Die Sonne (I)

Allgemeine Griofien

1.1. Entfernung, Durchmesser, Masse

1.1.1, Entfernung von der Erde: s
E. RABE gab 1967 in Auswertung der bis 1965 durchgefiihrten Eros-Beobachtungen die Entfer-
nung Erde—Sonne mit 149 598 000 km an. Bei der Annahme des Erdradius von 6 378,5 km er-
mittelte er eine Sonnenparallaxe von 8.” 79416, Neuere Radarmessungen bestétigten diese Werte.

1.1.2. Durchmesser: Nach den Messungen von AUWERS, 1891, betrégt der mittlere scheinbare Durch-
messer 1919.”73. Er schwankt infolge des unterschiedlichen Abstandes von der Erde zwischen
1955.78 und 1891.”74. Daraus folgt ein wahrer Durchmesser von rund 1 391 400 km.

1.1.3. Masse: Die Masse der Sonne entspricht 332 488 Erdmassen. Wir erhalten aus der bekannten
Erdmasse dann eine absolute Masse von 1.9866 X 1030 kg.

1.2. Helligkeiten:

1.2.1. Die scheinbare Helligkeit in SterngréB8en: m, = — 26,88

1.2.2. Die absolute Helligkeit: M, = -+ 4,69

1.2.3. Die absolute bolometrische Helligkeit: Mp, = 4,62

1.3. Energetische GroBen

1.3.1. Fiir die uns zugestrahlte Energie ist die Solarkonstante von besonderer Bedeutung. Wir ver-
stehen darunter den Energiebetrag q, der bei senkrechter Bestrahlung ohne Vorhandensein
der Erdatmosphére auf einen cm? in einer min eingestrahlt wird.

q = 1.97 + 0,01 cal - cm-2

1.3.2. Die Kenntnis der Solarkonstanten erméglicht die Berechnung der Fléchenhelligkeit der Sonne.
Man erhilt fiir die Strahlung eines cm2 der Sonnenoberfliche: F = 6,35 KW cm-2.

1.3.3. Multipliziert man diesen Betrag mit der Sonnenoberfliche, so erhélt man die Gesamtausstrah-
lung, die Leuchtkraft der Sonne: L = 3,861 X 1023 KW.

1.3.4. Energieerzeugung: Die Sonne gewinnt ihre Energie wohl im wesentlichen durch die Umwand-
lung von Wasserstoff in Helium. Dabei wird aus vier Protonen ein Heliumkern aufgebaut. Die .
mittlere Energieerzeugung betrégt dabei 1,94 - 10-7 W g-1.
14. Temperatur: Die effektive Temperatur der Sonnenoberfliche wurde zu T, = 5785 K bestimmt.
1.5. Sonnenrotation: Die Sonnenrotation nimmt mit wachsender heliographischer Breite zu. Die
siderischen und synodischen Rotationsperioden bei 16° Breite betragen Tgiq = 25,380 d und TSyn
= 27,275 d.
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3.

3.1.

3.2,

3.3.

" Das Sonnenspektrum

Das Sonnenspektrum entspricht dem eines Sterns der Spektralklasse G 1 und der Leuchtkraft-
Kklasse V. Von rund 26 000 Linien zwischen 293,5 nm und 1 349,5 nm konnten bisher etwa 70 Pro-
zent identifiziert werden. Dabei wurden 64 Elemente sicher nachgewiesen.

Die Photosphire

Die Photosphiire der Sonne ist die leuchtende Schicht, aus der die Sonnenstrahlung in den
Weltraum abgestrahlt wird, und die wir als die Oberfiiche der Sonne erblicken. Ihre einzelnen
Erscheinungen sind die Randverdunklung, die Granulation, die Sonnenflecken und die Fackeln.
Die Randverdunklung 148t sich bereits in kleineren Fernrohren beobachten. Sie entsteht da-
durch, daB wir das beobachtete Licht aus verschieden tiefen Schichten, und damit aus ver-
schieden heiBen Schichten empfangen. Nach dem Rand nimmt die Tiefe ab. Wir beobachten
daher kiihlere, d. h. gleichzeitig dunklere Schichten.

Die Feinstruktur der Sonnenoberfliche erscheint uns koérnig. Wir bezeichnen sie- als Granu-
lation. Die Granulen erscheinen vorwiegend in rundlicher Form. Ihre Lebensdauer wird im
Mittel auf 3 bis 5 Minuten geschétzt. Der Durchmesser betrédgt 0,3 bis 1,5 Bogensekunden. Die
Ursache der Bildung der Granulation sind aufsteigende Strome der Wasserstoffkonvektions-
zone.

