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Blick in groflere Fernen

Erkenntnisse aus dem Altertum

Seit wann wissen wir, daB am Himmel nicht nur Sonne,
Mond und Sterne zu sehen sind? Bereits Pythagoras
(580—500 v.u.Z.) unterschied zwischen Planeten und
Sternen. Da er jedoch nicht als Entdecker dieser Erkennt-
nis zu betrachten ist, war diese Tatsache sicherlich bereits
damals allgemein bekannt. Planeten — auch Wandelsterne
genannt — bewegen sich nicht nur zwischen den relativ
zueinander unbeweglich »stehenden« (Fix-)Sternen, son-
dern durchlaufen von Zeit zu Zeit auch schleifenformige
Bahnen zwischen den Sternen. Uberlieferungen aus der
Zeit des Pythagoras weisen darauf hin, daB der Mond
bereits als der der Erde am nachsten stehende Himmels-
korper bekannt war, wiahrend den Sternen auch schon eine
groBere Entfernung von der Erde als den Planeten zuge-
messen wurde. Die Einteilung der Sterne nachihrer Hellig-
keit hat ebenfalls im Altertum ihren Ursprung, und es ist
sicher, daB zur leichteren Orientierung am Himmel die
Sterne seit uralten Zeiten in Sternbilder eingeteilt werden.

Dennoch erschien es den Menschen des Altertums als
selbstverstandlich, daB sich das »Ende der Welt« auf der
anderen Seite der unermeBlich weiten Ozeane befand. Es
ist interessant, daB das Wort Ozean, das griechischen
Ursprungs ist, Weltmeer bedeutet!

Wissenswert sind auch die Vorstellungen unserer Vor-
fahren dariiber, was unseren Planeten im riesigen Wel-
tenraum halt. In der griechischen Mythologie wurde diese
Rolle Atlas zugeordnet: Er trug die Erde auf seinen
Schultern. Indische Philosophen des Altertums erklarten
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Altpersische Darstellung der Welt

die Welt ganz anders: Auf dem Riicken eines riesigen
Delphins stehe eine grof3e Schildkrote und auf deren
Panzer ein Elefant. Auf ihnen allen ruhe die gesamte Last
unserer Erde.

Die Griechen der Antike teilten die geometrischen
Formen auch nach ihrer »gottlichen Vollkommenheit« ein;
eine besonders grofle Bedeutung maflen sie dem voll-
kommensten Korper, der Kugel, zu, weil jeder ihrer Grenz-
punkte in der gleichen Entfernung von ihrem Mittelpunkt
liegt. Ubrigens hatte auch die Erde eine besondere Be-
deutung im damaligen Weltbild. Daraus ergab sich leicht
die —im Endergebnisrichtige — SchluBfolgerung, da3 unser
Planet eine kugelformige Gestalt haben miisse.

Unsere Erde, wie sie die vom Mond zuriickkehrenden Astronauten
sehen
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Unter Verwendung der Argumente des Aristoteles be-
stimmte der griechische Philosoph Eratosthenes, den man
zu Recht auch als Astronomen bezeichnen konnte, den
Umfang der Erde — also die Linge des Aquators. Durch
seine prinzipiell richtige, mit grofer Sorgfalt, aber noch
ohne jegliche Meflgerite durchgefiihrte Bestimmung er-
hielt er ein viel genaueres Ergebnis als 1762 Jahre spater
Ch. Kolumbus bei seinem Versuch, die Welt zu umsegeln.
Das Ergebnis des griechischen Gelehrten der Antike
weicht noch nicht einmal um 10% von dem heute durch
exakte Messungen ermittelten Wert ab.

Sonne und Planeten vermochten die griechischen Phi-
losophen der Antike noch nicht auf Grund der gemessenen
Entfernungen in eine genaue Reihenfolge einzuordnen.
Erste Spuren unserer gegenwirtigen Vorstellungen findet
man in der Theorie von Aristarchos, der im 3. Jahrhundert
v.u.Z. gelebt hat. Der Weise aus Samos lehrte namlich, da3
sich die helleren Himmelskorper — die fiinf auch mit
bloBem Auge erkennbaren Planeten, der Mond und die
Erde — auf Kreisbahnen um die Sonne bewegen. Dieses
Bild vom Sonnensystem wich jedoch so stark von dem
damals allgemein anerkannten Weltbild ab, daf3 niemand
diese Vorstellungen weiter verfolgte. Die in ihrer Grund-
lage richtige Theorie geriet iiber viele Jahrhunderte hinweg
in Vergessenheit.

Als fiir die Praxis am besten geeignet erwies sich das
Weltbild des bekannten Naturwissenschaftlers Ptolemdus
(120 bis 180 u. Z.). Sein gewaltiges Werk, das uns unter dem
Titel »Almagest« in arabischer Ubersetzung erhalten
geblieben ist, ist auch heute noch studierenswert. In diesem
Werk hat er fast alle wissenschaftlichen Ergebnisse seiner
Zeit zusammengefaBt; man findet darin ebenso eine Be-
schreibung des Weltsystems wie eine Landkarte des da-
mals bekannten Teils der Erde. Besonders interessant ist
auf dieser Landkarte, daB er auch fiir unbekannte Gebiete
Raum gelassen hat, um so spatere Erginzungen zu er-
moglichen. Der Grundgedanke des Ptolemidus bestand
darin, daf3 sich die das Leben tragende Erde im Mittelpunkt
des Sonnensystems befinden muB. Wir nennen deshalb
sein Weltbild geozentrisch. Er beschrieb im einzelnen, in
welcher Reihenfolge die Himmelskorper mit zunehmender
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Arabischer Himmelsglobus aus dem Jahre 1279

Entfernung von der Erde aufeinanderfolgen. Jeder Him-
melskorper bewegt sich nach seiner Theorie auf einer
kreisformigen Bahn. Aber manche von ihnen vollziehen
ihren Umlauf auf einem zweiten Kreis, dessen Mittelpunkt
sich gleichformig auf dem ersten Kreis bewegt. Diese
Kreise stellt man sich als durchsichtige Kristallkugeln vor,
die nicht wahrgenommen werden. Inzwischen wissen wir,
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daB sich die Planeten in Wirklichkeit auf elliptischen
Bahnen um die Sonne bewegen; durch eine Erhohung der
Anzahl der Sphiaren und durch eine geschickte Wahl der
Umlaufperioden konnte man jedoch diese Bewegungen
auch mit Hilfe von Kreisbahnen interpretieren. Gerade
deshalb war es so schwer, das ptolemdische Weltbild zu
stiirzen, weil man auf seiner Grundlage verhiltnismaBig
leicht und recht genau voraussagen konnte, welchen Weg
die Planeten, die Sonne und der Mond am Himmel nehmen
werden.

Ein neues Weltbild

Als N.Copemicus anderthalbtausend Jahre spiter seine
Theorie iiber das heliozentrische Planetensystem (die
Sonne befindet sich im Mittelpunkt) entwickelt hatte,
wurde sie von vielen nicht anerkannt. Auf der Grundlage
des alten geozentrischen Modells konnte man Himmels-
erscheinungen zunichst noch genauer voraussagen. Die
neuen Vorstellungen konnten so lange keine Gleichwertig-
keit mit den alten erlangen, bis sie nicht wenigstens deren
Genauigkeit erreicht hatten. Auf der Grundlage der Be-
obachtungen der Planeten, die man damals noch ohne
Fernrohr anstellte, gelang es J. Kepler, die Ellipsenbahnen
der Planeten um die Sonne zu berechnen; dabei stiitzte er
sich vor allem auf die Marsbeobachtungen von T. Brahe.
Kepler fand die grundlegenden GesetzmaBigkeiten der
Planetenbewegung, die heute nach ihm Keplersche Ge-
setze genannt werden. Diese besagen, daf3 sich jeder Planet
auf einer elliptischen Bahn bewegt, in deren einem Brenn-
punkt sich die Sonne befindet. Mit Hilfe dieser Gesetze
kann man angeben, wie groB3 die Geschwindigkeit der
einzelnen Himmelskorper in den verschiedenen Punkten
dieser Bahn ist und in welcher Beziehung die Entfernungen
der Planeten von der Sonne mit ihren Umlaufperioden
stehen. Die mit groBBer Sorgfalt ausgearbeitete Theorie war
nun so weit vervollkommnet, daB sie das mit den géttlich
vollkommenen Kreisen und Kugeln vollgestopfte geo-
zentrische Modell endgiiltig zu iiberwinden vermochte.
Eine Sache miissen wir jedoch hervorheben: Auch
Copernicus war der Ansicht, daB sich die Fixsterne —
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Kometendarstellung auf dem Gobelin von Bayeux aus dem
11. Jahrhundert

abgesehen von der Sonne — in gleicher Entfernung vom
Mittelpunkt des Systems auf der Oberflache einer Kugel
befinden. Auf seinen Zeichnungen ist die Entfernung
zwischen dem damals bekannten duflersten Planeten, dem
Saturn, und der festen Sphire der Sterne recht gering. Vor
400 Jahren war also fiir die Menschheit das Universum
noch kleiner als das uns heute bekannte Sonnensystem.
Kepler kam auf den Gedanken: Die Sonne kann keine
Ausnahmestellung im Weltall einnehmen. Wenn sie ebenso
ein Stern ist wie die iibrigen vielen tausend Fixsterne, die
man bereits mit bloBem Auge erkennen kann, dann er-
scheint sie uns sicher deshalb so hell, weil sie uns wesent-
lich naher steht als die iibrigen Sterne. Kepler nahm an, dafl
die Dichte der Sterne gleichmafig ist und daB sie so an-
geordnet sind, als ob sie in irgendein Kristallgitter ein-
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Mittelalterliches Astrolabium, ein Gerdt, das zur Bestimmung der
Planetenorter diente

gebaut wiren. Von der Milchstrafle glaubte Kepler, daB sie
einen aus zahllosen Sternen bestehenden gewaltigen Ring
darstellt, in dem irgendwo in der Gegend seines Mittel-
punktes das Planetensystem mit der Sonne liegt. Da es
keine Beweise durch Beobachtungen gab, gerieten diese
Vorstellungen wieder in Vergessenheit.

Als man die ersten Fernrohre fertiggestellt hatte und
eines davon 1608 auch in die Hinde Galileis gelangte,
stellte der groBe italienische Astronom’ fest, daB das
schwach leuchtende Band der MilchstraBe tatsachlich das
zusammenflieBende Licht einer unermeBlich groBen Zahl
schwach leuchtender Sterne darstellt. Damals zeigte es
sich bereits deutlich, dal die Ahnung Keplers, der sich
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noch nicht auf Beobachtungen hatte stiitzen konnen, nicht
weit von der Wahrheit entfernt war. Die Welt hatte sich
also plotzlich sehr stark erweitert. Obwohl die Entfernun-
gen der Sterne noch nicht bekannt waren, konnte man
schon annehmen, daB viele von ihnen sehr weit vom
Sonnensystem entfernt sind.

Bereits der arabische Astronom Al-Sufi, der 903 bis 986
u. Z. lebte, kannte den heute als Andromedanebel bezeich-
neten schwach leuchtenden Fleck am Himmel. Mit zu-

Gerit- zur Bestimmung des Standorts von Himmelsobjekten aus
dem Mittelalter
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nehmender Verbreitung des Fernrohrs wurden dannimmer
mehr Himmelserscheinungen entdeckt, die den Sternen
nicht mehr dhnlich waren. Der Orionnebel wird 1610 erst-
malig in einem schriftlichen Dokument erwihnt, und zwar
in einem Werk von Cysatus. Diesem Astronomen gelang
es mit einem Fernrohr aus der Anfangszeit der Entwick-
lung dieser Hilfsgerite der Astronomie, die schone Emis-
sionswolke zu entdecken.

Der deutsche Astronom S.Marius (Mayr), auch ein
bekannter beobachtender Astronom dieser Zeit, fiihrte
bereits 1612 mehrere diffuse Objekte (Nebel) an.

Das Fernrohr Galileis. Es ist in Florenz aufbewahrt.




Mit der Deutung der stiandig zunehmenden Entdeckun-
gen begannen sich die Philosophen jener Zeit zu befassen.
Als erster versuchte der Schwede E. Swedenborg, danach
der englische Wissenschaftler T. Wright und der deutsche
Philosoph I Kant, die Natur der lichtschwachen Ne-
belflecke zu erklaren. Bemerkenswert ist die Uberlegung
des englischen Naturwissenschaftlers, nach der auch die
Sterne in den fernen Bereichen des Weltalls Spharen
bilden, die aus sehr groBer Entfernung als schwach leuch-
tende Fleckchen erscheinen. Das Milchstraf3ensystem hielt
er fiir eine flache Schicht gewaltiger Ausdehnung, in der
die schwach leuchtenden Sterne gleichmaBig verteilt sind.
Die helleren Sterne liegen dagegen in einer Kugel, die auch
das Sonnensystem enthalt; diese Kugel befindet sich
wiederum in der Symmetrieebene der genannten Schicht.
Durch diese Theorie wiirde das erkennbare Bild des Fir-
maments iiberzeugend beschrieben. Die Ansichten Kants
wichen von diesen Vorstellungen nur wenig ab. Der we-
sentliche Unterschied bestand darin, daB der deutsche
Philosoph sich bereits unsere Galaxis als ein System von
endlicher Ausdehnung vorstellte, als eine verhaltnismaBig
abgeflachte Scheibe, in deren Zentrumsnahe das Son-
nensystem liegt. Er meinte, daB auchdie Sterne ahnlichden
Planeten innerhalb dieser Scheibe um ihren Mittelpunkt
kreisen. Dies war eine reine Annahme, weil es damals noch
iiberhaupt keine Beobachtungsdaten iiber eine derartige
systematische Bewegung der Sterne gab.

Glanzzeiten astronomischer Forschung

Im 18.Jahrhundert nahm jener Zweig der Astronomie
einen groBen Aufschwung, der sich mit der Untersuchung
der kosmischen Nebel befafite. Im Jahre 1706 gelang es
dem Englander E. Halley,endgiiltig zu entscheiden, daf3 die
Kometen keine infder Erdatmosphire entstehenden Licht-
erscheinungen sind, .sondern echte Himmelskorper, die
sich auf meist langgestreckten Bahnen im Sonnensystem
zwischen den Planeten bewegen. Er bestimmte auch die
Bewegung mehrerer Sterne relativ zu einigen in ihrer
naheren Umgebung befindlichen Himmelskorpern.
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Spiegelteleskop mit Porzellanverkleidung aus dem Jahre 1750

IndenJahrenum 1770 forschte der Franzose Ch. Messier
mit groBer “Ausdauer nach Kometen. Dabei erfaBte er
solche flachenhaften Objekte, durch die — infolge ihrer
Ahnlichkeit mit den Kometen — alle Astronomen und
Amateure getduscht werden konnten, die mit den noch
nicht sehr vollkommenen Fernrohren nach Kometensuch-
ten. In dem 1784 herausgegebenen Messierkatalog sind
103 Objekte beschrieben. Mehrere davon sind zwar offene
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oder Kugelsternhaufen, aber man findet darunter auch eine
betrachtliche Anzahl heller Gaswolkenund — wie wir heute
wissen — auch extragalaktische Nebel. Spiater wurde dem
Katalog noch eine Galaxie zugefiigt, so daB es insgesamt
104 Messierobjekte gibt. Sie werden mit dem Buchsta-
ben M und einer laufenden Nummer bis 104 gekennzeich-
net (z. B. M 3, M 4]).

F. W. Herschel, der von 1779 an bereits in England arbei-
tete, ist — in seiner Zeit — der namhafteste Erforscher der
nichtstellaren Himmelskorper. Mit seinen selbstgefertigten
Fernrohren entdeckte er mehr als 2 000 Haufen und Nebel,
die er beschrieb. Er war der erste Astronom, der durch ein
zielbewuBit zusammengestelltes Programm versuchte, die
Gestalt des MilchstraBensystems zu bestimmen. Dabei
wendete er folgendes Verfahren an: Zuerst zihlte er in
vorher sorgsam ausgewahlten Richtungen die Sterne, die
im Gesichtsfeld seines Fernrohres zu erkennen waren.
Dann berechnete er daraus, bis zu welcher Entfernung die
Sterne in einem gegebenen Feld den Raum auszufiillen
vermogen. Als Ergebnis der sich iiber mehrere Jahre
erstreckenden Arbeit konnte er feststellen, daB das Milch-
straBensystem eine endliche Ausdehnung hat und das
Verhiltnis zwischen seinem groBten und seinem kleinsten
Durchmesser 5:1 betragt. Nach seinen Ergebnissen sollte
das Sonnensystem in der Nahe des MilchstraBenzentrums
liegen. Der Nachteil seines Verfahrens bestand darin, da
er—unter den damaligen Bedingungen zwangslaufig — zwei
Annahmen machen muBte, die sich spater als unrichtig
erwiesen. Einerseits stimmt es nicht, daB die Sterne die
gleiche absolute Helligkeit haben, andererseits variiert ihre
raumliche Verteilung sehr stark — und noch dazu bei den
einzelnen Sterntypen unterschiedlich. Wundern wir uns
deshalb also nicht, daB8 das Bild, das Herschel vom Milch-
straBensystem gewonnen hatte, dem heutigen nicht sehr
dhnlich ist. Die Untersuchung der Nebel wurde von seinem
Sohn J. Herschel fortgesetzt, der den Objekten am siid-
lichen Himmel besondere Beachtung schenkte. In seinem
1864 herausgegebenen Werk, dem Aligemeinen Katalog,
sind die Koordinaten von mehr als 5000 Objekten an-
gegeben.

Im Jahre 1888 erschien der Neue Allgemeine Katalog
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(abgekiirzt NGC — New General Catalogue), der von dem
irischen Astronomen J. Dreyer zusammengestellt worden
war und auch noch heute haufig benutzt wird. In diesem
Verzeichnis sind bereits 7840 Objekte erfafit und auch
schon Ergebnisse der astronomischen Fotografie enthal-
ten. Zu dieser Zeit hatte sich die Diskussion um die Natur
der nicht in Sterne auflosbaren Nebel verscharft. Manche
Astronomen vertraten die Ansicht, daB alle diese Nebel zur
Galaxis gehoren, andere dagegen dachten, sie hitten eine
der Galaxis dhnliche Groe und erschienen nur wegen ihrer
gewaltigen Entfernung so klein. Damals wurden auch
spektralanalytische Verfahren in die Astronomie ein-
gefiihrt. Mit ihrer Hilfe konnte recht bald festgestellt
werden, da3 man die Nebelflecken in zwei Gruppen ein-
teilen kann, deren Eigenschaften stark voneinander ab-
weichen. Die eine ist dadurch charakterisiert, daB die
Spektren dieser Objekte Linienstrukturen dhnlich wie die
von verdiinnten Gasen aufweisen. Demgegeniiber sind die
Spektren der zur anderen Gruppe gehorenden Nebel
kontinuierlich; hochstens vereinzelt findet man darin helle
oder dunkle Spektrallinien. Diese Spektren sind somit den
Sternspektren sehr &dhnlich. Die Gasnebel wurden als
»griine Nebel«, die Nebel jedoch, deren Spektren denen
der Sterne ahnlich sind, als »weile Nebel« bezeichnet.
Allgemein wurde die Auffassung anerkannt, nach der die
»weilen Nebel« zum groBen Teil aus Sternen bestehen und
vielleicht eine geringe Menge diffuser Materie enthalten.

Im Jahre 1885 gelang es, im Andromedanebel (M 31) eine
Supernovaexplosion zu beobachten. Dieses Ereignis
wurde als Beweis dafiir angesehen, da3 M 31 aus Sternen
aufgebaut ist.

Die Fertigstellung des ersten wirklich groflen
Spiegelteleskops am Mount-Wilson-Observatorium be-
deutete fiir die Astronomie einen gewaltigen Schritt nach
vorn. Man konnte mit ihm bereits die hellsten Sterne
in den Armen der Spiralnebel M 31 und M 33 erkennen.
E. P. Hubble fand 1923 darunter auch Objekte, deren
scheinbare Helligkeit sich periodisch veranderte. An Hand
einer Helligkeitskurve, die den Verlauf der Helligkeits-
anderungen veranschaulicht, wurde festgestellt, da} diese
Himmelskorper zu dem im Milchstraf3ensystem bekannten
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Sterntyp Delta Cephei gehoren, von dem man wuflte, dafl
die Periode der Helligkeitsinderung in enger Beziehung zur
absoluten Helligkeit des Sterns steht. Unter Beriicksich-
tigung der scheinbaren Helligkeiten und der Perioden des
Lichtwechsels der beiden hellsten Cepheiden, die im
Spiralnebel gefunden wurden, berechnete Hubble die
Entfernung dieser Nebel. Fiir beide erhielt er einen so
groBen Wert, da3 ihm niemand glauben wollte.

Parallaktisch montiertes Fermrohr aus dem vergangenen
Jahrhundert mit einer Linse von acht Zoll Durchmesser




Zu dieser Zeit erkannten die Astronomen allgemein an,
daB sich das Sonnensystem nicht im Mittelpunkt des
MilchstraBensystems befindet, sondern vielmehr weit
auflerhalb steht. Gleichzeitig waren viele Wissenschaftler
jedoch nicht geneigt, sich die durch zahlreiche Beobach-
tungsergebnisse gestiitzte Behauptung zu eigen zu machen,
daB der Durchmesser der Galaxis nicht 30000, sondern
300000 Lichtjahre betragt!

Durch die Erkenntnis Hubbles wurde auch die Erfor-
schung des Milchstraensystems vorangetrieben, weil man
aus einem Vergleich der MeBergebnisse darauf schlieBen
konnte, daB die beiden benachbarten Spiralgalaxien dhn-
liche Ausdehnungen haben wie unsere Galaxis.

Zu diesem Zeitpunkt ist auch die Auffassung zum All-
gemeingut geworden, daB die sich vom Zentrum am wei-
testen entfernt bewegenden Kugelsternhaufen die Grenzen
der Galaxis markieren. Auf diesen Erkenntnissen, die wir
im wesentlichen H. Shapley verdanken, beruht auch unser
heutiges Bild von der MilchstraBe: Sie stellt eine flache
Scheibe mit dem Kern in der Mitte und dem das ganze
System einhiillenden Halo dar. J. H. Oort und B. Lindblad
haben 1926 bewiesen, daB unser Sternsystem tatsachlich
rotiert. Die Auswertung der Beobachtungen ergab, da
diese Rotation weder mit der starrer Korper — die Winkel-
geschwindigkeit der Sterne um das MilchstraBenzentrum
ist nicht iiberall gleich — noch mit der der Planeten zu
vergleichen ist, deren Bewegung durch die Keplerschen
Gesetze beschrieben wird. Untersucht man die Ge-
schwindigkeitsverteilung der Masse in der gesamten Gala-
xis, kommt man zu dem Schlu3, daB sich die Objekte in
den zentralen Bereichen so bewegen, als ob die Himmels-
korper starr miteinander verbunden wiren. Mit zuneh-
mender Entfernung vom Kern der MilchstraBe dagegen
nimmt die Winkelgeschwindigkeit kontinuierlich ab.
AuBerhalb des Ubergangsbereichs bewegen sich in einer
Entfernung von mehreren zehntausend Lichtjahren vom
Zentrum die interstellaren Wolken und die Sterne auf
Bahnen wie die Planeten um die Sonne.

Bei der Untersuchung von astronomischen Aufnahmen
war bereits um die Jahrhundertwende die Mdoglichkeit in
Erwiagung gezogen worden, daB die Galaxis ein dem An-
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Ein 1880 erbautes astronomisches Observatorium (Astrophysika-
lisches Observatorium der Akademie der Wissenschaften in
Liege)

dromedanebel M 31 oder dem Dreiecksnebel M 33 ahn-
liches Spiralsystem darstellt. Als erster veroffentlichte C.
Easton 1900 derartige Vorstellungen. Es gelang auch, fest-
zustellen, daB die Sonne auf einem Drittel der Strecke
zwischen dem Kern und den Randgebieten der Galaxis
liegt, und zwar naher beim Kern, der sich nach damaligen
Ergebnissen in der entgegengesetzten Richtung zu den
Sternbildern Adler (Aquila) und Schwan (Cygnus) befin-
det.

