
gen folgte fiir die Sonnenparallaxe der Wert 9;'5, der erste annihernd richtige Wert, der erst
um 1900 mit einer Genauigkeit von iOf’Ol auf 8:'80 verbessert werden konnte.

Im Jahre 1673 fand der ddnische Astronom OLAF ROMER aus den Abweichungen
der Zeiten der Jupitermondverfinsterungen, die der Entfernung Jupiters von der
Erde proportional waren, dafl das Licht fiir seine Ausbreitung eine gewisse Zeit
braucht. Er berechnete, daBl die Lichtgeschwindigkeit etwa 10000mal so groB ist
wie die Geschwindigkeit der Erde in ihrer Bahn, was mit den heute angenommenen .
Erdbahndimensionen auf etwa 300000 km - s~ fiihrt.

Mit den verbesserten Instrumenten hoffte man auch, endlich die durch die Bewegung
der Erde um die Sonne verursachte Parallaxe der Fixsterne auffinden zu konnen.
In der Tat fand um 1727 der englische Astronom BRADLEY eine jéhrliche Verschie-
bung der Fixsterne aus ihrer mittleren Stellung um fast 421", die er anfinglich
fiir die gesuchte Parallaxe hielt. Da aber alle Sterne die gleiche Verschiebung zeig-
ten und die Maxima dann eintraten, wenn die Langendifferenzen der Sterne von der
Sonne 0° bzw. 180° betrugen (bei der Parallaxe sind die Maxima bei Lingendiffe-
renzen von 90° zu erwarten), erkannte er, daBl es sich um eine Folge der endlichen
Lichtgeschwindigkeit handelte, die sogenannte Aberration des Lichts. Die Grofle der
Aberration von 20,7 fiihrt wieder auf eine Lichtgeschwindigkeit vom 10000fachen
der Erdgeschwindigkeit. Damit war ein wesentlicher Nachweis fiir die die Wahr-
heit des kopernikanischen Systems erbracht. Die Parallaxen selbst wurden erst im
19. Jahrhundert gefunden, ihre Kleinheit (< 1’’) erforderte eine nochmalige erheb-
liche Steigerung der Beobachtungsgenauigkeit.

Die Fernrohre der ersten 150 Jahre (Bild 87/1) hatten einfache Linsen, die infolge der chro-
matischen Aberration farbige Sdume um helle Objekte zeigten. Die Beseitigung oder wenigstens
Verminderung der chromatischen Aberration gelang zuerst um die Mitte des 18. Jahrhunderts
dem Englinder DoLLOND. Aber seine Objektive waren noch klein. Erst JosEPH FRAUNHOFER
(1787 bis 1826) brachte die Glasschmelztechnik und die Berechnung der Objektive auf eine Hohe,
die dann in stetiger Weiterentwicklung den Bau groBer, optisch einwandfreier Refraktoren bis
zu 1 m Objektivdurchmesser erméglichte.

Die Méangel der damaligen Linsenfernrohre veranlaBten den deutschen, aber friih
nach England ausgewanderten Astronomen WiLHELM HERSCHEL (1738 bis 1822), sich
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der Konstruktion von Spiegelfernrohren
zuzuwenden. 1779 begann er mit selbst-
gebauten Teleskopen systematische Be-
obachtungen und entdeckte schon 1781
den Planeten Uranus.

Sein grofites, optisch allerdings mangelhaftes
Fernrohr hatte bei 12 m Brennweite einen
Spiegeldurchmesser von 125 e¢m, seine meisten
Beobachtungen aber fiihrte er mit einem Tele-
skop von 50 cm Spiegeldurchmesser durch.
Seine Arbeiten vermittelten erstmals eine
Kenntnis der Verteilung der Fixsterne
am Himmel und des Sonnenapex, des Ziel-
punktes der Sonnenbewegung im Raum
(siehe Abschnitt 4.2.), er entdeckte und
beschrieb viele Sternhaufen und Tausende
von Nebelflecken,fand zahlreiche Doppel-
sterne und konnte bei vielen von ihnen
Bahnbewegungen nachweisen. Sein Sohn
JouN HERSCHEL (1792 bis 1872) setzte
seine Arbeiten auch am Siidhimmel fort.

87/1 Ein Fernrohr des 17. Jahrhunderts

Im 19. Jahrhundert wurde die Doppelsternforschung hauptsidchlich von Vater
und Sohn STrUVE (WILHELM, 1793 bis 1864, und Orro, 1819 bis 1905) an den
russischen Sternwarten Dorpat (Tartu, ESSR) und nach 1839 Pulkowo (bei Leningrad)
betrieben. In Deutschland ragt WiLuELM BESSEL (1784 bis 1846) hervor. Thm ver-
danken wir die genaue Bestimmung aller FundamentalgréBen fiir die exakte
Messung von Sternpositionen, er fiithrte selbst zahlreiche Beobachtungen am Meri-
diankreis aus und bestimmte die erste zuverlassige Fixsternparallaxe, und zwar fiir
den Doppelstern 61 Cygni. Er fand sie zu 0’35 (entsprechend einer Entfernung
von 2,8 Parsec), ein nur wenig von den neuesten Messungen abweichender Wert.
Aus geringen Schwankungen in der Eigenbewegung des Sirius schlof er auf das
Vorhandensein eines unbekannten Begleiters. Dieser Siriusbegleiter wurde tatsich-
lich 16 Jahre nach BEsseELs Tod zum ersten Male und am vorausberechneten Ort
aufgefunden.

An besonderen Erfolgen der Astronomie des 19. Jahrhunderts sind noch zu er-
wihnen: die Auffindung der Planetoiden, von denen von 1801 bis 1807 vier, von
1845 bis 1900 fast 500 weitere entdeckt wurden, die Berechnung der Bahn des Neptun
durch Apams und LEVERRIER und seine Auffindung am berechneten Ort durch
GALLE in Berlin 1846, die Entdeckung der Marsmonde durch HarLrL 1877 und des
5. Jupitermondes durch BARNARD 1892, sowie die Arbeiten von SCHIAPARELLI
iiber den Planeten Mars, durch die das Interesse an der Astronomie in weiten Kreisen
geweckt wurde.

Entscheidender fiir die Erweiterung der astronomischen Erkenntnisse war aber
die Einfithrung neuer Beobachtungsmethoden in der zweiten Hélfte des vergangenen
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Jahrhunderts. Diese Methoden stiitzen sich vor allem auf Erkenntnisse, die in
anderen Bereichen der Wissenschaft gewonnen wurden, insbesondere in Bereichen
der Physik, die sich unter dem EinfluB der damals erstarkenden kapitalistischen
Produktionsweise ziigig entwickelt hatten.

So wurde eine genauere Analyse des Sternlichts durch die Arbeiten von KircH-
HOFF und BUNSEN (1858) ermdoglicht, die die Grundgesetze der Spektralanalyse
fanden. Jetzt konnten im Spektrum der Sonne und einiger heller Sterne die Linien
zahlrejcher irdischer Elemente festgestellt und damit die stoffliche Einheitlichkeit
der Himmelskorper nachgewiesen werden. Zur vollen Wirksamkeit kam die neue
Methode erst rund 3 Jahrzehnte spiater mit der Einfiihrung der Photographie in
die Astronomie. Zu den bedeutenden Forschern auf astrophysikalischem Gebiet ge-
hort der deutsche Astronom KARL ScHwARZSCHILD (1873 bis 1916), nach dem die
Sternwarte mit dem zur Zeit groBiten Spiegelteleskop in der Deutschen Demokrati-
schen Republik (in Tautenburg bei Jena) benannt ist.

Die stetige Vervollkommnung der photographischen Platten, die Konstruktion
besonderer Astrographen, die grofere Sternfelder exakt abbilden kénnen, vor allem
aber der Bau von Spiegelteleskopen, deren lichtsammelnde Flache die grofiten
Refraktoren um ein vielfaches iibertrifft, haben uns schlieBlich in der ersten Halfte
des gegenwartigen Jahrhunderts die astrophysikalischen Erkenntnisse und die
Einsichten in den Bau des Universums gebracht, die in den betreffenden Abschnitten
dieses Buches dargestellt werden.

Zu erwihnen ist noch die Verfeinerung der quantitativen Messung des Sternlichts, der Photo-
metrie, durch die Einfiihrung der lichtelektrischen Methode (Elektronenvervielfacher, Photonen-
ziahler) und vor allem die Hilfe der Atomphysik, die AufschluB} iiber die bis dahin unbekannte
Herkunft der Strahlungsenergie der Sterne und den Ablauf der Sternentwicklung gab.

In der neuesten Zeit sind noch zwei leistungsfahige Hilfsmittel der astronomischen
Forschung eingesetzt worden, die vollig neue Moglichkeiten erschlossen haben: die
Radioastronomie und die kiinstlichen Himmelskérper.

Die Entwicklung der astronomischen Wissenschaft schreitet unabléssig voran und
fithrt zu immer umfangreicheren und tieferen Einsichten in den Aufbau, die Struk-
tur und die Entwicklung des Sonnensystems und der iibergeordneten kosmischen
Systeme. Gegenwirtig zeichnen sich neue, bedeutsame Erkenntnisse iiber Wesen und
Struktur der Materie im Universum ab.

Die astronomische Wissenschaft hangt, wie jede andere Wissenschaft, mit der Pro-
duktionsweise der Gesellschaft eng zusammen. Sie erfreut sich besonderer Foérderung
in allen Landern der sozialistischen Gemeinschaft, besonders in der Sowjetunion, die
iiber ein ausgedehntes Netz moderner, leistungsfahiger astronomischer Forschungs-
statten verfugt.

In der Bewertung, die der astronomischen Wissenschaft durch die Gesellschaft bei-
gemessen wird, spiegelt sich auch die groBe Rolle dieser Wissenschaft bei der Ent-
wicklung der Weltanschauung der Menschen wider. Nicht zufillig versuchen reaktio-
ndre Kreise in den kapitalistischen Staaten, die Ergebnisse der Astronomie unwissen-
schaftlich auszudeuten und abergldubische Vorstellungen, z. B. die Astrologie, zu
nahren.
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Zusammengefallt betrachtet, hat die Astronomie in ihrer historischen Entwicklung
zwingend nachgewiesen, daf3 die kosmische Materie objektiven, ihr innewohnenden
GesetzmiBigkeiten folgt; sie hat gezeigt, daBl alle beobachteten Zustinde und Vor-
giange im Kosmos aus diesen Naturgesetzen erklarbar sind.

3.5. Fragen und Aufgaben

1. Wodurch ist das geozentrische Weltsystem des PTroLEMAUS gekennzeichnet? Wie ist
seine Entstehung historisch zu erkldren?

2. Weshalb konnten die entscheidenden Beweise fiir die Richtigkeit des heliozentrischen
Systems zu Zeiten KoPERNIKUS’ noch nicht erbracht werden?

3. Erliutern Sie, inwiefern die Entdeckung der Spektralanalyse von entscheidender Bedeu-
tung fiir die astronomische Forschung von der Mitte des 19. Jahrhunderts an war!

4. Wieso ist der Schlu3 berechtigt, dall Radioastronomie und Forschungen mittels Raum-
sonden neue, wesentliche astronomische Erkenntnisse versprechen?
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4. Das Milchstrallensystem und das Weltall

4.1. Sterne und interstellare Materie

4.1.1. Scheinbare Helligkeit und Zahl der Sterne

Seit dem Altertum werden die ohne Fernrohr sichtbaren Sterne nach abnehmender
Helligkeit in Sterne 1. bis 6. GroBe eingeteilt.

Suchen Ste mit Hilfe einer Sternkarte einige Sterne von der 1. Grofle bis zur
4. Grofle am Himmel auf!

Die beobachtete Helligkeit wird scheinbare Helligkeit m genannt. Messungen ergaben,
daB3 dem Helligkeitsunterschied von 1™ (1 GroBenklasse) ein Intensititsverhaltnis von
1:2,5 entspricht. Weil 1g 2,512 = 0,4 ist, wurde die astronomische Helligkeits-
skala definiert durch die Gleichung

I, \2812)/
1,, I,: gemessene Intensititen
my, my: entsprechende scheinbare Helligkeiten

I, _ ( 1 )m;—mz = 10— 0.4(m;—m3)  oder my — my= —2,5]g % (13)
) 2

Zur Festlegung des Nullpunkts wurde vereinbart, dafl die scheinbare visuelle (d. h.
der Farbempfindlichkeit des Auges entsprechende) Helligkeit des Polarsterns
Myis = 2™12 sein soll. Damit ist die Helligkeitsskala eindeutig definiert. Fiir die
hellsten Objekte (Sonne, Mond, helle Planeten, Sirius) ergeben sich nach dieser
Skala negative Werte (z. B. fiir Sirius m;, = —1"43).

Rechnen Stie nach Gleichung (13) die Intensititsverhilinisse aus, die den Hellig-
keitsunterschieden (m, — my) von 2 bis 10 Gréfenklassen entsprechen!

Mit Hilfe von Fernrohren ist es moglich, auch schwichere Sterne als 6. Grofle visuell
zu beobachten. Mit einem Schulfernrohr von 63 mm Objektivéffnung konnen unter
gunstigen Bedingungen Sterne mit einer scheinbaren Helligkeit von 10™ bis 11™ wahr-
genommen werden. Die grofleren Fernrohre werden jetzt meist fiir photographische
Himmelsaufnahmen verwendet. Folgende Vorteile der photographischen Beobach-
tungen sind besonders wichtig: 1. Bei langen Belichtungen werden schwichere
Sterne erreicht als bei visueller Beobachtung. 2. Die Aufnahmen koénnen viele
Sterne gleichzeitig enthalten. 3. Die Platten konnen als Dokumente aufbewahrt
und spiter ausgemessen werden. Viele Ergebnisse werden durch Vergleich alter
und neuer Aufnahmen erhalten.

90



Als Grundlage fiir die Herstellung von Sternkarten und fiir statistische Untersuchungen sind
Durchmusterungskataloge erarbeitet worden. Sie enthalten die Koordinaten (« und §) und die
scheinbaren Helligkeiten nur mit einer Genauigkeit, die zur sicheren Unterscheidung der Sterne
ausreicht, dafiir sind aber die Angaben vollstindig bis zu einer bestimmten Grenzhelligkeit.
Prizisionskataloge, in denen genaueste Werte angegeben werden, erfordern groflen Arbeits-
aufwand. Sie konnen immer nur ausgewihlte Sterne enthalten. Zur eindeutigen Bezeichnung
cines Sterns wird seine Nummer in einem Sternkatalog angegeben. Bei schwichsten Objekten,
die in keinem Katalog vorkommen, gibt man direkt die Koordinaten und die Helligkeit an.
Die bekannten Sternkarten und Sternatlanten sind nach den Angaben in Sternkatalogen ge-
zeichnet und vervielfiltigt. In neuester Zeit gibt es auch Atlanten, deren Blatter Reproduktionen
von Himmelsaufnahmen sind (siehe Bildbeilage, Tafel IX).