Sonnenflecken

Die GroBe betridgt im Mittel 1000 bis 3000 km und reicht bis zu Gebilden von einigen hundert-
tausend Kilometer Ausdehnung. Die Flecken bilden h#ufig Gruppen, die zur Ausbildung einer
Bipolaritit neigen. Die Lebensdauer ist von der GroBe abhéngig und schwankt zwischen
wenigen Tagen und einigen Monaten. Wihrend ihrer Entwicklung filhren sie eine geringe
Eigenbewegung aus. Die Sonnenfleckentwicklung unterliegt einer periodischen Anderung. Zur
Ableitung der Periodizitit bestimmt man die von den Flecken bedeckte FléchengrdBe, oder
man ermittelt die Sonnenfleckenrelativzahl: R = k (10 g + f). Dabei ist k ein individueller
Gewichtsfaktor, den man erh#lt, wenn das Ergebnis einer Beobachtungsreihe R’ mit dem Er-
gebnis einer Standardreihe, z. B. den definitiven Ziiricher Sonnenfleckenrelativzahlen, ver-
glichen wird. Es gilt k = R, /R.” - g ist die Anzahl der beobachteten Gruppen und £ die Anzahl
der einzelnen Flecken. Man kann die Ergebnisse beider Beobachtungsmethoden ineinander
Uberfiihren. Wir erhalten die Fliche F in Millionstel der Sonnenoberfliche, wenn wir die
Ziiricher Relativzahl mit 16,7 multiplizieren: F = 16,7 R, Die Sonnenfleckenperiode schwankt

nach bisherigen Beobachtungen zwischen 7,3 und 19,1 Jahren. Der wahrscheinlichste Mittelwert
betrdgt 11,11 Jahre. Die Flecken erscheinen hauptséchlich in Zonen beilderseits des Sonnen-
dquators. Am Aquator und in Breiten iiber 30 Grad sind sie selten oder iiberhaupt nicht zu
beobachten. Die Temperaturen der Flecken liegen mit 4170 K unter der Temperatur der
Sonnenoberfliche. 91 Prozent aller Fleckengruppen sind magnetisch bipolar.
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Die Sonne (II)

3.4.

4.

Fackeln

Als Fackeln bezeichnen wir die hellen, schlangenférmigen Gebilde in der Umgebung von Son-
nenflecken. Ihre Temperatur ubertrlftt die der Photosphére um rund 2000 Grad. Fackeln zeigen
das gleiche Verhalten wie Sonnenflecken. Sie sind jedoch langlebiger. Alle Flecken scheinen
in Fackelgebieten zu liegen. Es gibt aber fleckenlose Fackeln. Eine sehr helle Fackel ist stets
ein Anzeichen dafiir, daB eine Fleckenentstehung unmittelbar bevorsteht, oder daB ein Fleck
gerade verschwunden ist.

Chromosphiire

Die oberhalb der Photosphiire llegende sehr schwach leuchtende Schicht erstreckt sich weit
in den Raum hinein, ist aber unter normalen Bedingungen unsichtbar. Bei Sonnenfinster-
nissen erscheint sie als rétlicher Farbsaum, den wir mit langbrennweitigen Fernrohren in
einzelne ,Flammenzungen®, die Spiculae, auflésen kénnen. Das Leuchten ist rund 1000mal
schwicher als das'der Photosphire. Die Dicke der Chromosphére betridgt etwa 14 000 km. Die
untere Chromosphéire hat eine Temperatur von 4 500 K. Die Temperatur nimmt mit der Hohe,
allerdings ungleichméifig, zu. In der Chromosphéire kommt es zu kurzzeitigen Helligkeitsaus-
briichen, den Eruptionen. Nach Beobachtungen des Krim-Observatoriums sind 70 Prozent der
Eruptionen flache Gebilde. Die tiber die Spiculae hinausreichenden Teile der Chromosphére
bezeichnen wir als Protuberanzen. Ihre Hohen schwanken zwischen rund 10 000 und einigen
100 000 km. Normale Protuberanzen besitzen eine hohe Stabilitédt. Thre Lebensdauer betrégt
nach D’AZAMBUJA bis zu 3 Sonnenrotationen. Die in der Hauptzone vorkommenden Protu-
beranzen zeigen in Hiufigkeit und Breitenwanderung ein fleckenidhnliches Verhalten. In man-
;zhen nglen tiberschreiten die ausgeworfenen Massen die Entweichgeschwindigkeit und ver-
assen die Sonne,

Sonnenkorona
Bei totalen Sonnenfinsternissen beobachten wir eine ausgedehnte Zone schwachen Leuchtens,

die Korona. Die mittlere Gesamthelligkeit betréigt nur halbe Vollmondhelligkeit. Die Tempe-

ratur betrigt bis etwa 1 Million Grad. Die Linien des Spektrums konnten mit hochionisierten
Elementen identifiziert werden. Das Aussehen der Korona éndert sich mit der Sonnenflecken-
periode. Im Maximum beobachten wir hiufig eine radialsymmetrische Struktur. Dagegen ver-
einigen sich die Koronastrahlen im Minimum der Fleckenperiode in der N&he des Sonnen-
dquators zu einem schwalbenschwanzférmigen Gebilde.
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6. Geometrische und physikalische Daten der Sonne

a) Geometrische und mechanische Daten

Mittlere téigliche Parallaxe

Mittlere Entfernung von der Erde

Groste Entfernung von der Erde

Kleinste Entfernung von der Erde

Scheinbarer Halbmesser in der mittleren Entfernung
wahrer Halbmesser = 109.2 Erdhalbmesser