Im zweiten Viertel des 20.Jahrhunderts war den
Astronomen die Grobstruktur des Milchstraensystems
bekannt. Auch wuflite man, daB sich in groBen Entfernun-
gen von der Galaxis dem unseren dhnliche Sternsysteme
befinden. Jedoch fiihrte die damals noch ungeniigende
Kenntnis der interstellaren Materie zu widerspriichlichen,
nur schwer zu erklarenden Ergebnissen. Bei der Unter-
suchung der Verteilung und der Haufigkeit der offenen
Haufen erkannte der im Lick-Observatorium arbeitende
Astronom R.J. Triimpler, dal sich entlang der Sym-
metrieebene der MilchstraBe eine bedeutende Menge
Materie befindet, die eine Lichtabsorption verursacht. Er

23



konnte noch nicht viel iiber die Natur dieser Materie sagen.
Doch man nahm bereits an, daB interstellare Gas- oder
Staubwolken die Ursache dieser Erscheinung sein konn-
ten. Durch die interstellare Absorption wird die scheinbare
Helligkeit geringer — zahlenmaBig groBer— als man es
nach der Entfernung und der absoluten Helligkeit eines
Sterns erwarten sollte. Ohne Kenntnis der interstellaren
Absorption mu3 man daher fiir die untersuchten Objekte
groBere als die tatsachlichen Entfernungen abschitzen.
Mit dem zweiten Viertel des 20.Jahrhunderts kam die
Glanzzeit der modernen Astronomie. Bei der Unter-
suchung der Spektren der bereits bekannten extragalak-
tischen Systeme fiel es E. P. Hubble auf, daB} die Spektral-
linien nur in den seltensten Fallen an den aus Laborato-
riumsmessungen bekannten Stellen auftreten und offenbar
viel 6fter in den roten Spektralbereich verschoben sind als
in das kurzwelligere blaue Wellenldngengebiet. Da diese
Verschiebung nicht sehr gro8 ist, lag die Erklarung auf der
Hand: Ihre Ursache ist der Dopplereffekt. Die fernen
Sternsysteme bewegen sich relativ zur Erde, und da-
durch andert sich ihr Spektrum. Diese Erscheinung wurde
aber dann fiir ihren Entdecker und fiir alle' Astronomen zu
einer Uberraschung, als es sich immer mehr herausstellte,
daB zwischen den scheinbaren Helligkeiten der fernen
Galaxien und ihren Geschwindigkeiten, mit denen sie sich
von der Erde entfernen (Expansionsgeschwindigkeit), eine
enge Beziehung besteht. Niemand zweifelte daran, daf3 die
scheinbaren Helligkeiten der Sternsysteme wesentlich von
ihren Entfernungen abhidngen. Vergleicht man diese Fest-
stellung mit den Beobachtungsdaten, dann muf3 man zu der
SchluBfolgerung gelangen, da die Expansionsgeschwin-
digkeit der Galaxien eine Funktion ihrer Entfernung von
uns ist. Dieses Ergebnis erschien unglaubhaft. Seinem
Entdecker wurde von vielen vorgeworfen, er hatte ein
neues geozentrisches Weltsystem geschaffen, nur ein
wesentlich groferes als das alte. Bald aber gelang es, die
Zweifler zu iiberzeugen, daB hiervon keine Rede sein kann.
Uberlegen wir nur einmal, was geschieht, wenn man einen

Das mit dem grofiten Spiegelteleskop der Welt ausgestattete
sowjetische Observatorium Selentschuk im Kaukasus
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kugelformigen Luftballon, auf den man Piinktchen gemalt
hat, langsam aufblast. Die Piinktchen entfernen sich von-
einander, ganz gleich, ob man die Entfernung an der
Oberflache oder im Raum mit. AuBerdem ist es auch
gleich, auf welchen Punkt man die Entfernung der iibrigen
bezieht. Das gleiche gilt auch fiir die Sternsysteme; un-
abhangig davon, auf welcher Galaxie sich ein Beobachter
befindet, wird er immer feststellen, daB sich alle anderen
Galaxien von ihm entfernen.

Seitdem wurden neue grof3e Teleskope in vielen Obser-
vatorien der ganzen Welt aufgestellt, und die damit vor-
genommenen Beobachtungen haben die Giiltigkeit des
Hubbleschen Gesetzes bewiesen. Durch diese Beziehung
wurde den Astronomen ein Mittel indie Hand gegeben, mit
dessen Hilfe sie auch die Entfernung selbst Milliarden von
Lichtjahren entfernter Sternsysteme zu bestimmen ver-
mogen.

Nach dem zweiten Weltkrieg hat sich ein neuer Zweig
der Astronomie herausgebildet, der Radioastronomie ge-
nannt wird, weil er die Radiostrahlung der Himmelskorper
untersucht. Eine der iiberraschendsten Entdeckungen der
sechziger Jahre wurde gerade von diesem jungen Wis-
senschaftszweig im Zusammenhang mit den Quasaren
gemacht, die eine besonders starke Rotverschiebung zei-
gen. Vermutlich sind sie die am weitesten von uns ent-
fernten Objekte, die wir zu erkennen vermogen, so daB
unser heutiger astronomischer »Horizont« bei ihren ent-
ferntesten Vertretern liegt. Obwohl man jeden Tag inter-
essante Nachrichten in den Zeitungen lesen kann, ist es fiir
einen Astronomen dennoch am aufregendsten, wenn er
eine Neuigkeit findet, die sein Fachgebiet betrifft. So er-
ging es uns auch im Sommer 1973, als wir horten, daB eine
Radioquelle entdeckt wurde, die nahezu 1S Milliarden
Lichtjahre von unserem MilchstraBensystem entfernt ist.
Das ist eine unvorstellbar groBe Entfernung, die fast bis
in die Frithphase des Weltalls reicht.
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Wichtige Grundbegriffe
der Astronomie

Die scheinbare Helligkeit der Sterne

Wie bei der Bestimmung einer jeden physikalischen Menge
ist auch fiir die Messung der Helligkeit der Sterne eine
Skale (MaB3einteilung) unerlaBlich. Solange es kein exaktes
Verfahren zur Messung der Helligkeit gab, erhielt das
menschliche Auge bei jeder Methode der Helligkeits-
messung Bedeutung. Gerade deshalb konnte man auch die
Physiologie des Sehens nicht unberiicksichtigt lassen, als
man die Klassifizierung nach der Helligkeit verbesserte.

Nach dem Weber-Fechnerschen Gesetz der Psycho-
physik bewirkt die Anderung eines Licht- oder Schallreizes
nur eine logarithmische Anderung der Reizwirkung. Be-
trachtet man z. B. 1, 10 oder 100 Kerzen aus der gleichen
Entfernung, dann empfindet man ihre Helligkeit als
Gruppe in den Verhaltnissen 1:2:3. (Obwohl durch Ver-
suche mit modernen Geriten nachgewiesen wurde, daf3 das
Gesetz in dieser Form nicht gilt, wird in der Schall- und
Helligkeitsmessung auch heute noch eine logarithmische
Skala benutzt.) Auf der Grundlage dieses Gesetzes wurde
also die Helligkeitsskala festgelegt: Die Differenz der
scheinbaren Helligkeit zweier punktformiger Lichtquellen
— Sterne — dm ist gleich dem Logarithmus des Quotienten
der Intensitat der von beiden Sternen auf die Erde tref-
fenden Strahlung:

I
dm=m-m’'=k-lg—.

I
m und m' sind die scheinbaren Helligkeiten der Sterne
(Lichtquellen), I und I' bedeuten ihre Intensititen. Der
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Proportionalititsfaktor k& kann frei gewahlt werden, und
damit die alten Sternkarten, -kataloge und -beobachtungen
auch weiterhin benutzt werden kénnen, wurde fiir ihn der
Wert —2,5 vereinbart. Da fiir die Berechnungen der Brigg-
sche Logarithmus (Zehnerlogarithmus) verwendet wird,
bedeutet diese Beziehung, dal dm gerade dann S betragen
wird, wenn der Wert von T' das Hundertfache des Wertes
von I betragt. Wir miissen uns also merken, daf ein Stern,
der hundertmal heller ist als ein anderer (auf den seine
Helligkeit bezogen wird), einer um den Betrag 5 niedrige-
ren Helligkeitsklasse zuzuordnen ist. Diese ungewohnliche
Einteilung hat ihre Ursache in dem negativen Proportiona-
litatsfaktor. Sie war notwendig, weil bereits lange vorher
die hellsten Sterne den zahlenmaBig kleineren Groenklas-
sen, die weniger hellen den zahlenmaBig groBeren Gro-
Benklassen zugeordnet wurden. Die Helligkeit der hellsten
Sterne — der Sonne, des Mondes und einiger Planeten —
kann dadurch durch eine negative Zahl angegeben werden,
wahrend die scheinbare Helligkeit der schwachsten Sterne
von der 20. bis 25. GroBenklasse sein kann.

Bei der Festlegung des Nullpunkts der astronomischen
Helligkeitsskala (also der scheinbaren Helligkeit) muften
auch die bereits frither eingefiihrten Helligkeitsklassen
beriicksichtigt werden. Gleichzeitig mu3te man auch ge-
wahrleisten, daB dieser Nullpunkt als EichmaBl jedem
zuginglich ist. Dieser Forderung entsprach am besten der
Polarstern (Nordstern), der von der ganzen nordlichen
Halbkugel unserer Erde aus zu sehen ist. Seine Helligkeit
wurde mit 2712 festgelegt. Die so definierte Einteilung
wurde — da sie N. R. Pogson erarbeitet hatte — Pogsonsche
Helligkeitsskala genannt.

Welche Beziehungen bestehen zwischen der schein-
baren Helligkeit der Lichtquellen und der Intensitédt des
von ihnen ausgestrahlten Lichts? Durch Versuche kann
bewiesen werden, daB3 die scheinbare Helligkeit punkt-
formiger Lichtquellen dem Quadrat ihrer Entfernung
umgekehrt proportional ist. Untersuchte man also einen
Stern aus der zehnfachen Entfernung, widre er um
S GroBenklassen weniger hell; seine scheinbare Helligkeit
wire also um 5™groBer. (Das stimmt deshalb, weil der Wert
des Quadrats von 10 gerade 100 betragt.)
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Die absolute Helligkeit der Sterne

Auf der Grundlage des oben beschriebenen Gesetzes kann
man eine Helligkeitseinteilung vornehmen, bei der beriick-
sichtigt wird, welche Beziehungen zwischen den von den
einzelnen Objekten ausgestrahlten Lichtleistungen be-
stehen. Diese sogenannte absolute astronomische Hellig-
keitsskala ist fiir die Astronomen mindestens ebenso von
Nutzen wie ihre Vorgangerin, durch die die scheinbaren
Helligkeitsverhaltnisse der Himmelskorper beschrieben
werden. Besonders dem Astrophysiker geben die ab-
soluten Helligkeiten der Himmelskorper wertvolle Infor-
mationen.

Die tatsdachliche Lichtleistung der Strahlenquellen kann
man am einfachsten miteinander vergleichen, indem man
sie in eine gleiche Entfernung vom Auge bringt und so ihre
Helligkeit priift. Leider ist dieses Verfahren aus verstand-
lichen Griinden in der Astronomie nicht anwendbar, man
muf sich also auf andere Weise helfen. Deshalb muf3 man
zuerst die scheinbare Helligkeit der interessierenden
Sterne ermitteln und ihre Entfernung bestimmen.

Wie gewinnt man aber nun die Entfernungen der Sterne?
Man wendet das gleiche Verfahren wie in der Geodasie an,
wenn wegen eines Hindernisses nicht mit einem Mef3band
gemessen werden kann. In solchen Fallen werden von den
Endpunkten einer Strecke bekannter Lange aus die Winkel
gemessen, die die Richtungen zu dem betreffenden Punkt
mit der Basisstrecke bilden; dann wird die gesuchte Ent-
fernung mit Hilfe der bekannten trigonometrischen For-
meln berechnet. So verfahren auch die Astronomen; nur
sind die MaBe der Erde auBerordentlich klein, und dadurch
erscheinen selbst an zwei einander gegeniiberliegenden
Punkten unseres Globus (die mehr als 10000 km vonein-
ander entfernt sind) die hellsten — und der Erde vielleicht
am néachsten liegenden — Sterne als in der gleichen Rich-
tung liegend.

Aus diesem Grunde mufl man eine groere Bezugs-
strecke wihlen. Geeignet dafiir erschien den Astronomen
die Strecke Erde—Sonne, mit deren Hilfe man mit einer
sehr hohen Genauigkeit Messungen iiber Entfernungen
von mehreren Lichtjahren ausfiihren kann. (Ein Lichtjahr
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Bild eines hellen Sterns auf einer astronomischen Aufnahme. Das
kreuzformige und das ringformige Gebilde treten wegen der Licht-
beugung an Teilen des Teleskops (Fernrohrs) auf: ihre Entstehung
kann nicht verhindert werden.
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ist die Entfernung, die das Licht mit seiner Geschwindig-
keit von 300000 km/s in einem Jahr zuriicklegt.) Die mitt-
lere Entfernung Erde—Sonne wird als Astronomische Ein-
heit (AE) bezeichnet; sie betragt angenahert 150 Millionen
km. Dadurch ergibt sich fiir die grote Bezugs- oder Basis-
strecke, die man mit unseren Fernrohren innerhalb eines
halben Jahres verwenden kann, die Entfernung von
300 Millionen km. Die Entfernung, aus der 1 AE bei senk-
rechter Draufsicht gerade unter einem Winkel von einer
Bogensekunde erscheint, bezeichnet man als Parsec
(Parallaxensekunde, Kurzzeichen pc); 1pc = 3,26 Licht-
jahre.

Nach dem hier beschriebenen Verfahren kann man nur
die Entfernung von Sternen bestimmen, die nicht weiter
als 100 pc von der Erde entfernt sind. Fiir weiter entfernte
Sterne reicht die MeBgenauigkeit nicht aus. Man kann also
sagen, daB3 die maximale Entfernung, die man nach dem
trigonometrischen Verfahren der Geodiasie noch messen
kann, etwa 300 Lichtjahre betragt.

Doch kommen wir wieder auf unser obiges Problem
zuriick, auf die Ermittlung der absoluten Helligkeiten der
Sterne. Da uns nunmehr eine Moglichkeit der astrono-
mischen Entfernungsmessung bekannt ist, konnen wir
vereinbaren, daB3 wir als absolute Helligkeit den schein-
baren Helligkeitswert betrachten, den ein Stern aus einer
Entfernung von 10 pc (32,6 Lichtjahren) haben wiirde. Das
bedeutet gleichzeitig, daB der Zahlenwert der scheinbaren
Helligkeit von Sternen, die naher als 10 pc sind, kleiner (!),
der von weiter entfernten groBer als ihre absolute Hellig-
keit ist. Die vom Sonnensystem gerade 10pc entfernten
Sterne leuchten am Firmament mit einer ihrer absoluten
Helligkeit gleichen scheinbaren Helligkeit.

Die absoluten Helligkeiten der Sterne — aus denen man
bereits auf die GroBe der von einem Himmelskorper aus-
gestrahlten Lichtleistung schlieBen kann — konnen eben-
falls sehr verschiedene Werte haben. Die absolute Hellig-
keit der leuchtkriftigsten Uberriesensterne kann sogar
—9 GroBenklassen erreichen, wahrend es unter den Wei-
Ben Zwergen schwach leuchtende Sterne gibt, denen ab-
solute Helligkeiten von mehr als +15 GroBenklassen zu-
zuordnen sind. Man kann sich leicht ausrechnen, daB das
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Verhaltnis zwischen den Lichtintensitaten dieser beiden
Sterntypen ungefahr 10 betragt, d. h. 10 Milliarden. Wie-
viel mehr sagt uns das als die Feststellung, welcher Stern
uns um wieviel heller erscheint! Gerade weil die absolute
Helligkeit so wichtig fiir die Astronomie ist, wird sie zur
Unterscheidung von der scheinbaren mit dem Buchstaben
M gekennzeichnet (z. B. M = 1273 oder M = —(0743).

Sternspektren

Untersuchen wir nunden auf die Erde gelangenden Teil der
Strahlung der Sterne etwas genauer! Wer hatte wohl noch
niemals etwas davon gehort, daB3 das Licht des uns am
nachsten liegenden Sterns — der Sonne —, das wir einfach
als weiB} bezeichnen, eine Mischung der Farben des Regen-
bogens in einem bestimmten Verhaltnis darstellt? Mit Hilfe
von MeBgeraten wurde dariiber hinaus festgestellt, da3 die
Sonne nicht nur mit dem Auge gut wahrnehmbare Strahlen
aussendet, sondern daB auch Infrarot- (Warme-), Ultra-
violett- und Radiostrahlung auf unsere Erde auftrifft. Mit
Hilfe von Raketen konnte weiterhin gefunden werden,

Durchldssigkeit der Erdatmosphdre fiir die elektromagnetische
Strahlung verschiedener Wellenldnge
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welche Strahlungsarten unsere Atmosphire nicht zu
durchdringen vermogen. Dadurch wissen wir bereits, daf3
auch Rontgen- und Gammastrahlung von der Sonne in die
Niahe unseres Planeten gelangt. Auch folgen alle diese
Strahlungsarten zweifellos den gleichen GesetzmaBigkei-
ten, wenn sie an die Grenzflache zweier Medien bzw. in
ein elektrisches oder in ein magnetisches Feld gelangen.
Allesamt sind elektromagnetische Strahlen, und sie ver-
halten sich nur deshalb unterschiedlich beim Kontakt mit
anderen Formen der Materie, weil die fiir sie charakteri-
stische Grofle, die Wellenlange — die gleichzeitig auch ein
MaB fiir ihre Energie darstellt — verschieden ist. Die
kiirzeste Wellenlange haben die Gammastrahlen, die lang-
ste die Radiowellen.

Wenn man weil}, dall diese im wesentlichen gleichen
Strahlungsarten von den Sternen ausgesandt werden, kann
man die Frage stellen, in welchen Verhaltnissen sie in den
Strahiungen der Himmelskorper miteinander gemischt
sind. Die Astronomen suchen nach einer Antwort gerade
auf diese Frage. In welcher Weise? Das Verfahren — die
Spektralanalyse — war bereits Ende des vorigen Jahr-
hunderts bekannt. Anfangs konnte man lediglich den sicht-
baren Bereich der Sonnenstrahlung untersuchen, weil es
noch keine Gerdte gab, mit denen man auch andere
Strahlungsarten hitte nachweisen konnen. Spater ist man
darauf gekommen, daB} sich die Infrarotstrahlung bereits
mit einem Thermometer messen lat; man mufl die das
Quecksilber enthaltende Kugel nur gut mit einer Ruf3-
schicht bedecken. Im 20. Jahrhundert wurden dannimmer
mehr solche Detektoren entwickelt, mit denen nunmehr
das gesamte elektromagnetische Spektrum abgetastet, d. h.
vermessen werden konnte. Es ist allgemein bekannt, daf3
Rontgenstrahlen fotografische Filme schwarzen, Radio-
wellen mit Hilfe von Antennen empfangen sowie nach
elektrischer Verstarkung und Umwandlung horbar oder
meBbar gemacht werden konnen.

Die Experimentalphysiker haben bewiesen, daB3 jeder
Korper elektromagnetische Wellen aussendet, noch dazu
solche, aus denen man auf das Material, aus dem dieser
Korper aufgebaut ist, auf seinen Aggregatzustand und auf
seine Temperatur schlieBen kann. Die in der Astronomie
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Durch die dichteren (der Erdoberfliche am ndchsten liegenden)
Schichten der Atmosphdre wird die Richtung der Lichtstrahlen
stdarker verdndert. Diese als Refraktion bezeichnete Erscheinung
kann man z. B. an der Anderung der Gestalt der untergehenden
Sonne gut beobachten.

Man sieht auch dann noch die Sonne, wenn sie in Wirklichkeit
bereits ganz unter dem Horizont verschwunden ist — gerade wegen
der Refraktion.




zu untersuchenden Himmelskorper sind recht gro3 und im
allgemeinen auch sehr heif3. Diese letztgenannte Eigen-
schaft ist fiir uns von besonderem Vorteil, denn die
Energiemenge, die ein Korper pro Zeiteinheit abstrahlt, ist
um so groBer, je hoher seine Temperatur ist, und um so
auffalliger ist ein solcher Korper.

Himmelskorper mit einer verhdltnismaBig niedrigen
Temperatur werden von den mit Infrarotteleskopen ar-
beitenden Astronomen untersucht. Sterne mit Temperatu-
ren iiber 2500 K konnen mit dem Auge gesehen werden.
Ubersteigt die Oberflachentemperatur eines Sterns
10000 K, dann verlaBt der iiberwiegende Anteil der
Strahlung den Himmelskorper im ultravioletten Spektral-
bereich. Man kann bereits gewisse Unterschiede in der
Farbe der Sterne erkennen, die auf die Sterntemperaturen
zuriickzufiihren sind. Es gibt blaue, weiBe, gelbe und sogar
ausgesprochen rote Sterne. Mit Geriaten zur Spektral-
analyse (Spektrografen), die an groBe Fernrohre montiert
werden konnen, lassen sich Nuancen unterscheiden. Durch
die mit solchen Geriten erzielten Ergebnisse wurden die
Astronomen veranlait, die Sterne auf der Grundlage ihrer
spektralen Kennwerte in Klassen einzuteilen. Diese Ar-
beiten wurden vor allem im Harvard-Observatorium vor-
angetrieben; deshalb bezeichnet man diese Spektralklas-
sen auch als Harvard-Klassen. Die haufigsten Spektralty-
pen tragen die Buchstabenbezeichnungen O, B, A, F, G,
K, M.

Zwischen den Oberflachentemperaturen und den Spek-
tralklassen der Sterne besteht eine Beziehung. Die mit O
gekennzeichneten Sterne sind die heiBesten, die vom
Typ M die kiltesten. Die oben angegebenen Spektralklas-
sen umfassen einen Temperaturbereich von etwa 30 000 bis
3000 K. Um feinere Unterschiede angeben zu konnen,
wurde jede Klasse dezimal unterteilt, gekennzeichnet
durch eine dem Buchstaben nachgestellte arabische Ziffer.
Auf diese Weise ergab sich eine Vielzahl von verschiede-
nen Typen. Durch die stindig vervollkommneten Be-
obachtungsverfahren wurden immer mehr Sterne ent-
deckt, die man keiner dieser Klassen zuzuordnen ver-
mochte. Man muBte deshalb in die urspriingliche Klas-
sifikation noch weitere Typen einarbeiten.
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Spektrum der hellsten Sterne des Siebengestirns

Noch genauere Untersuchungen zeigten auflerdem, daf3
sich innerhalb der einzelnen Klassen Sterne mit weit von-
einander abweichenden physikalischen Eigenschaften
befinden. Daher suchte man solche Linien oder Banden in
den Spektren, die eine Unterscheidung der einzelnen
Objekte gestatten. So entstand die heute gebrauchliche
zweidimensionale Klassifizierung, deren einen Kennwert
die Harvard-Spektralklasse, deren anderen jedoch die
von W.W.Morgan und Ph.C. Keenan vorgeschlagene
Leuchtkraftklasse darstellt, die die vom Stern austretende
Lichtleistung charakterisiert. AuBerdem weist sie auch auf
die GroBe des Sternes hin. Im allgemeinen sind bei einem
leuchtkraftstarken Stern die Spektrallinien schmaler und
scharfer als bei einem Stern geringerer Leuchtkraft des
gleichen Spektraltyps.

Leuchtkraftklassen

1. Uberriesen

II. Helle Riesen

III. Normale Riesen

IV. Unterriesen

V. Zwerge (Hauptreihensterne)
V1. Unterzwerge

VII. Weille Zwerge
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Steht nach dem Symbol eines Sterns z.B. die Angabe
A SII1, dann bedeutet dies, daB die Oberflachentemperatur
dieses Sterns etwa 8 600 K betrigt, in seinem Spektrum die
Wasserstofflinien sehr stark sind und das bezeichnete
Objekt einen normalen Riesen darstellt.

Zum groBen Leidwesen der Astronomen ist es jedoch
nicht moglich, von jedem Stern ein gut aufgelostes Spek-
trum aufzunehmen. Je weiter namlich das Spektrum eines
Sterns gespreizt wird, um so geringer ist die Energiemenge

Extrafokale Aufnahme von Sternen verschiedener Farbe
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Spektralaufnahme, die von einem Milchstrafenfeld mit einem
Objektivprisma gemacht wurde.

je Flacheneinheit des Spektrums. Dadurch kann es vor-
kommen, daB ein Objekt mit den heute iiblichen MeB-
geraten nicht nachgewiesen werden kann. Aus diesem
Grunde wird zur statistischen Untersuchung der schwach
leuchtenden Sterne ein anderes Verfahren angewendet, die
sogenannte Mehrfarbenfotometrie (Helligkeitsmessung in
mehreren Farbbereichen). Das Wesentliche dieses Ver-
fahrens besteht darin, daB nur bestimmte charakteristische
Bereiche des Spektrums eines Sterns untersucht werden.
Es ist allgemein iiblich, Helligkeitsmessungen in drei Be-
reichen des Spektrums vorzunehmen, und zwar im ultra-
violetten, im blauen und im sichtbaren Bereich. Als sicht-
barer Wellenlangenbereich wird derjenige bezeichnet, in
dem die Empfindlichkeit des menschlichen Auges am
hochsten ist. Sein Schwerpunkt liegt bei 5500 A. Die Er-
gebnisse der Messungen werden wie folgt angegeben:
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my = 6,12; mg = 5,88; my = 5,37. Die Indizes entsprechen
den Anfangsbuchstaben der englischen Bezeichnung der
gewahlten Spektralbereiche (U ultraviolett, B blue, V vi-
sual). Berechnet man die absoluten Helligkeiten, so wird
die folgende Symbolik gewahlt: My, Mg, My.

Wir miissen aber noch einen anderen Begriff kennen-
lernen. Bildet man die Differenz zwischen den in den
verschiedenen Spektralbereichen berechneten absoluten
Helligkeiten, erhdlt man die sogenannten Farbenindizes.
Bei einem Dreifarbensystem sind zwei dieser Farben-
indizes unabhingig und werden haufig in der Form U — B
und B — V (U minus B, B minus V) angewendet. Durch die
Benutzung der Farbenindizes wird die Untersuchung der
Entwicklung von Sternen erleichtert; sie stellen eine Hilfe
bei der Bestimmung von Entfernung und Alter der Sterne
dar. Auerdem kann man aus ihrer Kenntnis auch auf eine
eventuelle Lichtabsorption im interstellaren Raum schlie-
Ben. Dariiber hinaus haben sie die vorteilhafte Eigenschaft,
daB sie in Analogie zum Spektraltyp mit der Ober-
flachentemperatur eines Himmelskorpers in enger Be-

An der y-Achse kann man die Intensitatsverteilung der Strahlung
von Sternen unterschiedlichen Spektraltyps ablesen, und zwar bei
jeder Spektralklasse auf ein fiir diese charakteristisches Maximum
bezogen.