Die Zahl der ohne Fernrohr sichtbaren 70
Sterne wird oft falsch geschétzt. Die Ge-
samtzahl der Sterne bis zur 6. Gré8e be-
tragt nach Abzéhlungen in Durchmuste-
rungskatalogen rund 6000. Davon befindet
sich etwa die Hélfte unter dem Horizont,
auBerdem sind in der Ndhe des Horizonts
die schwichsten Sterne infolge der atmo-
sphérischen Extinktion nicht erkennbar. AR
Wir kénnen also weniger als 3000 Sterne . , , .
gleichzeitig sehen. 4m 8m 7om 76m 20m
Bild 91/1 zeigt die Zunahme der Zahl der ==

Sterne beim Vordringen nach schwachen 91/1 Das Anwachsen der Sternzahlen mit
Helligkeiten. N (m) bezeichnet die Anzahl abnehmender Helligkeit der Sterne

der Sterne von den hellsten bis zu einer

gegebenen GrenzgroBe m. Im Bild ist der Verlauf von lg N (m) aufgezeichnet. Die
Zahlen fiir Sterne, die schwécher sind als die GrenzgroBe der vollstdndigen Durch-
musterungskataloge, wurden nach Abzédhlungen in ausgewédhlten kleineren Probe-
gebieten, sogenannten Eichfeldern, berechnet.

4.1.2. Parallaxe und Entfernung

Purch die Bewegung der Erde in ihrer Bahn um die Sonne blicken wir nach einem be-
stimmten Fixstern im Laufe eines Jahres von verschiedenen Stellen aus. Dadurch
wird eine scheinbare jahrliche Bewegung des Sterns auf einer kleinen elliptischen
Bahn hervorgerufen. In einer Zeichnung wie Bild 92/1 lassen sich die Verhiltnisse
nur fiir einen angenommenen sehr nahen Fixstern darstellen.

Diese parallaktische Verschiebung (vgl. Abschnitt 2.1.) des Sternorts erreicht
ihren groBten Betrag, wenn die Beobachtungen in gegeniiberliegenden Punkten
der Erdbahn (£, und E, in Bild 92/1), also mit einem zeitlichen Abstand von einem
halben Jahr, durchgefiihrt werden.

Wie verliuft die scheinbare jihrliche Bewegung fiir Sterne in der Ebene der
Erdbahn (Ekliptik)?
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Die gro3e Halbachse dieser scheinbaren jahrlichen Bahn eines Fixsterns in Winkelmaf3
nennen wir die Parallaxe, genauer die jihrliche oder die trigonometrische Parallaxe. Sie
kann auch definiert werden als der Winkel,
unter dem die gro3e Halbachse der Erdbahn a
(die Astronomische Einheit) vom Fixstern
aus erscheint (siehe Bild 92/1). Die Gréfe der
Parallaxe p ist ein Maf fiir die Entfernung
des Sterns. Es ist

sinp = ‘;’ (14)

Daraus folgt, weil p immer ein sehr kleiner
Winkel ist, die Zahlenwertgleichung fiir p
in Bogensekunden:

p= 206265%. (14a)

Die Entfernung r, die der Parallaxe p = 1"’
entspricht, wird 1 Parsec (pc) genannt. Die
Wahl dieser Entfernungseinheit ist vorteil-
haft, weil fiir diese Einheit folgende Zahlen- &
wertgleichung gilt:

r=o- (15)

. . . 92/1 Scheinbare jahrliche Bewegung eines
GroBere Entfernungen werden in Kuloparsec  angenommenen nahen Fixsterns als Folge

(1 kpe = 103 pe) oder fiir Objekte aullerhalb  der Bahnbewegung der Erde um die
des Milchstraflensystems in Megaparsec Sonne
(1 Mpc = 108 pc) angegeben.

In der Literatur wird hiufig das Lichtjahr als Entfernungseinheit verwendet.
Das ist die Strecke, die das Licht im Vakuum in einem tropischen Jahr zuriicklegt.

Es ist 1 pc = 3,258 Lichtjahre = 30,86 - 102 km.

Eine der grofiten Parallaxen (0:'76) wurde bei o« Centauri, einem Stern des Siidhimmels, beob-
achtet. Trigonometrische Parallaxen werden durch Vermessung spezieller Aufnahmen bestimmt,
die an Fernrohren mit langer Brennweite (wegen des MaBstabs der Platten) aufgenommen werden.
Die Verschiebung des Parallaxensterns gegen schwichere Sterne auf der Platte ergibt seine
Parallaxe relativ zu diesen Sternen. Aus dem erhaltenen Wert wird dann die absolute Parallaxe
rechnerisch ermittelt.

Sorgfiltig bestimmte trigonometrische Parallaxen kénnen als zuverlissig betrachtet werden,
wenn p > 0.'04, also » <C 25 pc ist. Die Bestimmung einer Parallaxe von 004 entspricht der
Messung des Winkeldurchmessers eines Zweimarkstiicks in einer Entfernung von 67 km.

4.1.3. Sternspektrum und Sternfarbe

Die Lichtstrahlung, die von den Sternen ausgesandt wird, kann durch ein Prisma
oder ein Gitter in ein Spektrum zerlegt werden. Sternspektrographen werden an
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lichtstarke Fernrohre angesetzt. Die Sternspektren zeigen beidirekter Betrachtung ein
helles Kontinuum mit den Spektralfarben von Rot bis Violett und einzelne oder auch
viele dunkle Absorptionslinien. Selten treten helle Emissionslinien auf. Die Aufnahmen
von Sternspektren (Spektrogramme) beschranken sich gewohnlich auf den blau-violet-
ten Teil des Spektrums, der geniigend viele Linien enthélt. Die Lage der Spektrallinien
kann ausgemessen werden, wenn neben dem Sternspektrum die Emissionslinien einer
irdischen Lichtquelle aufgenommen werden (siehe Bildbeilage, Tafel X).

‘Nach den charakteristischen Unterschieden im Aussehen lassen sich die Sternspek-
tren in eine Reihe von Spektralklassen einordnen. Diese werden mit groen Buch-
staben bezeichnet, Zwischenstufen durch hinzugefiigte Zahlen von 0 bis 9. Die
Spektralklasse der Sonne ist zum Beispiel G 2. Die wichtigsten Klassen sind

O—B—-A—-—F—-G—-—K-M

10000 °K,

Diese Reihenfolge entspricht abnehmenden
Oberflichentemperaturen.

Die Spektren der ,,frithen‘* Klassen O bis A haben
wenige Absorptionslinien, weil bei hohen Tempe- 170
raturen die meisten Atome ionisiert sind, das heil3t,

daB sie mindestens ein Elektron verloren haben.
Diese ionisierten Atome erzeugen in der Regel § 8
keine auffallenden Linien in dem beobachtbaren

Teil des Spektrums. In den Spektren der mittleren

und spiten Klassen treten viele Linien von Metallen ~ 6
mit zunehmender Stirke auf.

14

Eingehendere Untersuchungen iiber die Li-
nien in Sternspektren haben ergeben, dafl
die relative Haufigkeit der einzelnen chemi-
schen Elemente in den Atmosphéren verschie- 2
dener Sterne ungefihr iibereinstimmt. Das

ist ein weiterer Nachweis fiir die materielle
e e s : 200 600  1000nm
Aus der Energieverteilung im Kontinuum = e

eines Sternspektrums kann die Oberfldchen-
te‘mperatur .des ‘Sterns bestimmt ‘Werdel?‘ schiedene Temperaturen. Die von 1 em?
Bild 93/1 zeigt die spektrale Energievertei- ;. ; ausgestrahlte Energie in einem
lung fiir einen ,schwarzen® Strahler bei Wellenlingenbereich von 0,1 nm Breite
verschiedenen Temperaturen. Néaherungs- ist in Watt angegeben. Der Bereich der
weise gelten diese Kurven auch fiir die sichtbaren Strahlung ist schraffiert.
Strahlung der Sterne.

93/1 Energieverteilungskurven fir ver-

Sie lassen erkennen, dafl Helligkeitsmessungen in verschiedenen Wellenldngenberei-
chen im allgemeinen zu verschiedenen Ergebnissen fithren miissen. Den Helligkeits-
unterschied, der sich bei Messungen in zwei Wellenldngenbereichen, das heiflt in
zwei Farben ergibt, nennt man Farbenindex. VereinbarungsgemiB ist der Farben-
index gleiCh /fnkurzwellig e /'nlangwellig‘
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Manchmal ist die Helligkeit gesucht, die wir erhalten wiirden, wenn wir mit einem fiir alle Wellen-
lingen gleichmifBig empfindlichen Instrument die Gesamtstrahlung messen kénnten. Diese
Helligkeit wird als bolometrische Helligkeit bezeichnet (geschrieben m,,). Eine gemessene Hellig-
keit 148t sich in die entsprechende bolometrische Helligkeit umrechnen, und zwar durch eine
Korrektion zur Beriicksichtigung der Strahlung in dem Teil des Gesamtspektrums, der bei der
Messung nicht erfat wurde. Dazu muf ein MaB fiir die spektrale Energieverteilung, also min-
destens ein gemessener Farbenindex, vorliegen.

4.1.4. Leuchtkraft und Spektrum

Die scheinbare Helligkeit eines Sterns ist kein MaB fiir seine Energieausstrahlung,
denn nach einem physikalischen Gesetz nimmt die Intensitdt der Strahlung mit dem
Quadrat der Entfernung ab. Durch Anwenden dieses Gesetzes auf die Definitions-
gleichung fiir die astronomische Helligkeitsskala (13) kann die scheinbare Helligkeit
in die absolute Helligkeit M umgerechnet werden. Darunter versteht man die Hellig-
keit, die zu beobachten wire, wenn der Stern in der festgelegten Normalentfernung
von 10 pe stinde. Wenn die wirkliche Entfernung des Sterns r ist, ergibt das Ein-
setzen in (13)

m—ﬂh:4wg($f=—Mg?=_5+5gﬁ (16)

Die absolute Helligkeit M ist also
M=m+45—5]gr. (16a)

Die gesamte Energieausstrahlung eines Sterns wird seine Leuchtkraft L genannt.
Sie wird in der Regel angegeben in Einheiten der Leuchtkraft der Sonne (L, =
3,861 - 1026 W). Die absoluten bolometrischen Helligkeiten des Sterns und der
Sonne seien My, und Mg o (Mpeo = 4762). Dann ist nach Gleichung (13)

L L
L_O_ = 10—0,4(Mbol—MboI®), a,lso lg —‘_L—O— — _0?4(Mb01— MbolO)' (17)

Die in Bild 93/1 angenommenen schwarzen Strahler strahlen je Flacheneinheit der
Oberfliche nach dem Gesetz von STEFAN und BoLTzManx die Energie

E=0T¢ (18)

aus.
T: absolute Temperatur (in °K)
o: Strahlungskonstante (¢ = 5,67 1012 W - ecm~2 - grd—*%)

Aus (18) ergibt sich durch Multiplizieren mit der GréBe der Oberfldche des Sterns,
dessen Radius R ist, als Mal fiir die ganze Ausstrahlung die Leuchtkraft:

L=4nR2-E =47 R0 T* (19)

Aus (19) kann der Radius eines Sterns berechnet werden, wenn seine Temperatur
und seine Leuchtkraft aus Beobachtungen ermittelt worden sind.

Losen. Sie die Qleichung (19) nach dem Radius R auf!

94



In einem Koordinatensystem sollen als Abszissen die Spektralklassen und als Ordi-
naten absolute visuelle Helligkeiten gewihlt werden. Wenn die Lage von Sternen
nach diesen Gréflen eingetragen wird, ergibt sich das in Bild 95/1 dargestellte Dia-
gramm. Die Sterne konzentrieren sich darin auf bestimmte Gebiete.
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95/1 Hertzsprung-Russell-Diagramm (schematisch)

Im Diagramm stehen die Spektralklassen stellvertretend fiir Temperaturen und
die absoluten Helligkeiten fiir Leuchtkrafte. Sterne mit gleicher Spektralklasse,
also mit (ungefihr) gleicher Temperatur kommen zum Beispiel im Gebiet der Uber-
riesen, auf der Hauptreihe und im Gebiet der weilen Zwerge vor. Sie unterscheiden
sieh stark in den Leuchtkraften. Nach Gleichung (19) ist das durch wesentlich ver-
schiedene GroBe der Sternradien in den genannten Gebieten zu erkliren. Es ist also
richtig, von Riesensternen und von Zwergsternen zu sprechen. Nach den beiden
Forschern, die zuerst das Vorkommen dieser unterschiedlichen Sternsorten klar
erkannt haben, wird das in Bild 95/1 gezeigte Diagramm als Hertzsprung-Russell-
Diagramm bezeichnet.
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Bei der Spektralklassifikation werden charakteristische Merkmale verwendet, die von der Tempe-
ratur abhingen. Bei genauerer Priifung lassen sich noch kleinere Unterschiede in den Spektren
einer Spektralklasse finden, die von der Schwerebeschleunigung an der Sternoberfldche abhén-
gen. Die Massen der Sterne sind ndmlich nur wenig verschieden, deshalb ist die Schwerebeschleu-
nigung an der Oberfliche bei Riesensternen klein und bei Zwergsternen gro. Dadurch ist es
mpglich, die Lage eines Sterns im Hertzsprung-Russell-Diagramm allein aus Merkmalen seines
Spektrums festzustellen.

Die Lage des Sterns in diesem Diagramm

wird angegeben durch die Spektralklasse
: ‘ % . mit Hinzufiigen einer réomischen Zahl zur
Bezeichnung der Leuchtkraftklasse. Diese
96/1 Stabile Lagen der Komponenten eines vollstindige Angabe fiir die Sonneist G2'V.
Mehrfachsterns Aus dem Spektrum kann also die Ordi-
nate in Bild 95/1, das heit die absolute

Helligkeit eines Sterns, bestimmt werden. Die scheinbare Helligkeit 148t sich messen.
Aus Gleichung (16) kann demnach die Entfernung r und daraus nach (15) die
Parallaxe p berechnet werden:

lgp=—lgr=02(M —m — 5). (20)
So bestimmte Parallaxen werden spektroskopische Parallaxzen genannt. Die Glei-
chung (20) gilt unabhéngig davon, auf welche Art die absolute Helligkeit ermittelt
wird. Alle Parallaxen, bei denen der Unterschied zwischen absoluter und schein-
barer Helligkeit als Mal fiur die Entfernung dient, sind eigentlich photometrische
Parallaxen.
Die besondere Bedeutung dieser Art der Entfernungsbestimmung liegt darin, daB
ihre Anwendung nicht auf die néhere Umgebung des Sonnensystems beschrinkt
ist, wie wir es bei den trigonometrischen Parallaxen kennengelernt haben.