Oberfliche = 11 920 Erdoberflichen

Volumen = 1.302 - 106 Erdvolumen

Masse = 332 488 Erdmassen

Mittlere Dichte = 0.2554 der Erddichte
Schwerebeschleunigung an der Oberfliche (= dem 27.95fachen der
mittleren Schwerebeschleunigung auf der Erdoberfliche)
Rotationszeit siderischi

Rotationszeit, synodischi

Neigung des Rotatlonsiquators gegen die Ekliptik

b) Temperatur, Strahlung und Heligkeit

Effektive Temperatur (Strahlungstemperatur der Gesamtstrahlung
der Photosphére)

Solarkonstante

‘Gesamtleistung der Sonnenstrahlung

Leistung der auf die Erdoberfliche einfallenden Strahlung
Energieemission der Sonnenoberfliche

Absolute visuelle GriéBe

Absolute photographische Grof3e

Scheinbare visuelle GréBe (in der mittleren Entfernung)
Scheinbare photographische Gréle

8.780 (8.779)
149.5 « 106 km
152.0 - 106 km
147.0 - 106 km
167 1.”72

6.9635 - 105 km
6.094 - 1012 km?2
1.414 - 1018 km3
1.986 - 1030 kg
1.409 g/cm3

|

2.7410 - 102 m - s-2
25.38 d

27.28 d

7° 15.70

5785 K

2,00 kW cm-2
3.73 + 1023 kKW
1.69 - 1014 kW
6.35 KW cm-2
+4megg
+5mM39

— 26 M 90
—26Mi1g

1 Bezogen auf die mittlere heliographische Breite der Fleckenzone und das Niveau der

Flecken.

7.

Literatur

WEIGERT, A.; ZIMMERMANN, H.: Brockhaus ABC der Astronomie. Brockhaus-Verlag, Leip-

zig 1961, s

GRAFF-LAMBRECHT: Grundrifl der Astrophysik. Band 2: Das Sonnensystem., Teubner-Ver-
GUNTER LAMPE

lag, Leipzig 1962.

HOPPE, J.: Planeten, Sterne, Nebel. Verlag Enzyklopidie, Leipzig 1961.




Erddhnliche Planeten - physikalische Eigenschaften (1)

Die 9 Planeten werden hinsichtlich ihrer physikalischen Merkmale in 2 Gruppen eingeteilt: erd-

dhnliche und jupiterdhnliche (Riesen-)Planeten.

Erdéhnliche Planeten sind Merkur, Venus, Erde, Mars, Pluto (?)*. Sie sind durch folgende Merk-

male gekennzeichnet:

— Die geometrischen Dimensionen umfassen einen engen Wertebereich.

— Die mittleren Dichten, also die mittleren Quotienten Masse durch Raumeinheit, haben einen sehr
engen Spielraum und sind wesentlich gréGer als bei den Riesenplaneten.

— Die Atmosphéren, die nur bei Venus und Erde relativ dicht sind, bilden eine Ubergangsschicht
von der festen oder fliissigen Planetenoberfliche zum Weltraum.

— Alle Planeten haben gleiche Umlaufsrichtung. Die Bahnneigung erreicht nur bei Pluto einen
groBeren Wert (17°).

— Den irdischen &dhnliche Lebensformen sind schon der Temperaturen wegen auf anderen Pla-
neten des Sonnensystems kaum zu erwarten.

Physisches von den Einzelplaneten

Merkur

Die Ermittlung physischer Einzelheiten ist durch die Sonnennihe erschwert. Wegen der geringen

Masse und der hohen Temperatur sind nur noch Reste einer Atmosphire vorhanden, die den Blick

auf die Oberfliiche nicht behindern. Wegen der Sonnennéhe sind trotzdem nur grobe Strukturen

erkennbar. Nach radioastronomischen Messungen bei 2 cm Wellenlidnge liegt die Temperatur, ge-

mittelt iber die Oberfldche und iliber ldngere Zeit, bei 350 K. Sie schwankt bis zu etwa 70 grd

hoheren und niedrigeren Werten mit der Periode der synodischen Rotation (176 Tage). Die aus

Radarbeobachtungen ermittelte siderische Rotationsperiode ist 58,65 Tage (direkte Rotation). Die

Apsidenlinie des Merkur dreht sich pro Jahrhundert um rund 43”7, Das entspricht einem Ergebnis

der Relativititstheorie,

Venus

Die sowjetischen Sonden Venus 4 bis Venus 6 iibermittelten unmittelbare MeBergebnisse aus der

Atmosphire. Der Hauptbestandteil ist CO, mit rund 95 %; N,, Edelgase und Wasserdampf tragen

nur wenig bei, O, hdchstens 0,4 %,. Der atmosphiirische Druck am Boden liegt in der GréBenordnung

von 100 atm (abhédngig von der H6henlage des Landeplatzes). Die Oberfliche wird der Beobachtung

durch Wolken entzogen, die vielleicht auch Staubteilchen enthalten. Nur Radarbeobachtungen

lassen einige Strukturen wie ,Ringgebirge“ erkennen. Durch die ,Glashauswirkung“ des CO, ist

die Oberflichentemperatur sehr hoch (etwa 400 C). Radarmessungen ergaben eine retrograde Rota-

tion (siderisch 243 Tage, synodisch 217 Tage). Die Sonne geht also am Venushimmel im Westen auf.