! olB A F G K M

1000 A 3000 A 5000 A 7000 A 9000 A 11000A
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ziehung stehen; sie andern sich monoton mit ihr. Bei O- und
B-Sternen ist die Differenz zwischen Blauhelligkeit und
visueller Helligkeit z. B. negativ, bei den A-Typen ist sie
null, bei den zu den Gruppen F, G, K und M gehorenden
Sternen nimmt sie immer grofler werdende positive Werte
an.

Der Dopplereffekt

Sicherlich hat jeder einmal beobachtet, wie sich der Sire-
nenton eines an ihm vorbeifahrenden Feuerwehr- oder
Rettungsautos dndert. Ndhert sich das Fahrzeug, wird er
immer scharfer und hoher, entfernt es sich, wird er immer
tiefer und dumpfer. Jeder weil3, dal der Schall eine
Wellenerscheinung und die Wellenldange der verschieden
hohen Tone — damit naturgemall auch ihre Frequenz
(Schwingungszahl) — unterschiedlich ist. Warum &andert
sich die Frequenz des Sirenentons?

Die Frequenzinderung ist eine Folge der Geschwindig-
keitsanderung. Aber wieso andert sich die Geschwindig-
keit, wenn das Fahrzeug augenscheinlich mit der gleichen
Beschleunigung fahrt? Die Frage ist berechtigt. Moglicher-
weise andert sich die Geschwindigkeit des Fahrzeugs nicht,
aber fiir diesen Effekt, nach seinem Entdecker Ch. Doppler
als Dopplereffekt bezeichnet, ist nur die relative Ge-
schwindigkeit zwischen Schallquelle und Beobachter
mafgebend. Und diese dndert sich, wenn das Fahrzeug an
ihm vorbeifahrt; die Relativgeschwindigkeit in unserer
Richtung geht gegen Null und nimmt danach immer grof3er
werdende positive Werte an. Durch Laboratoriumsunter-
suchungen konnte bewiesen werden, daB eine solche Fre-
quenzanderung bei allen Wellenerscheinungen auftritt.
Aber warum sehen wir nicht die Scheinwerfer eines auf uns
zufahrenden Autos in einer anderen Farbe als die eines von
uns wegfahrenden? Weil die Geschwindigkeit des Lichts
unvergleichlich groBer ist als die des Schalls. Die sich aus
der relativen Geschwindigkeit des Fahrzeugs ergebende
Frequenzinderung ist so klein, daB man sie nicht wahr-
nehmen kann.

In der Astronomie hat die folgende Kennzeichnung sehr
groB3e Verbreitung gefunden: z = dA/A,, dabei sind A, die in
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einem Laboratorium gemessene Wellenldnge einer be-
stimmten Spektrallinie, dA die Differenz zwischen der
Wellenldange der betreffenden Spektrallinie im Spektrum
eines Himmelskorpers und A, und z die fiir diesen Him-
melskorper charakteristische Dopplerverschiebung. Ist z

Rotverschiebung in den Spektren von drei Galaxien (von oben nach
unten): eines Sternsystems im Virgohaufen (Radialgeschwindigkeit
1200km/s; etwa 22 Millionen Lichtjahre entfernt); im Galaxien-
haufen Corona Borealis (Radialgeschwindigkeit 21 000 km/s; etwa
400 Millionen Lichtjahre entfernt); im Booteshaufen (Ra-
dialgeschwindigkeit  39000km/s; 700 Millionen  Lichtjahre
entfernt). Die Spektren sind die hellen horizontalen Streifen von
links nach rechts. Dariiber und darunter sind zum Vergleich die
Linien des Eisenspektrums angebracht. Die beiden dunklen
vertikalen Linien im oberen Spektrum links sind die K- und H-Li-
nien des Kalziums. Ihre Verschiebung zum Roten hin (im Spektrum
nach rechts) ist durch einen Pfeil markiert.

I Y A oy PRI 410

41



positiv, dann spricht man von einer Rotverschiebung, weil
in diesem Fall die Spektrallinien in Richtung des roten
Bereichs des Spektrums verschoben werden. Im entgegen-
gesetzten Fall werden die Spektrallinien nach Blau bzw.
Ultraviolett verschoben. Die Beziehung zwischen der
Linienverschiebung und der Relativgeschwindigkeit ist:

I +z= V M
1-v/c

In dieser Gleichung ist ¢ die Lichtgeschwindigkeit im
Vakuum, v die Relativgeschwindigkeit zwischen Licht-
quelle und Spektroskop, also die Geschwindigkeit der
Lichtquelle in der Sichtlinie des Beobachters. v ist dann
positiv, wenn sich die zwischen Lichtquelle und Spek-
troskop gemessene Entfernung vergrofert, negativ dage-
gen, wenn sich diese Entfernung verringert. Dieser Formel
kann man entnehmen, daB in den Fillen, in denen v kleiner
ist als die Lichtgeschwindigkeit ¢, der Betrag der Linien-
verschiebung endlich ist. Einer der Grundpfeiler der all-
gemeinen Relativitatstheorie besteht gerade in der Er-
kenntnis, daB man die Geschwindigkeit der elektromagne-
tischen Wellen weder erreichen noch iibertreffen kann. Die
Spektrallinien konnen sich also nicht tiber die Grenzen des
Spektrums hinaus verschieben.

Fiir kleine Relativgeschwindigkeiten vereinfacht sich

diese komplizierte Formel zu ihrer Naherung:
z=vlc.
Diese vereinfachte Form kann man anwenden, wenn der
absolute Wert der Radialgeschwindigkeit nicht groer ist
als etwa ein Viertel der Lichtgeschwindigkeit. Bei den
Sternen, die von der Erde aus beobachtet werden konnen,
ist dies auch der Fall. Ferne Sternsysteme entfernen sich
jedoch so schnell von der Erde, daB man ihre Radial-
geschwindigkeit hinreichend genau nur mit Hilfe der ersten
Formel berechnen kann.

Die Geschwindigkeit heller Sterne kann mit Hilfe des
Dopplereffekts mit einer Genauigkeit von einigen hundert
m/s ermitteln, bei fernen und lichtschwachen Galaxien
dagegen kann der Fehler auch mehrere tausend km/s be-
tragen.
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Was wissen wir iiber
das MilchstraB3ensystem?

Das Bild unserer Galaxis

Versuchen wir, unsere weitere Heimat im Weltall, das
MilchstraBensystem, mit den Augen eines Beobachters zu
erfassen, der aus einer Richtung auf dieses System schaut,
aus der moglichst alle seine charakteristischen Eigenschaf-
ten erkennbar sind. Diese Forderung bedeutet, daB unsere
Betrachtungsrichtung nicht mit der Symmetrieachse der
Galaxis zusammenfallen darf. (Als Galaxis bezeichnen wir
immer das MilchstraBensystem, handelt es sich dagegen
um ein anderes Sternsystem oder auch um einen Bereich
des Universums, dessen Dichte iiber dem Durchschnitt
liegt und einen Durchmesser von mehreren tausend pc
(kpc) hat, sprechen wir von Galaxien oder extragalak-
tischen Objekten!)

Wir betrachten also das MilchstraBensystem aus einer
Richtung, die keinerlei Besonderheiten aufweist. Das
Auffalligste, das wir erkennen, ist das Leuchten eines
hellen Flecks in der Mitte des schwach leuchtenden Ob-
jekts. Diesen Bereich bezeichnen wir als das Zentralgebiet
des Systems, den Bereich mit der hochsten Dichte als Kern
der Galaxis. Dieser Kern ist von einem Kkugelsymme-
trischen Halo (kugelformige Lichterscheinung) umgeben,
der keine scharfe Begrenzung aufweist. Diese Kugel ent-
halt im wesentlichen das gesamte System. Der scheinbare
Durchmesser des galaktischen Halos betragt etwa das
Zwanzigfache des Kerndurchmessers. Im Inneren der
Kugel fillt uns eine leuchtende Scheibe auf. Sie stellt ein
flaches, an einen Diskus erinnerndes Gebilde dar, dessen
Durchmesser 60% des Halodurchmessers betragt, wiah-
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Teil der Milchstrafe im Sternbild Adler mit der Schildwolke

rend ihre Dicke kaum ein Zehntel des Durchmessers der
zentralen dichten Zone ausmacht.

Eine eingehendere Untersuchung 148t auch erkennen,
daB die Scheibe nicht iiberall gleich hell ist. Man erkennt
in ihr hellere Streifen und Spiralen, die durch dunklere
Zonen voneinander getrennt sind. Diese Gebilde scheinen
vom Kern des Systems auszugehen und umgeben ihn in
Form von Armen, die allgemein als Spiralarme der Galaxis
bezeichnet werden. Entlang dieser Arme erkennt man
jedoch nicht nur dunkle Flecken, sondern auch leuchtende
Wolken, die eigenartige Formen aufweisen konnen. Im
allgemeinen haben sie keine scharfen Grenzen, weshalb sie
auch diffuse Nebel genannt werden.

Auch kaum wahrnehmbare blasse, kleine Flecken sind
interessante Bausteine des MilchstraBensystems, die man
sowohl im zentralen Bereich der Galaxis.als auch im Halo
findet. Das sind Kugelsternhaufen (Kugelhaufen), von
denen man gleichzeitig rund hundert beobachten kann.
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Wird das MilchstraBensystem iiber einen geniigend
langen Zeitraum beobachtet, ist man nicht nur in der Lage,
seine Struktur kartographisch zu erfassen, sondern kann
auch viel iiber seinen Bewegungszustand erfahren. Die
Kugelsternhaufen bewegen sich z. B. auf Ellipsenbahnen,
deren Ebenen beliebige Lagen besitzen konnen; aber in
einem der beiden Brennpunkte der Ellipsen befindet sich
immer das Zentrum des MilchstraBensystems. Auch die in
der Scheibe sichtbaren Objekte bewegen sich, ihre Bahn
ist im allgemeinen niaherungsweise kreisformig und liegt im
wesentlichen in der Symmetrieebene. Ihre Umlaufperiode
ist um so kiirzer, je naher am Kern der Galaxis sie sich
befinden.

Nachdem wir in groflen Ziigen das Bild unseres Stern-
systems umrissen haben, wollen wir auch die Elemente,
aus denen es aufgebaut ist, etwas naher betrachten. Bereits
die Bezeichnung Sternsystem weist darauf hin, daB seine
wichtigsten Bausteine diejenigen Himmelskorper dar-
stellen, die Licht und elektromagnetische Strahlung ande-
rer Wellenldngen aussenden, die es uns iiberhaupt er-
moglichen, das System zu untersuchen. Die Gesamtmasse
des MilchstrafBensystems betragt ungefahr das 220milliar-
denfache der Masse der Sonne Mg (im folgenden: 2,2 -
10''Mo). Mehr als 90% dieser gewaltigen Materiemasse
konzentriert sich in den Sternen, der Rest ist die so-
genannte interstellare Materie. Die Anzahl der Sterne des
MilchstraBensystems laBt sich nur abschatzen. Es ist be-
kannt, daBl es in diesem System kleinere und grof3ere Sterne
gibt als die Sonne; aber in den letzten Jahren wurde es
immer klarer, da3 die meisten eine wesentlich geringere
Masse haben und dadurch wesentlich leuchtschwicher
sind als die Sonne.

Nach unseren gegenwartigen Kenntnissen diirfte die
mittlere Sternenmasse nicht wesentlich iiber 0,1 M, lie-
gen. Daraus ergibt sich die Anzahl der Sterne in der Galaxis
zu mindestens 10'%. Doch diirfen wir uns auch nicht dariiber
wundern, wenn wir in den nachsten Jahren noch grofiere
Zahlen lesen werden, denn mit der Vervollkommnung der
Hilfsmittel der Astronomie erhoht sich auch die Wahr-
scheinlichkeit der Entdeckung noch schwicher leuchten-
der Objekte.
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Wie verteilen sich diese Sterne in der Galaxis? Schauen
wir einmal in einer klaren Nacht zum Himmel! Wir sehen,
daB es sehr wenige auffallend helle Sterne gibt und da
diese auch recht unregelmaBig — einmal dichter, einmal
weniger dicht — angeordnet sind. Die mit dem bloBen Auge
noch gut sichtbaren, aber schon bedeutend weniger hellen
Sterne sind scheinbar gleichmaBig am Firmament verteilt,
wiahrend die Sterne mit einer sehr geringen Helligkeit, die
man fast nur noch mit dem Fernrohr beobachten kann, zu
einem schwach leuchtenden Band, zur Milchstrae, zu-
sammenflieBen. Aber wie sind sie tatsachlich im Raum
verteilt, und aus welcher Richtung schauen wir auf sie, dal
wir gerade diese Form sehen? Auf die erste Frage wissen
wir bereits die Antwort: Die Sterne sind hauptsachlich in
einer flachen Scheibe angeordnet. Aber wie ist es moglich,
daB wir nicht eine solche Scheibe, sondern ein schmales
Band sehen? Gerade dieses Band beweist uns, da3 wir in
der Scheibe des MilchstraBensystems leben. Betrachtet
man die Galaxis von innen, dann hat sie die Form eines
leuchtenden Giirtels am Himmel. Obwohl man bei uns nur
einen Teil dieses Giirtels sieht, konnen wir doch bereits
feststellen, daB die MilchstraBe nicht genau langs .eines
GroBkreises verlauft: Sie geht nicht durch zwei einander
entgegengesetzt liegende Punkte des Firmaments. Unsere
Beobachtung kénnen wir nur unter der Annahme erklaren,
daf3 das Sonnensystem nicht in der Symmetrieebene der
Scheibe liegt. Ausgehend davon, da3 die Milchstrae an
der siidlichen Himmelskugel langer ist als an der nordli-
chen, gelang es den Astronomen, festzustellen, da3 wir uns
auf der Nordseite in einem Abstand von rund 15 pc ober-
halb der Symmetrieebene der Milchstrae befinden.

Helle Gaswolke im Sternbild Orion — der Orionnebel — auf einer
vier Minuten belichteten Aufnahme (links oben)

Der Orionnebel auf einer acht Minuten belichteten Aufnahme
(links unten)

Der Orionnebel auf einer sechzehn Minuten belichteten
Aufnahme (rechts oben)

Der Orionnebel auf einer zweiunddreifig Minuten belichteten
Aufnahme. Auf den aufeinanderfolgenden Bildern sind immer um
0.8 mag lichtschwdchere Objekte zu erkennen. Durch solche
Aufnahmeserien kann man die innere Struktur der Emissionsnebel
aufkldren. (rechts unten)
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Betrachten wir nun einmal die folgende kleine Tabelle,
in der die durchschnittliche Anzahl der Sterne je Quadrat-
grad angegeben ist. die heller sind als bestimmte Grenz-
helligkeiten. Die Angaben beziehen sich auf die Milch-
strafle, auf ein Gebiet in einem Abstand von 40° von der
Milchstrale sowie in Richtung zum Pol der Milchstraf3e.

Grenz- In der In 40° Abstand In Richtung
helligkeit Milchstrafle von der zum Pol der
Milchstralle Milchstrafle
5 0,045 0,018 0,013
9™ 2,80 1,07 0,72
13" 146 42 21
17" 4780 744 288
21" 73600 5000 1670

Die mit bloBem Auge gerade noch erkennbaren Sterne
haben eine scheinbare Helligkeit von 6™. Nunmehr 148t sich
auch aus den Zahlen schluBfolgern, da3 es inder Verteilung
der noch gut zu sehenden Sterne keine groflen Unter-
schiede gibt. Sie sind in der Milchstrafle nur zweieinhalb-
mal haufiger als im Abstand von 40°. Demgegeniiber be-
tragt die Haufigkeit der mit dem Fernrohr noch gut fo-
tografierbaren Sterne der scheinbaren Helligkeit 21™in der
MilchstraBe das 15fache der Haufigkeit in der galaktischen
Breite 40° und mehr als das 44fache des an den Polen der

Das Objekt M 13, ein Kugelsternhaufen im Sternbild Herkules
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Kugelsternhaufen treten im Zentrum der Galaxis hdufiger auf als
in weiter aufen liegenden Bereichen. In jedem der weifien Ringe auf
der Aufnahme, die das Sternbild Schiitze zeigt, befindet sich ein
Kugelhaufen.

Galaxis gemessenen Werts. Dieser kleinen Tabelle kann
man weiterhin entnehmen, daf3 sich auch in den einzelnen
Spalten die Haufigkeit erhoht. Selbst in der letzten Spalte,
in der der Anteil am geringsten ist, sind mehr als hundert-
tausendmal soviel Sterne bis zur scheinbaren Helligkeit
21" vorhanden als solche bis zur Helligkeit 5™. Die erste
Spalte beweist eindeutig, daf3 die Milchstrale ihren Ster-
nenreichtum den schwach leuchtenden Sternen verdankt.
Uberlegen wir nur: Auf einer lange belichteten Aufnahme,
die mit einem Fernrohr mittleren Bildfeldes gemacht
wurde, kann man bereits eine halbe Million Sterne identifi-
zieren. Wahrend mit bloBem Auge am Nachthimmel,
beide Hemispharen zusammengerechnet, nur ungefahr
6000 Sterne erkennbar sind, lassen sich mit groen Instru-
menten insgesamt etwa 2 Milliarden Sterne beobachten.
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Zwischen Zentrum und Spiralarm

Nicht nur die Haufigkeit hinsichtlich der scheinbaren,
sondern auch die der absoluten Helligkeit ist interessant.
Diese Verteilung zu ermitteln ist jedoch wesentlich
schwieriger, und es gelang auch erst in den letzten Jahren
mit befriedigender Genauigkeit. Heute ist man der all-
gemeinen Auffassung, daB die meisten Sterne eine absolute
Helligkeit um + 15™ haben und daB die Zahl der Sterne, die
der Sonne &dhnlich sind, verhaltnismaBig gering ist. Noch
seltener als die sonnenahnlichen Sterne sind die Sterne mit
einer negativen absoluten Helligkeit. Andererseits kann es
nach den Berechnungen Sterne der absoluten Helligkeit
jenseits von +28™ bis +30™ gar nicht geben.

Wir wissen bereits, daB es nicht geniigt, zur Charakteri-
sierung der Sterne ihre absoluten Helligkeiten anzugeben,
weil man daraus noch nicht einmal auf ihre Ober-
flachentemperatur schlieBen kann. Es muBl vielmehr ein
wichtiger Kennwert bekannt sein: ihr Spektrum. Unter-
suchen wir nun die Frage, welchem Spektraltyp die
haufigsten Sterne zuzuordnen sind. Hierzu gibt die fol-
gende kleine Tabelle Auskunft, in der — bezogen auf den
Spektraltyp A — die Wahrscheinlichkeit des Vorkommens
der iibrigen Klassen angegeben ist.

Spektraltyp O/B A F G K M
Haufigkeit 0,1 - 1 6 9 45 580

Man erkennt deutlich, daB kaum 1% aller Sterne den
sogenannten frithen Spektralklassen (O, B, A und FO)
zuzuordnen ist; am haufigsten sind die Sterne der Spek-
tralklassen K und M. Die absoluten Helligkeiten der diesen
beiden Spektralklassen zugehorenden Sterne liegen im
Bereich von +13™ bis +15™. Der danische Wissenschaftler
E. Hertzsprung und der amerikanische Wissenschaftler
H.N. Russell haben bereits zu Beginn unseres Jahrhun-
derts erkannt, daB zwischen der absoluten Helligkeit der
Sterne und ihrer Spektralklasse eine enge Beziehung be-
steht. Nach diesen beiden Astrophysikern wurde auch das
Diagramm benannt, dem man entnehmen kann, welche
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Farbenindex

Farben-Helligkeits-Diagramme von Sternhaufen. Sehr charak-
teristisch fiir die einzelnen Haufen ist der Punkt, in dem ihre Sterne
von der Hauptreihe abzweigen. Wenn man auf der Skale rechts auf
dem Bild die Lage dieses Punktes abliest, erhilt man das Alter des
Haufens. Die rote Linie stellt die fiir Kugelsternhaufen
charakteristische Farben-Helligkeits-Beziehung dar.

absoluten Helligkeiten die den einzelnen Spektraltypen
(bzw. dem gegebenen Farbenindex oder der Ober-
flachentemperatur, beide sind der Spektralklasse aquiva-
lent) zugehorigen Sterne haben. Seitdem hat es sich zwar
herausgestellt, da3 diese Beziehung nicht immer eindeutig
ist — es gibt namlich Bereiche des Diagramms, in denen
zum gleichen Farbenindex (Spektraltyp oder Ober-
flaichentemperatur) mehrere absolute Helligkeitswerte
gehoren. Trotzdem stellt dieses Diagramm eines der niitz-
lichsten Hilfsmittel fiir die Astronomen dar, beispielsweise
fir die Untersuchung der Sternentwicklung, der Ver-
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anderlichen Sterne und fiir die Ermittlung des Alters von_
Sternhaufen.

Bei der Beschreibung der Spektraltypen wurde bereits
der Begriff Leuchtkraftklassen verwendet. Zum Anteil der
einzelnen Leuchtkraftklassen an der Gesamtzahl der
Sterne kann man folgendes sagen: Die Haufigkeit der
hellen Riesen, der normalen Riesen und der Unterriesen
erreicht zusammen kaum 1% der Anzahl der Zwerge, die
die Leuchtkraftklasse V. ausmachen. Es gibt ungefahr
zehnmal soviel Weille Zwerge wie Riesen insgesamt. Von
den Riesensternen sind die G- und K-Typen, von den
WeiBen Zwergen sind die Sterne vom Spektraltyp A am
haufigsten.

Bereits mit dem unbewaffneten Auge kann man fest-
stellen, dal der mittere Deichselstern des Gro3en Wagens
(GroBer Bir), Mizar, mit seinem Begleiter Alkor ein
Doppelsystem (Doppelstern) bildet. Diese Tatsache ist seit
langem bekannt. Seit geraumer Zeit beschaftigt jedoch die
Astronomen die Frage, wieviel uns allein erscheinende
Sterne wohl einen lichtschwachen, mit dem bloen Auge
nicht erkennbaren Begleiter haben. Seit den fiinfziger
Jahren wird die Ansicht vertreten, daBl jeder zweite
leuchtende Punkt am Himmel aus mindestens zwei Sternen
besteht. Die meisten dieser Doppelsterne sind vor allem
deshalb nicht zu trennen, weil die Winkelabstande zwi-
schen den Komponenten kleiner sind als das Auflosungs-
vermogen unseres Auges bzw. unserer Fernglaser. Heute
konnen wir in vielen Fillen mit Hilfe des Spektroskops
entscheiden, ob eine punktférmige Lichtquelle aus meh-
reren Sternen besteht oder nicht. Da sich diese mehr-
gliedrigen Systeme um ihren gemeinsamen Masse-
mittelpunkt bewegen, erleiden die Absorptions- (evtl. auch
Emissions-) linien der Strahlung ihrer einzelnen Kompo-
nenten eine unterschiedliche Dopplerverschiebung, so da3
man die einzelnen Komponenten auf diese Weise unter-
scheiden kann. In einem besonders giinstigen Fall konnen
sich die beiden Sterne eines Doppelsterns inihren Spektral-
typen so stark unterscheiden, daB man nicht einmal die
Linienverschiebung zu beriicksichtigen braucht. In einem
solchen Falle treten namlich in einem einzigen Spektrum
Linien auf, die in der Atmosphdre ein und desselben
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Sterns nicht hatten stehen konnen. Mit Hilfe der Spektro-
skopie lassen sich aber nur Doppelsternsysteme erkennen,
deren Komponenten einander vergleichbare absolute
Helligkeiten aufweisen.

Unter Einsatz der modernen spektroskopischen Ver-
fahrenist es gelungen, neuere Angaben iiber die Haufigkeit
von Doppel- und Mehrfachsternen zu ermitteln. Wahr-
scheinlich bestehen 70% der am Himmel beobachtbaren
punktformigen Strahlungsquellen aus mehreren Kompo-
nenten. Jede dritte dieser Strahlungsquellen hat zumindest
drei Mitglieder. Auch sind zwei Sechsfachsysteme be-
kannt. Eines davon ist der hellste Stern im Sternbild
Zwillinge, Alpha Geminorum oder Castor. Die Mitglieder
der aus diesen vielen Komponenten aufgebauten Systeme
bewegen sich in verschieden groflen elliptischen Bahnen
um einen gemeinsamen Masseschwerpunkt. Die Umlauf-
periode von Doppelsternen kann einige Tage, aber auch
mehrere tausend Jahre betragen.

Dreifachsysteme bestehen im allgemeinen aus einem
Doppelsternsystem, dessen beide Komponenten eng bei-
einander liegen, sowie aus einem diesen Doppelstern
umkreisenden dritten Objekt. Der Bahndurchmesser die-
ses weiter entfernten Sterns iibersteigt oft den Abstand der
Doppelsternkomponenten mehrere hundert Mal.

Vielfachsterne konnen unterschiedlich aufgebaut sein.
So konnen sie aus zwei weit voneinander entfernten
Doppelsternen bestehen. Es ist aber auch moglich, daf es
sich um einen engen Doppelstern handelt, den die beiden
anderen auf Bahnen mit einem groBeren und einem kleine-
ren Radius umlaufen.

Untersuchen wir nun, in welchen Bereichen der Galaxis
Sterne zu finden sind! Obwohl in den einzelnen Gebieten
die Haufigkeit unterschiedlich ist, gibt es iiberall Sterne,
selbst wenn man beriicksichtigt, da wir vom Kern des
MilchstraB3ensystems heute noch wenig wissen. Die Stern-
dichte im galaktischen Halo ist am geringsten, in ihm sind
die Sterne aber am gleichmaBigsten verteilt. Nur hin und
wieder findet man in ihm kugelsymmetrische Sternanhau-
fungen, die sogenannten Kugelsternhaufen. Diese Objekte,
deren Durchmesser etwa hundert Parsec betragen, ent-
halten manchmal bis zu einer Million Sterne, die kleinsten
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Riesiger Kugelstermn-
haufen M 3 im Stemn-
bild Jagdhunde (links)

Der kleinere Kugelstermn-
haufen M 92 (Mitte)

Einer der am stdrksten
abgeflachten Kugelstem-
haufen, das Objekt M 2.
Er hat eine deutlich
erkennbare elliptische
Form (rechts).