4.1.5. Doppel- und Mehrfachsterne

Die rdumliche Anordnung der Sterne ist bei direkter Beobachtung oder bei der
Betrachtung von Himmelsaufnahmen nicht zu erkennen. Alle Sterne erscheinen,
als ob sie auf eine Fliche, die Oberfliche der Himmelskugel, projiziert wiren. Es
kommt vor, daB 2 Sterne scheinbar nahe beieinander stehen, wihrend sie in Wirk-
lichkeit verschiedene Entfernungen haben, also rdumlich weit getrennt sind. In
diesem Fall spricht man von einem optischen Doppelstern. Es gibt aber auch viele
Sternpaare, in denen 2 Sterne wirklich so nahe beisammen sind, daf sie unter der
Wirkung der gegenseitigen Anziehung stehen. Das sind physische Doppelsterne.
Mehrfachsterne mit mehr als zwei Komponenten sind nur dann fiir lange Zeit (im
kosmischen MaBstab) stabil, wenn die gegenseitigen Entfernungen teils klein, teils
groB sind (Bild 96/1).

Man spricht von wisuellen Doppelsternen, wenn im Fernrohr beide Komponenten
zu sehen sind. Einer der Sterne kann als ruhend betrachtet und die scheinbare
relative Bahn des anderen Sterns gemessen werden (Bild 97/1a); in Wirklichkeit
beschreiben beide Sterne Bahnen um den gemeinsamen Schwerpunkt (Bild 97/1b).
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Falls wir nicht zuféllig senkrecht auf die Bahnebene eines Doppelsterns sehen,
bewegt sich jeder der Sterne in einem Teil seiner Bahn auf uns zu, in einem anderen
Teil der Bahn von uns weg. Jede Bewegung zwischen Lichtquelle und Beobachter
in radialer Richtung (in Richtung der Sehlinie) fithrt nach dem Dopplerschen Prinzip
zu einer Anderung der Wellenlingen im Spektrum, die meBbar ist als Verschiebung
der Spektrallinien. Die GréBe der Verschiebung ist proportional der Radialgeschwin-
digkeit.

8,

97/1 Zur Bewegung eines Doppelsterns

a) Relative Bahn der schwicheren Komponente eines Doppelsterns um die ruhend
angenommene hellere Komponente
b) Wahre Bewegungen der Komponenten 4 und B um den gemeinsamen Schwerpunkt §

Nehmen Sie in Bild 97(/1b einen Beobachter auf der rechten Seite an! Zeigen
Sie, an welchen Stellen der Bahnen fiir diesen Beobachter die Radialgeschwindig-
keiten am gréfiten sind und wo sie Null sind!

Sehr enge Doppelsterne unterscheiden sich im Aussehen nicht von einfachen Sternen.
Man erhilt auch nur ein Spektrum. Die periodischen Linienverschiebungen bleiben
aber meBbar. In diesem Fall spricht man von spektroskopischen Doppelsternen.
Wenn der Helligkeitsunterschied der beiden Komponenten kleiner als 2 GréBen-
klassen ist, sind Linien von beiden Sternen im Spektrum erkennbar. Die Verschie-
bung der Linien nach entgegengesetzten Richtungen fiihrt dann zeitweise zu Linien-
verdopplungen.

-Die Beobachtungen von Doppelsternen sind wichtig, weil sie die Bestimmung von
Sternmassen ermoglichen. Aus der relativen Bahn eines visuellen Paars ergibt sich
die Summe der Massen. Nach dem 3. Keplerschen Gesetz gilt als Zahlenwertglei-
chung

a3
My + My = 5, (21)
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wenn die Sternmassen in Einheiten der Sonnenmasse, die grole Halbachse a der
Bahn in Astronomischen Einheiten und die Umlaufszeit P in Jahren ausgedriickt

werden.
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Die Entfernungen der Komponenten eines Doppelsterns vom gemeinsamen Schwer-
punkt verhalten sich immer umgekehrt wie die Massen dieser Sterne. Deshalb sind
auch die Amplituden der beiden Radialgeschwindigkeitskurven umgekehrt propor-
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98/2 Schematische Darstellung einer
zentralen Bedeckung und eines Teils der
Lichtkurve fiir einen Bedeckungsverin-
derlichen (¢ ist die Zeit, m die schein-
bare Helligkeit)

einer genauen Lichtkurve (Helligkeits

tional den Massen. Aus der Summe und dem
Verhiltnis der Massen sind die beiden Ein-
zelmassen leicht zu berechnen.

Das Bestehen einer einfachen Beziehung
zwischen Masse und Leuchtkraft (Bild 98/1)
macht es moglich, die Massen von Einzel-
sternen wenigstens ndherungsweise zu be-
stimmen.

Wenn die Bahnebene eines Doppelsterns zu-
fillig so liegt, dal die Sehlinie einen sehr
kleinen Winkel mit ihr bildet, kommt es
zu gegenseitigen Bedeckungen der Sterne.
Dabei wird die scheinbare Helligkeit ver-
mindert, wie es in Bild 98/2 schematisch
gezeigt wird. Der Doppelsterncharakter wird
also hierbei aus Helligkeitsmessungen er-
kannt. Solche photometrischen Doppelsterne
sind bekannt als Bedeckungsverdnderliche.
Bild 98/2 macht auch verstandlich, da3 aus
anderung wihrend eines Umlaufs der Kom-

ponenten) die Groe der Radien der beiden Sterne abgeleitet werden kann.
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4.1.6. Verinderliche Sterne

Bei den Bedeckungsverdnderlichen entsteht der Lichtwechsel durch die gegenseitige
Bedeckung. Die Strahlungsintensitdt der an diesem Vorgang beteiligten Sterne bleibt
konstant. Im Gegensatz dazu treten bei den physisch verinderlichen Sternen Ande-
rungen der Temperatur, der Leuchtkraft und anderer GréBen auf. Man unterscheidet
verschiedene Gruppen von Verinderlichen.
Die meisten werden nach typischen Ster-
nen benannt.

Unter den Riesen- und Uberriesensternen
gibt es Verdnderliche mit periodischen
Schwankungen der Helligkeit, der Tempe-
ratur (also auch der Spektralklasse) und RRLyrae
der Radialgeschwindigkeit, die weitgehend
damit erkldart werden kénnen, dall der
Stern sich periodisch ausdehnt und zu-
sammenzieht. Der Lichtwechsel ist haupt-
sdchlich eine Folge der Temperaturin- & Cephei
derungen. Seine Amplitude wird deshalb
groBer mit abnehmender Wellenlinge.

Erkliren Ste das mit Benutzung des
Bildes 93(1!

Die wechselnde GroBe der Oberfliche 7 Aquilae
trigt auch zur Anderung der Helligkeit
bei. Die Anderung des Radius, die sich
aus der Radialgeschwindigkeitskurve be- ' :
rechnen liaft, erreicht etwa 10% des 0 05 7
Radius. P

Diese pulsierenden Veranderlichen (sieche 99/1 Typische Lichtkurven fiir einen RR-
Bild 99/1) werden nach der Léinge der Peri-  Lyrae-Stern und fiir zwei 6-Cephei-Sterne
ode (P) eingeteilt in R R-Lyrae-Sterne

(P < 1d), 6-Cephei-Sterne (1d < P < 50d) und langperiodische oder Mira-Ceti-
Sterne (P > 100 d). Bei der letzten Gruppe verlaufen die langsamen Schwankungen
nicht streng periodisch.

Die physikalischen Eigenschaften der Sterne zeigen Beziehungen zur Periode des Lichtwechsels.
Der mittlere Spektraltyp dndert sich von etwa A 3 bei den RR-Lyrae-Sternen bis M 8 bei den
Mira-Sternen.

Besonders wichtig ist das Bestehen einer Beziehung zwischen der Periode und der
Leuchtkraft bei den J-Cephei-Sternen (Bild 100/1). .
Helligkeitsmessungen ergeben die mittlere scheinbare Helligkeit und die Periode
des Lichtwechsels, aus der nach Bild 100/1 die absolute Helligkeit erhalten wird.
So kénnen nach Gleichung (20) Parallaxen von 8-Cephei-Sternen bestimmt werden,
und zwar bis in grofle Entfernungen wegen der hohen Leuchtkréfte dieser Sterne.
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Es gibt noch 2 Gruppen von Verinderlichen, die fiir kurze Zeit gro3e absolute Hellig-
keit erreichen: die Novae und die Supernovae.

_6'm -
...517' L.

100/1 Beziehung zwischen der Periode P

I§ - und der mittleren absoluten visuellen Hellig-
" keit,

= 1 . :

-3ml Mvis = 9 (Mmax + Mmin) bei 6'Cephel‘
1 L ) \ Sternen

10 20 30 4 S0Tage

Nova stella heit neuer Stern. Frither wurden ndmlich die plétzlich aufleuchtenden Novae fiir
neu entstandene Sterne gehalten. Nach Beobachtungen der Helligkeiten, der Radialgeschwindig-
keiten und der Anderungen im Spektrum ergibt sich wahrscheinlich folgender Vorgang bei einer
Nova: Ineinem Stern, der im Hertzsprung-Russell-Diagramm (Bild 95/1) unterhalb der Hauptreihe
liegt, wird plotzlich ein groBer Energiebetrag (etwa 10°7 Ws) frei. Dadurch wird eine duBere
Hiille mit hoher Geschwindigkeit (> 1000 km -s~1) abgestoBen. Die Leuchtkraft vergroBert
sich dabei mehr als 10000fach. Die absolute (und damit auch die scheinbare) Helligkeit wéichst
also um mehr als 10™. Bei den ,,schnellen* Novae geschieht das in weniger als einem Tag. Die
Hiille wird bei weiterer Ausdehnung zunehmend durchsichtig. Die Helligkeit nimmt unter zeit-
weise starken Schwankungen ab und fiihrt schlieBlich ungefahr auf den Ausgangswert zuriick.

g
-
& 100/2 Typischer Verlauf der
E Helligkeitsinderungen von No-
§ vae. Die unterbrochene Linie
_j . entspricht einer seltener beob-
—  achteten Form der Lichtkurve.

t

Die abgestoBene Hiille enthilt nur einen kleinen Bruchteil der Gesamtmasse. Bei den gewohn-
lichen Novae wird der Stern durch die Explosion nicht wesentlich verdndert.

Die viel selteneren Supernovae haben dhnliche Lichtkurven wie die Novae. Sie erreichen im
Maximum absolute Helligkeiten bis etwa —16™. Es gibt zwei Arten von Supernovae. Uber die
physikalischen Vorginge bei ihren Ausbriichen haben wir noch keine sicheren Kenntnisse.

4.1.7. Interstellare Materie

Schon seit ldngerer Zeit sind unregelmiBig geformte helle Nebel bekannt (siehe
Bildbeilage, Tafel XI). Die Nebel bestehen aus Gas von sehr geringer Dichte mit
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einer kleinen Beimischung von Staub. Das Wort ,,Staub‘‘ soll hier kleine feste Teil-
chen kennzeichnen. Die Staubteilchen reflektieren das Licht von Sternen, die dicht
vor dem Nebel oder im Nebel stehen. Das Spektrum eines solchen Reflexionsnebels
stimmt mit dem Spektrum des beleuchtenden Sterns oder der Sterngruppe iiberein.
Wenn sehr heile Sterne im Nebel oder in seiner Niahe stehen, regt die energiereiche
kurzwellige Sternstrahlung die Gasmassen des Nebels zu eigenem Leuchten an.
Das Spektrum eines solchen Emissionsnebels zeigt einzelne helle Linien.

Eine interstellare Wolke kann auch erkennbar sein, wenn keine hellen Sterne in ihrer
Niahe stehen. Licht wird beim Durchgang durch eine solche Wolke an den Staub-
teilchen gestreut. Dadurch wird es geschwicht und gleichzeitig verfiarbt, und zwar
gerotet. Die ,,Sternleeren‘ zwischen hellen Sternwolken der Milchstrale werden
durch nahe lichtschwidchende Wolken vorgetduscht. Bei Rotung des Lichts ent-
spricht der Farbenindex eines Sterns nicht mehr der Spektralklasse.

Das Gas einer interstellaren Wolke erzeugt im Spektrum Absorptionslinien. In den Spektren
entfernter Sterne der Spektralklassen O und B konnen solche Linien festgestellt werden, weil
diese Spektren wenige Linien enthalten, die in der Sternatmosphére entstanden sind. Auflerdem
koénnen O- und B-Sterne wegen ihrer hohen Leuchtkrifte bis in groBe Entfernungen beobachtet
werden. Aus den Spektrallinien konnte die chemische Zusammensetzung der interstellaren
Gasmassen ermittelt werden. Sie stimmt gut tiberein mit der Zusammensetzung der Stern-
atmospharen.

Untersuchungen iiber die interstellare Materie haben ergeben, daBl im Bereich des
MilchstraBensystems viele Wolken mit Durchmessern von etwa 1 pc bis zu einigen
hundert Parsec existieren. Die mittlere Gasdichte ist etwa 1072 g-cm™3 (etwa
1 Wasserstoffatom in 1 cm3). Die Staubdichte ist noch viel geringer.

Die interstellaren Wolken bestehen aus den gleichen chemischen Elementen und
Atombestandteilen wie die Sterne und die stoffliche Materie des Sonnensystems;
dadurch wird die materielle Einheit der Welt beweiskriftig belegt.

4.1.8. Zusammenfassung

Wir beobachten die stoffliche Materie im Weltall konzentriert in den Sternen und
diinn verteilt in den interstellaren Wolken. Die Fixsterne sind selbstleuchtende Sterne
von der Art der Sonne. Sie werden charakterisiert durch physikalische Zustands-
groBen, wie Masse, Radius, Leuchtkraft usw. Zwischen diesen GriSen bestehen gesetz-
milbige Zusammenhiinge. Wir unterscheiden verschiedene Sterntypen, wie Haupt-
reihensterne, Riesensterne, weile Zwergsterne. Ihr Auftreten 1i8t sich erkliren durch
Untersuchungen iiber den inneren Aufbau und die Entwicklung der Sterne.
Doppelsterne und verinderliche Sterne kommen in groBer Zahl vor, sie sind keine
seltenen Ausnahmefiille. Beobachtungen dieser Objekte tragen wesentlich zu unseren
Kenntnissen iiber die Fixsterne bei.