* Die ungenauen Kenntnisse iiber Pluto erlauben noch keine sichere Einordnung.
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Mars

Wegen seiner geringen Masse blieb nur eine diinne Atmosphiire erhalten. Aus verschiedenen Unter-
suchungen ergeben sich Bodendriicke von 3,5 bis etwa 30 mbar. Messungen der letzten Marssonden
lassen auf einen Gehalt von 95 % CO, schlieBen, dazu kommen geringe Mengen von CO und Wasser-
dampf, auch O und H (atomar). Die Oberfliche, die auf Grund visueller Beobachtungen relativ
detailreich kartiert wurde, zeigt helle, rétliche Gegenden und dunklere, im Kontrast etwas griinlich
erscheinende Gebiete. Die dunklen Stellen, die nach Radarmessungen im allgemeinen héher liegen
als die hellen, kénnen zeitweise durch Staubstiirme verschleiert werden. Den »Kanédlen“, deren
Beobachtung friiher zu phantasievollen Spekulationen fiihrte, entsprechen keine einfachen und
einheitlichen Bodenstrukturen. Durch Marssonden erhaltene Nahaufnahmen zeigen auf der Mars-
oberfliche viele Einzelheiten, die den Ringgebirgen der Mondoberfliche sehr dhnlich sind. Die
Achsenneigung von 25° 12/ fiihrt zu Jahreszeiten mit unterschiedlichen Temperaturen, die entspre-
chend der groBeren Umlaufsperiode des Mars linger andauern als die Jahreszeiten auf der Erde.
Die Polkappen sind in der kalten Zeit mit einer diinnen Schicht von festem CO, (Trockeneis) be-
deckt (Temperatur um — 125 C). Dariiber bildet sich hiufig eine Wolkenschicht aus. Auf manchen
Marsaufnahmen scheint deshalb die Polkappe iiber den Planetenkdrper hinauszuragen.

Die Durchschnittstemperatur in mittlerer Entfernung von der Sonne (Mittel iiber Oberfliche und
Marsjahr) liegt bei — 53 C (Erde + 14 C). In tieferen Lagen der Aquatorzone werden Mittagstempe-
raturen um + 20 C erreicht. Wegen der diinnen Atmosphére ist die tigliche Temperaturschwankung
grof (bis 130 grd). Die Rotationsperiode ergab sich durch eine Auswertung vieler Beobachtungen
zu 24 h 37 min 22,668 s.

Fiur die beiden Marsmonde wurden bisher die Durchmesser mit einem angenommenen Wert der
Albedo aus der gemessenen Helligkeit berechnet. Phobos konnte jetzt auf 2 von der Sonde Mariner 6
erhaltenen Aufnahmen vermessen werden. Er ist ldnglich mit Durchmessern von etwa 22,5 km und
18 km. Seine Albedo betrdgt nur 0,065. Phobos geht am Marshimmel im Westen auf, da seine Um-
laufsperiode (7 h 39 min) kleiner als die Liénge des Marstages ist. Die Umlaufsperiode des Deimos
(30 h 18 min) ist nur wenig gréBer als ein Marstag, deshalb betrigt die Zeit zwischen zwei aufein-
anderfolgenden oberen Kulminationen am Marshimmel etwa 132 h. .

Pluto

Aus einem lichtelektrisch beobachteten Rotationslichtwechsel wurde die Rotationsperiode zu rund
6,39 Tagen abgeleitet. KILADSE zeigte spéiter, da die Beobachtungen auch mit einer Periode von
rund 1,18 Tagen vertréglich sind. Die Oberflichentemperatur wird zu — 220 C angenommen. Andere
Daten mit Ausnahme der Bahndaten sind unsicher. In der Tabelle sind fiir Durchmesser und
Masse obere Grenzwerte angegeben. Die Grenze fiir den Durchmesser ergab sich daraus, daB3 die
mit einem groBer angenommenen Durchmesser vorausberechnete Bedeckung eines Sterns durch
Pluto nicht eingetreten ist. Die Masse wurde berechnet mit dem angegebenen Durchmesser und
der Annahme. daB die mittleren Dichten von Pluto und Erde gleich wiren, was wohl auch eine
obere Grenze ist. Dipl. Geogr. H. RISSE/Dr. habil. 0. GUNTHFR
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Frd&hnliche Planeten - physikalische Eigenschatften (II)

rabelle der Werte: oben absolute Werte, unten Vergleich mit Werten fiir die Erde

: D m e g VE 7U 4 Rot.