Kugelhaufen mehrere zehntausend. Einige von ihnen kann
man auch mit bloBem Auge erkennen. Leider sind die
hellsten von ihnen von Europa aus niemals zu beobachten.
Sie befinden sich im Sternbild Centaur am Siidhimmel.
Untersucht man die astronomischen Aufnahmen, stellt
man bald fest, daB es ein aussichtsloses Unterfangen ware,
die lichtschwachen Objekte in den Zentren der Kugelstern-
haufen einzeln untersuchen zu wollen, weil sie so dicht
beieinander stehen, daB sie selbst auf den Aufnahmen, die
mit Fernrohren der groten Brennweiten gemacht wurden,
ineinanderflieBen. Aus diesem Grunde beschrinkt sich die
Erforschung von Kugelsternhaufen im wesentlichen auf
die Beobachtung und Analyse ihrer duleren Bereiche.
Gegenwartig sind 120 Kugelsternhaufen bekannt. Be-
riicksichtigt man die Einfliisse, die ihr Erkennen beein-
trachtigen, dann kommt man zu dem Schluf3, da3 es in
unserem Sternsystem ungefihr 200 bis 220 Kugelstern-
haufen gibt, die sich in Richtung zum Zentrum der Galaxis
stark konzentrieren. Etwa 30% der Kugelsternhaufen
liegen um den Kern innerhalb einer Kugel, die einen Radius
von nur 5 kpc hat; die restlichen 70 % zeigen eine zufallige
Verteilung im galaktischen Halo. Da die Bestimmung der
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Entfernung von Einzelsternen um so ungenauer ist, je
weiter sie entfernt sind, gelang es, die »Grenzen« des Halos
des MilchstraBensystems gerade durch die Beobachtung
der Kugelsternhaufen quantitativ zu erfassen. Diese Ob-
jekte haben namlich absolute Helligkeiten zwischen —8™
und — 12" und sind dadurch auch aus groBen Entfernungen
gut zu beobachten.

Die hier betrachteten Haufen bewegen sich nach den
Keplerschen Gesetzen in Bahnen um das Zentrum des
MilchstraBensystems, wobei einige von ihnen Umlauf-
zeiten von mehr als 300 Millionen Jahren aufweisen. Die
Kugelsternhaufen haben in der extragalaktischen Astrono-
mie eine groBe Bedeutung erlangt, weil es nicht zuletzt mit
Hilfe der in ihnen entdeckten verdnderlichen Sterne ge-
lungen ist, die Entfernung ferner Sternsysteme mit be-
friedigender Genauigkeit zu bestimmen.

Wohl noch wichtigere Sternkonzentrationen stellen die
Spiralarme des MilchstraBensystems dar. Dabei handeltes
sich um Gebilde, die in der Symmetrieebene der Galaxis
in einer Scheibe mit einer Dicke von nicht mehr als 500 pc
angeordnet sind. Die Dichte ist in ihnen besonders hoch,
da die Haufigkeit der Sterne mehr als das Hundertfache

55



derjenigen in den Zwischenarmbereichen betragt. Die
Dicke der Spiralarme betragt kaum 200 pc, ihre Breite —
grob gerechnet — 1 kpc. Die Lange der Spiralarme ist uns
nicht bekannt, da wir nur einen kurzen Abschnitt der Arme
beobachten konnen. Unter den Astronomen, die die
Struktur des MilchstraBBensystems untersuchen, hat sich
heute die allgemeine Ansicht verbreitet, nach der die
Galaxis paarzahlige — vermutlich zwei — Spiralarme hat.
Es ist wahrscheinlich, daB3 sich diese Arme mehrmals um
das Zentrum des Systems winden. Fiir diese Annahme
spricht, dafl es gelang, mit Hilfe der uns zur Verfiigung
stehenden optischen Hilfsmittel von vier Armbogen In-
formationen zu beschaffen. Jedoch ist es auch moglich, daf3
die beobachteten Armsegmente Verzweigungen eines
groflen Arms darstellen.

Die beobachteten Spiralarme konnen durch theoretische
Uberlegungen begriindet werden. So stellt die StoB-
wellentheorie von C.C. Linund F. H. Shu folgende These
auf: Ineinem flachen, scheibenférmigen Gebiet beiderseits
der Symmetrieebene des MilchstraBensystems bewegt sich
die Materie entsprechend dem Gravitationsgesetz auf
schwach abgeflachten elliptischen Bahnen um den Kern
der Galaxis. In dieser Materiewolke hat sich eine — auf
Grund einer noch nicht geklarten Wirkung — selbsterhal-
tende StoBwelle ausgebildet. Diese StoBwelle, die beziig-
lich ihrer Gravitationswirkung einen Potentialgraben dar-
stellt, verhalt sich wie ein starrer Korper; sie bewegt sich
also ohne eine Deformation kreisformig auf der galak-
tischen Scheibe. Ihre Umlaufzeit stimmt gut mit den
Umlaufperioden von 200 bis 250 Millionen Jahren iiberein,
die nach anderen Methoden ermittelt wurden. Es gibt eine
Zone im Milchstraf3ensystem, in der die Periode des freien
Umlaufs der Materie gerade mit der der Stof3welle iiber-
einstimmt. In dieser Zone bewegt sich die einmal in den
Potentialgraben gelangte Materie immer gemeinsam mit
der Stofwelle. In anderen Bereichen wiederum »fallen« die
Sterne sowie interstellares Gas oder Staub — je nachdem,
welche Geschwindigkeit grofer ist — von vorn oder von
hinten in diesen spiralformigen Graben, verdichten sich an
seinem gegeniiberliegenden Rand, um dann wieder aus ihm
herausgeschleudert zu werden.
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Die Theorie von C.C. Lin und F. H. Shu kann auch fiir
die Astrophysik, die die Entwicklung der Sterne erforscht,
Bedeutung erlangen, weil vielleicht der Potentialgraben
den duBeren Stof3 darstellt, durch dessen Wirkung die
Kontraktion der gewaltigen Wasserstoffwolken eingeleitet
wird. Um diese Annahme zu beweisen, werden immer
wieder neue Beobachtungsprogramme aufgestellt.

Noch vor 20 Jahren hatten wir eine vollig andere Mei-
nung iiber die Spiralarme des Milchstraf3ensystems. Es gab
verschiedene Auffassungen iiber ihre Anzahl; aber man
war allgemein der Ansicht, da3 die Arme durch ein sich in
ihnen entlangziehendes Magnetfeld zusammengehalten
werden. Die Existenz eines solchen Magnetfeldes konnte
nach mehreren Verfahren nachgewiesen werden, selbst
beziiglich der Feldstarke erhielt man iibereinstimmende
Ergebnisse. Der wahrscheinlichste Wert der Feldstarke in
den Spiralarmen ergab sich — bei Zulassung kleiner lokaler
Schwankungen — zu S - 107'° Tesla. Heute ist es bereits
klar, daB} diese Feldstarke nur eine recht geringe Bedeutung
fiir die Ausbildung der Spiralstruktur gehabt haben kann.
Berechnet man die magnetische und die mechanische
Energie je Volumeneinheit, dann ergibt sich fiir die me-
chanische Energiedichte fast das Tausendfache des ent-
sprechenden Wertes fiir die magnetische Energiedichte.
Bei diesen Energieverhaltnissen kann man nicht erwarten,
daB das Magnetfeld etwas gegen den »Willen« des Gra-
vitationsfeldes und des Bewegungszustands der Materie
bewirken kann.

Nach unseren gegenwartigen Auffassungen waren ma-
gnetische Krifte vielleicht an der Herausbildung von
weniger wesentlichen Kenndaten der Struktur beteiligt.
Man kann sich vorstellen, daf3 die Entstehung des galak-
tischen Magnetfeldes eng mit dem Mechanismus in Zu-
sammenhang steht, durch den die Gravitationssto3welle
angeregt wurde. Heute ist die Struktur dieses Feldes be-
reits recht gut bekannt. Wir wissen, daf3 die Richtung der
Feldstarke in den Spiralarmen dem Verlauf der Arme folgt
und daf} die Feldstarke auf den beiden Symmetrieebenen
eines Arms gerade einander entgegen gerichtet ist, in der
Mittellinie der Arme jedoch den Wert Null hat. Es gelang
aber noch nicht zu erklaren, ob sich die Feldstiarkelinien
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innerhalb des MilchstraBensystems oder im intergalak-
tischen Raum schlie3en.

Interessant ist auch die Frage, ob auch auflerhalb der
Spiralarme ein Magnetfeld existiert. Wenn ja, dann ist es
gewif3 auBerordentlich schwach, weil man selbst mit den
empfindlichsten MeBverfahren bisher davon nichts fand.

Sternhaufen in den Spiralarmen

Kommen wir nun, nachdem wir etwas iiber das Magnetfeld
der Galaxis erfahren haben, wieder zuriick zu den Sternen;
untersuchen wir, ob sie vielleicht innerhalb der Spiralarme
gleichmaBig verteilt sind. Die Antwort kann man auf der
Grundlage der bisherigen Darlegungen bereits erahnen:
Nein! In diesen Armen kann man charakteristische Stern-
knoten beobachten, Sterngruppen, die aus einigen hundert,
hochstens jedoch einigen tausend Sternen aufgebaut sind.
Diese haben keinerlei Symmetrieeigenschaften, sind nur
schwer zu umgrenzen und konnen wegen ihrer im all-
gemeinen nicht allzu groBen Gesamthelligkeit von fern
auch nicht wahrgenommen werden. Gegenwirtig sind
ungefahr tausend solche — offene Sternhaufen genannten
— Objekte bekannt. Unter Beriicksichtigung der Schwierig-
keiten bei ihrer Erkennung nehmen wir jedoch an, daf es
in der Galaxis 15000 bis 20000 solche Sternhaufen geben
konnte. Sie konzentrieren sich sehr stark in Richtung zur
Symmetrieebene des Systems und innerhalb dieser in den
Spiralarmen. Ihre bekanntesten Vertreter sind die Plejaden
(Siebengestirn), die im Sternbild Taurus (Stier) zu erken-
nen sind. Ein sehr schoner offener Haufen dieses Stern-
bilds sind auch die Hyaden (Regengestirn). In einer
dunklen, klaren Nacht erkennt man leicht den Doppel-
haufen im Sternbild Perseus, h+y Persei. Alle diese
Objekte sind nicht sehr weit von uns entfernt; sie gehoren
zu dem gleichen Spiralarm wie wir oder — im Fall h+y
Persei — zum nichsten weiter auf3en liegenden Arm.

Die offenen Haufen verdienen in zweierlei Hinsicht
besondere Beachtung. Es ist sehr wahrscheinlich, da3 die
in ihnen erkennbaren Sterne nahezu gleichzeitig und an der
gleichen Stelle entstanden sind. Ihre gegenwartigen Unter-
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Durch ein Rotfilter gewonnene Aufnahme der Plejaden, des
Siebengestirns, 425 Lichtjahre entfernt (NGC 1434, M 45)

schiede kann man damit erkldren, daB sie entsprechend
ihrer jeweiligen Masse verschiedene Entwicklungswege
durchlaufen haben. Daher hatten sie auch unterschiedliche
Leuchtkrifte, wodurch bei den Sternen mit der grofiten
Masse die nuklearen Brennstoffvorrite viel friither auf-
gebraucht waren als bei den leichteren. Deshalb gelangten
sie rascher in eine »Energielrise«, die sich in gewissen
Entwicklungsphasen durch die ungleichmiaBige Lichtemis-
sion duBert. In mehreren Dutzend offenen Haufen wurden
Sterne mit verdnderlicher Helligkeit inzwischen bereits
entdeckt.

Es wurden bisher recht viele offene Haufen untersucht.
Auf der Grundlage der Ergebnisse kann man behaupten,
daB sie verschiedenes Alter haben und auf einem unter-
schiedlichen Entwicklungsstand stehen. Trotz des un-
gleichmiBigen »Alterns« der in ihnen enthaltenen Sterne
kann man in den offenen Haufen (sie werden auch als
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galaktische Haufen bezeichnet, da sie in der Milchstra3e
auftreten) neben charakteristischen Unterschieden ge-
wisse Gemeinsamkeiten entdecken. Die Altersunter-
schiede zwischen den einzelnen Haufen kann man aus den
Farben-Helligkeits-Diagrammen bestimmen, die dem
Hertzsprung-Russell-Diagramm entsprechen. Tragt man
die Punkte, die die Sterne der Haufen symbolisieren, in ein
Farben-Helligkeits-Diagramm ein, bemerkt man, daf3 die
Hauptreihe zu groBen Leuchtkraften hin bei unterschied-
lichen Farbenindizes abbricht. Bei jiingeren Haufen liegt
der Abknickpunkt bei gréleren Leuchtkriften und Kleine-
ren Farbenindizes als bei idlteren Objekten. Tragt man in
ein und dasselbe Diagramm Sterne von verschieden
alten galaktischen Haufen auf, kann man den Gang der
Entwicklung gut verfolgen. Die offenen Haufen sind also
von groBer Bedeutung fiir die Untersuchung friiher
Abschnitte der Sternentwicklung. Sie spielen aber auch
eine wesentliche Rolle bei der Ermittlung der Struktur des
MilchstraBensystems und der physikalischen Eigenschaf-
ten der interstellaren Materie.

Wie wir bereits dargelegt haben, kann man das Alter der
offenen Haufen befriedigend genau bestimmen; somit
kann man aus ihrer beobachteten Geschwindigkeit darauf
schlieBen, welchen Weg sie seit ihrer Entstehung zuriick-
gelegt haben. Aus ihrer heutigen Verteilung kann man
feststellen, wie sie zum Zeitpunkt ihrer Entstehung an-
geordnet waren, und manerhilt ein Bild davon, inwelchem
Bereich der Galaxis die Sterne entstehen. Wir sind sicher-
lich nicht weit von der Wahrheit entfernt, wenn wir die
Behauptung der StoBwellentheorie akzeptieren, wonach
die Sterne entlang den dichtesten Konturen der Spiralarme
gebildet werden. Gliicklicherweise gibt es unter den Mit-
gliedern der offenen Haufen immer solche mit gleichen
absoluten Helligkeiten; daher kann man durch einen Ver-
gleich der scheinbaren Helligkeiten der Mitglieder ver-
schiedener Haufen ihre Entfernungsverhaltnisse bestim-
men. Da man bei den der Erde am nachsten liegenden
galaktischen Haufen nach anderen Methoden die Entfer-

Aufnahme des Siebengestirns mit einem Spezialfilm, 20 Minuten
belichtet. Hell leuchtet der interstellare Staub im Licht der Sterne.
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nung ermitteln kann, sind uns im Endergebnis die Positio-
nen der offenen Haufen der Milchstra3e recht genau be-
kannt.

Diese Haufen erdffnen uns auch die Moglichkeit zur
kartographischen Erfassung der Verteilung der interstel-
laren Materie. Durch die da und dort im interstellaren
Raum auftretenden Gas- und Staubwolken wird die In-
tensitatsverteilung der Wellenlangen der zu uns gelangen-
den Strahlung der Sterne sehr stark verzerrt, weshalb man
die Sterne in einer anderen Farbe sieht, als sie sie wirklich
haben. Diese als interstellare Absorption bezeichnete Er-
scheinung bereitet den Astronomen viele Sorgen, denn
man kann sie nur dann genau genug ermitteln, wenn Sterne
bekannten Spektraltyps hinter dem lichtschwachenden
Nebel liegen. Von solchen Sternen weil man, wie die
Strahlungsintensitit in Abhangigkeit von der Farbe (oder
Wellenlange) verteilt ist. Dadurch kann man kliaren, wie
stark die Absorption in den einzelnen Spektralbereichen
ist. Heute wei3 man, daB von der kurzwelligeren Strahlung
bedeutend weniger auf die Erde gelangt als von der lang-
welligen. Weil uns daher die Sterne roter erscheinen, ist es
auch iiblich, dieses Phanomen als interstellare Verrotung zu
bezeichnen.

Die Mitglieder der jungen offenen Sternhaufen ent-
sprechen den Wiinschen der Astronomen. Eigentlich ist es
hauptsachlich durch ihre Untersuchung gelungen, das
Streuverhalten der interstellaren Materie zu kldaren. In den
offenen Haufen befinden sich groBe Mengen an Gas und
Staub; dadurch gelangt die Strahlung der auf der uns zuge-
wandten Seite der Haufen liegenden Sterne durch eine
diinnere Wolkenschicht zu uns als die Strahlung, die von
den auf der gegeniiberliegenden Seite sich befindenden
Mitgliedern ausgeht. Nach der Lage im MilchstraBensy-
stem und den Masseverhaltnissen ist das die dritte Eigen-
schaft, durch die sich Kugelsternhaufen und offene
Haufen voneinander unterscheiden. In den Kugelhaufen
ist es namlich nicht gelungen, interstellare Materie nach-
zuweisen.

Wenn man das MilchstraBensystem untersucht, darf
man noch eine andere Art von charakteristischen Stern-
gruppierungen nicht unerwihnt lassen —die Assoziationen.
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Der sehr viel interstellares Gas und interstellaren Staub enthaltende
offene Haufen M16. Man erkennt auch deutlich die
Ionisationsfronten.

Man unterteilt sie nach dem Spektraltyp ihrer Mitglieder
in den OB-Typ bzw. nach den in ihnen beobachtbaren
veranderlichen T-Tauri-Sternen in T-Assoziationen. Alle
diese Objekte gehoren zu den jiingsten Sterngesellschaften
der Galaxis. Die bekanntesten Assoziationen befinden sich
im Sternbild Stier (Taurus) und im Sternbild Orion.

Es war bereits erwiahnt worden, daf3 die Sterne vom
friihen Spektraltyp wegen ihrer grofen absoluten Hellig-
keit iiberdurchschnittlich gut zu sehen sind. Daher kann
man den OB-Assoziationen ahnliche Sternkonzentrationen
— die sogenannten blauen Knoten — auch in anderen
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Dunkle interstellare Wolke im Sternbild Schlange (Serpens)

Galaxien erkennen. Die absolute fotografische Helligkeit
solcher Knoten kann um —9™ bis —10™ liegen. Gelingt es
nachzuweisen, dal3 diese Sterngruppierungen in den be-
nachbarten Galaxien die gleichen Eigenschaften haben,
dann gewinnt man ein gutes Hilf smittel fiir die Bestimmung
der Entfernung von extragalaktischen Objekten.
Untersuchen wir nun die Lage der Sterne im Zentrum
des MilchstraBensystems. Fotografiert man mit einer
langen Belichtungsdauer den Teil des Firmaments, in dem
der Mittelpunkt unseres Sternsystems liegt — das Sternbild
Schiitze (Sagittarius) —, dann findet man auf der entwik-
kelten Platte eine auBBerordentlich groe, leuchtende Stern-
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wolke, auf der man gerade in der Milchstralenebene eine
Vielfalt von unregelmafBigen schwarzen Flecken feststelit,
die durch die Absorptionswirkung der interstellaren Ma-
terie entstehen. Den im sichtbaren Bereich durchgefiihrten
Messungen kann man soviel entnehmen, da die Stern-
dichte in der das Zentrum des MilchstraBensystems um-
gebenden Kugel mit dem Durchmesser von S kpc wesent-
lich groBer ist als in den Spiralarmen. Was sich aber im
Innersten — in unmittelbarer Zentrumsniahe — verbirgt,
kann man nur mit Hilfe der Untersuchung von Radio-
wellen, die auch durch die Staubwolken »hindurchleuch-
ten«, und der Infrarotstrahlung kldren. Soviel ist bereits
gewi3, daB das Spektrum der von dort auf die Erde ge-
langenden elektromagnetischen Strahlung von dem der
normalen Sterne abweicht, wobei vor allem im infraroten
Bereich ein UberschuB auftritt. Die aus dem Kern mit
seinem Durchmesser von weniger als 10pc austretende
Energie ist der Energieproduktion von mindestens
10 Millionen Sonnen gleichwertig. Wenn man die Entste-
hung der Entwicklung des Milchstralensystems unter-
sucht, mul man beriicksichtigen, dal dieses »kleine«
Objekt in der Lage ist, eine derartige Leistung abzugeben
— und das iiber einen noch langen Zeitraum.

Interstellare Materie in unserer Galaxis

Nur etwa 90% der Gesamtmasse der Milchstrae haben
sich in Sterne umgewandelt, wiahrend die restlichen 10%
in Form von Gas- oder Staubwolken im Gravitationsfeld
unserer Galaxis »umherschwimmen«. Diese interstellare
Materie mit einer Masse von insgesamt etwa 2 -10*g
befindet sich in der Symmetrieebene der galaktischen
Scheibe in einer 200 pc dicken Schicht. Ihre mittlere Dichte
betrdgt 1,3-10"°g/km® — oder anders ausgedriickt: In
einem Bereich mit einem Volumen von 750 Millionen km®
befindet sich ein einziges Gramm solcher Materie.

In welchem Aggregatzustand befindet sich nun diese so
auBlerordentlich stark verdiinnte interstellare Materie?
Rund 99 % liegen als Gas, 1% als Staub vor. Diese beiden
Aggregatzustande kann man jedoch nirgendwo voneinan-
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Der Hufeisennebel. Er wurde 1746 von De Chéseaux entdeckt. Seine
Masse betrigt etwa 800 Sonnenmassen. Seinem Spektrum kann
man entnehmen, daf er fast nur aus Wasserstoff aufgebaut ist.

der trennen, sie kommen immer gemeinsam vor; nur ist die
relative Haufigkeit beider Komponenten von Ort zu Ort
verschieden. Zur Beobachtung der interstellaren Materie
im sichtbaren Bereich gibt es zwei Moglichkeiten. Einmal
kann man die Erscheinung ausnutzen, daf sie die Strahlung
von Himmelskorpern, die sich hinter einer Wolke befinden,
abschwicht; zum anderen kann man sie aber auch als helle
Flecke in den Fernrohren beobachten, wenn sie im eigenen
Licht strahlen oder das Licht von in ihrer Nahe befind-
lichen Sternen reflektieren. Die dunklen Wolken kann man
mit bloBem Auge gut erkennen, wenn man die Milchstraf3e
in einer klaren Nacht naher betrachtet. Besonders auf-
fallend sind die ldnglichen Gebilde, die sich durch die
Sternbilder Schwan (Cygnus) und Cassiopeia hindurch-
ziehen. Die bekannteste Absorptionswolke ist der sich am
sidlichen Himmel befindende Kohlensack, in dessen
dichtesten Bereichen das Licht der dahinter liegenden
Sterne um mehrere Gro3enklassen geschwacht wird.
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Die leuchtenden Nebel sind am Himmel viel schwerer
zu erkennen als die dunklen Wolken; bemiihen wir uns
deshalb in Winternachten, ihren hellsten Vertreter, den
GroBen Orionnebel, zu suchen. Mit einem kleinen, ge-
wohnlichen Fernrohr kann man bereits recht gut seine
Gestalt ausmachen; es darf aber niemand damit rechnen,
daB er eine dhnliche Sehenswiirdigkeit zu sehen bekommt,
wie sie astronomische Aufnahmen bieten. Dies ist einfach
dadurch zu erkliren, daB solche Aufnahmen auf
auBlerordentlich empfindlichen fotografischen Platten mit
einem Teleskop, das gegebenenfulls eine hunderttausend-
mal groBere Offnung hat als die menschliche Pupille, oft
bei einer Belichtungsdauer von mehreren Stunden ge-
wonnen werden.

Der Lagunennebel (M 8) in Richtung zum Zentrum der Galaxis. Er
ist eine der dichtesten Gaswolken in unserer Galaxis und auch eine
starke Radioquelle.
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Der Rosettennebel im Sternbild Einhorn (Monoceros). Die
Ionisationsfronten sind deutlich zu erkennen. Die hellsten Sterne
gehoren zum Spektraltyp 09.

Neben den im eigenen Licht leuchtenden Nebeln gibt es
die sogenannten Reflexionsnebel. Ein gutes Beispiel fiir
diese Objekte ist das in der Nihe der hellen Sterne des
Siebengestirns (Plejaden) erkennbare bldaulich schim-
mernde fadenfoérmige Wolkensystem. Mit Hilfe der Spek-
tralanalyse kann man leicht entscheiden, zu welcher
Gruppe ein leuchtendes Fleckchen gehort. Von den wirk-
lich selbst leuchtenden sogenannten Emissionsnebeln er-
halt man immer ein fiir ihre Zusammensetzung charakteri-
stisches Spektrum, aus dem man feststellen kann, aus

68




welchen Gasanteilen der Nebel besteht. Die Spektren der
Reflexionsnebel weichen dagegen kaum von denen der
Sterne ab, von denen sie angestrahlt werden; hochstens
ihre Intensitidtsverteilung dndert sich, weil das Reflexions-
vermogen der Bestandteile der Wolken im allgemeinen
erheblich von der Wellenlange der auftreffenden Strahlung
abhéangt. Detaillierte Untersuchungen zeigten, dafl die
Gaswolken vor allem aus Wasserstoff, Sauerstoff, Stick-
stoff, Neon und Helium bestehen. In diesen Gemischen
kommt jedoch auch eine nennenswerte Anzahl von
Kohlenstoffatomen vor. Demgegeniiber besteht der Staub,
der in den Dunkelwolken besonders haufig ist, vermutlich
aus Silikat- und Kohlenstoffteilchen, in die erhebliche
Mengen an Kalzium, Eisen und Sauerstoff eingebaut sind.
Auf diesen kleinen festen Teilchen lagern sich, wie ver-
mutet wird, mehratomige Verbindungen ab, die eine diinne
Eisschicht bilden.