Die interstellaren Wolken wiren fiir sich allein mit optischen Hilfsmitteln nicht
zu beobachten. Das Licht der Sterne ermoglicht, bestimmte Eigenschaften dieser
Wolken festzustellen. Die Unterscheidung von Sternen und interstellaren Wolken

.
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spricht nicht gegen die Einheitlichkeit der Materie im Weltall. In beiden Formen
besteht die stoffliche Materie aus den gleichen chemischen Elementen und Atom-
bestandteilen; sie verhiilt sich nach den gleichen physikalischen Gesetzen.

4.1.9, Fragen und Aufgaben

1. Warum enthalten die Ergebnisse der Sonnenphysik auch Erkenntnisse iiber physika-

lische Eigenschaften der Fixsterne?

2. Welche Vorteile bietet die Anwendung der Photographie fiir verschiedene Untersuchunge'n

iiber Fixsterne?

3. Charakterisieren Sie die Sterne, die im Hertzsprung-Russell-Diagramm auf dem oberen,

auf dem mittleren und auf dem unteren Teil der Hauptreihe liegen!

4. Bei Bedeckungsveridnderlichen treten vor dem Beginn und nach dem Ende der totalen
Bedeckung der helleren Komponente Dopplereffekte infolge der Rotation des bedeckten
Sterns auf. Erkliaren Sie das mit einer Zeichnung (Rotationsachse senkrecht zur Bahn-
ebene)!

. Beschreiben Sie verschiedene Moglichkeiten zur Feststellung interstellarer Wolken!

St

4.2. Das Milchstrallensystem und andere Galaxien

4.2.1. Die Bewegung der Sterne

Die rdumlichen Bewegungen der Fixsterne lassen sich in 2 Komponenten zer-
legen. Im Bild 102/1 ist 8 die vorldufig als ruhend angenommene Sonne, F ein Fix-
stern, der sich mit der Geschwindigkeit » bewegt.

102/1 Zerlegung derraumlichen Geschwindigkeit v

in die Radialgeschwindigkeit », und die Tangen-

| /v tialgeschwindigkeit v, In Wirklichkeit ist v

s F v sehr klein im Verhdltnis zur. Entfernung des
Fixsterns (F) von der Sonne (S).

Die rdumliche Geschwindigkeit v setzt sich aus der Radialgeschwindigkeit v, und der
zu ihr senkrechten Tangentialgeschwindigkeit v, zusammen. Es ist

v® = v} + of. (22)

Die Radialgeschwindigkeit 148t sich aus Verschiebungen der Linien im Sternspektrum
gegen ihre Normallage (Dopplereffekt) ermitteln. Die Tangentialgeschwindigkeit
wirkt sich in einer Verschiebung der Sterne am Himmel, also in einer Anderung von
Rektaszension und Deklination aus. Diese Verschiebung, die Eigenbewegung, ist
im Bild 102/1 mit u bezeichnet. Eigenbewegungen werden durch den Vergleich von
Sternértern, die zu verschiedenen Zeiten gemessen wurden, erhalten. Daraus 1aBt
sich die Tangentialgeschwindigkeit v; berechnen, wenn die Entfernung der Sterne
bekannt ist.
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Die groBte gemessene Eigenbewegung betrigt 10,3 je Jahr; fiir die meisten Sterne liegt der
Wert unter 1’” je Jahr. Deshalb werden Anderungen im Aussehen der Sternbilder erst nach sehr
langen Zwischenzeiten merklich (Bild 103/1).

103/1 Anderung im Aussehen des als ,,GroBer
Wagen‘“ bekannten Teils des Sternbilds Grofler
Bér durch die Eigenbewegungen. Vollinien ver-
binden die gegenwirtigen Sternorter, Strichlinien
die Orter in 100000 Jahren.

Wiren die Sterne der Sonnenumgebung ohne Bewegung und bewegte sich das Sonnen-
system geradlinig nach einem Zielpunkt, dem Apex, so wiren scheinbare Bewegun-
gen der Umgebungssterne zu beobachten, wie sie im Bild 103/2 dargestellt sind. Alle

£B=Max. £8

RG=0| ==
103/2 Die Bewegung der Sonne (S8) zum Apex R6 17
spiegelt sich in scheinbaren Bewegungen der -
Sterne der Sonnenumgebung wider. Die Grofle R6
dieser scheinbaren Bewegungen hingt ab vom
Winkelabstand der Sterne vom Apex der Son- £8-0
nenbewegung. KB = Eigenbewegung, RG = Ra- S R6=Max.
dialgeschwindigkeit ——_2zum Antapex zum Apex —=

Sterne in der Umgebung des Apex wiirden scheinbar auf uns zukommen, sie hitten
negative Radialgeschwindigkeit. '

Welche Sternbewegungen wdiren unter diesen Umstinden in der Umgebung des
Gegenpunktes, des Antapex, zu beobachten ?

In Wirklichkeit sind die Bewegungen, die wir beobachten, komplizierter. Sie setzen
sich durch Uberlagerung vieler Einzelbewegungen von Sternen und Sterngruppen
zusammen. Die Analyse ergibt, daf sich die Sonne gegeniiber den Sternen der Um-
gebung mit einer Geschwindigkeit von etwa 20 km -s™! auf einen im Sternbild
Herkules liegenden Apex zu bewegt.

4.2.2, Offene Sternhaufen und Kugelsternhaufen

Die Sterngruppe der Plejaden, auch Siebengestirn genannt, wird aus den hellsten
Sternen eines Sternhaufens gebildet, der einen Durchmesser von 5,3 pc hat und am
Himmel unter einem Winkeldurchmesser von etwa 2° erscheint. Er enthilt etwa
160 Sterne mit Helligkeiten zwischen 3™ und 14™. Eine solche lockere Sterngruppie-
rung wird offener Sternhaufen genannt (siehe Bildbeilage, Tafel X1I/1).
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Suchen Sie auf der Sternkarie weitere offene Sternhaufen auf und beobachien

Sie geeignete Objekte mit dem Feldstecher oder dem Fernrohr (kleine Vergrofe-

rung)!
Gegenwartig sind etwa 500 offene Sternhaufen bekannt, von denen jeder einige
hundert Sterne in einem Gebiet von etwa 1,5 bis 20 pc Durchmesser enthélt. Ein
wichtiges Merkmal fiir die Zusammengehdrigkeit der Sterne eines Haufens ist ihre
gemeinsame Bewegung im Raum. Es gibt Gruppen von am Himmel weit verstreuten
Sternen, deren Zusammengehorigkeit nur durch die gemeinsame Bewegung erkenn-
bar ist. Man spricht in diesem Fall von Bewegungshaufen oder Sternstromen. Sterne,
die sich im Raum parallel bewegen, scheinen auf einen gemeinsamen Zielpunkt zu-
zulaufen (Bild 104/1).
Kugelsternhaufen (siehe Bildbeilage, Tafel X1T/2) enthalten Hunderttausende von
Sternen in kugelsymmetrischer Anordnung mit meistens starker Konzentration
nach dem Zentrum. Die wahren Durchmesser der Kugelsternhaufen betragen im
Mittel etwa 70 pc; die Winkeldurchmesser bleiben im allgemeinen unter 1°.

Suchen Sie mit Hilfe der Sternkarte leicht beobachtbare Kugelsternhaufen am
Himmel auf (Fernrohrbeobachtung)!

+25°
;//-',/-
+20%
/l ,‘/Z /
et
’ o oy f/:/‘
15° - e
= e, 0. —1¢
©w | a2 =4
L - ~ -— "
//// -
i e
+10° / = — —
s e N ~1
£= 00 0ri — =
= N N ‘
+5° e
6" 5" 4

———— O

104/1 Scheinbare Konvergenz der Bewegungen von Sternen des Sternbilds Stier (Taurus-Strom).
Die Linge der Pfeile entspricht den Eigenbewegungen im Verlauf von 50000 Jahren.

Offene Sternhaufen kommen nur in der Ndhe der Symmetrieebene der Milchstrafle
vor, sie werden deshalb auch galaktische Sternhaufen genannt. Kugelsternhaufen
finden sich dagegen in grofleren Entfernungen von dieser Ebene.

Das Studium der Sternhaufen liefert wichtige Grundlagen fiir die Untersuchung
des Baues des MilchstraBensystems und der Sternentwicklung. Die Entfernung
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eines Sternhaufens 1d8t sich genauer bestimmen als die Entfernung eines Einzel-
sterns, und die Sterne eines Haufens haben eine gemeinsame Entstehungsgeschichte.

4.2.3. Das MilchstraBensystem

In dunklen Nichten ist die Milchstrafle mit bloBem Auge als schwach leuchtendes,
unscharf begrenztes Band von wechselnder Breite zu erkennen. Himmelsaufnahmen
zeigen deutlich die Konzentration der schwicheren Sterne in Sternwolken der
Milchstrafle (siehe Bildbeilage, Tafel XI1II). Der ganze Verlauf der Milchstrafe 1483t
sich auf den Karten eines Sternatlas oder auf einem Sternglobus verfolgen. Die
Milchstrafle verlduft annidhernd lings eines GroBkreises auf der Himmelskugel,
der gegen den Aquator stark geneigt ist.

Welche Schliisse kinnen hieraus auf die rdumliche Form des Milchstrafen-
systems gezogen werden ?

Zur genaueren Untersuchung der Struktur des MilchstraBensystems sind viele
Sternzahlungen durchgefiithrt worden. Die zahlreichen Sterne mit geringer Leucht-
kraft konnen aber nur bis zu Entfernungen von wenigen Parsec wahrgenommen
werden; im iibrigen wird die Beobachtung weit entfernter Objekte der Milchstrafle
durch interstellare Wolken in der Nihe der Hauptebene dieses Sternsystems er-
schwert. Das Licht der entfernten Objekte wird durch die Beugung an den Staub-
teilchen dieser Wolken geschwicht und verfarbt (gerétet).

Untersuchungen iiber die interstellare Materie selbst liefern aber auch wichtige Aufschliisse
iiber die Strukturen in der Milchstrae. Vom neutralen Wasserstoff, der reichlich vorhanden
ist, geht eine Strahlung von etwa 21 cm Wellenlinge aus. Aus dieser Strahlung, die von Radio-
teleskopen aufgenommen wird, wurde festgestellt, dafl die Wolken interstellarer Materie vor-
wiegend auf Spiralarmen der Milchstrafe liegen. Die Verteilung der Sterne braucht allerdings
nicht mit der Verteilung der interstellaren Materie iibereinzustimmen.

Bei den Untersuchungen iiber Bau und Groe des Milchstraensystems helfen auch
Vergleiche mit dhnlichen, im ganzen iiberblickbaren Sternsystemen (siehe Bild-
beilage, Tafel XIV und XV).
Im Milchstrafensystem sind die meisten Sterne und die interstellaren Wolken in
einer diskusartigen Scheibe von etwa 25 kpc Durchmesser enthalten. Diese Scheibe
ist in der Mitte etwa 5 kpe, in der Ndhe der Sonne nur noch 1 kpe dick. Die
Sonne ist etwa 10 kpe vom Zentrum entfernt. Die Kugelsternhaufen und diinn ver-
teilte Einzelsterne bilden ein nahezu kugelférmiges System von etwa 50 kpce Durch-
messer, dessen Mitte das Zentrum der MilchstraBe ist. In der Scheibe ist die Materie
nicht gleichmédBig verteilt, sondern vorwiegend in Spiralarmen konzentriert.
Die einzelnen Sterne beschreiben Bahnen um das Zentrum der Milchstrafle, 4hnlich
wie die Planeten die Sonne umkreisen. Die Sonne hat in der Bahn um das Zentrum
der Milchstrafle eine Geschwindigkeit von rund 300 km - s™*. Ein Umlauf dauert
~etwa 2 - 108 Jahre, wie sich aus dem Bahnumfang und der Geschwindigkeit ergibt
(fir eine Kreisbahn).
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Die Bewegungsverhiltnisse werden durch das Gravitationsgesetz bestimmt. Das
gibt Moglichkeiten zur Abschitzung der Gesamtmasse des Milchstrafensystems.
Sie wurde zu 2 - 10" Sonnenmassen erhalten. Die Zahl 2 - 101! kann auch als eine
obere Grenze fiir die Gesamtzahl der Sterne im MilchstraBensystem aufgefalit
werden, weil zwar die meisten Sterne etwas kleinere Masse haben als die Sonne,
aber die interstellare Materie wesentlich zur Gesamtmasse beitragt.

4.2.4. Andere Galaxien

Aus groBer Entfernung erscheint ein Sternsystem von der Art der MilchstraBe,
eine Galaxis, als schwaches, verwaschenes Objekt (siehe Bildbeilage, Tafel X1V).
Man spricht deshalb auch von extragalaktischen (das heilit aulerhalb der Milchstraf3e
befindlichen) Nebeln. Nach dem Aussehen wird unterschieden zwischen elliptischen
Systemen (z. B. die beiden Begleiter des Andromedanebels), Spiralsystemen (zum
Beispiel der Andromedanebel) und irreguliren Systemen mit unregelméBiger Struktur
(z. B. die Magellanschen Wolken).

Aufnahmen relativ naher Systeme auBlerhalb der MilchstraBle mit gré8ten Instru-
menten lassen hellste Einzelobjekte (Kugelsternhaufen, Uberriesen, Novae im
Maximum) erkennen. Das beweist, daf es sich wirklich um Sternsysteme handelt.
und es bietet sich die Moglichkeit, die Entfernungen r solcher Systeme mit Hilfe
der Gleichung (16) zu berechnen:

m— M =>5Igr —5,
wobei m die scheinbare, M die absolute Helligkeit der Einzelobjekte bedeutet.

In sehr weit entfernten Galaxien kénnen auBer den sehr selten aufleuchtenden Super-
novae gegenwartig noch keine Einzelsterne beobachtet werden.

Die Entfernungen von Galaxien r konnen aus derselben Gleichung ermittelt werden, wenn
jetzt m und M die scheinbare und die absolute Gesamthelligkeit einer Galaxis bedeuten. Dic
scheinbare Gesamthelligkeit 1Bt sich messen, die absolute Gesamthelligkeit kann in vielen
Fillen nédherungsweise angegeben werden.