EiAnet (km) (1024kg) (g-cm‘s) (m-s2) (km-s'l) (km-s1) 2 (106 km) (Tage) Alb.
Merkur 4840 0,33 5,62 3,76 4,3 479 0,206 82...217 58,65 0,10
Venus 12100 4,87 5,09 8,88 10,3 35,0 0,007 41...257 243,09 0,76
Erde 12757 5,98 5,52 9,81 11,2 29,8 0,017 —_ 1,00 0,40
Mars 6780 0,64 3,97 3,72 5,0 24,1 0,093 55...400 1,03 .0,15
Pluto 6800 0,90 5,50 — — 47 0253 | 29.. 50AE 6,39 —

D m .r; g Vg VU
Merkur 0,38 0,06 1,02 0,38 0,38 1,61
Venus 0,95 0,81 0,92 0,90 0,92 1,17.
Erde 1 1 1 1 1 1
Mars 0,53 0,11 0,72 0,38 0,45 0,81
Pluto 0,53 0,15 1,0 — — 0,16

D Durchmesser V1 mittlere Bahngeschwindigkeit

n Masse U

— g 4 e Bahnexzentrizitit

o mittlere Dichte Lt A Abstand von der Erde

Schwerebeschleunigung an der Oberfldche Rotationsperiode

'E Entweichgeschwindigkeit Alb. Albedo

(2. kosmische Geschwindigkeit)
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Interstellare Materie (I)

6.
0.1,

0.2.

1.1.

1.1.1.

1.1.3.

1.2.
1.2.1.

1.2.2.

1.2.3.

Allgemeines

Literatur: WEIGERT, ZIMMERMANN ; ABC der Astronomie

Stichworter: Atombau, Interstellare Mateme, Interstellarer Staub, Interstellares Gas, Milch-
strafensystem, Spektrum sowie die dabei gegebenen Verweise.

Definition: I. M. = Im Raum zwischen den Sternen vorkommende nichtstellare Materie, zu der
folgende Komponenten gehoren:

1. Gas, 2. Staub, 3. Elektromagnetische Strahlung, 4. Teilchenstrahlung, 5. Magnetfelder.

Die Komponenten der 1. M. befinden sich in stidndiger Wechselwirkung miteinander.
Interstellares Gas

Erscheinungsformen im sichtbaren Spektralbereich

Thermisch leuchtende Emissionsnebel um hei3e Sterne (W, O, B) :

1. Planetarische Nebel, 2. Diffuse Emissionsnebel.

Spektrum: 1. Balmer-Linien von H in Emission, 2. Kontinua der Balmer- und Paschen-Serie
in Emission, Verbotene Emissionslinien von O++und O~ u. a., Emissionslinien von He, C, Ne,
O, S, N, Ar, CL

. Nichithermisch leuchtendes Gas (hauptsdchlich Uberreste explodierter Supernovae, z. B.

Krebs-Nebel).

Spektrum: Synchrotronstrahlung (starke lineare Polarisation) -+ Emissionslinienspektrum
dhnlich 1.1.1.

Vom interstellaren Gas herriihrende scharfe Absorptionslinien in Sternspektren. Bisher wur-
den nachgewiesen: Cat, Ca, Na, K, Fe, Tit, CH, CH*, CN.

Erscheinungsformen im Radio-Gebiet

Kontinuierliche Radio-Emission der Galaxis, bestehend aus:

1. thermischer Strahlung der Emissionsnebel (frei-freie Uberginge), 2. nichtthermischer Strah-
lung der Objekte 1.1.2., 3. groBraumlger nichtthermischer Emission (Synchrotronstrahlung
in galaktischer Scheibe und im Halo).

Linienemission der interstellaren Gaswolken, bestehend aus:

1. der 21-cm-Linie des neutralen atomaren Wasserstoffs, 2. der 18-cm-Linie des OH-Radikals
und einigen anderen Molekulhmen, die nur in spezxellen Wolken auftreten, 3. Linien hoher
Anregungsstufen von H, He und C im Radiospektrum von Emissionsnebeln.

Absorptionslinien in den Spektren von Radio-Quellen (21-cm-Linie, 18-cm-Linie).
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1.3.
1.3.1.

1.3.2.

1.3.3.

1.4.

Physik des thermischen Leuchtens der Emissionsnebel

Rekombinationsleuchten 1
Die kurzwellige Strahlung des heiBen Sterns ionisiert das hauptsdchlich aus Wasserstoff be-
stehende Nebelgas. Die Sternstrahlung muB dazu kurzwelliger als 912 A sein. Beim entgegen-
gesetzten ProzeB, der Rekombination, gelangt das Elektron in der Regel zunidchst auf ein
oberes Niveau des Wasserstoffatoms und fillt von dort stufenweise bis zum Grundniveau her-
unter. Dabei werden z. B. die Balmer-Linien, das Balmer-Kontinuum und die Linien hoher
Anregungsstufen (s. 1.2.2. Fall 3) erzeugt.

Verbotene Linien
Diese Linien treten unter irdischen Laborbedingungen nicht auf. Selbst im Hochvakuum ist

die Gasdichte noch zu groB, so daB die Elektronen durch Stée an der Emission dieser Linien
behindert werden. Lediglich bei den viel geringeren Dichten im interstellaren Raum kommt
es zu dem sehr unwahrscheinlichen Ubergang und damit zur Emission der verbotenen Linien.