Auf die Zusammensetzung der interstellaren Staub-
wolken sowie auf die Groe und Form ihrer Teilchen kann
man aufler durch die Analyse des Spektrums des vonihnen
reflektierten oder des sie durchdringenden Lichts auch
durch die Untersuchung der Polarisationsverhaltnisse der
auf die Erde gelangenden Strahlung schlieBen. Die For-
scher sind zu dem Ergebnis gelangt, dal die Teilchen
kleinen Zylindern mit der charakteristischen Lange von
2 pm &hnlich sind.

Die interstellaren Wolken bewegen sich ebenso in
Bahnen um das Zentrum der Galaxis wie die Sterne in der
galaktischen Scheibe. AuBerdem kann man noch Be-
wegungen in ihrem Inneren beobachten, die turbulente
Massestrome darstellen. Solche inneren Strome haben
meist einen gut erkennbaren Vorposten, eine sogenannte
StoBfront. Ein derartiges Geschwindigkeitsfeld entsteht
dann, wenn einer oder mehrere hei3e Sterne in die Wolke
oder in deren Nahe gelangen. Dann wird durch die Ultra-
violettstrahlung der Sterne das Gas zunehmend ionisiert
und entfernt sich durch die Wirkung des Strahlungsdrucks
immer schneller von der Energiequelle. In den Zonen, in
denen die Dichte des Nebels hoher ist, verlauft die Ioni-
sierung langsamer, und die Beschleunigung durch den
Strahlungsdruck ist geringer. Dadurch entstehen auch die
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kaprizios geformten, auf der einen Seite leuchtenden, auf
der andern dunklen gestreckten Gebilde, die in der Fach-
literatur als Elefantenriissel bezeichnet werden. Man kann
zeigen, daB sich die Ionisationsfront hinter einem solchen
Gebilde abschniiren kann, wenn es sich sehr in die Lange
streckt. Somit kann dieses kleine dunkle Sackchen eine
selbstandige Existenz beginnen. Im ersten Schritt versucht
es wahrscheinlich, eine kugelsymmetrische Gestalt an-
zunehmen, weil diese den besten Schutz gegen die Auf3en-
welt bietet, denn bei der Kugelgestalt ist die angreifbare
Oberfldiche bei gleichem Volumen am geringsten. Im
dann folgenden Schritt zieht es sich vielleicht zusammen.
Nach Ansicht vieler Wissenschaftler entsteht im Ergebnis
dieser Kontraktion ein Protostern. Fiir die abgeschniirten
Elefantenriissel, die eine kugelformige Gestalt angenom-
men haben, hat sich die Bezeichnung Globulen einge-
biirgert.

Die interstellare Materie besitzt noch eine sehr cha-
rakteristische und recht haufige Erscheinungsform. Auf
den astronomischen Aufnahmen erkennt man beim ersten
Hinsehen kleine Ringe, bei deren genauerer Untersuchung
man feststellen kann, daB sie die Projektionen ku-
gelschalenformiger Gebilde darstellen. Betrachten wir das
Bild auf der nichsten Seite, dann fillt uns sofort ins Auge,
daB die Oberflachenhelligkeit dieser Ringe nicht gleich-
mabBig ist, sondern nach innen und nach auB8en kontinuier-
lich abnimmt. Charakteristisch ist, daBl im geometrischen
Mittelpunkt dieser Gebilde immer Sterne sind.

Noch eigenartiger ist das Bild, das man von diesen
Himmelskorpern erhilt, wenn man vor das Objektiv des
Fernrohrs ein Prisma setzt. Die Fotoplatte zeigt dann eine
Serie parallel verschobener, relativ scharf begrenzter,
gleichgroBer Ringe. Analysiert man diese Ergebnisse,
gelangt man zu folgender SchluBfolgerung: Die zentralen
(im Mittelpunkt liegenden) Sterne sind von einer kugel-
symmetrischen Gasschicht umgeben; das Gas befindet sich

Planetarischer Nebel NGC 6781 im Sternbild Adler (Aquila)

Der Ringnebel (M 57) im Sternbild Leier, ein Planetarischer Nebel.
Aus seiner Expansionsgeschwindigkeit von 6.8 je Jahrhundert
folgt, daf3 er durch eine Novaexplosion vor 3000 bis 4000 Jahren
entstanden ist.
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im angeregten Zustand und emittiert intensive Spektralli-
nien, die fiir die Elemente, aus denen es besteht, charak-
teristisch sind. Den Ringspektren kann man entnehmen,
daf3 Wasserstoff der hiufigste Bestandteil des Gases ist.

Diese Nebelringe nennt man Planetarische Nebel. Heute
weil man auch, wie diese eigenartigen Objekte entstehen
konnen. Wenn der Wasserstoffvorrat eines Sterns mit
einer nicht sehr grolen Masse (d. h. mit einer Gesamtmasse
von weniger als 1,4 Mg) in den zentrumsnahen Gebieten
infolge der Kernfusionsreaktionen nahezu erschopft ist,
stellt der Stern sowohl mechanisch als auch beziiglich
seiner Energieproduktion kein stabiles Gebilde dar; seine
charakteristischen Groflen dndern sich kontinuierlich.
Kann der Brennstoffmangel des Sterns in keiner Weise
mehr gedeckt werden, dann ist er bestrebt, die infolge
Abstrahlung auftretenden Verluste durch Kontraktion und
Freisetzung von Gravitationsenergie auszugleichen. Sind
Temperatur und Druck im Innern des Sterns zu gering, um
dieser Kontraktion entscheidend entgegenwirken zu
konnen, dann entsteht ein sehr dichter Himmelskorper, ein
Weifler Zwerg. Der letzte Schritt einer solchen Kontraktion
verlauft jedoch keineswegs »friedlich«. Eine gewaltige
Explosion, ein Novaausbruch, 146t dieses Ereignis un-
vergeBlich werden. In solchen Fallen erhoht sich die
Helligkeit des Objekts voriibergehend auf mehr als das
Zehntausendfache; gleichzeitig wird ein bedeutender
Anteil der Masse des Sterns als eine sich schnell vergro-
Bernde Kugelschale abgetrennt. Die Helligkeit der Nova
nimmt mit kleineren Schwankungen, jedoch mehr oder
weniger regelmafBig ab — in den ersten 10 Tagen sehr
schnell, nach 50 Tagen gleichmafig und kann dann noch
ein bis zwei Jahre verfolgt werden. Durch Beobachtungen
iiber mehrere Jahre oder Jahrzehnte kann man auch die
Erweiterung der Kugelschale gut studieren.

Supernovae
in unserem Milchstraf3ensystem

Die Entstehung der Planetarischen Nebel ist zudem noch
ein Beispiel dafiir, wie die interstellaren Wolken entstan-
den sein konnten. Es ist wahrscheinlich, daf nur ein kleiner
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Anteil des heute beobachtbaren interstellaren Gases und
Staubes durch Novaausbriiche in unser Milchstraf3ensy-
stem gelangt ist, wahrend sich der grof3ere moglicherweise
infolge der Aktivitat des MilchstraBenkerns in der Sym-
metrieebene des Systems ausgebreitet hat oder — was
wahrscheinlicher ist — noch einen Uberrest der urspriing-
lichen Gaskugel darstellt, aus der die Galaxis entstanden
ist.

Ein kleiner Anteil der interstellaren Materie ist wahr-
scheinlich bei Supernovaausbriichen aus dem »Gravita-
tionskerker« seines Sterns ausgebrochen. Da Ausbriiche
mit einer solch gewaltigen Strahlungsemission selten sind,
diirfte die abgegebene Masse an der Gesamtmasse der
interstellaren Materie nicht nennenswert sein.

Innerhalb des Milchstra3ensystems sind bis heute drei
sichere Supernovaerscheinungen bekannt, die in den letz-
ten tausend Jahren aufgezeichnet wurden. Ohne Zweifel
ist das interessanteste und zugleich am meisten diskutierte
Objekt dieser Art jener »Gaststern«, der im Jahre 1054
aufleuchtete. Nach chinesischen, koreanischen und japa-

Ausschnitt aus einer chinesischen Sternkarte um 1200. Uber dem
linken Ende der kettenformig aneinandergereihten sechs Sterne im
unteren Bildteil ist der Stern Tien-Kuan zu sehen, den wir heute als
Zeta Tauri bezeichnen. In seiner Ndhe war im Jahre 1054 mehr als
20 Tage lang ein Stern selbst bei Tageslicht noch sichtbar.
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nischen Astronomen war damals ein heller neuer Stern im
Sternbild Stier zu sehen, der in unserer heutigen Hellig-
keitsskala eine scheinbare Helligkeit von etwa —6™ hitte.
Nach der Ortsangabe kann man die bizarre interstellare
Wolke, die Krebsnebel genannt wird, als Uberrest dieses
Objekts betrachten. Obwohl ihre charakteristischen Daten
in keiner Weise denen der Uberreste der beiden anderen
galaktischen Supernova-Uberreste dhnlich sind, ist man
allgemein davon iiberzeugt, daB das 1054 beobachtete
deutliche Hellerwerden eines Sterns einen gewaltigen
Supernovaausbruch darstellte. Ein Argument fiir diese
Auffassung besteht darin, da nach der sich aus der
Dopplerverschiebung ergebenden Stromungsgeschwindig-
keit die Expansion des Krebsnebels gerade vor 900 Jahren
begonnen haben muB, sofern er aus einem kleinen, aber
dichten Objekt entstanden ist.

Neue Aufregung verursachte die Entdeckung eines
Pulsars im Inneren des Nebels. Die Pulsare sind verhilt-
nismaBig lichtschwache sternartige Objekte und zeigen
auflerordentlich interessante Veranderungen. Mit Radio-
teleskopen, die eine groe Zeitauflosung haben, kann man
aus ihrer Radiostrahlung ihre mit sehr kurzen Perioden
ablaufenden Intensitiatsanderungen einfacher bestimmen
als mit Hilfe optischer Fernrohre die mit den Radiopulsen
synchron verlaufenden Helligkeitsanderungen. Die Peri-
ode der Radiosignale liegt zwischen 0,03 und 3 s, und ihre
Form ist charakteristisch. Innerhalb einer Periode treten
ein oder zwei kurze Maxima auf, deren Lange ein Zehntel
der gesamten Periodendauer betrégt. Esist interessant, daf3
gerade der Pulsar, der 1968 im Krebsnebel entdeckt wurde,
derjenige mit der kiirzesten Periode ist. Mit Hilfe eines
besonderen lichtelektrischen Gerits ist — durch Summie-
rung von insgesamt 2 000 Lichtanderungsperioden in ihren
Einzelheiten — der Nachweis gelungen, da3 der im Zen-
tralteil des Nebels befindliche lichtschwache Stern durch
eine Helligkeitskurve charakterisiert werden kann, die
einen ahnlichen Verlauf hat wie die im Radiowellenbereich
gemessene Intensitiatskurve, und dafl die Periode der
Helligkeitsanderung 0,033 s betragt.

War nun ein Teil einer Supernova als Stern zuriick-
geblieben? Viele Astrophysiker bejahen diese Frage.
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Den Uberrest eines Supernovaausbruchs, der vor etwa
160000 Jahren stattgefunden hat, - stellt der Schleiernebel dar
(Zirrusnebel, NGC 6960/6992). Die Aufnahme zeigt einen Teil
dieses Nebels, der eine Ausdehnung von mehr als 60 Lichtjahren
hat.

Danach explodieren Sterne, die wegen ihrer zu grof3en
Masse nicht in den Zustand der WeiBen Zwerge iiber-
zugehen vermogen, infolge der schnellen Kontraktion.
Dadurch werden gewaltige Mengen von Gravitations-
energie freigesetzt. Dabei erhoht sich ihre absolute Hellig-
keit so stark, daB3 sie voriibergehend eine so groBe Licht-
leistung abstrahlen wie eine ganze Galaxie; gleichzeitig
werfen sie einen wesentlichen Teil ihrer Masse ab. Der
andere Teil der Masse verdichtet sich durch eine unvor-
stellbare Kontraktion wiahrend des Ausbruchs in eine
superdichte Kugel, deren Durchmesser kaum ein Dutzend
Kilometer betragt, wahrend sich seine Masse nicht wesent-
lich von der der Sonne unterscheidet. Wie ist das moglich?
Nur dadurch, daB in diesem Zustand der Himmelskorper
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nicht mehr aus Atomen, ja nicht einmal aus Atomkernen,
sondern vorwiegend aus Neutronen aufgebaut ist. Daher
nennt man solche Objekte Neutronensterne.

Ubrigens fand Woltjer 1957 — 10 Jahre vor der Ent-
deckung der Pulsare — durch Polarisationsmessungen, daf3
sich das Zentrum des Krebsnebels bzw. der Mittelpunkt
des Magnetfelds in unmittelbarer Nahe eines schwach
leuchtenden Sterns befindet.

Wir wiirden uns aber etwas von der Wahrheit entfernen,
verloren wir nicht einige Worte iiber die anderen beiden
Supernovae, die in unserem Sternsystem entdeckt worden
sind. Beide wurden von sehr beriihmten und fahigen
Astronomen beobachtet, die auch deren Positionen viel
genauer bestimmten als ihre Kollegen einige Jahrhunderte
zuvor den Ort der Supernova im Sternbild Stier. Im Jahre
1572 entdeckte T. Brahe einen Stern der scheinbaren
Helligkeit — 4™ im Sternbild Cassiopeia; 1604 fand J. Kepler
einen Novastern der Helligkeit —2™ im Sternbild Schlan-
gentrager (Ophiuchus). Beide verfolgten iiber einen langen
Zeitraum die Helligkeitsabnahme der von ihnen gefunde-
nen Objekte; leider stand ihnen noch kein Fernrohr zur
Verfiigung. Bekanntlich gelangte ein Gerit dieser Art erst
vier Jahre spiter in die Hande G. Galileis, der es zum
wichtigsten Hilfsmittel des Astronomen machte. Zu Recht
kann nun aber jeder die Frage stellen, ob von den
Astronomen wirklich Pulsare an den Orten mit den genau
bekannten Koordinaten gefunden wurden. Nein! Und das
ist ja gerade die Ursache dafiir, dal} viele die Vorstellung
iiber die Entstehung des Krebsnebels, wie sie oben be-
schrieben wurde, nicht als typisch fiir alle Supernovaaus-
briiche ansehen. Es fehlen nicht nur die Pulsare an den
Orten der Ausbriiche von 1572 und 1604, auch die Struk-
turen der im Radiowellenbereich beobachteten Gaswolken
und die Polarisationsverhaltnisse sind von denen des
Krebsnebels verschieden. Aus diesen Griinden kénnen wir
uns noch nicht mit voller Sicherheit iiber die physika-
lischen Besonderheiten der Supernovae und ihrer Uber-
reste dufern. Wir miissen weitere Anstrengungen unter-
nehmen, um detailliertes Beobachtungsmaterial zu sam-
meln.
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Aus welchen chemischen Elementen
besteht unser Sternsystem?

Bevor wir auch das letzte Glied der Bauelemente des
MilchstraBensystems untersuchen, wollen wir uns mit den
in ihm vorkommenden chemischen Elementen und deren
Haufigkeit befassen. Sind die fernen Himmelskorper aus
den gleichen Bausteinen aufgebaut wie unsere Erde, unser
Sonnensystem? Zur Ermittlung der chemischen Elemente,
aus denen ferne HimmelskGrper zusammengesetzt sind,
steht uns heute eine einzige Moglichkeit zur Verfiigung: die
Untersuchung der von ihnen zur Erde gelangenden elek-
tromagnetischen Wellen (Radio-, Infrarot-, sichtbare, Ul-
traviolett-, Rontgen- und Gammastrahlung).

Als dieses Buch geschrieben wurde, gab es »unmittel-
bare« Informationen nur von insgesamt fiinf groBeren
Himmelskorpern: von der Erde, vom Mond, von der
Sonne, von Mars und Venus. Alle Daten iiber andere
kosmische Objekte waren durch spektroskopische Unter-
suchungen erlangt worden. Ganz gleich, ob man die
Spektren von Kometen, von interstellaren Wolken, von
fernen Sternen oder Galaxien untersucht, immer konnen
die in ihnen enthaltenen Linien und Banden nur in der
gleichen Weise identifiziert werden wie die in den Spektren
der in unseren irdischen Laboratorien untersuchten Kor-
per.

Welche Elemente hat man nun in der Galaxis gefunden?
Es ist allgemein bekannt, daB3 es 92 chemische Elemente
gibt, die in unserer natiirlichen Umgebung in irgendeiner
Form vorkommen und iiber einen verhaltnismaBig langen
Zeitraum stabil sind. Bisher hat man noch keinerlei An-
haltspunkte gefunden, aus denen man darauf schlieBen
miifte, daB es in den entfernten Bereichen der Galaxis auch
andere Elemente gabe.

Die 92 natiirlichen Elemente findet man mit unterschied-
licher Haufigkeit auf den Himmelskorpern. Ohne jeglichen
Zweifel ist Wasserstoff das am haufigsten vorkommende
Element; wahrscheinlich bestehen 65% der Masse der
Galaxis aus ihm. Ein Drittel der Gesamtmasse ist Helium,
wihrend der Anteil der schwereren Elemente zusammen
etwa 2 bis 3% betragt. Die zehn hidufigsten Elemente im
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MilchstraBBensystem sind — betrachtet man allein ihre
Teilchenzahl je Volumeneinheit — Wasserstoff, Helium,
Sauerstoff, Kohlenstoff, Neon, Stickstoff, Silizium,
Mangan, Eisen und Schwefel. Die augenfalligste Gesetz-
maBigkeit bei der Verteilung der Elemente besteht darin,
daB die Elemente mit kleinerer Massenzahl wesentlich
haufiger sind als die mit hoherer. Ferner ist bei den Ele-
menten, die schwerer als Kohlenstoff sind, die Haufigkeit
der Elemente mit geradzahliger Ordnungszahl immer
groBer als der Anteil der Stoffe mit ungerader Kern-
ladungszahl.

Die Untersuchung der Elemente, aus denen das Milch-
straBensystem aufgebaut ist, kann man nicht abschlieen,
ohne auf die im ganzen System vorhandene elektromagne-
tische und Korpuskularstrahlung einzugehen. Nur ein Teil
der Strahlung ist auf die Emission durch Sterne, Nebel und
den Kern der Galaxis zuriickzufiihren. Mit Hilfe hoch-
empfindlicher Radioteleskope konnte nachgewiesen wer-
den, daB aus allen Richtungen des Universums gleichstarke
Radiowellen auf unsere Erde gelangen, deren Intensitats-
verteilung in Abhingigkeit von der Wellenlange der
Warmestrahlung von Korpern einer Temperatur von 2,7 K
entspricht. Selbst mit den empfindlichsten MeBgeraten
konnte bis jetzt keine eindeutige Anisotropie (d.i. die
Abhidngigkeit physikalischer Eigenschaften von der Rich-
tung) dieser sogenannten Hintergrundstrahlung nach-
gewiesen werden.

Es scheint, als ob die in unserer Galaxis beobachtbare
Korpuskularstrahlung - (Teilchenstrahlung) — abgesehen
von den durch die Sonne verursachten lokalen Strahlungs-
feldern — im wesentlichen aus zwei Komponenten besteht.
Die eine Komponente ist mit hoher Wahrscheinlichkeit
isotrop, d. h., sie kommt aus allen Richtungen mit gleicher
Intensitat; die andere ist in Richtung zu den zentralen
Bereichen des Sternsystems besonders stark. Ferner ist
offensichtlich, daB bei den Nova- und Supernovaausbrii-
chen ebenfalls energiereiche Teilchen freigesetzt werden,
die dann als kosmische Strahlung zu uns gelangen konnen.
Unter Beriicksichtigung neuester Forschungsergebnisse
kann man zu der Auffassung gelangen, da3 auch die ver-
anderlichen Sterne vom Typ T Tauri, die bisher als »fried-
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liche«, kleine veranderliche Sterne betrachtet wurden,
einen ernst zu nehmenden Anteil an der Produktion des
Nachschubs fiir diese Teilchenstrome haben.

Populationen in der Galaxis

Die in der Galaxis beobachteten Objekte werden nach ihrer
raumlichen Anordnung, dem Bewegungsverhalten, dem
Anteil der schweren chemischen Elemente und ihrem Alter
in Populationen eingeteilt. Am friihesten sind die Objekte
der Population II (oder Halo-Population) entstanden: die
Kugelsternhaufen, die besonders wenig Metall enthalten-
den Unterzwerge und die veranderlichen Sterne des
TypsRR Lyrae, deren Periode langer als 0,4 Tage ist.

Der Zwischenpopulation II sind die Sterne zuzuordnen,
deren Geschwindigkeitskomponente senkrecht zur Sym-
metrieebene des Systems groBer ist als 30km/s
(Schnellaufer), und die periodisch veranderlichen Sterne,
deren Lichtwechselperioden zwischen 80 und 250 Tagen
liegen.

300m lange und 35m hohe sphdrische Antenne in Nangay,
Frankreich




Zu den Objekten der Scheibenpopulation gehoren die
Sterne des Kerns des MilchstraB3ensystems, die Sonne,
aber auch die Novae, die Planetarischen Nebel, und die
veranderlichen Sterne des TypsRR Lyrae mit kiirzeren
Lichtwechselperioden als 0,4 Tage.

Der dlteren Population I gehoren folgende charakteri-
stische Sternarten an: die Sterne mit verhaltnismafig
starken Spektrallinien, die Sterne des Spektraltyps A und
von den Zwergen mit Emissionsspektrum die der Klas-
se M.

Zur extrem jungen Population I gehoren: dasinterstellare
Gas und der interstellare Staub, die veranderlichen Sterne
vom Typ T Tauri, die Uberriesen, die Spiralarme der
Galaxis und die klassischen Cepheiden (veranderlichen
Sterne des Typs Delta Cephei).

Organische Molekiile
im interstellaren Raum

Abschliefend einige Worte zu den mit modernen Radio-
teleskopen entdeckten interstellaren Gaswolken. Wir
sprachen bereits iiber die aus Wasserstoff und geringen
Anteilen an anderen elementaren Gasen aufgebauten
Nebel; in den letzten Jahren hat es sich jedoch heraus-
gestellt, daBl im interstellaren Raum auch chemische Ver-
bindungen vorkommen. Besonderes Interesse haben orga-
nische Molekiile ausgelost, die die Grundbausteine fiir die
einfachsten lebenden Organismen sein konnen. Da sich
diese Substanzen im interstellaren Raum unter solchen
physikalischen Bedingungen befinden, da3 sie nur elek-
tromagnetische Quanten von sehr geringer Energie zu
emittieren vermogen, kann man ihre Strahlung nur im
Radiowellenbereich wahrnehmen. Sie sind relativ selten.
Einige dieser Verbindungen machen sich auch im sicht-
baren Spektrum von Sternen, die sich hinter einer Wolke
befinden, durch ihre charakteristischen Absorptionslinien
bemerkbar.

Am haufigsten 1428t sich das Hydroxylradikal (OH ) nach-
weisen. Es folgen die zweiatomigen Molekiile von Kohlen-
monoxid (CO), Zyan (CN), Kohlenstoffsulfid (OS) und
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Siliziumoxid (SiO). Die meisten Verbindungen findet man
in den Sternbildern Schiitze (Sagittarius) und Orion. In
diesen beiden Sternbildern hat man die komplexeren
Molekiile, die aus sechs bis sieben Atomen aufgebaut sind,
gefunden. Unter ihnen sind: Formaldehyd (HCHO), Me-
thylzyanid (CH;CN), Formaldimin (CH,NH), Methylaze-
tylen (CH;C,H), Azetaldehyd (CH;HCO), Formamid
(NH,HCO) und der 1974 im Orionnebel gefundene Di-
methylather [(CH;),0]. Die Anzahl der indeninterstellaren
Wolken entdeckten Molekiile betragt etwa 45. Die Radio-
astronomen geben sich jedoch nicht mit dem Auffinden
und Identifizieren der verschiedenen Stoffe zufrieden: Sie
versuchen auch, ihre Mengen zu bestimmen, ebenso die
Bewegung, die Temperatur und die Dichte der Wolken, in
denen sich die Molekiile befinden, und nicht zuletzt die
Bedingungen, unter denen sich diese Verbindungen ge-
bildet haben. Auffallend ist, daf3 die chemischen Verbin-
dungen immer dort gefunden wurden, wo auch grof3ere
Staubmengen anwesend sind. Ja, je dichter die Wolken
sind, die man untersucht, um so kompliziertere Molekiile
hat man dort entdeckt. Die Atome der Gase reagieren
offensichtlich auf den Oberflachen der als Katalysator
wirkenden Staubteilchen viel leichter miteinander.
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Die extragalaktischen
Objekte

Geheimnisvolle Nebelflecke

Obwohl bereits vor mehr als zwei Jahrhunderten die
Moglichkeit in Erwigung gezogen wurde, dal die am
Firmament erkennbaren blaB leuchtenden Nebelflecken
unserem Sternsystem dhnlich und weit von uns entfernte
Himmelskorper sein konnten, wurde dennoch in unserem
Jahrhundert erst damit begonnen, diese Objekte ein-
gehender zu untersuchen. Als es gelungen war, die Ent-
fernung einiger spiralformiger Sternsysteme zu ermitteln,
stand zweifelsfrei fest, daBl diese tatsachlich nicht zu
unserem Milchstraf3ensystem gehoren konnen. In recht
grofler Anzahl waren jedoch auch solche Flecken zu er-
kennen, die man beim besten Willen nicht mit den Spi-
ralsystemen vergleichen konnte. Haufig sind diese Ge-
bilde, die sich von den Kugelsternhaufen nur in ihrem
scheinbaren Durchmesser unterscheiden, ansonsten aber
eine dhnliche Struktur und eine zuihrem Zentrum hin heller
werdende kugelformige Gestalt haben. Manchmal erken-
nen wir auch mehrere Dutzend von ihnen im Gesichtsfeld
unseres Fernrohrs. Die kleinen Fleckchen, die friiher
»Nebelsterne« genannt wurden, haben oft die Form eines
gestreckten Ellipsoids, oft verjiingen sie sich sehr stark,
dabei befindet sich in ihrer Mitte eine kleine Aufwolbung.
Die zuletzt erwahnten Nebel werden auch manchmal von
einem schmalen, dunklen Streifen durchzogen.