4.2.5. Unendlichkeit des Universums in Raum und Zeit

In der Néhe der Ebene der Milchstrafle befinden sich so viele interstellare Wolken .
daB der Ausblick auf die entfernten Galaxien versperrt ist. AuBlerhalb dieses Streifens
am Himmel ergeben Zihlungen von Galaxien auf groBen Flichen eine annihernd
gleichméBige Verteilung. Kleinere Flichen konnen recht unterschiedliche Nebel-
dichten zeigen, weil eine deutliche Tendenz zur Bildung von Gruppen und Haufen
von Galaxien festzustellen ist. Untersuchungen der rdumlichen Verteilung haben
ergeben, dafl diese Verteilung nicht nur durch zuféllige Projektionseffekte vor-
getduscht ist. Es gibt Galaxiengruppen mit wenigen Mitgliedern (siehe Bildbeilage,
Tafel XVI/1) und Haufen mit Hunderten bis Tausenden von Galaxien verschie-
dener Grofe.
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In letzter Zeit ist versucht worden, Systeme noch hoherer Ordnung nachzuweisen.
Ein solches System, das Supergalaxis genannt wird, umfaft viele Haufen von Gala-
xien.

Der ganze mit modernen Instrumenten iiberschaubare Teil des Weltalls wird als
Metagalaxis bezeichnet. Die Metagalaxis ist kein abgeschlossenes System hoéherer
Ordnung. Sie reicht iiber die Grenze hinaus, die gegenwirtig durch die Leistungs-
fihigkeit der Instrumente bestimmt ist. Nichts spricht jedoch dafiir, dal eine
Grenze des Weltalls besteht. Das Licht ist von dem entferntesten Nebelhaufen,
fiir den zur Zeit Messungen vorliegen, bis zu uns etwa 6+ 10° Jahre unterwegs.

In den Spektren der Galaxien, abgesehen

von einigen Mitgliedern der Lokalen Grup- 50

pe, tritt eine mit der Entfernung wachsende /
Rotverschiebung auf. Wenn es sich um einen 46 5
Dopplereffekt handelt, was die néchstlie- L A

an, daf die Sternsysteme um so schneller
von uns wegeilen, je weiter sie von uns ent-

gende Deutungist,zeigt die Rotverschiebung T 42
b
SN

fernt sind. Es wire aber falsch, wenn man 38 v

daraus auf eine zentrale Lage der Milch- ‘ /

straBe im Weltall schliefen wollte (siehe 34

Abschnitt4.2.7., Aufgabe4). Bild 107/1 zeigt /

die Zunahme der Geschwindigkeit mit der 20l |
Entfernung (s. Bildbeilage, Tafel XVI/2). "9 1 13 5 7 19

P -
Die Abbildung hat logarithmische Skalen, und ‘
zwar tritt lg v direkt auf, wihrend lgr ersetzt
ist durch die scheinbare Gesamthelligkeit P, (nach
einer Korrektion zur Beriicksichtigung des bei
der Messung nicht erfafiten Teils der Strahlung).
Nach Gleichung (16) ist das moglich fiir Galaxien
mit gleicher absoluter Gesamthelligkeit.

107/1 Zunahme der aus der Rotverschie-
bung berechneten Geschwindigkeit v von
Galaxien mit wachsender Entfernung r.
Die korrigierte scheinbare photographi-
sche Gesamthelligkeit P, vertritt hier 1g r.

Wenn man gleichbleibende Geschwindigkeit der Expansion annihme und damit
zuriickrechnete, ergibe sich, dafl vor etwa 10° Jahren alle Galaxien auf engstem
Raum beisammen gewesen sind. In diesem Zusammenhang ist filschlich von einem
,»Alter des Universums‘* von etwa 10 Jahren gesprochen worden. Selbst wenn die —
nicht durch Beobachtungen begriindete — Annahme von einer gleichbleibenden
Expansionsgeschwindigkeit richtig wire, liefe sich daraus und aus den bekannten
physikalischen Gesetzmafligkeiten vor allem schlieBen, dafl der damalige physikalische
Zustand des Universums wesentlich vom heutigen Zustand verschieden war. Unsere

" gegenwiirtigen Kenntnisse wiirden nicht ausreichen, um die Entwicklung vor diesem
Zeitpunkt weiter zu verfolgen.

Aus den Erkenntnissen der Physik geht hervor, dafl die ,,Bausteine‘* der Materie
ineinander iibergehen und auseinander hervorgehen kénnen. Solche Prozesse laufen
im Universum unaufhorlich ab. Die Beobachtungen lassen keinen Platz fiir die An-
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nahme, dal} es in der Folge dieser Prozesse einen Anfang gab oder ein Ende geben
wird. Aus diesen wissenschaftlichen Erkenntnissen folgern wir dje zeitliche Unend-
lichkeit (Ewigkeit) der Materie und ihrer Bewegung im Universum.

4.2.6. Zusammenfassung

Das MilchstraBensystem, unsere weitere kosmische Heimat, ist ein System von
Sternen sowie G-as- und Staubmassen. Verglichen mit anderen Sternsystemen dhnlicher
Art (Galaxien) gehort es zu den Riesensystemen, nimmt aber keinerlei Sonderstellung
im All ein. Das MilchstraBensystem bildet mit dem Andromedanebel, den Magel-
lanschen Wolken und anderen Systemen die sogenannte Lokale Gruppe. Die Beob-
achtungen an Galaxien konnen um so weniger in Einzelheiten gehen, je weiter die
Objekte entfernt sind. Trotzdem zeigen die Beobachtungen, daB der ganze gegenwiirtig
iiberschaubare Teil des Universums einheitlichen materiellen Aufbau hat und daB
die uns bekannten physikalischen Gesetze iiberall giiltig sind. Die wissenschaftlichen
Tatsachen sprechen eindeutig fiir die Unendlichkeit des Weltalls in Raum und Zeit.

4.2.7. Fragen und Aufgaben

1. Wie 1aBt sich die Bewegung des Sonnensystems unter den Sternen der Umgebung nach
Richtung und Geschwindigkeit ermitteln?

2. Welche Umstéinde erschweren die Untersuchungen iiber Aufbau und GroBe des Milch-
straflensystems?

3. Beschreiben Sie den Bau des Milchstraensystems (schematisch) mit Angabe der un-
gefihren Lage des Sonnensystems in der Milchstralle!

4. Wenn ein Gummiballon mit Punkten auf seiner Oberfliche aufgeblasen wird, riicken alle
Punkte auseinander. Vergleichen Sie das mit der aus den Rotverschiebungen erschlossenen
Expansion und zeigen Sie, dafl zur Erklirung der Beobachtungen keine zentrale Lage
der Milchstrae angenommen werden muf}!
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5. Vorstellungen iiber die Entwicklung im Weltall

5.1 Ursprung und Alter der Himmelskérper

5.1.1. Altershbestimmung im Universum

Zur Altersbestimmung von Himmelskérpern wurden mehrere Methoden entwickelt,
die sich auf unterschiedliche Gruppen von Objekten anwenden lassen. Bei den
direkten Methoden werden die Altersbestimmungen im Laboratorium vorgenommen.
Auf diese Weise kann daher nur das Alter der Erde und der Meteoriten ermittelt
werden. Die indirekten Verfahren beruhen auf einem Vergleich zwischen theore-
tischen Vorstellungen und den Beobachtungen.

Bei der Altersbestimmung der Erde und der Meteoriten wird davon ausgegangen,
daB sowohl die Gesteine als auch die Meteoriten radioaktive Stoffe enthalten. Die
Atome eines bestimmten radioaktiven Elements zerfallen in bestimmte andere
Atomsorten. Dabei ist die Zeit, in der die Hilfte der radioaktiven Substanz zerfillt,
fiir ein Element charakteristisch.

Zur Altersbestimmung der Erde und der Meteoriten wird der Zerfall von Uran oder
Thorium iiber verschiedene Zwischenprodukte in bestimmte Bleiisotope und Helium
sowie die Umwandlung des Kaliumisotops mit der Massenzahl 40 in Argon und
Kalzium ausgenutzt. Es zeigte sich, daB das Erdalter etwa 4,5 bis 5 Milliarden Jahre
betragt, wihrend Meteoritenalter bis zu 6 Milliarden Jahren gefunden wurden.
Allerdings sind die ermittelten Werte fiir die Meteoriten zum Teil sehr unsicher.
Fiir Hauptreihensterne besteht die Moglichkeit, eine obere Altersgrenze aus der
Energieabstrahlung zu erhalten. Diese Sterne gewinnen ihre Energie aus dem Aufbau
von Helium aus Wasserstoff. Da bekannt ist, wieviel Energie bei der Umwandlung
von einem Gramm Wasserstoff in Helium frei wird, kann aus dieser Energieerzeu-
gungsrate, der beobachteten Leuchtkraft und der Masse, die urspriinglich ginzlich
aus Wasserstoff bestehend angenommen wird, das Maximalalter eines Sterns ab-
geschitzt werden.

Auf diese Weise ergibt sich fiir einen B0-Stern ein Alter von maximal 220 Millionen Jahren und
fiir cinen AO-Stern von 5,2 Milliarden Jahren. Fiir Sterne auf dem unteren Teil der Hauptreihe
erhilt man wegen der geringen Leuchtkréfte ein wesentlich grofleres Alter. Da die Sterne jedoch
noch einen betrichtlichen Teil ihres Wasserstoffs besitzen, ist ihr Alter sicher viel geringer
als die angegebenen Maximalwerte.

Bei der Altersbestimmung von Sternhaufen werden die iiber die Sternentwicklung
gewonnenen Erkenntnisse benutzt. Danach verweilen die Sterne auf der Haupt-
reihe des Hertzsprung-Russell-Diagramms (HRD), bis sie ihren Wasserstoffvorrat
in den zentrumsnahen Gebieten unter Energieabgabe in Helium umgewandelt
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haben. Dann wandern sie, zunédchst langsam, spéter schneller, im HRD nach rechts
in das Gebiet der Riesen und Uberriesen, wo sie eine gewisse Zeit bleiben und dann
wahrscheinlich in das Stadium der weillen Zwerge iibergehen. Da die Sterne auf dem
oberen Teil der Hauptreihe wegen ihrer gréBeren Leuchtkrifte den Wasserstoff
schneller verbrauchen als Objekte auf der

-4 unteren Hauptreihe, werden sie auch eher

-6k . oty im HRD nach rechts abwandern als die

A P wse/ leuchtkraftirmeren Sterne. Bei é&lteren

~4t Sternhaufen wird deshalb die obere Haupt-

reihe nicht mehr besetzt sein, da die ur-

—2r spriinglich dort liegenden Mitglieder schon

Riesensterne oder weille Zwerge geworden

Myor sind. Aus dem Vergleich des HRD eines

ol Sternhaufens mit solchen, die aus den

Vorstellungen iiber die Sternentwicklung

+4 gewonnen wurden,kann das Alter desStern-
haufens ermittelt werden (Bild 110/1).

+6r Bei diesen Untersuchungen ergab sich,

sl daB die kugelférmigen Sternhaufen die
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keits-Diagramm unterschiedlich alter offener
Sternhaufen. Uber dem  Farbenindex
B — V ist die absolute Helligkeit im vi-
suellen Bereich M, aufgetragen.

EKine andere Methode der Altersbestimmung bei Sternhaufen besteht darin, die
Bewegungsverhltnisse der Mitglieder eines Haufens zu untersuchen. Durch Vor-
iibergdnge von Feldsternen oder interstellaren Wolken wird durch Energieaus-
tausch die kinetische Energie der Haufenmitglieder erhoht, so dal vor allem masse-
armere Sterne so hohe Geschwindigkeiten erhalten kénnen, daB} sie den Haufen
verlassen. Im Laufe der Zeit 16sen sich daher die Haufen auf. In dhnlicher Weise
wirkt der Energieaustausch der Haufenmitglieder untereinander. Dieser Prozel
ist bei dichten Haufen vorherrschend. Bei ausgedehnteren Objekten macht sich
die scherende Wirkung der Milchstraflenrotation bemerkbar, da, der dem Zentrum
unseres Sternsystems zugewandte Rand eine gréfere Umlaufgeschwindigkeit auf-
weist als die aullen liegende Haufenseite. Aus der Masse und dem Durchmesser eines
Sternhaufens kann auf Grund dieser Prozesse berechnet werden, nach welcher Zeit
er sich in das allgemeine Sternfeld aufgelost hat.

5.1.2. Entstehung und Entwicklung der Sterne

Aus der Altersbestimmung der Sterne geht hervor, dall es alte und junge Objekte
gibt. Da offene Sternhaufen existieren, die erst vor wenigen Millionen Jahren gebildet

110



wurden, kann angenommen werden, daf3 auch heute noch Sterne entstehen. Ebenso
sind die O- und frithen B-Sterne, die im allgemeinen Sternfeld zu finden sind, beson-
ders jung. Sie sind nicht gleichmaBig verteilt, sondern bilden oft lockere Gruppen,
die im Sternfeld kaum auffallen. Diese Anhdufungen wurden vom sowjetischen
Astronomen AMBARZUMJAN Assoziationen genannt. Wegen ihres geringen Alters
konnen sich die O- und B-Sterne noch nicht weit von ihrem Entstehungsort ent-
fernt haben. Daher kann aus dem Vorhandensein von Assoziationen geschlossen
werden, dall sich die Sterne vorwiegend in Gruppen bilden.

Zwischen den Assoziationen und den offenen Sternhaufen besteht nach der Dichtekonzentration
der Sterne ein kontinuierlicher Ubergang. Vielfach bildet ein Sternhaufen den Kern einer Asso-
ziation.

Die im wesentlichen gleiche raumliche Verteilung der jungen Sterne und der inter-
stellaren Wolken legt nahe, dall die Sterne aus dem interstellaren Medium ent-
stehen.

Uber den ProzeB der Sternbildung ist heute noch wenig bekannt. Die dariiber be-
stehenden Vorstellungen sind vorldufig reine Hypothesen. So kann bei einer hin-
reichend groflen und vor allem dichten interstellaren Wolke die Eigengravi-
tation der Masse alle anderen, auseinandertreibenden Krafte iiberwiegen. Als Folge
davon kontrahiert die Wolke. Bei der Kontraktion dieses Profosterns wird ein
Teil der frei werdenden potentiellen Energie zur Aufheizung des Gases verwendet.
Wenn im Zentrum der Gaskugel eine Temperatur von der Groélenordnung
1Million Grad erreicht ist, setzen Kernprozesse ein, bei denen Wasserstoffkerne zu
Heliumkernen aufgebaut werden. Die dabei erzeugte Energie verla3t die nun zum
Stern gewordene Gasmasse als Strahlung.

Unter der Einwirkung bereits bestehender heiller Sterne kann die Bildung neuer
Sterne folgendermaflen verstanden werden: Das den heillen Stern umgebende
Wasserstoffgas des interstellaren Mediums wird durch dessen Ultraviolettstrahlung
ionisiert. Durch die damit verbundene Temperaturerhohung wird sich das Gas
ausdehnen und die benachbarte neutrale Materie, deren Druck und Temperatur
geringer sind, zusammendriicken. Die dabei erreichten Dichten kénnen wiederum
zum Uberwiegen der Eigengravitation und somit zur Bildung von Protosternen
fithren.