Physikalischer Zustand der Nebelmaterie

Das Nebelgas ist nahezu vollstéindig ionisiert. Da die Nebelmaterie im Gegensatz zur stellaren
sehr weit vom Zustand des thermodynamischen Gleichgewichts entfernt ist, werden die Ioni-
sationsverhiltnisse von der modifizierten Saha-Gleichung beschrieben. Mit Hilfe dieser Glei-
chung kénnen Modelle von Emissionsnebeln, die sogenannten Stromgren-Sphiren (H II-Ge-
biete) berechnet werden, die die Erkldrung dafiir bieten, warum nur um sehr heie Sterne
Emissionsnebel beobachtet werden. Aufierhalb der H II-Gebiete befindet sich der Wasserstoff
im neutralen Zustand (H I-Gebiete).

21-cm-Strahlung des interstellaren Wasserstoffs

Der Hauptanteil des interstellaren Wasserstoffes befindet sich in neutralem Zustand (H I-Ge-
biet) und liegt in atomarer Form vor. Er kann nur uber die 21-cm-Emission erforscht werden.
Die 21-cm-Linie entsteht, weil der Grundzustand des Wasserstoffatoms in zwei eng benach-
barte Hyperfeinstruktur-Niveaus aufgespalten ist (Spin des Atomkerns kann sich parallel
oder antiparallel zum Spin der Hiille einstellen). Die Anregung der 21-cm-Linie erfolgt durch
StoBe der Atome im H I-Gebiet (Temperatur 100 K).

Da die Galaxis fiir die 21-cm-Strahlung weitgehend durchléssig ist, kann mit ihrer Hilfe die
groBraumige Verteilung des interstellaren Gases erforscht werden (Spiralstruktur!).

Dr. J. DORSCHNER



Interétellare Materie (II)

2.
2.1.

2.1.1.

2.1.2,

2.1.3.

2.1.4.

2.1.5.

2.1.6.

Interstellarer Staub
Erscheinungsformen

Nebelfreie Zone

Der in einer dinnen Schicht in der galaktischen Ebene angeordnete, Staub verhindert den
Blick nach aufien. Daher fehlen in einer schmalen Zone beiderseits des galaktischen Aquators
die extragalaktischen Nebel. .

Dunkelwolken

Durch Staubwolken vorgetduschte Sternleere am Himmel. Entfernung, Tiefenerstre¢kung und
Extinktionsbetrag einer Wolke konnen mit Hilfe der Wolfschen Kurven ungefihr ermittelt
werden.

Verfiarbungsgesetz

Die vom interstellaren Staub herriihrende Lichtschwiichung ist wellenlingenabhiingig (selek-
tive Extinktion). Dadurch wird das Licht hinter einer Staubansammlung stehender Sterne nicht
nur geschwicht, sondern auch verfidrbt. Diese Sterne erscheinen dann roter als ihnen auf
Grund ihres Spektraltyps zukommt. Die Wellenlingenabhingigkeit des Extinktionsbetrages
(in GroBenklassen) heiBt Verfirbungsgesetz. Im Visuellen geht der Extinktionsbetrag un-
gefdhr proportional 1/1 (A—I—Gesetz). Extraterrestrische Messungen zeigen, daB der Extinktions-
betrag im Ultravioletten mit kleiner werdender Wellenlinge weiter kontinuierlich ansteigt.

Interstellare Polarisation
Das Licht verfirbter Sterne ist hiufig schwach linear polarisiert. Die Polarisation wird durch
im galaktischen Magnetfeld geeignet orientierte lingliche Staubteilchen bewirkt.

Reflexionsnebel und diffuses MilchstraBenlicht
Staubansammilungen streuen 6fters das Licht von in unmittelbarer Nihe befindlichen Sternen
und werden dadurch als Reflexionsnebel sichtbar (z. B. Plejaden-Nebel). Insgesamt zeigt die

MilchstraBe eine schwache Aufheliung, die von der an den Staubteilchen gestreuten Stern-
strahlung herriihrt.

Diffuse Linien und Banden
Wahrg};einlich werden einige der in den Spektren stark verfirbter Sterne auftretenden diffu-
sen Linien und Banden (z. B. die Bande bei 4430 A) vom interstellaren Staub verursacht.
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Physik des interstellaren Staubes

Im Gegensatz zum Gas gibt es auf dem Gebiet des interstellaren Staubes noch keine geschlos-
sene Theorie. Es gibt nur eine Reihe physikalischer Hypothesen in Form verschiedener Staub-
modelle, die sich mit der Entstehung von Staubteilchen in den interstellaren Gaswolken und
in den Atmosphiren kiihler Sterne, ihrer chemischen Zusammensetzung, ihrem physika-
lischen Verhalten usw. beschiftigen. Keines dieser Staubmodelle kann alle Beobachtungs-
befunde widerspruchsfrei erklédren.

Stellung der interstellaren Materie im MilchstraBensystem

Gas und Staub sind auf eine diinne Schicht in der galaktischen Ebene konzentriert (effektive
Dicke 250 pc). Die mittlere Gasdichte in dieser Schicht betrigt 10-24 g/cm3, die mittlere Staub-
dichte 10-27 bis 10-26 g/cm3.