Es gibt aber auch Gebilde, die mit keiner geometrischen
Form vergleichbar sind, eventuell aus mehreren, dicht
beieinanderliegenden schwer abgrenzbaren Flecken be-
stehen. Nicht selten bilden diese kleinen Nebelflecke
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Die Galaxie NGC4565 vom TypSb im Stembild Haar der
Berenice

Die elliptische Galaxie NGC 205 (Typ E6)




groBBere Gruppen, Haufen oder Paare, Dreier-, Vierfach-
oder Fiinffachsysteme. Diese grofe Vielfalt der Objekte
lieB es als wiinschenswert erscheinen, eine fiir die For-
schung unerlaBliche Klassifizierung vorzunehmen. Na-
turgemaB ermoglicht die immer bessere Kenntnis der
physikalischen Besonderheiten der Himmelskorper auch
eine genauere Information iiber ihre Unterschiede. Mit
bloBem Auge erkennt man nur einige Nebelflecke. Durch
die Vervollkommnung der Fernrohre kdnnen wir sie je-
doch nach Gestalt, Struktur und Helligkeit leichter und
genauer voneinander trennen.

Da die sich auBerhalb unseres Sternsystems befindenden
Himmelskorper vor allem nach fotografischen Verfahren
erforscht werden, ist es verstandlich, daB man versuchte,
diese Objekte nach den auf den Aufnahmen gut erkenn-
baren Besonderheiten in Klassen einzuteilen. Beriick-
sichtigt man weiterhin, daB die fotografischen Materialien
anfangs vor allem im blauen und violetten Licht empfind-
lich waren, kann man leicht verstehen, warum fiir die
Galaxien das Klassifizierungssystem nach E.P. Hubble
entstand. Ebenso wie bei der Galaxis — erinnern wir uns
nur an die Unterschiede zwischen offenen Haufen und
Kugelsternhaufen — gibt es auch bei den fernen Stern-
systemen blauere und rotere Bereiche. Die Spiralarme
stellen z. B. ausgesprochen blaue Gebiete dar, so daB} sie
auch auf den vor 50 bis 70 Jahren gemachten Aufnahmen
gut zu erkennen sind. Auf Grund des Studiums solcher
Aufnahmen entstand das erste, verhiltnismaBig grobe
Klassifizierungsschema.

Die Klassifizierung der Galaxien

Hubble unterschied drei grundlegende Typen: die
Spiralsysteme, die elliptischen Galaxien und die
unregelmdpigen (irreguldren) Sternsysteme. Er schitzte
auch ab, welcher Typ am haufigsten vorkommt, und kam
dabei zu folgendem Ergebnis: 17 % der Sternsysteme, die
wir beobachten konnen, haben eine elliptische Gestalt,
80% eine spiralformige, 3% eine irreguldre. Es ist aber
durchaus nicht sicher, daB diese Haufigkeiten, wie wir sie
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Von Hubble 1926 eingefiihrtes Klassifizierungsschema von Gala-
xien

erhalten haben, die wirklichen Haufigkeitsverhalt-
nisse widerspiegeln. Vielleicht konnen wir den in diesen
Zahlenwerten enthaltenen Auswahleffekt am besten durch
einen Vergleich veranschaulichen. Stellen wir uns vor, daf§
ein Zoologe von einem hohen Turm aus das Lebenineinem
Reservat beobachtet, weil er die Tiere maoglichst wenig
storen mochte. Was sieht er? Die Giraffen und die Ele-
fanten erkennt er bereits aus weiter Entfernung, die Zebras
und die Antilopen im giinstigsten Fall aus einem Abstand
von einem Kilometer, die kleineren Vierbeiner und die
Vogel sieht er erst aus 200 bis 300m Nahe, Nagetiere und
Echsen sogar erst, wenn sie auf 20 bis 40 m herankommen.
Und die in der groBten Zahl vorhandenen Insekten,
Ameisen, Fliegen und Spinnen, nimmt er vielleicht iiber-
haupt nicht wahr. Genau so ergeht es dem Astronomen,
wenn er die verschieden hellen und unterschiedlich weit
entfernten Objekte beobachtet. Die hellsten Spiralgalaxien
sind noch aus einer weit groeren Entfernung zu erkennen
als die elliptischen Zwergsysteme oder die diffusen un-
regelmiBigen Sternsysteme. In der 1936 vorgenommenen
Erweiterung der urspriinglichen, 1926 veroffentlichten
Klassifizierung ist auch noch ein Ubergangstyp enthalten,
ein als lentikular oder linsenformig bezeichnetes Gebilde,
das den Ubergang zwischen den elliptischen und den
Spiralsystemen darstellt.

Bei der Untersuchung der Spiralgalaxien ergab sich, da
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Die Spiralgalaxie M 100 (Typ Sc)

sie in zwei sich wesentlich unterscheidende Unterklassen
einzuteilen sind, in die normalen Spiralsysteme, bei denen
die Arme tangential von der zentralen Verdichtung aus-
gehen, und die Balkenspiralen, bei denen die Spiralarme in
radialer Richtung vom Zentrum ausgehen und dann im
rechten Winkel abgelenkt werden.

Die ellipsoidformigen Galaxien werden je nach ihrer
Abplattung in acht Untergruppen gegliedert. Die mit EO
gekennzeichneten Objekte sind kugelsymmetrisch, wih-
rend die mit dem Symbol E 7 am starksten gestreckt sind.
Eine dhnliche Unterteilung gibt es bei den Spiralsystemen.
In Abhingigkeit davon, wie gro8 das Verhiltnis zwischen
der Spiralgalaxie und ihrem Kern bzw. wie gro8 die Off-
nung der Spiralarme ist, werden die Untergruppen mit den
Buchstaben a, b und ¢ gekennzeichnet. Bei den Spiralne-
beln vom Typ Sa sind die Arme eng um den relativ gro3en
Zentralkorper gewunden, wiahrend bei den Objekten der
Klasse Sc die Spiralarme stark aufgelost sind und das
Zentralgebiet klein ist im Verhaltnis zum gesamten Sy-
stem.

Durch die neuen Teleskope mit ihrem hoheren Auf-
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1osungsvermogen und ihrer grofleren Lichtstiarke wurde es
moglich, auch die Feinstruktur der fernen Sternsysteme zu
untersuchen. So hat sich in den letzten zwei Jahrzehnten
herausgestellt, dal das Hubbleschema in vieler Hinsicht
erganzungsbediirftigist. Von den beidenin den Vereinigten
Staaten von Amerika arbeitenden Astronomen A. R. Sand-
age und G. de Vaucouleurs wurden im Verlauf der sech-
ziger Jahre neue Klassifizierungssysteme geschaffen, die
auch heute noch die Forderungen hinsichtlich Genauigkeit
und Systematik erfiillen. Das Klassifikationsschema von
Sandage schlief3t sich sehr eng an das Hubblesystem an.
Bei dem System von de Vaucouleurs werden aufler den
auch schon bisher beriicksichtigten Eigenschaftenbei den
Spiralsystemen noch zwei Besonderheiten eingefiihrt: Es
wird zwischen ringformigen und s-formigen Galaxien
unterschieden; gleichzeitig werden alle Ubergangstypen in
die Klassifizierung einbezogen. Die zwischen den ellip-
tischen und den Spiralsystemen liegenden spindelfrmigen

Die Balkenspiralgalaxie NGC 1300
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Die Spiralgalaxie NGC 253. Die durch interstellare Absorption
verursachten dunklen Streifen sind deutlich zu erkennen.

Galaxien, die man als Typ SO bezeichnet, werden in ge-
sonderte Klassen — vor allem in die Gruppen SO~ und SO*
— eingeordnet, wobei sie von den ihnen dhnlichen ellip-
tischen langgestreckten Systemen (E 77) getrennt werden.
Auch der Ubergang zwischen den normalen Spiralgalaxien
(SA) und den Balkenspiralen (SB) wird als gesonderte
Gruppe behandelt (SAB bzw. SBA). Gleichfalls werden fiir
die Objekte, die zwischen den Untergruppen der Spiralne-
bel liegen, spezielle Klassifizierungen geschaffen (a,a, a*,
b7, b, b", ¢, c, c’). Das so erhaltene Schema wird durch
die mit d und m gekennzeichneten Objekte erweitert,
wodurch sich die Verbindung zwischen den Spiralgalaxien
und den irreguldren Systemen ergibt. Bei den unregelma-
Bigen Galaxien werden zwei Untergruppen eingefiihrt.
Dabei werden der einen die Systeme zugeordnet, die nach-
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weislich aus Sternen aufgebaut sind (Im), wahrend zur
zweiten alle die auBerhalb unseres Sternsystems erkenn-
baren ausgedehnten Objekte gehoren, die man keiner der
iibrigen Klassen oder Gruppen zuordnen kann. Obwohl
durch die hier erlauterte Klassifizierung die Struktur der
Galaxien genau und systematisch beschrieben wird,
wendet man dennoch haufig die grobere altere Klassifi-
zierung an, da sie einfacher zu handhaben ist.

Die integrierte Helligkeit der Galaxien

Die Bestimmung der scheinbaren Helligkeit nicht punkt-
formiger Objekte ist nicht immer einfach. Die fiir die
Sterne festgelegte Helligkeitsskala konnen wir leicht auf
die Planeten, den Mond oder die Sonne erweitern. Alle
diese Himmelskorper sind scharf vom Hintergrund ab-
gegrenzt. Das kann man aber nicht von den Objekten
behaupten, die in der extragalaktischen Astronomie unter-
sucht werden. Die meisten dieser Objekte sind diffus und
nur schwer abzugrenzen, auBerdem sind sie auBBerordent-
lich lichtschwach. Was soll man also als Helligkeit solcher
Himmelskorper betrachten? Das heute iibliche genaueste
Verfahren ist recht umstandlich; wir mochten hier deshalb
auch auf seine Beschreibung verzichten. Durch Messungen
mit den groBen Teleskopen wissen wir heute, da die
scheinbare fotografische Helligkeit des Andromedanebels
47S betragt. Es gibt noch viele Galaxien, die heller als 15™
sind. Leider verrat diese scheinbare Helligkeit nur wenig
iiber die tatsachliche elektromagnetische Strahlungs-
menge, die diese Sternsysteme in der Zeiteinheit aussen-
den. Wir diirfen namlich nicht iibersehen, wie schwierig es
ist, die Beziehung zwischen scheinbarer und absoluter
Helligkeit zu ermitteln. Bei den zu unserem Milchstra-
Bensystem gehorenden Sternen war die Differenz zwi-
schen diesen beiden Helligkeiten nur von ihrer Entfernung
und von der Absorption durch interstellare Wolken in-
nerhalb der Galaxis abhangig. Bei den extragalaktischen
Systemen werden die Berechnungen jedoch noch durch
zwei Erscheinungen erschwert: durch die au8erhalb unse-
res MilchstraBensystems mogliche intergalaktische Ab-
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sorption — die tatsdachlich auBlerordentlich gering und damit
zu vernachlassigen ist — und durch die Absorption durch
die interstellare Materie in den betreffenden Galaxien. Der
zuletzt genannte Effekt ist stark davon abhingig, unter
welchem Winkel man die untersuchte Galaxie sieht. Die
Auswirkungen der Rotverschiebung kann man berechnen,
wozu man aber gewisse Annahmen iiber das tatsachliche
Spektrum der beobachteten Objekte machen muB3, durch
die die Genauigkeit des Verfahrens beeintrachtigt wird.
SchlieBlich wollen wir die absoluten Helligkeiten be-
trachten, die sich aus Messungen mit grolen Fernrohren
ergeben. Die lichtschwachsten und die hellsten bekannten

Die Spiralgalaxie M 83




Galaxien findet man unter den elliptischen Systemen.
Gegenwartig scheint es, als ob die kleinsten Objekte eine
absolute fotografische Helligkeit von —9™ aufweisen,
wiahrend der entsprechende Wert der Riesensysteme im
fotografischen Bereich etwa —23™ ausmacht. Diese Licht-
leistung entspricht dem mehr als Hundertmilliardenfachen
der Lichtleistung unserer Sonne. Die Spiralnebel bilden
eine viel homogenere Gruppe als die elliptischen Systeme.
Die hellsten unter ihnen haben eine Helligkeit von —21",
die lichtschwéchsten dagegen von —15™. Auffallend ist,
daB der Helligkeitsbereich der Spiralgalaxien nur sechs
GroBenklassen iiberstreicht, der der elliptischen Stern-
systeme demgegeniiber 14 GroBenklassen. Die absoluten
Helligkeiten der irregulédren Sternsysteme bewegen sich in
engeren Grenzen, und zwar sind sie zwischen —13™ und
—18" eingeengt. Da diese Galaxien nicht nur eine geringe
Flachenhelligkeit besitzen, sondern auch eine ungeordnete
Struktur aufweisen, kann man sie verhaltnismaBig schwer
erkennen.

Die charakteristischen Sterntypen
in den Galaxien

Bereits bei der Behandlung des Milchstraensystems
haben wir dargelegt, da3 die Sterne in Populationen ein-
geteilt werden und diese Einteilung sicherlich auchin einer
Beziehung zum Alter der Himmelskorper steht. Welches
Bild ergibt sich in dieser Hinsicht bei den fernen Stern-
systemen?

Aus den bisherigen Kapiteln geht hervor, da3 die ellip-
tischen Systeme wesentlich weniger interstellare Materie
aufweisen als die Spiralgalaxien. Wir wissen aber, daf
innerhalb unserer Galaxis das Fehlen von interstellarem
Gas und Staub nur fiir die Kugelsternhaufen charakteri-
stisch ist. Das sind Sternzusammenballungen, die aus ty-
pischen Objekten der alten Halo-Population oder extremen
Population II bestehen. Wir sind deshalb nicht iiberrascht
von der durch detaillierte Untersuchungen gestiitzten
Behauptung: Der iiberwiegende Teil der Sterne der ellip-
tischen Galaxien sind mehrere Milliarden Jahre alte Ob-
jekte der Population II. Bei der Untersuchung der Spi-
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Falschfarbenbild einer Spiralgalaxie (M 101)

ralnebel hat es sich herausgestellt, daB sie im wesentlichen
dhnlich aufgebaut sind wie das MilchstraBensystem. Die
Spiralarme, die Ursache ihrer Bezeichnung sind, sind
ausgesprochen junge Gebilde, die ausschlieBlich aus Ob-
jekten der Population I bestehen. In den iibrigen Bereichen
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der Spiralgalaxien herrschen die dlteren Objekte der Po-
pulation I, der Scheibenpopulation sowie der Zwischen-
population II vor. Damit haben wir auch schon verraten,
daB die in ihnen beobachtbaren unermeflichen Mengen an
interstellarem Gas und Staub entlang der Symmetrieebene
ebenso in den Spiralarmen konzentriert sind wie in unserer
Galaxis. Indenirreguldaren Sternsystemen findet man keine
Himmelskorper der Population II, sehr haufig sind dagegen
die verianderlichen Sterne vom Typ Delta Cephei, die
Mitglieder der Population I sind. Alles deutet darauf hin,
daB3 diese Systeme zu den jiingsten gehdren.

Die Masse der Galaxien

Obwohl sich diese Systeme in einer kaum vorstellbaren
Entfernung von uns befinden, haben wir dennoch erstaun-
lich viele Angaben dariiber, welche Masse sie besitzen. Die
entsprechenden Berechnungen basieren auf der Unter-
suchung des Spektrums der jeweiligen Galaxie. Aus der
Linienverschiebung an verschiedenen Orten innerhalb
einer Galaxie kann man die Winkelgeschwindigkeiten des
Systems als Funktion der vom Galaxienkern aus gemes-
senen Entfernung ermitteln, woraus man unter bestimmten
Annahmen die Masse der gesamten Galaxie errechnen
kann. Ist eine Galaxie zu lichtschwach, um sie so, ins
einzelne gehend, untersuchen zu konnen, dann kann man
die Masse nur abschidtzen, wenn das betreffende Objekt
einer Galaxiengruppe angehort. In einem solchen Fall muf3
man die Radialgeschwindigkeiten aller Galaxien dieser
Gruppe bestimmen, und als Ergebnis dynamischer Berech-
nungen erhilt man dann die Gesamtmasse dieser Gruppe.
Diese wird dann — gegebenenfalls unter Beriicksichtigung
der scheinbaren Helligkeiten — durch die Anzahl der
Galaxien dieser Gruppe »geteilt«. ZahlenmiBig ergeben
sich fiir die Massen der verschiedenen Galaxientypen
folgende Werte:

Elliptische Galaxien Spiralgalaxien Irreguldre Galaxien

(107...10"Y Mo (10°...4-10"YM,  (10°...3-10") M,
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Man erkennt, daf3 ahnlich wie bei der absoluten Hellig-
keit auch die Massen der elliptischen Systeme den weite-
sten Bereich iiberstreichen. Eine andere beachtenswerte
Tatsache besteht darin, daB die irreguldaren Galaxien die
Systeme mit der kleinsten durchschnittlichen Masse dar-
stellen. Und drittens diirfen wir nicht unbeachtet lassen,
daf} die obere Grenze der Masse der Spiralnebel die Ge-
samtmasse des Milchstralensystems kaum iiberschreitet.
Das bedeutet, dafl unsere Galaxis eine der gewaltigsten
ihrer Gattung, wenn auch nicht die groBtmaogliche ist.

SchlieBlich sei noch der Gehalt der Galaxien an neutra-
lem interstellarem Wasserstoff in Prozent ihrer Gesamt-
masse angegeben:

Galaxientyp Myu/M (in %) Mittlere Streuung
E 0,0 —
Sa 2,0 +2
Sb 50 52
Sc, Sd 10,0 £2
Im 22,0 *2

Wie wir wissen, besteht die interstellare Materie vor-
wiegend aus Wasserstoff, so da3 die in der Tabelle an-
gefiihrten Werte charakteristische Mengen der nichtstel-
laren Materie in den verschiedenen Systemen darstellen.

Die Radiostrahlung der Galaxien

Ahnlich wie bei unserem MilchstraBensystem konnte man
die Radiostrahlung vieler Galaxien in der Linie des neu-
tralen Wasserstoffs bei der Wellenlange von 21cm be-
obachten. Nur die elliptischen Galaxien, die fast keine
interstellare Materie enthalten und die nur wenig inter-
stellare Materie aufweisenden linsenformigen Systeme
machen in der Hinsicht eine Ausnahme.

Bei einem Teil der Galaxien konnte mit Hilfe grof3er
Radioteleskope auch eine kontinuierliche Radiostrahlung
wahrgenommen werden. Da die Intensitatsverteilung
dieser Strahlung in Abhangigkeit von den Wellenldangen
sichim allgemeinen nicht als Temperaturstrahlung erklaren
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lie3, wurde sie als nichtthermische Radiostrahlung inter-
pretiert. Demgegeniiber ist die thermische Komponente
der Radiostrahlung, die sich aus der Summe der von den
ionisierten interstellaren Wasserstoffgebieten ausgehen-
den Radioemission zusammensetzt, meist zu vernachlas-
sigen. Bei den meisten Galaxien ist die Intensitdt der
Radiostrahlung um mehrere GroBenordnungen geringer als
die der Strahlung im optischen Bereich. Meistens geht die
nichtthermische Radiostrahlung einer Galaxie von ihrem
Kern aus, haufig — wie beim Andromedanebel — ist das
gesamte System in einen Radiohalo eingehiillt. Die in-
tensivste Radiostrahlung emittieren jedoch jene Galaxien,
bei denen vermutlich explosionsartige Prozesse ablaufen.
Ein ahnlich starker Radiostrahler ist iibrigens auch der
Kern des MilchstraBBensystems. Diese kontinuierliche
Radiostrahlung der extragalaktischen Objekte wird durch
die Bewegung elektrisch geladener Teilchen in starken
Magnetfeldern verursacht. Da eine #hnliche Strahlung
auch in den groBlen Teilchenbeschleunigern auftritt, be-
zeichnet man diese Radiostrahlung als Synchrotronemis-
sion.

Die bekanntesten Galaxien

Die Grofie Magellansche Wolke ist das hellste aller sich
auBBerhalb der MilchstraBe befindenden Objekte; ihre
scheinbare Helligkeit im visuellen Bereich betragt +07'5.
Man kann sie deshalb auch mit dem blo3en Auge gut er-
kennen. Da auch ihre nordlichsten Teile unter einer De-
klination von —60° stehen, ist sie von Europa aus nicht zu
sehen. Wir brauchen uns daher nicht zu wundern, wenn sie
trotz ihrer groflen Helligkeit erst im 11.Jahrhundert erst-
mals beschrieben wurde, und zwar von arabischen
Astronomen, die viel weiter nach dem Siiden kamen als
ihre griechischen Vorginger. Uber die Entfernung der
Groflen Magellanschen Wolke wutde viel diskutiert; zu-
letzt wurde sie von S. Gaposchkin mit groBer Genauigkeit
bestimmt. Er fand auf den mehr als tausend Aufnahmen,
die zwischen 1893 und 1961 gemacht worden waren, 1830
veranderliche Sterne. Da sich unter diesen | 128 Cepheiden
befinden, gelang es, unter Verwendung der Beziehung
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zwischen Periode und absoluter Helligkeit, die Entfernung
des Objekts mit ungewohnlicher Genauigkeit zu berech-
nen. Sie ergab sich zu SOkpc, wihrend die absolute
Helligkeit der GroBen Magellanschen Wolke —1875 be-
tragt. Besonders interessant ist der Stern HD 33579
(Spektraltyp A 2), der mit der absoluten Helligkeit —10™
der leuchtkriftigste aller bekannten Sterne ist. Der lineare
Durchmesser dieses extragalaktischen Systems betragt
11kpc, also kaum ein Zehntel des Durchmessers unserer
Galaxis. Beachtenswert ist die Tatsache, da3 der Raum
zwischen diesen beiden Systemen keineswegs leer ist,
sondern sogar recht viele Sterne in dieser Zone zu finden
sind. Gliicklicherweise befinden sich darunter 105 ver-
anderliche Sterne, deren absolute Helligkeiten bekannt
sind, so daf3 man ihre Entfernungen ermitteln kann. Danach
ist die Grof3e Magellansche Wolke iiber eine »Briicke« mit
einer hohen Materiedichte mit dem MilchstraBensystem
verbunden.

Die Kleine Magellansche Wolke ist eine gleichfalls mit
bloBem Auge erkennbare Galaxie im nahen Siiden und
wurde ebenfalls von arabischen Astronomen erstmals

Die Grofle Magellansche Wolke, die scheinbar hellste aller Gala-
xien




beschrieben. Ihre scheinbare Helligkeit im sichtbaren
Bereich betragt +175. Besondere Bedeutung erlangte die
Kleine Magellansche Wolke, nachdem im Jahre 1908
H. Leavitt 2400 veranderliche Sterne in ihr entdeckt hatte,
unter denen sich auch eine bedeutende Anzahl von Ce-
pheiden mit Perioden zwischen 1 und 30 Tagen befindet,
deren Untersuchung Miss Leavitt zur Formulierung der
Perioden-Helligkeits-Beziehung veranla3te. Damals hatte
noch niemand daran gedacht, da3 diese kleine, helle Wolke
am siidlichen Himmel nicht zu unserer Galaxis gehoren
konnte. Man glaubte, sie stelle eine hellere Sternwolke dar,
die sich in einem ferneren Bereich des Milchstra3ensy-
stems befinde. E. Hertzsprung, der in Potsdam arbeitete,
kam bei der naheren Untersuchung von Cepheiden be-
kannter Entfernung zu dem Schluf}, da} die Kleine Ma-
gellansche Wolke mindestens 30000 Lichtjahre von uns
entfernt ist. Ein Jahr spater gelangte der Amerikaner
H. N. Russell unabhangig von Hertzsprung zum gleichen
Ergebnis. Seitdem wurde der fiir die Kleine Magellansche
Wolke erhaltene Entfernungswert mehrmals gedndert. In
neuerer Zeit hat ebenfalls S. Gaposchkin mit 66 kpc das
genaueste Ergebnis erhalten. Daraus ergibt sich der Durch-
messer der Kleinen Magellanschen Wolke zu 4,6 kpc. Mit
unserer Galaxis ist sie iiber eine Sternenbriicke verbunden,
in der 119 veranderliche Sterne identifiziert werden konn-
ten. Bemerkenswerterweise iiberwiegen bis zu zwei Drittel
der Strecke zwischen den beiden Sternsystemen die
Cepheiden, dariiber hinaus jedoch die veranderlichen
Sterne vom Typ RR Lyrae. Die beiden Magellanschen
Wolken befinden sich auf dem Teil der Milchstra3e, der
durch die Sternbilder Carina-Vela verldauft. Da in diesem
Bereich nach bisherigen Erkenntnissen die Spiralstruktur
offensichtlich kompliziert ist, nehmen einige Astronomen
an, daf3 diese beiden unregelmaBigen Sternsysteme irgend-
wann aus dem Kern unserer Galaxis abgespalten wurden.
DaB sie noch junge Gebilde darstellen, geht unter anderem
aus der im Vergleich zum MilchstraBensystem viel grof3e-
ren Anzahl an Cepheiden je Volumeneinheit hervor.