Als Vorstadium der Sternentstehung werden hiufig die Globulen, kleine runde Dunkelwolken,
angesehen. Weitere Erscheinungen, die mit dem ProzeB der Sternentstehung in Verbindung
gebracht werden, sind die nach ihren Entdeckern benannten Herbig-Haro-Objekte. Es handelt
sich bei ihnen um schwach leuchtende kleine Gebiete, in denen héufig ein sternartiger Kern
zu finden ist. Sie zeigen ein schwaches kontinuierliches Spektrum, dem intensive Emissions-
linien iiberlagert sind. Im Jahre 1954 fand man im Orion zwei neue Objekte dieser Art, die auf
einer Aufnahme, die 7 Jahre zuvor gewonnen wurde, nicht vorhanden waren. Moglicherweise
hat man hier erstmals eine Sternentstehung beobachtet. Allerdings ist es unwahrscheinlich,
daf} sich innerhalb so kurzer Zeit Sterne bilden.

Bei der Entwicklung eines Sterns hat man zwei Stadien zu unterscheiden, das Kontrak-
tionsstadium, das die Entwicklung vom Protostern zum Hauptreihenstern betrifft,
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und die spateren Phasen, in denen die Energie durch Kernprozesse erzeugt wird.
Im Kontraktionsstadium zieht sich der Protostern unter dem EinfluB der Eigen-
gravitation zusammen. Die dabei frei werdende potentielle Energie wird zum Teil
zur Aufheizung des Sterns verwendet, die iibrige Energie abgestrahlt. Wenn die
Temperatur im Zentralgebiet des Sterns auf Werte ven der Grofenordnung 1 Mil-
lion Grad angestiegen ist, setzt dort die Energieumwandlung durch ,,Verbrennung
des Wasserstoffs zu Helium ein. Dann stellt sich ein Gleichgewichtszustand ein,
bei dem der Stern stabil ist und auf der Hauptreihe des HRD liegt.

Die Kontraktionszeit hingt von der Sternmasse ab. Je groBer die Masse ist, um so schneller
kontrahiert der Stern. Uber den Entwicklungsweg im HRD fiir das Kontraktionsstadium und
die genaue Dauer dieser Entwicklungsphase besteht noch keine vollige Klarheit, da bisher nicht
entschieden ist, durch welchen Mechanismus die Energie durch den Stern transportiert wird.
Wenn die Energie in Form von Strahlung den Stern durchliuft, also Strahlungstransport vor-
liegt, wandert der Stern von rechts mit nur langsam ansteigender Leuchtkraft in das HRD
hinein, bis er die Hauptreihe erreicht. Fiir die Sonne betrug die Kontraktionszeit etwa 50 Millionen
Jahre, wenn dieser Mechanismus wirksam war. Neuerdings neigt man allerdings zu der Ansicht,
daf} der Energietransport wenigstens fiir einen Teil des Kontraktionsstadiums durch Konvek-
tion erfolgte. Bei diesem Mechanismus wird die Energie durch aufsteigende heifle ,,Materie-
pakete‘“ in die duleren Sternschichten gebracht. Die Kontraktionszeit diirfte dann fiir die Sonne
nur wenige Millionen Jahre betragen haben. Nach dieser Annahme fillt ein Stern von oben,
also mit hoher Leuchtkraft, in das HRD hinein. Seine Leuchtkraft nimmt so lange ab, bis der
Stern auf den sich durch Strahlungstransport ergebenden Entwicklungsweg trifft. Im anschlie-
Benden Teil des Kontraktionsstadiums wird die Energie allein durch Strahlung abgefiihrt, so
daB der schon beschriebene Entwicklungsgang von rechts nach links bis zur Hauptreihe
beschritten wird.

Je groBer die Masse eines Sterns ist, um so hoéher ist auch seine Zentraltemperatur.
Daher nimmt die Zentraltemperatur auf der Hauptreihe von oben nach unten ab.
Die Temperatur im Sonnenmittelpunkt betrdgt etwa 15 Millionen Grad.

Die Wasserstoffverbrennung lduft nach zwei verschiedenen Zyklen ab. Die Proton-Proton-
Reaktion (sieche Abschnitt 2.2.), bei der sich zunichst 2 Wasserstoffkerne direkt vereinigen,
ist bei Temperaturen unter etwa 15 Millionen Grad ergiebig. Bei hoheren Temperaturen iiber-
wiegt der sogenannte Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus, bei dem Kohlenstoff und Stickstoff die
Rolle von Katalysatoren ausiiben.

Wegen der erwidhnten Abhéngigkeit der Zentraltemperatur von der Sternmasse gewinnen die
Sterne mit mehr als 2 Sonnenmassen ihre Energie nach dem Kohlenstoff-Stickstoff-Zyklus, die
Sterne mit weniger als etwa einer Sonnenmasse dagegen nach der Proton-Proton-Reaktion,
wihrend fiir die dazwischenliegenden Sterne wahrscheinlich beide Mechanismen mafigebend
sind.

Wenn in den zentrumsnahen Gebieten der gesamte Wasserstoff in Helium umge-
wandelt ist, benétigt der Stern eineandere Energiequelle, da von den dueren Schichten
kein weiterer Wasserstoff zugefiihrt werden kann. Bei den Sternen mit mehr als
2 Sonnenmassen kontrahiert der zu Helium ausgebrannte Kern, wobei sich die
Temperatur erhoht. Dadurch kann zunéchst das Nachlassen der Energieerzeugung
kompensiert werden, so dal wieder ein Gleichgewicht zwischen Ausstrahlung und
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Energieerzeugung besteht. Kurz vor der Erschépfung des Wasserstoffvorrats im
Kern erhoht der Stern seine Leuchtkraft geringfiigig. Im HRD wandert er also
von der Hauptreihe etwas nach oben. Bei der Kontraktion nimmt seine Oberflidchen-
temperatur bei gleichbleibender Leuchtkraft um einen kleinen Betrag zu, so dal
der Stern jetzt im Diagramm etwas nach links riickt.

Durch die Kontraktion des Kerns wichst nicht nur in ihm, sondern auch in der
umgebenden Schale die Temperatur an. Daher kann in dieser Zone wieder Wasser-
stoff verbrannt werden. Im Heliumkern des Sterns ist aber die Temperatur auf solche
Werte gestiegen (etwa 100 Millionen Grad), daB ein weiterer Energieerzeugungs-
prozeB ablduft. Dabei wird aus 3 Heliumkernen jeweils ein Kohlenstoffkern auf-
gebaut. Die Energieerzeugung erfolgt dann also in zwei verschiedenen Gebieten
des Sterns. Wihrend dieser Prozesse im Sterninnern bldht sich ‘der Stern als Ganzes
auf und erhoht unter Abnahme der effektiven Temperatur seine Leuchtkraft. Er
wird also zum Riesenstern. Das zwischen der Hauptreihe und dem Riesenast liegende
Gebiet des HRD durchliuft er verhidltnisméaBig schnell. Daher sind in der sogenann-
ten Hertzsprung-Liicke nur sehr wenige Sterne anzutreffen.

Der Entwicklungsweg der masseéirmeren Sterne verliuft dhnlich dem der Sterne auf der oberen
Hauptreihe. Lediglich setzt das Verbrennen des Heliums erst ein, wenn der Stern das Riesen-
stadium erreicht hat.

Im Riesenstadium halten sich die Sterne, verglichen mit der Verweilzeit auf der
Hauptreihe, nur relativ kurz auf. Wenn ihr Energievorrat nahezu vollstindig er-
schopft ist, da die Zone der Wasserstoffverbrennung immer weiter nach aufen
gewandert ist, wird der Stern vermutlich unter Masseabgabe zu einem weillen
Zwerg (Bild 113/1).

!

113/1 Schematischer Entwicklungsweg zweier -3
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In diesem Zustand verfiigt er wahrscheinlich iiber keine eigenen Energiequellen mehr, sondern
strahlt seine thermische Energie ab.

Die Verweilzeit der Sterne auf der Hauptreihe hangt von der Masse ab. Ein BO-
Stern wird nach etwa 5 Millionen Jahren von der Hauptreihe abwandern, wiahrend
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ein Stern vom Sonnentyp etwa 25 Milliarden Jahre auf der Hauptreihe bleiben kann.
Die Aufenthaltsdauer der Sterne im Riesenstadium betragt etwa 15 Prozent der
Zeit, die sie auf der Hauptreihe zubringen.

5.1.3. Kosmogonie des Sonnensystems

Uber die Bildung und Entwicklung des Planetensystems wurde eine Reihe von
Theorien aufgestellt, die aber simtlich mehr oder weniger mit Schwéchen behaftet
sind. Der amerikanische Astronom KUIPER geht davon aus, daf3 die Entstehung eines
Planetensystems der von Doppelsternen sehr dhnlich ist. Da Doppelsterne hidufige
Objekte sind, wird es wahrscheinlich auch viele Planetensysteme geben, obgleich
nur unseres bekannt ist. Es wurde abgeschétzt, dal etwa 0,1 Prozent aller Fixsterne
von Planeten umlaufen werden.

Nach den Vorstellungen KurPERs hat sich aus einer interstellaren Wolke zunéchst
ein kugelformiges rotierendes Turbulenzelement, dessen Masse erheblich groBer
war als die des heutigen Sonnensystems, herausgelost. Durch die Rotation und unter
dem Einflul der Eigengravitation flachte sich die Wolke ab und bildete eine Scheibe
mit einer zentralen Verdichtung, der ,,Ursonne, deren Masse etwa von der heutigen
Sonnenmasse war. Wiahrend der Abflachung zur Scheibe mit einer Dicke von rund
0,2 AE verfliichtigte sich ein groBer Teil der Materie in den Weltraum. In der Scheibe
herrschte starke Turbulenz. An den Beriihrungsflichen der Wirbel kam es daher
zu Materieansammlungen, aus denen die Urplaneten hervorgingen. Daraus ist der
Umlaufsinn der Planeten um die Sonne zwanglos zu verstehen. Ebenso erklirt
sich durch die Scheibenform die geringe Neigung der Planetenbahnen gegen die
Ekliptik.

Die Theorie von KUIPER basiert auf dlteren Vorstellungen und stellt eine Synthese
von ihnen dar. Jedoch wurde sie noch nicht in allen Einzelheiten durchgerechnet,
so daf sie quantitativ bisher nicht bewiesene Annahmen enthalt.

5.1.4. Zusammentfassung

Die Altersbestimmung der Erde und der Meteoriten wird im Laboratorium durch
Hiufigkeitsmessungen radioaktiver Stoffe und ihrer Zertallsprodukte vorgenommen.
Das Alter der Sterne und Sternhaufen ergibt sich aus der Theorie der Sternentwick-
lung durch Vergleich mit Beobachtungsergebnissen. Es zeigt sich, daB Objekte exi-
stieren, die mehr als 10 Milliarden Jahre alt sind und andere, die sich erst vor wenigen
Millionen Jahren bildeten. Aus diesem groSen Altersunterschied kann geschlossen
werden, daB auch heute noch Sterne entstehen.

Sterne bilden sich aus interstellarer Materie. Nach der Kontraktion des Protosterns
kommt der Stern auf die Hauptreihe des HRD. Dort schopft er seine Energie aus dem
Aufbau von Wasserstoff zu Helium. Nach dem Ausbrennen der zentrumsnahen
Zonen des Sterns wird er zu einem Riesenstern. Schlieflich fillt er in das Gebiet der
weiBen Zwerge.
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Das Planetensystem entstand ebenfalls aus interstellarer Materie. Durch die Turbu-
lenz der Wolke, aus der das System hervorging, kam es an bestimmten Stellen zu
Verdiehtungen, die die Urplaneten bildeten.

Die wissenschaftlichen Untersuchungen weisen nach, daB sich die Materie im Uni-
versum unaufhérlich bewegt und ihre Formen veriindert. Aus dem interstellaren
Medium bilden sich Himmelskorper, die in ihrem Entwieklungsproze8 wiederum
Substanz in den interstellaren Raum abgeben.

5.1.5. Fragen und Aufgaben

1. Warum ist die Verweilzeit der Sterne auf dem oberen Teil der Hauptreihe kiirzer als auf
dem unteren Teil?

2. Wodurch gewinnt ein Stern in den verschiedenen Entwicklungsstadien seine Energie?

3. Beschreiben Sie den Entwicklungsweg eines Sterns!

4. Wie ist die unterschiedliche Verteilung der Sterne im Hertzsprung-Russell-Diagramm zu
erkliren?

5.2. Geschichtlicher Riickblick auf die kosmogonischen Theorien

Die erste kosmogonische Theorie des Sonnensystems stellte IMMmaNUEL KaNT auf
und ver6ffentlichte sie im Jahre 1755. Nach seiner Auffassung sollen sich die Sonne
und die Planeten aus einer groen Wolke von festen Teilchen durch Verdichtung
gebildet haben. Einige dieser Annahmen haben auch heute noch Giiltigkeit.
Nach KaNT trat 1796 LAPLACE mit seiner Nebularhypothese auf. Aus einer aus-
gedehnten roticrenden Gasmasse, die sich unter ihrer eigenen Gravitationswirkung
zusammenzog, entstanden nach dieser Vorstellung die- Planeten nacheinander, da
sich wegen der auftretenden Fliehkrifte Gasringe ablosen sollten. Jedoch konnte
diese Hypothese ebenso wie die Theorie von KANT nicht allen Beobachtungsbefunden
gerecht werden.

Nach dem englischen Astronomen JEaNs bildeten sich die Planeten beim sehr nahen
Voriibergang eines anderen Fixsterns an der Sonne. Durch die Gezeitenwirkungen
sollte ein Materiestrom aus der Sonne herausgezogen werden, in dem Verdichtungen
eintraten, aus denen die Planeten entstanden. Nach dieser ,,Katastrophentheorie*
wire unser Planetensystem im Milchstraf3ensystem wahrscheinlich das einzige seiner
Art, da ein naher Voriibergang zweier Sterne duBlerst selten vorkommt. Aulerdem
hétte sich bei den hohen Temperaturen die aus der Sonne herausgeloste Materie
verfliichtigt. Deshalb hat diese Theorie nur eine geringe wissenschaftliche Uber-
zeugungskraft.