Die interstellare Materie gehort zur extremen Population I, insbesondere der Staub scheint
ein Reservoir fiir schwere Elemente zu sein. Zwischen stellarer und interstellarer Materie be-
stehen kosmogonische Zusammenhinge. Die interstellare Materie ist das Baumaterial fiir
heute entstehende Sterne und nimmt andererseits den Miill der Sternenentwicklung (Super-
nova-Explosionen) auf.

Gas und Staub sind in den Spiralarmen der Galaxis konzentriert. Sie weisen eine Wolken-
struktur auf, wobei die einzelnen Wolken als selbstindige Gebilde aufgefaBt werden konnen.
Die Wolkendurchmesser liegen im Mittel bei etwa 5 bis 10 pc. In den Wolken betrédgt die Gas-
dichte ungefihr 10-23 g/cm3., Die Wolken bewegen sich relativ zueinander mit Geschwindig-
keiten, die von gleicher GroBe wie die Pekuliargeschwindigkeiten der Population I-Sterne
sind. Dadurch betridgt die Lebenszeit einer Wolke etwa 107 Jahre, bevor sie mit einer anderen
zusammenstoBt und dabei ihre Selbstédndigkeit verliert.

Dr. J. DORSCHNER




Kleinkoérper im Sonnensystem (I)

0. Definition: Zu den Kleinkdrpern des Sonnensystems zihlt man alle Kérper mit Durchmessern
< 1000 km, ausgenommen die Kleinmonde und die Elementarteilchen. Man unterscheidet 4 Gruppen :
1. Planetoiden, 2. Kometenkerne, 3. Metecrite, 4. Staubpartikel. Zwischen den Mitgliedern dieser
Gruppen bestehen innere Zusammenhénge.

1. System der Planetoiden: :

L1. Riumliche Anordnung: Planetoiden (Kleine Planeten, auch Asteroiden) befinden sich iiberwie-
gend im Raum zwischen der Mars- und Jupiterbahn. Einige Mitglieder iiberschreiten den angegebe-
nen Bereich nach innen und auBlen: EROS, AMOR, HERMES, IKARUS, HIDALGO. Bahnen mit gro-
Ben Neigungswinkeln sind selten. Das System bildet etwa einen Ring mit elliptischem Querschnitt.
Die Verteilung der mittleren Abstinde von der Sonne zeigt Hiufungsstellen und ausgeprigte Liik-
ken, die man auf den Einflu der Anziehungskraft von Mars und vor allem Jupiter zuriickfiihrt.

1.2. Anzahl, GroBSe und Helligkeit: Bisher sind etwa 4050 Planetoiden entdeckt, davon jedoch nur
1779 Bahnen bis 1971 bekannt. Fiir die librigen Objekte liegen keine genauen Angaben vor. Die Ge-
samtzahl héngt von der angenommenen Grenzhelligkeit ab. Beobachtbar sind Planetoiden bis etwa
zur mittleren Oppositionshelligkeit m_ = 20m, Fiir Vergleichszwecke braucht #an eine absolute Hel-
ligkeit g = m — 51g a (a—1) ; a = groBe Halbachse der Bahn in astr. Einheiten (AE). Die Gesamtzahl
der Planetoiden nimmt von g 10m nach der Formel 1g N = —2.63--0.486g zu. Bis zur beobachtbaren
Grenzhelligkeit g = 16™ gibt es danach etwa 140 000 Planetoiden. Die kleinsten dieser Korper haben
nach der Beziehung lg D = 3,57 —0,2g einen mittleren Durchmesser von etwa 2 km. Die Anzahl der
noch kleineren Korper ist viel groBer und geht bei einem Durchmesser von 1 m uber die ‘Billion.
Mikrometrische Durchmesserbestimmungen konnten nur bei den groBten Planetoiden gemacht
werden: Man fand bei CERES 770 km, PALLAS 490, JUNO 200, VESTA. 390.

1.3. Massen der Planetoiden: Bisher konnte nur die Masse von Vesta aus der Stérung der Bahn des
Planetoiden ARETE berechnet werden. My = 2,4X1023g. Die Dichte ist danach etwa 8 g/cm3 (Eisen).

Die mittlere Dichte fiir alle Planetoiden diirfte bei 4 g/cm3 liegen, Danach hat man fiir die mittlere
Masse eines Planetoiden die Formel 1g M = 23,03 — 0,6g kg. Die danach berechnete Gesamtmasse
aller Planetoiden ergibt etwa 5X1021 kg. Aus storungstheoretischen Betrachtungen folgt eine obere
Grenze von weniger als 41024 kg.