Der Andromedanebel (M 31) ist das unserer Galaxis am
nachsten stehende gro3ere extragalaktische System. Diese
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Die Radiokarte des Andromedanebels und seiner Umgebung

Spiralgalaxie ist das einzige extragalaktische Objekt, das
man in Europa mit bloBem Auge beobachten kann. Auch
der Andromedanebel wurde erstmals von arabischen
Astronomen in die Sternkarte eingetragen. Von Al-Suif
wurde er als kleiner Nebel angegeben, der im Jahre 905 u. Z.
entdeckt worden war. Seine scheinbare visuelle Helligkeit
betragt 475, sein mit unbewaffnetem Auge erkennbarer
zentraler Bereich ist eine Ellipse mit einer Linge von
ungefahr 0°7. Der Andromedanebel wurde erstmals mit
dem Fernrohr von S. Marius 1612 beobachtet, der folgen-
des von diesem Objekt notierte: »Er ist wie die Flamme
einer Kerze hinter einer Hornplatte in der Nacht.« Recht
spat erkannte man, dafl es sich um eine Spiralgalaxie
handelt; ihre dunklen Absorptionsbanden werden sogar
erst 1874 erwahnt. Heute weif3 man jedoch, daf3 der Andro-
medanebel dem Milchstralensystem sehr #hnlich ist,
obwohl er eine groflere Masse hat. Er stellt ein Sternsystem
vom Typ Sb dar, und zwar mit verhaltnismafig viel inter-
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stellarer Materie. Sein Radius betragt 20 kpc, seine Entfer-
nung 690kpc, d.h. zwei Millionen Lichtjahre. Die
Rotationsachse des Andromedanebels schlie3t mit unserer
Blickrichtung einen Winkel von 45° ein. Zu erwahnen wire
noch, daf die erste extragalaktische Supernova im Jahre
1885 im Andromedanebel entdeckt wurde. Radioastrono-
mische Untersuchungen zeigten, daBl die Scheibe des
Systems von einem Halo umgeben ist, in dem man im opti-
schen Bereich einzelne Sterne und Kugelsternhaufen
erkennen kann. Der Radiokarte kanr man auch entnehmen,
daf} die Radiostrahlung nicht von den gleichen Orten aus-
gesandt wird wie das sichtbare Licht. In den auleren
Partien des Halos befindet sich die kleine elliptische Gala-
xie M 32 in einer Entfernung von 680 kpc von uns; sie bildet
mit dem Andromedanebel ein enges physikalisches
System. M 32, ein Sternsystem der scheinbaren Helligkeit
872, wurde am 29. Oktober 1749 entdeckt.

Der Triangulumnebel (M 33)




Der Triangulumnebel (M 33)erhielt seine Bezeichnung vom
Sternbild Triangulum (Dreieck), in dem er zu sehen ist.
Diese Spiralgalaxie des Typs Sc befindet sich in einer
Entfernung von 720kpc. Ihre visuelle Helligkeit betragt
678. Entdeckt wurde der Triangulumnebel von Messier im
Jahre 1765. Seine Rotationsachse schlieft mit unserer
Blickrichtung einen kleineren Winkel ein als beiM 31; seine
Spiralarme fallen deshalb viel starker auf. Der Triangulum-
nebel ist dem Spektraltyp A7 zuzuordnen, sein Farben-
index +0,20 zeigt bereits an, daf er zu den blauesten
Spiralsystemen gehort. Seine Masse beladuft sich auf etwa
das Achtmilliardenfache der Sonnenmasse.

Der Wirbelnebel M 51 liegt im Sternbild Jagdhunde und ist
dadurch bekannt, daB er das erste System darstellt,andem
eine Spiralstruktur festgestellt wurde. F.E.Rosse ver-
merkte im Friithjahr 1845 in seinem Protokoll: »Ich sehe
Spiralkurven, die ein recht kompliziertes System darstel-
len.« Sechzehn Jahre spiter bezeichnet er bereits das
beobachtete Objekt als charakteristischen Vertreter der
Klasse der Spiralnebel. Auch hat Lord Rosse erkannt, daf3
der Wirbelnebel einen kleineren Begleiter besitzt. Die
scheinbare Helligkeit von M 51 betragt 871, seine Ent-
fernung etwa 17 Millionen Lichtjahre.

Die Spiralgalaxie M 81, ein Sternsystem vom Typ Sb mit
der scheinbaren Helligkeit 779, befindet sich im Sternbild
GroBer Bir, etwa 8,5 Millionen Lichtjahre entfernt. Die
Spiralgalaxie M 81 wurde im Jahre 1774 in der Sil-
vesternacht von Bode entdeckt. Sie hat die absolute
Helligkeit —21™, gehort zum Spektraltyp G 3 und hat einen
Farbenindex +0,53. Sie ist von einem dhnlich grof3en Halo
umgeben wie M 51, der durch seine Radiostrahlung erfa3t
werden konnte. Die Masse der Spiralgalaxie M 81 betragt
etwa 250 Milliarden Sonnenmasse, ihre Dichte 0,1 Mo/pc’.
Damit stellt sie eines der dichtesten Spiralsysteme dar.

Die Spiralgalaxie M 101 ist im Sternbild GroBer Bar zu
suchen. Bei ihr handelt es sich um ein Sternsystem vom
Typ Sc mit einer scheinbaren Helligkeit von 779. Sie
wurde 1781 von Méchain entdeckt. Lord Rosse erkannte,
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Die Spiralgalaxie M 81
Die Spiralgalaxie M 51







Der Sombreronebel (M 104)

daB es sich um eine Spiralgalaxie handelt. Sie hat einen
Winkeldurchmesser von fast einem halben. Grad. Ihre
Entfernung von uns betrdagt ungefihr 4 Millionen pc. Sie
gehort zur Spektralgruppe F8 und hat mit +0,16 den
kleinsten Farbenindex von allen Sternsystemen des Mes-
sierkatalogs. Die absolute Helligkeit der Spiralgalaxie
M 101 wurde zu —20"'1 ermittelt.

Der Sombreronebel (M 104), eine Spiralgalaxie des
Typs Sb, befindet sich im Sternbild Jungfrau. Ihre Rota-
tionsachse schlieBt mit unserer Blickrichtung einen recht
groBen Winkel ein. Demzufolge verdeckt die entlang ihrer
Symmetrieebene angeordnete interstellare Staubmaterie
die weiter innen liegenden Sterne. Dadurch nimmt das
ganze System eine Form an, die an einen Sombrero mit
einem riesigen Rand erinnert. Die scheinbare Helligkeit
dieses Nebels betridgt 873, seine Entfernung 41 Millionen

Die Spiralgalaxie M 101 im Sternbild Grofier Bar

103



Lichtjahre. Der Sombreronebel war das erste Objekt, in
dessen Spektrum eine starke Rotverschiebung beobachtet
werden konnte. Im Jahre 1913 war es V. M. Slipher gelun-
gen, nachzuweisen, dafl sich das Objekt 104 mit einer
Geschwindigkeit von 1000km/s von unserem Milchstra-
Bensystem entfernt. Spater erkannte man den dhnlich wie
bei der Galaxis und dem Andromedanebel aus vielen,
vielen Kugelhaufen bestehenden Halo. Die im roten Be-
reich gemachten Aufnahmen haben auch verraten, daf3 der
kugelsymmetrische Halo auch sehr viele Sterne der Po-
pulation II enthalt.

Die Verteilung der Galaxien

Mit zunehmender Einfithrung der Astrophotographie ge-
lang es, immer mehr lichtschwache Galaxien festzuhalten,
darunter auch eine grofle Anzahl von Doppel-, Dreifach-
oder Mehrfachsystemen.

Am haufigsten sind die Doppelgalaxien, in denen zwi-
schen den beiden Sternsystemen mehr oder weniger starke
physikalische Beziehungen bestehen. Das erkennt man am
besten daran, daf3 die einzelnen Komponenten offenbar
einen gemeinsamen Masseschwerpunkt umlaufen. Es
wurden auch viele Doppelgalaxien beobachtet, deren
Mitglieder iiber schwache »Briicken« miteinander verbun-
den sind. Die Formen der infolge der starken Wechsel-
wirkungen auftretenden Materiestrome konnen sehr viel-
faltig sein. Obwohl es bereits mehr oder weniger gelungen
ist, die Gas-, Staub- und Sternformationen zu klassifizie-
ren, weil man bis heute noch nicht genau, welche Struktur-
beziehungen sich unter bestimmten physikalischen Be-
dingungen herausbilden miissen. Die Art dieser Beziehun-
gen ist mit Sicherheit davon abhingig, wieweit die beiden
Komponenten einer Doppelgalaxie voneinander entfernt
sind, von welchem Typ sie sind, welche Masse sie haben
und wie grof3 ihr Durchmesser ist, moglicherweise auch
davon, ob sie ein Magnetfeld haben und welche Stirke
dieses Magnetfeld besitzt. Treten z.B. Spiralgalaxien
miteinander in Wechselwirkung, gehen oft die Arme der
beiden Spiralsysteme ineinander iiber.
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Schematische Darstellung einiger hdufig auftretender Doppel-
galaxien

Gelegentlich hat man den Eindruck, als ob zwischen
zwei Systemen eher eine AbstoBung als eine Anziehung
wirksam ist, vor allem dann, wenn die beiden Systeme der
Doppelgalaxie sehr nahe beieinander stehen, wenn sie
zusammenzusto3en scheinen. Aus der miteinander
verschlungenen Zentralmasse solcher Paare werden ge-
waltige antennenartige Materiestrome herausgeschleudert,
oft bis in sehr groBBe Entfernungen. Die Liange derartiger
Gebilde erreicht haufig 40 bis 50 kpc und uibertrifft manch-
mal sogar die GroBle einzelner Galaxien. Eines der be-
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kanntesten Doppelsysteme sind die Galaxien NGC 4038
und NGC 4039.

Bei den Systemen, die aus mehreren Galaxien bestehen,
gibt es einen besonderen Typ: die von H. C. Arp entdeckten
Kettengalaxien. Der amerikanische Astronom beobachtete
auf einzelnen Aufnahmen, die mit dem groB3en
Spiegelteleskop des Observatoriums auf dem Mount
Wilson gemacht wurden, Aufreihungen von vier bis sechs
meist elliptischen Galaxien. Viele Astronomen sind der
Ansicht, da3 diese Gruppierungen vielleicht bei der Beant-
wortung der Frage nach der Entstehung der Galaxien
helfen konnen. Eine — allerdings spekulative — Erklarung
geht davon aus, daBl eine Muttergalaxie mit einer gewalti-
gen Masse — nach einem bis jetzt unbekannten Mechanis-
mus — explosionsartig Sekundargalaxien auswirft.

Es gibt auch Ansammlungen oder Assoziationen von
Galaxien, in denen man nicht nur ein oder zwei, sondern
mehrere hundert oder sogar mehrere tausend Sternsysteme
beobachten kann. Diese Materiewolken mit Ausdehnungen
von mehreren Megaparsec werden als Galaxienhaufen
bezeichnet.

Bei der Auswertung von Himmelsaufnahmen fiel auf,
daB in manchen Bereichen am Himmel die Anzahl der
Galaxien je Flacheninhalt die der Sterne iibertrifft. Diese
tiberraschende und auf den ersten Blick unwahrscheinlich
erscheinende Tatsache kann der Astronomie uniiber-
schaubare Perspektiven eroffnen. Man muf iiberlegen:
Wir erfassen mit unseren Teleskopen mehr Galaxien im
Universum, als es Sterne in unserem MilchstraBensystem
gibt.

Untersuchen wir nun — ausgehend vom MilchstraBensy-
stem — die Verteilung der Sternsysteme! Die unserem
MilchstraBensystem am nachsten liegende Doppelgalaxie
besteht aus der Kleinen und der Groflen Magellanschen
Wolke. Diese beiden bilden zusammen mit unserer Galaxis
ein recht lockeres Dreiersystem (Triplett). Auch der An-
dromedanebel bildet mit seinen beiden Satelliten — M 32
und NGC205 — ein aus drei Komponenten bestehendes
System. An dieses Triplett schliet sich eine weiter ent-
fernt von ihm befindliche schone Spiralgalaxie an, der
Triangulumnebel im Sternbild Dreieck (Triangulum). Diese
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Die Galaxiengruppe im Sternbild Andromeda (M 31, M 32,
NGC 205)

nunmehr auf vier Systeme angewachsene Gruppe hat noch
zwei weiter entfernt liegende Begleiter, die beiden kleinen
elliptischen Galaxien NGC 147 und NGC 185. Sowohl das
Triplett Milchstraensystem, Kleine und Grofle Magellan-
sche Wolke als auch die aus sechs Komponenten be-
stehende Andromedagruppe — hinzu kommen noch meh-
rere kiirzlich entdeckte kleine Objekte — gehodren einem
groBeren extragalaktischen System an. Bei Beriicksichti-
gung mehrerer Einzelgalaxien hat diese Lokale Gala-
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NGC 185

Lage der-Galaxien innerhalb der Lokalen Gruppe

xiengruppe (LGG) nur insgesamt rund zwei Dutzend Mit-
glieder. Da diese geniigend weit voneinander entfernt
liegen, sind auch die Wechselwirkungen zwischen ihnen
nicht sehr stark. Bisher gelang es, in der Lokalen Gruppe
lediglich im intergalaktischen Raum zwischen Milchstra-
Bensystem und den beiden Magellanschen Wolken Sterne
zu finden. Da der Durchmesser der LGG ungefihr
7 Millionen Lichtjahre betragt und, vor allem, weil es in-
nerhalb dieses Bereichs nur so wenige Galaxien gibt, kann
man behaupten, daf3 sie zu den Zwergen unter den Ga-
laxienhaufen gehort. Es wurde namlich festgestellt, da3 es
ahnlich ausgedehnte, jedoch mehr Mitglieder zihlende
Gruppen — Haufen — in den Sternbildern Bildhauer (Werk-
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statt) (Sculptor), GroB3er Bar (Ursa Major), Lowe (Leo),
Ofen (Fornax) und in vielen anderen Himmelsgegenden
gibt. Die Galaxien in diesen Sternbildern zeigen bemer-
kenswerte Analogien. In den dichten und viele Einzelsy-
steme umfassenden Haufen, so z. B. im Haufen Fornax I
(im Sternbild Ofen), existieren vorwiegend elliptische und
linsenformige Galaxien, die nur mit einigen Spiralgalaxien
»durchsetzt« sind. Demgegeniiber herrschen in den locke-
reren, unregelmaBigeren Anhaufungen, wie sie auch die
Lokale Galaxiengruppe darstellt, Spiralsysteme und den
Magellanschen Wolken dhnliche unregelmafBige Systeme
vor, zu denen sich nur einige riesige elliptische Systeme
oder spindelférmige Galaxien gesellen.

Die Unterschiede in den relativen Haufigkeiten der
Typen weisen zweifellos darauf hin, daB anfangs die Be-
dingungen fiir die Entstehung der Galaxien in den unter-
schiedlichen Gebieten verschieden waren. Aus der be-
obachteten Geschwindigkeitsverteilung der einzelnen

Galaxienhaufen im Sternbild Herkules
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Die Galaxiengruppe M 81

Mitglieder in den Gruppen zog der Prasident der Arme-
nischen Akademie der Wissenschaften, V. A. Ambarzum-
jan, die SchluBfolgerung, daB die einzelnen Galaxien vor
kosmisch nicht allzulanger Zeit entstanden sein miissen,
weil die Gruppen offenbar keine dynamisch stabilen Sy-
steme darstellen und infolgedessen nicht iiber eine lange
Zeit bestehen bleiben konnen. Nach seinen Berechnungen
haben solche Gruppen eine Lebensdauer von hochstens
einigen Milliarden Jahren. Das bedeutet gleichzeitig, da
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die einzelnen Mitglieder — die Galaxien — auch hochstens
so alt sein konnen, jedoch darf man nicht iibersehen, daf3
die Beobachtungsgrundlagen teilweise nicht sicher genug
sind und auch andere Schlufifolgerungen zulassen.

Auflerdem wurden von den Astronomen auch Galaxien-
haufen anderer Typen beobachtet. Sie umfassen im all-
gemeinen mehrere hundert oder mehrere tausend Gala-
xien, die bis zu einem gewissen Grade kugelsymmetrisch
angeordnet sind. In den Zentren solcher Haufen ist die
Dichte am hochsten. Durch die Analyse der Spektren der
Mitglieder dieser Haufen konnten die Geschwindigkeiten
der einzelnen Sternsysteme bestimmt werden. Nach den
Berechnungen der auf den Masseschwerpunkt des be-
treffenden Haufens bezogenen Geschwindigkeiten sind
diese gewaltigen Galaxienanhaufungen so stabil, daf3 sie
noch iiber viele Milliarden Jahre beobachtet werden
konnen, wenn keine gravierenden Veranderungen eintre-
ten. Die Stabilitat der Haufen wird — wenigstens fiir viele
dieser Objekte — durch ihre Kugelsymmetrie nahegelegt.
Es gelang auBlerdem, noch eine andere interessante und
wichtige GesetzmaBigkeit festzustellen. Die hellsten Mit-
glieder der viele Sternsysteme umfassenden Galaxien-
haufen haben nahezu die gleiche absolute Helligkeit. In der
folgenden Tabelle sind die absoluten visuellen Helligkeiten
der hellsten, der fiinfthellsten und der zehnthellsten Glie-
der von sieben Galaxienhaufen zusammengestellt.

Die Radialgeschwindigkeiten weisen darauf hin, daf} die
Homogenitat der absoluten Helligkeiten auch fiir grof3e

Haufen M., M,s M, Radial-
geschwindigkeit
(in km/s)

Virgo -2272 =217"4 2171 1140

Coma Berenices =-22"7 =21"8 —20"8 6660

2322 - 1425 -217"6 —20"8 —20"3 13200

01061536 2271 -2075 203 15800

1239+ 1852 -22"9  =21"6 —21"3 21500

002542233 22" =217"5 =217m2 47800

0138 - 1840 2270 -—-21"3 -=21"2 51900

Durchschnitt -2272 2173 -=-20"9 —
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Entfernungen gilt; dadurch konnen die Ergebnisse zur
Bestimmung der Entfernung von Galaxienhaufen ver-
wendet werden. Man braucht also nur festzustellen, wel-
ches die hellsten Galaxien des untersuchten Haufens sind
und wie grof3 ihre scheinbare Helligkeit ist. Durch einen
Vergleich der dabei erhaltenen Werte mit der in der Tabelle
angegebenen mittleren absoluten Helligkeit erhalt man die
Entfernung des Systems. Dieses Verfahren hat den Vorteil,
daB es auch bis zu sehr gro3en Entfernungen zuverlassige
Ergebnisse liefert. Es kann bis zu 1 000 Megaparsec, d. h.
bis zu mehr als 3 Milliarden Lichtjahren, angewendet
werden. Jedoch muf3 bei diesen Abstanden die Verfal-
schung der Helligkeiten durch die Rotverschiebung be-
riicksichtigt werden.

Wenn bereits Haufengalaxien, die sich in so grof3en
Entfernungen befinden, raumlich eingeordnet werden
konnen, kann man berechtigt fragen, ob diese Ga-
laxiengruppen und -haufen nicht irgendeine Anordnung
aufweisen. Betrachten wir als erstes die Umgebung der
Lokalen Gruppe, zu der das Milchstraf3ensystem gehort.
Wir wissen, dal diese Gruppe einen Durchmesser von
einigen Millionen Lichtjahren hat. Sie kann von dhnlichen
Gruppierungen in ihrer Ndhe gut abgegrenzt werden, so
z.B. von der Sculptorgruppe am siidlichen Sternhimmel
(die nach dem Sternbild Bildhauer benannt wurde, in dem
man sie beobachten kann) und von der Gruppe um M 81
im Sternbild Groler Bar am nordlichen Sternhimmel.
Diese Gruppen sind von der Lokalen Gruppe etwa 7 bzw.
8 Millionen Lichtjahre entfernt.

In einem Raum um die Lokale Galaxiengruppe mit einem
Radius von 50 Millionen Lichtjahren konnten bis jetzt etwa
50 Gruppen und Haufen identifiziert werden. Die beiden
umfangreichsten Galaxienanhaufungen in dieser Zone sind
der Fornaxhaufen am siidlichen Himmel und der Vir-
gohaufen, der am nordlichen Sternhimmel zu sehen ist.
Tragt man diese in der Nachbarschaft der Lokalen Gruppe
liegenden Gruppierungen in die Himmelskarte ein, dann
fallt auf, daB3 sie sich anscheinend entlang eines Grof3-
kreises anordnen. E. B. Holmberg (1937) und spater G.de
Vaucouleurs (1953) auBerten die Ansicht, diese Verteilung
konnte darauf zuriickzufiihren sein, dal diese Gruppen zu
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einem gewaltigen Superhaufen gehoren, der dhnlich wie
das Milchstra3ensystem abgeflacht ist, wodurch fiir uns
die Verdichtung langs der Symmetrieebene sichtbar wird.
Durch diese Symmetrieebene wird auch der superga-
laktische Aquator festgelegt, den man zweckmiaBigerweise
als Basis fiir ein Koordinatensystem wahlt, wenn man
Untersuchungen iiber die Verteilung von Galaxien anstellt.
Die supergalaktische Lange wird von einem Punkt im
Sternbild Cassiopeia aus gezahlt. In dieser Richtung liegt
einer der beiden Schnittpunkte zwischen galaktischem und
supergalaktischem Aquator. Dort und in der entgegen-
gesetzten Richtung findet man allerdings keine Ga-
laxiengruppen und -haufen, weil die absorbierenden Gas-
und Staubwolken der Milchstrale eine Beobachtung der
lichtschwachen Objekte unmoglich machen. Aus der
Abplattung des Superhaufens muf3 man schlieSen, daf3 das
System um seine Achse rotiert. Unsere Galaxis liegt ge-
meinsam mit der Lokalen Gruppe weit entfernt vom
Zentrum des Superhaufens am Rande des Systems, um das
sie sich vermutlich mit einer Geschwindigkeit von an-
nahernd S00km/s bewegt. Der Mittelpunkt des Super-
haufens befindet sich in der Nahe des Virgohaufens,
mindestens 60 Millionen Lichtjahre von uns entfernt.

Es gelang auch, die Gesamtmasse des Superhaufens
abzuschatzen. Sie ergab sich zu 2 - 10®g; dieser Wert
entspricht 10"° Sonnenmassen. Die Anzahl der Galaxien,
aus denen dieses grof3e System besteht, liegt wahrschein-
lich bei einigen zehntausend. Der Durchmesser unseres
Superhaufens diirfte 100 Millionen Lichtjahre betragen,
seine Dicke demgegeniiber »lediglich« 20 Millionen Licht-
jahre. Mit Hilfe dieser Daten kann man die mittlere Dichte
im Superhaufen zu 10"’ g/cm® berechnen. Obwohl dieser
Wert sehr niedrig ist, liegt er interessanterweise dennoch
viel hoher als die durchschnittliche Materiedichte im heute
iiberschaubaren Bereich des Universums.

Zum Superhaufen gehoren die meisten Galaxien, die
scheinbar heller sind als 16™ oder 17™. Wenn man also
weiter entfernte Bereiche in Himmelskarten erfassen
mochte, dann mufl man neue Galaxienzahlungen vorneh-
men, bei denen auch die lichtschwachsten Objekte beriick-
sichtigt werden. Die wohl sorgfaltigsten Untersuchungen
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in dieser Hinsicht wurden am Lick-Observatorium durch-
gefiihrt; dabei wurden alle Galaxien erfaflt, die scheinbar
heller als 19™ sind. Die Ergebnisse wurden in Sternkarten
durch Niveaulinien gekennzeichnet, wobei die Orte mit
gleichen Galaxienanzahlen je Quadratgrad miteinander
verbunden wurden. Diese Karten wurden fiir drei Viertel
des von Kalifornien aus sichtbaren Himmels angefertigt.
Man kann ihnen nicht nur die Verteilung der interstellaren
Wolken — wegen der Staubabsorption — entnehmen,
sondern auch die Tatsache, daB3 sich auch in anderen
Gebieten des Weltalls Galaxienhaufen zu gewaltigen
Gruppen konzentrierten. Auf den Karten des Lick-Obser-
vatoriums erkennt man mehrere Galaxienkonzentrationen
ahnlicher Gro3e von der des lokalen Superhaufens. Eine
davon ist die sehenswerte gro3e Galaxienansammlung im
Sternbild Herkules, deren scheinbarer Durchmesser 20°
betragt. Beriicksichtigt man, da3 sie 110 Megaparsec von
uns entfernt ist, erhdlt man einen wirklichen Durchmesser
von 130 Millionen Lichtjahren. G. Abell ist bei der Auswer-
tung der Aufnahmen, die mit dem Schmidt-Spiegelteleskop
des Mt.-Palomar-Observatoriums gemacht wurden, zu
ahnlichen Schluf3folgerungen gelangt. Er fand, daB die
Verteilung der Zentren von Galaxienhaufen am Himmel
sehr ungleichmaBig ist. Durch eine statistische Analyse
konnte er nachweisen, da3 die Abmessungen der Kon-
glomerate von Haufen ebenfalls 130 bis 160 Millionen
Lichtjahre ausmachen. Es scheint, als ob dieser Durch-
messerbetrag eine charakteristische, allgemeine Lan-
geneinheit der groBraumigen Struktur im Universum dar-
stellt.