Die Turbulenztheorie des deutschen Physikers v. WEIzZSACKER geht von der KANT-
schen Vorstellung aus, dafl sich die Sonne und die Planeten aus dem gleichen Ur-
nebel bildeten. In dem durch Rotation zur Scheibe abgeflachten Nebel treten durch
Turbulenz Wirbel auf, an deren Beriihrungsflichen sich die Materie verdichtet,
woraus schlieflich die Planeten entstehen.
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Die von dem sowjetischen Astronomen FEssENKow aufgestellte Vorstellung basiert
auf der Theorie von LapLacE. FEssENKOw entwickelte diese Theorie weiter. Er
konnte so eine ganze Reihe von Beobachtungen erklidren, andere Fragen blieben
jedoch unbeantwortet.

Einen Zusammensto3 der Sonne mit einer Meteoritenwolke nahm der sowjetische
Geologe und Astronom ScumipT an. Unter der Gravitationseinwirkung und dem
Strahlungsdruck der Sonne soll es zur Planetenbildung gekommen sein, wobei zur
Erkliarung der Titius-Bode-Reihe eine bestimmte Verteilung der Meteoritenteilchen
vorausgesetzt wurde. Jedoch konnte FESSENKOW zeigen, dal} es keine befriedigende
Erklirung fiir die Bildung von gréBeren Koérpern aus Meteoriten gibt.

Die von Kuiper entwickelte Theorie, in die eine Reihe von Annahmen aus anderen
Vorstellungen eingegangen ist, stimmt von allen Hypothesen am besten mit der
Beobachtung iiberein. Sie diirfte daher nach unseren gegenwirtigen Kenntnissen
der Wahrheit am nédchsten kommen.

An der Ausarbeitung einer Theorie der Sternentstehung und der Sternentwicklung,
die besonders in den letzten 15 Jahren grofle Fortschritte gemacht hat, beteiligen
sich viele Astronomen aller Léander.
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Anhang

Tabellen

1. Astronomische Konstanten und MaBeinheiten

Aberrationskonstante ................ 207469
Jahrliche Prézession ................. 50’2564 400222 - T
Schiefe der Ekliptik ................. 23°27/8.'3 — 46,85 - T'
(7 in julianischen Jahrhunderten ab 1900,0)
Lichtgeschwindigkeit im Vakuum ..... 299792,5 4+ 1 km - 871
1 Astronomische Einheit (AE) ........ 149,6 - 10® km
1Parsec (pe) ...ovvvvinniinnienn.. 30,86 - 1012 km = 206265 AE
1 Lichtjahr ......................... 9,461 - 102 km = 0,3067 pc

2. Die Sonne

Mittlere Sonnenparallaxe ............. 8,794
Mittlere Entfernung von der Erde .... 149,598 - 106 km
Scheinbarer Halbmesser (Mittelwert) .. 16'1.'2
Radius ..............oooiiiiiit. 6,958 - 10> km (109 3)
Volumen ..............cccoiiininnn. 1,410- 1018 km?® (1,3 -10°3)
Masse ...oovveeiiiiiniiiiiiii., 1,985 - 10% kg (332103 )
Dichte. . oo 141g-cm™3 (0,26 3)
Beschleunigung an der Oberfliche. .. .. 2,74-10°m - 572 (27,5 %)

(3 sind die entsprechenden Werte fiir die Erde)
Solarkonstante ...................... 1,97 cal- cm™2 - min~! = 1,374 kW - m~2
Gesamte Energiestrahlung ............ 3,861 - 102 kW
Oberflichentemperatur ............... ~ 6000 °K (Verteilungstemperatur im

langwelligen Bereich)

3. Die Erde

Radius (Aquator) ................... a = 6,3784 - 103 km
(Pol) «ovnveeiii, b = 6,3569 - 10°km

Abplattung .............. . ...l o08

Radius der volumengleichen Kugel.... 6,371 -10%km

Volumen................coivinnn.. 1,083 - 1012 km?3
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Masse
DIcHbes e gsfeer el Bergnt-@ige .
Beschleunigung a. d. Oberfliche

5,979 - 10 kg
5,520 g - cm™3
(980,618 — 2,5865 - cos2¢ -+ 0,0058 -

cos?2¢)em - s72; @ = geogr. Br.
Mittl. Geschwindigkeit i. d. Bahn..... 29,765 km - s71
4. Der Mond
Mittlere Parallaxe ................... 342277
Mittlere Entfernung von der Erde .... 384,4-10°km
Mittlerer scheinbarer Halbmesser ..... 15’ 3276
BRAdiug « .cmme s e 6@ BT onms s - - - 1,738 - 103km  (0,2725 &)
Volumen:. .« s 56 v 0 9000 s ersmemi s -ae 2,199 -101°km3 (0,0203 &)
MASSE . .1 i bl a1 55 @ 5 @5 B e ke 3 oG 7,347-102kg - (0,0123 %)
DEhEer. « 27 5 die smewiT @ 51 b * leis 06 5 S0 et o 3,341 g-cm 3 (0,61 @)
Beschleunigung a. d. Oberfliche ...... 162 cm - s72 (0,165 )
Mittlere Bahnneigung gegen die
Erdbabn ............ ... il 5° 843"

Umlaufszeit des Knotens............. 18,60 Jahre
Monatsldnge synodisch ............... 29,53059 Tage

siderisch ................ 27,321 66 Tage

tropisch ................ 27,32158 Tage

drakonitisch ............ 27,21222 Tage
5. Die Planeten
Planet @ u 8 e 7 Q@ R, logM P A
Merkur 58 88 116 0,206 7,0 47,1 75,9 2420 26,501 ? 0,0000
Venus 108 225 584 0,007 3,6 75,8 130,2 6200 27,688 225d? 0,0000
Erde 150 365 - 0,017 - - 101,2 6378 27,776 23,935 0,0034 23,45
Mars 228 687 780 0,093 1,8 48,8 334,2 3400 26,807 24,623 0,0052 25,20
Jupiter 778 4330 399 0,048 1,3 99,4 12,7 71400 30,278 9,841 0,0620 3,10
Saturn 1428 10760 378 0,056 2,5 112,8 91,1 60400 29,756 10,234 0,0960 26,75
Uranus 2872 30690 370 0,047 0,8 73,5 169,0 23800 28,939 10,816 0,0560 98,00
Neptun 4498 60180 368 0,009 1,8 130,7 43,8 22300 29,013 15,666 0,0200 29,00
Pluto 5910 90700 367 0,247 17,1 109,0 222,8 7200 27,730 16,000 ?

a grole Halbachse der Bahn in Millionen Kilometern

U siderische Umlaufszeit
8 synodische Umlaufszeit
e  Exzentrizitat
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Neigung der Bahnebene gegen die Ekliptik
Lange des aufsteigenden Knotens
Liange des Perihels
Aquatorradius des Planeten in Kilometern
Masse des Planeten in Gramm
Rotationsperiode in Stunden

Abplattung

in Grad

Neigung der Rotationsachse gegen die Normale zur Bahnebene in Grad

6. Kiinstliche Raumflugkorper (Auswahl)

Startdatum Land Bezeichnung Bahn- Bemerkung
neigung
1957
4. Oktober ~ UdSSR  Sputnik 1 65° erster kiinstlicher Erdsatellit
3. November UdSSR Sputnik 2 65° erster Biosatellit (Hiindin Laika)
1958
31. Januar USA Expl>0rer 1 33° erster amerikanischer Erdsatellit
17. Marz USA Vanguard 1 34° wissensch. Erdsatellit
26. Marz USA Explorer 3 33° wissensch. Erdsatellit
15. Mai UdSSR . Sputnik 3 65° wissensch. Erdsatellit
1959
2. Januar UdSSR  Lunik 1 - erster kiinstlicher Planetoid
3. Méirz USA Pioneer 4 - erster amerikanischer Planetoid
12. September UdSSR  Lunik 2 - Aufschlag auf der Mondoberfliche
4. Oktober UdSSR  Lunik 3 76° photogr. Aufnahme der Mond-
riickseite
1960
1. April USA Tiros 1 48° erster Wetterbeobachtungssatellit
15. Mai UdSSR  Sputnikschiff 1 65° unbemanntes Sputnikschiff; bei
Riickkehrversuch auf unvorher-
gesehene Bahn gelangt
12. August USA Echo 1 47° Ballonsatellit, 30 m Durchmesser
19. August UdSSR  Sputnikschiff 2 65° erster erfolgreicher Riickkehrversuch
mit Tieren an Bord
" 1. Dezember  UdSSR  Sputnikschiff 3 65° mit Tieren besetztes Sputnikschiff;
bei Riickkehrversuch vergliiht
1961
4. Februar UdSSR  Sputnik 4 65° Parkbahnsatellit (Vorversuch)
12. Februar UdSSR  Sputnik 5 65° Parkbahnsatellit fiir Venussonde
8* 119



Startdatum Land Bezeichnung Bahn-  Bemerkung
neigung
1961
12. Februar UdSSR  Venussonde - Raumsonde zum Planeten Venus
9. Mérz UdSSR  Sputnikschiff 4 65° erfolgr. Riickkehrversuch mit Tieren
25. Mirz UdSSR  Sputnikschiff 5 65° erfolgr. Riickkehrversuch mit Tieren
12. April UdSSR Wostok 1 65° erstes bemanntes Sputnikschiff,
Kosmonaut J. A. Gagarin
6. August UdSSR  Wostok 2 65° bemanntes Sputnikschiff, Kosmo-
naut G.S. Titow
23. August USA Ranger 1 33° Versuch einer Mondsonde
13. September USA Mercury 4 33° erfolgreicher Riickkehrversuch eines
unbemannten Sputnikschiffes
29. November USA Mercury 5 33° erfolgreicher Riickkehrversuch
mit einem Affen an Bord
1962
20. Februar USA Friendship 7 32° erstes amerikanisches bemanntes
Sputnikschiff, Kosmonaut J. H. Glenn
7. Mirz USA Oso 33° Sonnenbeobachtungssatellit
16. Mérz UdSSR  Kosmos 1 49° wissensch. Erdsatellit, Beginn der
Kosmos-Seriel (49°)
23. April USA Ranger 4 - Aufschlag auf Mondriickseite
26. April GB Ariel 54° erster britischer Erdsatellit, mit
US-Rakete in die Bahn gebracht
24. Mai USA Aurora 7 32° bemanntes Sputnikschiff, Kosmonaut
M. S. Carpenter
10. Juli USA Telstar 1 44° erster Fernseh- und Nachrichten-
satellit
11. August UdSSR  Wostok 3 65° bemanntes Sputnikschiff;
Kosmonaut A. G. Nikolajew
12. August UdSSR  Wostok 4 65° bemanntes Sputnikschiff;
Kosmonaut P. R. Popowitsch
27. August USA Mariner 2 = Raumsonde zum Planeten Venus
29. September Kanada Alouette 80° erster kanadischer Erdsatellit;
von US-Rakete in die Bahn gebracht
3. Oktober USA Sigma, 7 33° bemanntes Sputnikschiff;
Kosmonaut W. M. Schirra
31. Oktober USA Anna 1B 50° geoditischer Blinkfeuersatellit
1. November UdSSR Sputnik 6 65° Parkbahnsatellit fiir Mars 1
1. November UdSSR Mars 1 - Raumsonde zum Planeten Mars
1963
2. April UdSSR  Sputnik 7 65° Parkbahnsatellit fiir Lunik 4
2. April UdSSR  Lunik (Luna) 4 - Raumsonde zum Mond
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Startdatum Land Bezeichnung Bahn-  Bemerkung
neigung
1963
15. Mai UsA Faith 7 33° bemanntes Sputnikschiff;
Kosmonaut L. G. Cooper
14. Juni UdSSR  Wostok 5 65° bemanntes Sputnikschiff;
Kosmonaut V. F. Bykowski
16. Juni UdSSR  Wostok 6 65° bemanntes Sputnikschiff;
. Kosmonautin V. W. Tereschkowa
1. November UdSSR Poljot 1 59° erster manovrierfihiger Raumschiff-

satellit; 4nderte Bahnhéhe und Bahn-
neigung
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8. Verzeichnis der Sternbilder

Internat. Lateinischer Name Deutscher Name
Abkiirzung Nominativ Genitiv

And Andromeda Andromedae Andromeda

Ant Antlia Antliae Luftpumpe

Aps Apus Apodis Paradiesvogel
Aql Aquila Aquilae Adler

Aqr Aquarius Aquarii Wassermann
Ara Ara Arae Altar

Ari Aries Arietis Widder

Aur Auriga Aurigae Fuhrmann

Boo Bootes Bootis Bootes (Rinderhirt)
Cae Caelum Caeli Grabstichel

Cam Camelopardalis Camelopardalis Giraffe

Cap Capricornus Capricorni Steinbock

Car Carina Carinae Kiel (Teil von Argo)
Cas Cassiopeia Cassiopeiae Cassiopeia

Cen Centaurus Centauri Centaur

Cep Cepheus Cephei Cepheus

Cet Cetus Ceti Walfisch

Cha Chamaeleon Chamaeleontis Chamiileon

Cir Circinus Circini Zirkel

CMa Canis Maior Canis Maioris GroBer Hund
CMi Canis Minor Canis Minoris Kleiner Hund
Cnc Cancer Cancri Krebs

Col Columba Columbae Taube

Com Coma (Berenices) Comae (Berenices) Haupthaar (der Berenike)
CrA Corona Austrina Coronae Austrinae Siidliche Krone
CrB Corona Borealis Coronae Borealis Nérdliche Krone
Crt Crater Crateris Becher

Cru Crux Crucis Kreuz

Crv Corvus Corvi Rabe

CVn Canes Venatici Canum Venaticorum Jagdhunde

Cyg Cygnus Cygni Schwan

Del Delphinus Delphini Delphin

Dor Dorado Doradus Schwertfisch
Dra Draco Draconis Drache

Equ Equuleus Equulei Pferdchen

Eri Eridanus Eridani (FluB) Eridanus
For Fornax Fornacis Chemischer Ofen
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Intern. Lateinischer Name

Abkiirzung Nominativ

Genitiv

Deutscher Name

Gem Gemini
Gru Grus
Her Hercules
Hor Horologium
Hya Hydra
Hyi Hydrus
Ind Indus
Lac Lacerta
Leo Leo
Lep Lepus
Lib Libra
LMi Leo Minor
Lup Lupus
Lyn Lynx
Lyr Lyra
Men Mensa
Mic Microscopium
Mon Monoceros
Mus Musca
Nor Norma
Oct Octans
Oph Ophiuchus
Ori Orion
Pav Pavo
Peg Pegasus
Per Perseus
Phe Phoenix
Pic Pictor
PsA Piscis Austrinus
Psc Pisces
Pup Puppis

. Pyx Pyxis
Ret Reticulum
Sel Sculptor
Sco Scorpius
Set Scutum

Geminorum
Gruis

Herculis
Horologii
Hydrae
Hydri

Indi

Lacertae
Leonis

Leporis

Librae

Leonis Minoris
Lupi

Lyncis

Lyrae

Mensae
Microscopii
Monocerotis
Muscae

Normae

Octantis
Ophiuchi
Orionis

Pavonis
Pegasi

Persei
Phoenicis
Pictoris

Piscis Austrini
Piscium
Puppis

Pyxidis

Reticuli
Sculptoris

Scorpii
Scuti

Zwillinge
Kranich

Herkules

Pendeluhr

(weibl.) Wasserschlange
(ménnl.) Wasserschlange

Inder

Eidechse
Lowe

Hase

Waage
Kleiner Lowe
Wolf

Luchs

Leier

Tafelberg
Mikroskop
Einhorn
Fliege

Winkelmaf$

Oktant
Schlangentriger
Orion

Pfau

Pegasus
Perseus
Phoénix

Maler
Siidlicher Fisch
Fische
ﬁi}i?:; Ck} Teil von Argo

Netz
Bildhauer
Skorpion
Schild

125



Intern.