Diese Ergebnisse ziehen die Frage nach sich, ob es noch
groflere Gruppierungen mit charakteristischen Abmessun-
gen gibt. Obwohl man mit den heute zur Verfiigung ste-
henden Geriten noch nicht in jeder Richtung geniigend
weit sehen kann, neigt man dennoch dazu, diese Frage mit
einem Ja zu beantworten. Moglicherweise existieren noch
ausgedehntere Superhaufengruppierungen, deren Durch-
messer vielleicht eine Milliarde Lichtjahre betragt.

In unseren Tagen ist es gelungen, die durchschnittliche
Massendichte des durch Galaxienzihlungen erfaf3ten
Himmelsgebietes zu ermitteln; dabei ergab sich ein Wert
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von der GroBenordnung 10" g/fcm®. Vergleicht man diesen
Wert mit der Dichte des lokalen Superhaufens, erkennt
man, daBl dieser Wert nur etwa 1% der Dichte des Super-
haufens entspricht. Offensichtlich befinden sich unser
MilchstraBensystem und seine Umgebung in einem Be-
reich des Universums, der eine viel hohere Massendichte
(und gleichzeitig damit auch eine hohere Energiedichte)
aufweist als der Mittelwert fiir das Weltall.
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Strahlende Welten

Radiogalaxien

Die Radioastronomie ist ein verhaltnismaBig junger Wis-
senschaftszweig — sie kann nur auf eine Vergangenheit von
kaum 40 Jahren zuriickblicken. Es ist verstandlich, dal3 wir
ihr zahlreiche astronomische Entdeckungen unserer Tage
verdanken. Als erste erwies sich die MilchstraBe — ins-
besondere ihr Zentralgebiet — als starke Radioquelle. Dann
erkannte man, daB auch die Sonne Strahlung im Radio-
frequenzbereich aussendet. Nachdem die gewaltigen Para-
boloidantennen errichtet waren, folgte eine Nachricht
iiber Neuentdeckungen der anderen. Bald hatte es sich
herausgestellt, daB es nicht nur innerhalb der Galaxis
Radioquellen gibt, sondern in groBer Zahl auch unter den
extragalaktischen Objekten. Mit Hilfe der im optischen
Spektralbereich gewonnenen Aufnahmen von Himmels-
korpern, die starke Radioquellen darstellen, konnte man
feststellen, daB es sich hauptsachlich um ferne Stern-
systeme oder um unregelmafBige und eigenartige Galaxien
handelt. Andere Objekte waren bereits seit langem als
Sternsysteme mit besonderen Eigenschaften bekannt, und
die Suche im Radiowellengebiet ergab, dal3 sie meistens
starke Radioquellen sind. Als intensive extragalaktische
Radioquellen haben sich das Objekt Centaurus A, das mit
der Galaxie NGC 5128 identisch ist, und die unregelmaBige
Galaxie M 82 im Sternbild GroBer Bar herausgestellt. Auch
die normalen Galaxien senden Radiowellen aus; im all-
gemeinen sind die Kerne der Systeme die intensivsten
Gebiete, so auch beim MilchstraBensystem und beim
Andromedanebel.
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Die Radiogalaxien haben gegeniiber den normalen Stern-
systemen eine vollig andersartige Struktur im Radio-
wellengebiet. Sowohl bei der Untersuchung der Quelle
NGC 5128 als auch des Objekts Fornax A und anderer
Radiogalaxien fallen sofort die Unterschiede zwischen
dem optischen und dem Radiobild auf. Die mit dem Radio-
teleskop aufgenommenen Intensitatskarten zeigen aus-
nahmslos einen Himmelskorper mit einer gewaltigen Aus-
dehnung und einer Doppelstruktur, den man auch als
Radioquellenpaar bezeichnen konnte. Demgegeniiber sind
auf den mit optischen Geriten gemachten Aufnahmen oft
nur kleine und unregelmiflige Objekte mit einer undeut-
lichen Struktur in dem betreffenden Gebiet zu erkennen.

Obwohl man die Strahlung der Radiogalaxien nur mit
Hilfe riesiger Antennen wahrnehmen kann, hat dies seine
Ursache nicht in der zu geringen Intensitat der Strahlungs-
quellen. Die Radiogalaxie Cygnus A, die ebenfalls die oben
beschriebene Doppelstruktur aufweist, ist rund eine Mil-
liarde Lichtjahre von uns entfernt. Aus der Intensitit des
Empfangs der Radiowellen kann man errechnen, daf} sie
allein im Bereich der Radiofrequenzen eine Energiemenge
von etwa 1,5 - 10**J/s ausstrahlt. Das ist das Siebenfache
der Leistung, die vom Milchstralensystem im gesamten
Wellenlangenbereich der elektromagnetischen Strahlung
emittiert wird, und das Siebenmillionenfache der von un-
serer Galaxis im Radiofrequenzgebiet abgegebenen Lei-
stung! Auch ist die Tatsache nicht uninteressant, daf} die
erwahnte Radiogalaxie im optischen Bereich je Zeiteinheit
die gleiche Energiemenge abgibt wie im Radiowellengebiet.
Eine derartige hohe Radioleuchtkraft ist jedoch keine all-
gemeine Erscheinung bei den Radiogalaxien; meist ist ihre
optische Leuchtkraft tausend- bis zehntausendmal inten-
siver als ihre Radiostrahlung. Aber auch so iibertreffen sie
sowohl das Milchstralensystem als auch die »normalen«
Galaxien wesentlich, die im allgemeinen im Radiofre-
quenzbereich millionenfach leistungsschwacher sind als im
optischen Gebiet.

Mit sehr grofler Wahrscheinlichkeit ist die Ursache der
Strahlung der Radiogalaxien der Synchrotronprozef3. Die
bei verschiedenen Wellenlangen gemessenen Intensitiaten
stimmen mit den aus dieser Theorie folgenden Intensitiaten
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Radiokarte von NGC 5128 = Centaurus A, eine der intensivsten
Radioquellen von grofer Ausdehnung (Linge 1,5 Millionen Licht-
jahre). Das Gebiet der Radiostrahlung ist wesentlich grofler als die
dazugehorige optisch erfafbare Galaxie (60000 X 70000 Licht-
jahre).

gut iiberein. Bei diesem Prozef3 bewegen sich au3erordent-
lich schnelle Elektronen in einem Magnetfeld. Durch die
Wechselwirkung zwischen Elektronen und Magnetfeld
kommt es zu einer Energieabstrahlung, deren Wellen-
langenabhingigkeit charakteristisch ist und durch die
Energie der Elektronen bestimmt ist.

Seyfertgalaxien

Eine andere Gruppe von Galaxien mit besonderen Eigen-
schaften wurde von C. K. Seyfert entdeckt und von ihm
1944 zuerst beschrieben. Die elektromagnetische Strahlung
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der Seyfertgalaxien kann man in Analogie zu der Radio-
wellenstrahlung der Radiogalaxien nicht durch die Emis-
sion einiger Milliarden normaler Sterne erklaren. Das
Eigenartige an diesen Objekten besteht darin, daf sie die
rund hundertfache Strahlungsleistung des Milchstra3ensy-
stems abgeben, jedoch aus einem wesentlich kleineren
Raumgebiet. Eine solche Galaxie hat einen verbliffend
hellen Kern, um den man selbst auf mehrstiindigen Auf-
nahmen die fiir Galaxien so charakteristischen aus-
gedehnten dufleren Bereiche kaum erkennen kann. Be-
lichtet man nur kurz auf eine Platte, dann sieht man an der
Stelle der Seyfertgalaxien solche scharfen Bildchen, wie
sie Sterne auf einer Aufnahme bei vollkommen klarem
Himmel zeigen. Anhand von Aufnahmen, die mit den
groflten Fernrohren auf den empfindlichsten Platten ge-
wonnen wurden, kann man jedoch zweifelsfrei feststellen,
daB diese Objekte ausnahmslos Spiralgalaxien darstellen,
die eine auBerordentlich helle zentrale Verdichtung und
einen groBen Kern aufweisen. Aufler an der bereits be-
schriebenen gewaltigen Energieproduktion kann man sie
auch leicht daran erkennen, daB sie einen wesentlichen Teil
ihrer Strahlung im infraroten Bereich.des Spektrums ab-
geben. Was ist die Erklarung fiir diese Erscheinung?
Vorerst kann man noch nichts Genaues sagen. Zuerst hatte
man sich vorgestellt, da3 die Seyfertgalaxien wegen ihrer
groBen Masse in der Lage wiren, derartig grof3e
Energiemengen abzustrahlen. Diese Uberlegungen hatten
sich jedoch recht bald als falsch erwiesen. Es hatte sich
namlich herausgestellt, da der Durchmesser des den
grof3ten Teil der Strahlung emittierenden Kerns nicht mehr
als 10 Lichtjahre betridgt, was wenig ist im Vergleich zum
Durchmesser der Galaxien. Au3erdem gelangte man zu der
Feststellung, da3 diese Objekte keine besonders grof3en
Massen haben; im Gegenteil sind die meisten Seyfert-
galaxien massearmer als das Milchstra3ensystem. Gegen-
wartig wird allgemein die Auffassung akzeptiert, daf} die
groBen Energiemengen, die in diesen Objekten zur Dek-
kung ihrer groflen Strahlungsintensitat freigesetzt werden,
nicht durchdie in den Sternen ablaufenden Kernreaktionen
entstehen, sondern durch irgendwelche uns noch un-
bekannte physikalische Vorgange.

119



Die eigenartige Galaxie NGC 5128 ist gleichzeitig die hellste Radio-
quelle (Centaurus A) im Sternbild Centaurus.

Quasare

Diese am schwersten zu erklarenden Himmelsobjekte
wurden iber Jahrzehnte fiir lichtschwache blaue Sterne
gehalten. In den sechziger Jahren hat es sich dann her-
ausgestellt, daB} sie nicht nur sichtbares Licht, sondern
auch intensive Radiostrahlung von sich geben. Da sie auf
den astronomischen Photographien als kleine sternartige
Flecke erschienen, akzeptierte man die Bezeichnung
Radiostern, obwohl niemand erklaren konnte, wie eine
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derartig starke Radiostrahlung in einem Stern mittlerer
Grof3e entstehen kann. Bisher war ein einziger Stern be-
kannt, der tatsiachlich auch Radiowellen emittierte: Das
war die Sonne. Man wuflte jedoch sehr genau, daf3 diese
Radiostrahlung im Vergleich zum sichtbaren Licht ver-
schwindend gering ist.

Wie konnte dann aber die intensive Strahlung der Radio-
sterne im Radiofrequenzbereich entstehen? Die Astrono-
men gingen mit groBem Elan daran, diese Frage zu kliren;
und dabei wurde eine Vielzahl neuer Tatsachen zutage
gefordert. Zuerst gelang es im Jahre 1963, am Mt.-Palomar-
Observatorium mit dem 5-m-Spiegelteleskop die Spektren
zweier »Radiosterne« aufzunehmen. Obwohl jeder
Astronom damit gerechnet hatte, daf3 irgendwelche Ano-
malienin den Spektren der Objekte zu finden sein wiirden,
16sten die Ergebnisse dennoch ein allgemeines Staunen
aus. Die Spektren der »Radiosterne« zeigten keinerlei
Ahnlichkeit mit irgendeinem — selbst dem extremsten —
Sternspektrum. Es gelang zunachst nicht, die Emissions-
und Absorptionslinien auch nur mit einem einzigen bis
dahin bekannten Element zu identifizieren! Das Ratsel-
raten beendete M. Schmidt, Mitarbeiter des Palomar-
Observatoriums. Bei der Analyse des Spektrums des
hellsten »Radiosterns«, des Objekts 3 C273, fand er Li-
nienserien, die den Balmerserien des Wasserstoffs sehr
ahnlich sind, die allerdings zum roten Ende des Spektrums
verschoben sind. Durch weitere Untersuchungen konnte
diese Deutung bestatigt werden. Es gelang, nicht nur die
Linien der Balmerserie, sondern auch weitere Linien zu
identifizieren und dariiber hinaus festzustellen, dal die
Wellenldnge einer jeden einzelnen Linie auf das 1,15fache
vergroflert ist. Also erneut Rotverschiebung! Aber welche
Ursache kann sie haben? Auf der Grundlage des Dopp-
lereffekts ergibt sich fiir den »Radiostern« eine Flucht-
geschwindigkeit von fast 5S0000km/s. Fir das andere
untersuchte Objekt erhielt Schmidt eine noch groflere
Radialgeschwindigkeit. Es erhob sich die Frage: Sind diese
Himmelskorper tatsdchlich Sterne, wie wir sie im Milch-
stralensystem haben? Immer mehr Fachleute kamen zu
der Antwort » Nein«. Die Radialgeschwindigkeiten, die sich
aus den groten Werten der Linienverschiebung, die bei
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normalen Sternen beobachtet wurden, ergeben, sind nam-
lich um zwei Groflenordnungen kleiner als die oben an-
gegebenen. Gehoren diese interessanten Radioobjekte
andererseits wirklich zum Milchstra3ensystem, und be-
wegen sie sich so schnell, wie nach den beobachteten
Linienverschiebungen zu erwarten ist, dann miifite man
auch ihre Bewegung relativ zu den Sternen — die Eigen-
bewegung — feststellen konnen, da es keinen Grund gibt,
anzunehmen, daB sie sich ausgerechnet vom Sonnensy-
stem, das sich in der Galaxis nicht an einer besonderen
Stelle befindet, in radialer Richtung entfernen. Vom Objekt
3C 273 liegen Aufnahmen aus einem Zeitraum von mehr
als achtzig Jahren vor. Diesen Aufnahmen kann man ent-
nehmen, daf} sich diese Radioquelle wahrend dieser Zeit-
spanne relativ zu den in ihrer Umgebung sichtbaren Ster-

Aus Messungen im Radiowellenbereich hergestellte Skizze des
Quasars 3C273
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Fotografische Aufnahme des Quasars 3C 273

nen nicht bewegt hat. Beriicksichtigt man noch, daf} in-
zwischen auch »Radiosterne« entdeckt wurden, die sich
nach den Linienverschiebungen in ihren Spektren, die als
Dopplereffekt gedeutet werden, mit einer Geschwindigkeit
von uns fort bewegen, die 90% der Lichtgeschwindigkeit
im Vakuum entspricht, dann liegt die Schluf3folgerung
nahe, daf3 diese Himmelskorper iiberhaupt keine Sterne
darstellen und nicht zum Milchstraensystem gehoren, ja
sogar sehr weit von uns entfernt sein miissen. Aus diesem
Grunde nennt man sie auch nicht mehr »Radiosterne«,
sondern entsprechend der Abkiirzung der englischen Be-
zeichnung fiir sternartige — quasistellare — Radioquellen
»Quasare«.

Wenn die Quasare nicht zur Galaxis gehoren, dann findet
man sie vielleicht in einem n#dheren oder ferneren Stern-
system. Leider erwies sich auch diese Annahme als falsch.
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Es konnte kein Sternsystem gefunden werden, mit dem die
mehreren hundert Quasare in einer physikalischen Be-
ziehung stehen. Bewegen sich die Quasare selbstandig
durch das Universum ahnlich wie die einzelnen Galaxien?
Auch das ist moglich. Fiihrt man diesen Gedanken weiter,
dann bietet sich auch fiir die grolen Doppler-Verschie-
bungen eine plausible Erklarung: Warum sollte dann nicht
auch fiir diese das Hubblegesetz gelten, durch das die aus
der Rotverschiebung folgende Fluchtbewegung der Gala-
xien so eindeutig beschrieben wird? Nur leider ergeben
sich nach diesem Gesetz fiir die Quasare so riesige Werte
fiir die Entfernung, die nur schwer mit den scheinbaren
Helligkeiten der Quasare, wie sie beobachtet wurden, in
Ubereinstimmung zu bringen sind. Das bereits mehrfach
genannte Objekt 3C 273 hat z. B. eine scheinbare Hellig-
keit von +13™; seine Entfernung ergibt sich zu rund einer
Milliarde Parsec. Hieraus folgt, da3 der von diesem Objekt
ausgestrahlte Lichtstrom von der GroBenordnung 10%J/s
ist. Diese Zahl laf3t sofort erkennen, da3 die Bezeichnung
sternartige Radioquellen nicht richtig ist; denn so grofie
Sterne kann es nicht geben! Dieser Lichtstrom iibertrifft
den der hellsten Supernova, obwohl sie ihn nur iiber einige
Wochen zu emittieren vermag. Die Helligkeit des be-
kanntesten Quasars hat sich jedoch in den nunmehr 80
Jahren, seit er beobachtet wird, kaum verandert. Auch nur
wenige Galaxien besitzen eine derartig gro3e Leuchtkraft.
Da sich fiir die Entfernungen aller Quasare so auf3erordent-
lich grole Werte ergaben und die daraus abgeleiteten
absoluten Helligkeiten sehr gro3 sind, begannen einige
Wissenschaftler daran zu zweifeln, dafl die Hubble-
Beziehung auch fiir diese Objekte Giiltigkeit hat. Thr Ar-
gument bestand vor allem darin, da3 wir keine physika-
lischen Prozesse kennen, bei denen so grof3e Energiemen-
gen freigesetzt werden, noch dazu fiir derartig lange Zeit-
spannen und mit groBer Konstanz. Viele der Zwelifler
waren der Ansicht, die Verschiebung des Spektrums habe
ihre Ursache nicht im Dopplereffekt, sondern die Rot-
verschiebung sei gravitationsbedingt. Nach der allgemei-
nen Relativitatstheorie ist namlich jede Form der Energie
an eine bestimmte — gut definierte — Masse gebunden.
Wenn man davon ausgeht, dafl auch die Photonen eine
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Masse haben, dann darf man auch nicht unberiicksichtigt
lassen, daB3 sie mit der Masse des Korpers, von dem sie
ausgestrahlt werden — im vorliegenden Falle mit der des
Quasars —, in Wechselwirkung treten. Wahrend sich das
Photon vom Himmelskorper entfernt, muBl es gegen dessen
Anziehungskraft Arbeit leisten und kann so bedeutende
Energiemengen verlieren. Dadurch nimmt seine Frequenz
ab, seine Wellenlange also zu, und es ist roter. Aus dem
Spektrum kann man nicht feststellen, was die Ursache fiir
die Linienverschiebung ist, eine groB3e Relativgeschwindig-
keit oder aber die gewaltige Gravitationswirkung. Sicher
ist jedoch, daBl im zweiten Fall die Strahlungsquelle — die
mit Sicherheit groBer ist als ein mittlerer Stern — eine
derartig groBe Masse haben miiBte, daB ihre dynamische
Wirkung auch die Bewegung der Sterne im Milchstra-
Bensystembeeinflussen wiirde. Da aber ein solcher Einflu3
iiberhaupt nicht zu beobachten ist, mu3 diese Erklarung fiir
die Rotverschiebung als wenig wahrscheinlich abgelehnt
werden.

Ausgehend davon, daB die Quasare nach der Hubble-
Beziehung sich schnell von uns entfernende, sehr ferne
Objekte mit einem sehr groBen Lichtstrom darstellen,
wollen wir versuchen, herauszufinden, was sie eigentlich
sind. Sicher ist bereits, daB sie keine Sterne, sondern viel
groBere Himmelskorper sind. Handelt es sich bei ihnen
vielleicht um Galaxien? Das ist nicht unmoglich. Man hat
in ihren Spektren eine Anzahl von Emissionslinien gefun-
den, die nur in einem Gas mit einer niedrigen Dichte ent-
stehen konnen. Es ist also sehr wahrscheinlich, daB der
helle Kern, den man gut beobachten kann, von einer
umfangreichen Gashiille mit einer sehr geringen Dichte
umgeben ist. (Das ist wieder ein Argument gegen die
gravitationsbedingte Rotverschiebung, weil sich um eine
Masse, die die beobachtete Deformation verursacht, keine
derartige Hiille ausbilden konnte!) Fiir diese Deutung
spricht eine neuere Beobachtung. Es gelang namlich, in der
Umgebung einiger Quasare schwache Untergrundaufhel-
lungen nachzuweisen, wie sie bei Sternsystemen zu er-
warten sind. Danach konnten die Quasare also helle Ga-
laxienkerne sein!

Die Quasare dhneln also etwas den gut bekannten Ga-
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laxien, vor allem jedoch den Seyfertgalaxien. Die radio-
astronomischen Messungen lassen es als wahrscheinlich
erscheinen, daf} auch zwischen den Radiogalaxien und den
Quasaren eine ndahere Verwandtschaft besteht. Die
Leuchtkraft der Quasare im sichtbaren Spektralbereich ist
von der GroBenordnung 10 J/s. Das ist das Zehnfache der
Leuchtkraft der grofiten Spiralgalaxien und der gleiche
Betrag wie bei den grofiten bekannten Sternsystemen, den
elliptischen Riesengalaxien. Die zuletzt erwahnten Objekte
sind die gewaltigsten »normalen« Himmelskorper. Es ge-
lang auch der Nachweis, da} die grof3e optische Helligkeit
der Quasare nur einen Bruchteil ihrer gesamten
Energieabstrahlung ausmacht. Viel heller sind die Quasare
in dem nicht mehr sichtbaren Infrarotbereich des Spek-
trums. Im fernen Infrarot im Wellenlangengebiet zwischen
1000 bis 10000nm ist die Abstrahlung am starksten. So
betragt bei 3 C 273 die gesamte abgestrahlte Leistung etwa
10* J/s; das ist das rund Tausendfache der optischen
Strahlung der hellsten Galaxien. Diese gewaltige Infra-
rotemission weist auch darauf hin, da3 die Quasare den
Seyfertgalaxien und den anderen aktiven Galaxien — z. B.
M 82 — nahestehen.

Im Spektrum der normalen Galaxien findet man im
wesentlichen solche Linien, die auch in den Sternspektren
auftreten. Dabei ist die Zahl der Absorptionslinien viel
grofer als die der Emissionslinien. Bei den Quasaren sind
zu Lasten der Absorptionslinien die meisten Linien jedoch
Emissionslinien. Eine der auffallendsten Besonderheiten
der Spektren von Quasaren ist auerdem die viel grofiere
Helligkeit im ultravioletten Bereich im Vergleich zu den
normalen Galaxien. Beriicksichtigen muf3 man noch, daf3
sich auf kurz belichteten Aufnahmen die Seyfertgalaxien
von den Quasaren kaum unterscheiden. Sie erscheinen
gleichfalls als nebelartige Sternchen, da nur das Bild ihres
Kerns auf der Platte erscheint. Je langer man belichtet, um
so deutlicher kann man der entwickelten Aufnahme ent-
nehmen, daf eigentlich eine Spiralgalaxie aufgenommen
wurde, die sehr lichtschwache Arme hat.

Die astronomischen Fotografen haben auch enthiillt, daf3
die Kerne der Seyfertgalaxien und der normalen Spiralsy-
steme etwa gleich grof3 sind und Durchmesser von wenigen
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Lichtjahren besitzen. Die Quasarkerne sind offenbar noch
kleiner.

Zur Leuchtkraft der Objekte 148t sich folgendes fest-
stellen: Die absolut hellsten Seyfertgalaxien iibertreffen
die lichtschwachsten Quasare. Ebenso kommt die Leucht-
kraft der lichtschwachsten Quasare der von absolut hellen
normalen Galaxien gleich.

Aus diesen Tatsachen mufl man zu der SchluBfolgerung
kommen, daB die Quasare Galaxien mit gro3en Besonder-
heiten sind, die sich nach ihren Merkmalen in eine Reihe
»normale Spiralsysteme — Seyfertgalaxien — Quasare«
einordnen. Man kann auch annehmen, dafl der beobacht-
bare kleine, helle Kern, der frither als »Radiosterne« be-
zeichnetenObjekte von zahlreichen Gas- und Staubwolken
umgeben ist — dhnlich wie die Mehrzahl der Galaxien. Der
Intensitatsverlauf in den kontinuierlichen Spektren weicht
erheblich von der in den Sternspektren beobachteten
Helligkeitsverteilung ab. Moglicherweise ist daher in den
Quasaren ein wesentlicher Teil der Masse nicht in Sternen
konzentriert.

SchlieBlich nochmals einige Worte zu ihren Entfernun-
gen. Erinnern wir uns an die auBerordentlich groBen Werte
der Rotverschiebung; einige Astronomen waren nicht
geneigt, diese auf der Grundlage des Hubbleeffekts zu
interpretieren. Kaum ein Astronom zweifelt jedoch daran,
daB die Galaxien dem Hubbleschen Gesetz folgen, also
eine eindeutige Beziehung zwischen den in ihren Spektren
beobachtbaren Doppler-Verschiebungen und den Ent-
fernungen dieser Objekte von der Erde besteht. Die Dis-
kussion um die Quasare wurde 1973 von den beiden ameri-
kanischen Astronomen R. L. Brown und M. S. Roberts, die
im Green-Bank-Observatorium titig sind, entschieden. Es
gelang ihnen festzustellen, daB sich der Quasar 3 C 286
hinter einer fernen Galaxie befindet, die sich ebenfalls mit
einer sehr hohen Geschwindigkeit von der Erde entfernt.
Die Geschwindigkeit des Quasars betragt 70% der Licht-
geschwindigkeit im Vakuum; die vor ihm »schwimmende«
Galaxie bewegt sich ebenfalls mit einer hohen Ge-
schwindigkeit, und zwar mit mindestens 170000 km/s. Da
das Sternsystem sicher so weit von uns entfernt ist, wie es
aus dem Hubbleschen Gesetz folgt, hat es iiberhaupt
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keinen Sinn, dariiber zu diskutieren, ob der Quasar wirklich
25 % oder nur um einige Prozent weiter entfernt ist. Gerade
deshalb muB3 man die Feststellung akzeptieren, daf3 die
Hubble-Beziehung eine fiir das gesamte Universum gel-
tende allgemeine Regel darstellt.
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