Lateinischer Name

Deutscher Name

Abkiirzung Nominativ Genitiv

Ser Serpens Serpentis Schlange

Sex Sextans Sextantis Sextant

Sge Sagitta Sagittae Pfeil

Sgr Sagittarius Sagittarii Schiitze

Tau Taurus Tauri Stier

Tel Telescopium Telescopii Fernrohr

TrA Triangulum Australe Trianguli Australis Siidliches Dreieck
Tri Triangulum Trianguli Dreieck

Tuc Tucana Tucanae Tukan

UMa Ursa Maior Ursae Maioris GroBer Bar

UMi Ursa Minor Ursae Minoris Kleiner Bar

Vel Vela Velorum Segel (Teil von Argo)
Vir Virgo Virginis Jungfrau

Vol Volans Volantis Fliegender Fisch
Vul Vulpecula Vulpeculae Fiichschen

In Verbindung mit einer Sternbezeichnung wird der Genitiv gebraucht, zum Beispiel » im Lo-
wen = y Leonis, § in den Zwillingen = § Geminorum, Stern 51 in der Andromeda = 51 Andro-

medae.

9. Beobachtungsobjekte fiir Schulfernrohre

a) Doppelsterne

Stern Sternbild o é Helligkeit  Abstand Positions-
(1950,0) ° m m ” winkel
y Widder (Aries) 1® 512 19,0 4,8, 4,9 7,9 0°
y Andromeda 2 ¥ +42,1 2,4, 5,1 10,0 64
A Orion 5 32 + 9,9 3,7, 5,7 44 44
9 Orion 5 33 — 54 5,4, 6,9, sog. Trapez, vierfach
7,0, 8,0
o Orion 5 36 — 2,6 3,8, 6,7, dreifach
6,9
B Einhorn (Monoceros) 6 26 — 170 4,7, 5,2, dreifach
5,6
o Zwillinge (Gemini) 7 31 +32,0 2,0, 3,0 2,4 175
y Lowe (Leo) 9 17 +20,1 2,6, 3,8 4,3 122
y Jungfrau (Virgo) 12 39 — 1,2 3,7, 3,7 5,2 310
3 Jagdhunde (Can. Ven.) 12 54 +38,6 2,9, 5,5 19,6 228
4 GroBer Bir (Ursa Maior) 13 22 +55,2 24, 4,1 14,5 151
& Bootes . 14 43 +27,3 2,7, 5,3 3,0 336
o Herkules 17 12 +14,5 3,5, 5,7 4,7 108
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Stern Sternbild o é Helligkeit ~ Abstand Positions-

(1950,0) ° m m " winkel
&t Lyra . 18 43 +39,6 5,1, 6,2 2,8 1
& Lyra} weier Boppolsp: 18 43 396 51,53 2,2 103
B Lyra 18 48 +33,3 3.4, 6,7 45,8 149
& Schlange (Serpens) 18 54 + 4,1 4,5, 4,9 22,2 104
P Schwan (Cygnus) 19 29 +27,9 3,2, 5,3 34,3 54
y Delphin 20 44 +16,0 4,5, 5,4 10,0 268
61 Schwan (Cygnus) 21 & +38,5 5,6, 6,4 27,3 141
b) Offene (galaktische) Sternhaufen
Bezeichnung o é Hellig- Durch- Entfernung
(1950,0) keit messer
° m / (Lichtjahre)
h, y Persei 2t 17 +56,9 3,8 35/70 8000 sehr junger Doppel-
sternhaufen
Plejaden 3 44 +24,0 14 100 450
M35 6 6 +24,3 5,3 40 2700
M41 6 45 —20,7 4,6 30 <2500 4° siidl. Sirius
M 50 7 0 — 83 6,3 10 2600
M 47 7 34 —144 7,0 25 3700
M 46 7 40 —14,7 9,2 25 6000
Praesepe 8 38 +19,9 3,7 90 550
M67 8 48 +12,0 6,1 15 6000 sehr alter Sternhaufen
M 16 18 16 —13,8 6,4 25 5500
M11 18 48 — 6,3 6,3 10 4000
M 39 21 30 +48,2 5,2 30 800
c) Kugelformige Sternhaufen
Bezeichnung « ) Hellig- Durch- Entfernung
(1950,0) keit messer
° m ! (Lichtjahre)
M 3 13" 40™ie +28,6 6,4 9,8 40000
M 5 15 16 + 2,3 6,2 12,7 35000
M 4 16 21 —264 6,3 14,0 24000 1,5 westl. v. Antares
M13 .16 40 —36,6 5,8 10,0 34000
M 92 17 16 +43,2 6,2 8,3 37000
M 22 18 33 —24,0 5,8 17,3 22000
M15 21 28 +12,0 6,2 7.4 43000
M 2 21 31 - 1,1 6,4 8,2 45000

127



d) Gasnebel

Bezeichnung o« é Hellig- Durch- Entfernung
(1950,0) keit messer
m (Lichtjahre)

M1 5B 32miz 1220 8,4 4'/6 900 Krabbennebel

M42 5 33 — 54 2,9 60’/66" 1000 Orionnebel

M 20 17 59 —23,0 6.4 27°/29" 2200 Trifidnebel

M 8 18 2 —24.3 5,5 35'/60’ 2500 Sagittariusnebel
M16 18 16 -13,8 6,1 287/35" 4500

M 17 18 18 -—16,2 6,3 37°/46” 3300 Omeganebel

M 57 18 52 +33,0 9,3 1’/1’4 2200 Ringnebel in der Leier
M 27 19 57 +22,6 7,6 4’/8" 1000 Hantelnebel
NGC7000 20 57 +44,1 - 1007/120" 3000 Nordamerikanebel

e) Extragalaktische Sternsysteme
Bezeichnung o é Galakt. Hellig- Durch- Radialgeschwindigkeit
NGC (1950,0) Breite keit messer
< m km . 72
224 M 31 o 40™i® 41,0 —21° 3,5 90/200° — 35 GroBer Andro-
medanebel

205 038 +41,4 =21 8,2 16/ 26’ — 8] Begleiter v.
221 M 32 0 40 +40,6 —22 8,2 812" + 17} M3l

598 M 33 131 +30,4 —31 5,8 53’/ 83 — 12 Triangelnebel
2403 M 7 32 +65,7 +30 8,5 15/ 28° -+ 187

3031 M 81 9 52 +69,3 +42 7,0 14/ 35" + 77

3034 M 82 9 52 +69,9 +41 8,4 8’/ 13’ 4 400

4258 12 16 +47,6 +170 8,4 10’/ 24" + 494

4472 M 49 12 27 + 83 +70 8,5 117/ 12" + 918
4486 M 87 12 28 +12,7 +75 8,7 11’/ 117 41218
4594 M 104 12 37 —114 +51 8,3 117/ 12" +41048

4736 M 94 12 49 +41,4 +176 8,3 13/ 15" + 345
4826 M 64 12 54 +21,8 +84 8,5 8’/ 12" 4 364
5055 M 63 13 14 +42,3 +74 8,6 10’/ 16" + 575
5194/95M 51 13 28 +47,5 +68 8,0 10’/ 15 4+ 600 Jagdhunde-
nebel

5457 M 101 14 1 +54,6 --60 7,9 28’ 28" - 394
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TAFEL I

1 Photographische
Aufnahme der Sonne mit
groBer Fleckengruppe
(17. 5.1951)

2 GroBle

Sonnenprotuberanz

3 Die Sonnenkorona
(bei totaler
Sonnenfinsternis)




Der Mond 1 Tag nach dem ersten Viertel (im umkehrenden Fernrohr) TAFEL I1




Photographische Aufnahme der Mondriickseite durch Lunik 3

Mare Moskwa
Astronautenbucht
Mare australe
Krater Ziolkowski
Krater Lomonossow
Krater Joliot-Curie
Sowjetgebirge

Mare Metschta

I Mare humboldtianum
II Mare crisium
III Mare marginis
IV Mare undarum
V Mare smythii
VI Mare foecunditatis
VII Mare australe

WIS W N

TAFEL III



Mars mit siidlicher Polkappe zu vier verschiedeucn Zeitpunkten (nach einer Zeichnung von Graff)

Photographische Aufnahme des Jupiter Jupiter im Fernrohr (Zeichnung)

TAFEL IV




Ny

Photographische Aufnahme des Saturn Saturn im Fernrohr (Zeichnung)

Photographische Aufnahme eines Kometen TAFEL V

\




TAFEL VI

1 Spur eines hellen
Meteors (Feuerkugel)

2 Der groBle Meteor-
krater in Arizona

3 Steinmeteorit



TAFEL VII

1 Der erste kiinstliche Erd-
satellit Sputnik 1 (UdSSR)

2 Juri Gagarin

3 Valentina Nikolajewa-
Tereschkowa







< TAFEL VIII

1 Spur der Trigerrakete
von Sputnik 3

2 Der kiinstliche Planetoid
Pioneer V (USA)

3 Die Venussonde (UdSSR)

TAFEL I.Y

1 Sternkarte der Bonner Durchmuste-
rung (1875) mit einem Teil des
Sternbilds Orion

2 Himmelsaufnahme mit einem
Objektiv von 8 cm Offnung

und 55 cm Brennweite. Das einge-
zeichnete Quadrat umgrenzt das Ge-
biet der Sternkarte von Bild 1.
Unterhalb des Quadrats ist der
Orionnebel zu erkennen (siehe

Tafel X1I)




-
w

1 Die Folge der wichtigsten Spektralklassen (typische Vertreter) TAFEL X
BO ¢ Orionis G5 « Geminorum (Castor)

B5 ¢ Tauri KO o« Bootis (Arktur)

A0 « Canis Maiorig (Sirius) K5 o« Tauri (Aldebarap)

A5 f Trianguli Ma a Orionis (Beteigeuze)

FO & Geminorum Mb ¢ Persei

F5 a C(Canis Minoris (Prokyon) Mc W Cygni

G0 a Aurigae (Capella) Ma o Ceti

2 Ausschnitte aus Spektrogrammen eines spektroskopischen Doppelsterns. Die Verdopplung
der Spektrallinien wiederholt sich periodisch bei jedem Umlauf des Sternpaars. Die kurzen
schwarzen Linien von einer irdischen Vergleichslichtquelle dienen als MeBmarken

TAFEL X1

Der Orionnebel (nach einer Aufnahme mit dem 2-m-Spiegelteleskop
der Sternwarte Tautenburg)






TAFEL XII

1 Offener Sternhaufen M 67 im
Sternbild Krebs (Krippe)

2 Kugelsternhaufen M 3 im
Sternbild Jagdhunde




TAFEL XIII

1 MilchstraBBe im Sternbild
Schwan mit hellen Sternwolken
und dunklen Absorptionsgebieten,
vor denen nur einzelne Vorder-
grundsterne zu sehen sind. Der
helle Nebel links oben wird wegen
seiner Form als Nordamerika-
nebel bezeichnet

2 Schematischer Querschnitt
durch das MilchstraBBensystem.
Die meisten Sterne und Wolken
der interstellaren Materie sind in
dem flachen Hauptkérper ent-
halten, der von Einzelsternen
(Punkte) und den Kugelstern-
haufen (Kreise) umgeben ist




TAFEL XIV

1 Spiralnebel M31 (und zwei kleine
elliptische Systeme) im Sternbild
Andromeda (nach einer Aufnahme
mit dem 2-m-Spiegelteleskop der
Sternwarte Tautenburg)

2 Spiralnebel M 51 im Sternbild
Jagdhunde



TAFEL XV

1 Spiralnebel im Sternbild Haar
der Berenice

2 GroBe Magellansche Wolke
(icregulires System)
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1
Nebe//{aufen

virgo

Bootes

Hydra

Abstand in pec
ungefahr

8 - 170°

85 - 10°¢

720 - 706

210 - 108

350 - 108

Rotverschiebung

1200

39000

67000

hm/s

hkm/s

hm/s

TAFEL XVI

1 Gruppe von Galaxien (Ne-
gativ einer Aufnahme mit dem
5-m-Spiegelteleskop von Mount
Palomar). Die eingezeichnete
Strecke entspricht einer Bogen -
minute

2 Links direkte Aufnahme von
Galaxien aus verschiedenen
Nebelhaufen, rechts Spektren
dieser Galaxien. Die hellen
Linien sind Vergleichsspektren
des Heliums. Die Pfeile zeigen
die Lage einiger erkennbarer
Linien des Kalziums an.



Quellennachweis der Bilder
Die Zeichnungen wurden nach Vorlagen der Autoren von Horst Deckardt angefertigt.

Sternwarte Babelsberg: 18/1 - Otto Giinther, Potsdam: 31/2 - Harvard-Observatorium: XII/1 -
Johannes Hoppe, Babelsberg: IT; IV/2; V/3 - E. P. Hubble: XV/2 . Hermann Lambrecht, Jena:
47/1 - Lyot, Observatorium Pic du Midi: 46/1 - Oskar Mader, Berlin: 9/1 - Astr. Observatorium,
Michigan: X/1 . Mt. Palomar Observatorium: XII/2; XVI/1 - Mt. Wilson Observatorium: XIV/2;
XV/1 - Hans-Joachim Nitschmann, Bautzen: 33/1 - Astrophysikalisches Observatorium, Potsdam:
VIII/1; IX - Ross-Calvert: XIII/1 - Zeitschrift Sky and Telescope: VIII/2; X/2 - TASS/Zentral-
bild: IIT; VI/3; VII; VIII/3 - Sternwarte Tautenburg: XI; XIV/1 - Archiv Volk und Wissen
VEV: 48/1; 87; 1; simtliche Portriits - Diedrich Wattenberg, Berlin: 44/1; I; VI/1; VI/2 - VEB
Carl Zeiss Jena: 16/1; 18/2; 32/1.
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