2. System der Kometenkerne

2.1. Riumliche Struktur und Anzahl: Das System dieser Weltkorper erfiillt die Gravisphire der
Sonne im MilchstraBensystem, ein Volumen also, das mit einem Halbmesser von 150000 AE rund
das 50milliardenfache des von den bekannten Planeten erfiillten Raumes ausmacht. In dieser Raum-
kugel befinden sich etwa 1011 Kometenkerne, die sich in allen méglichen Richtungen und mit Perio-
den von 2000 bis 60 Millionen Jahren um die Sonne bewegen. Durch gegenseitige Storungen gelangen
laufend Kometenkerne auf Bahnen, die in die innersten Bezirke des Sonnensystems fiihren. Da-
durch befinden sich stéindig etwa 14000 Kometenkerne in einer Raumkugel mit 40 AE Radius. Die
Gesamtzahl der Kometenkerne, die im gleichen Raum ihr Perihel haben, wird auf 106 geschitzt.
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® 2
Stein 'Steineisen Eisen Mittel Erde

9] 41,5 18,6 - 37,5 - 28,6
Mg 15,9 12,3 0,03 14,7 11,0 ;
Si 20,8 8,1 = 18,8 14,5
Fe 15,8 55,3 90,5 22,9 - 37,0
Ni - 5,4 8,5 1,0 3,0

Die Massenverteilung auf die drei Hauptklassen:

. Be- Massen-

Klasse zeichnung prozente
I Stein 88,2
I Steineisen 5,5
III Eisen .6,3

4. Interplanetarer Staub

4.1. Erscheinungsformen: Die bekannteste Form, in der uns der interplanetare Staub entgegentritt,
ist das Zodiakallicht. Die im Bereich des Systems der Planetoiden durch ZusammenstoBe laufend
gebildeten Partikel mit Durchmessern von 10-3 bis 10-5 cm werden durch den Poynting-Robertson-
Effekt auf Spiralbahnen zur Sonne beférdert und erfiillen den ganzen Innenraum des Sonnen-
systems. Die winzigen Teilchen streuen das Sonnenlicht und erzeugen so.das Zodiakallicht. Die
Dichte dieser interplanetaren Staubwolke nimmt von auBen nach innen zu und betrédgt in der Nidhe
der Erde etwa 3X10-20 g/cm3, Die Planeten fangen stéindig Staubmassen auf. Bei der Erde ergibt sich
die Falldichte zu 10-12 g/cm?s, so daB auf der ganzen Erde je Sekunde rund 5 Tonnen Staub aus dem
Weltraum niederfallen.

Eine durch den kosmischen Staub hervorgerufene Erscheinung sind auch die sogenannten ,Leuch-
tenden Nachtwolken“ (LNW). In den Sommermonaten, wenn in der Erdatmosphére im Bereich der
geographischen Breite von 50 bis 75° in 75 bis 85 km Hohe die meteorologischen Bedingungen einen
Aufstau der einfallenden Staubpartikel bewirken, treten die LNW auf.

Literatur: A. WEIGERT/H. ZIMMERMANN : Brockhaus ABC der Astronomie. VEB Brockhaus Ver-
lag, Leipzig 1971.
Prof. Dr. JOHANNES HOPPE



Kosmqlogisché Modelle (I)

Die wichtigsten kosmologischen Modelle basieren auf vier Voraussetzungen:

1. Alle auf der Erde gefundenen physikalischen GesetzmiBigkeiten gelten in jedem Punkt des
Raum-Zeit-Kontinuums. = 3 !

2. Die Gravitationstheorie EINSTEINS ist die beste derzeitige Gravitationstheorie,

'3. Die Geometrie und die Materieverteilung im Weltall ist im GroBen homogen und isotrop (Kosmo-
logisches Prinzip). ' %

4. Das Weltall dehnt sich aus (HUBBLE-Effekt).

Aus dem kosmologischen Prinzip folgt einmal die Existenz einer universellen kosmischen Zeit .

(Weltzeit) und damit die Existenz eines Bezugssystems, in dem die Materie (bei Vernachlédssigung

der Pekuliarbewegung von Einzelobjekten) ruht (Universelles Ruhsystem). Zum anderen folgt die

Moglichkeit der Beschreibung von kosmischer Materie (des Weltsubstrats) durch mittlere Dichten

und Driicke. Voraussetzung 4 beruht auf der von E. HUBBLE 1929 gefundenen Tatsache, daB3 die

' Spektren der entfernten Galaxien eine Rotverschiebung aufweisen und diese linear mit der Ent-

fernung zunimmt. Eine sinnvolle Kosmologie muB die Rotverschiebung in Zusammenhang mit 1

und 3 als Dopplereffekt, verursacht durch die Ausdehnung des Weltalls, deuten. Ein statischer

Kosmos ist somit ausgeschlossen. f

II. ROBERTSON-WALKER-Modelle

Die Raum-Zeit-Metrik eines Kosmos, die der 3. Voraussetzung in notwendiger und hinreichender
Weise genligt, ist durch den raum-zeitlichen Abstand (ROBERTSON-WALKER-Form) |

dx2 -+ dy? + dz?
| 1+ ey oy

gegeben, wobei X, y, z die rdumlichen Koordinaten, R den Kriimmungsradius, ¢ die Lichtgeschwin-
digkeit, t die 'Weltzeit und k = +1, 0, —1 den Kriimmungsindex bedeuten. Die einzelnen Werte des
Krimmungsindex korrespondieren fir eine bestimmte Weltzeit t = t, mit den dreidimensionalen
sphérisch gekrimmten Ridumen flir k = 1, den dreidimensionalen hyperbolisch gekriimmten Riu-
men fiir k = —1 und den dreidimensionalen flachen Riumen fiir k = 0. Die GAUSSsche Kriimmung
des Raumes zu einer Zeit t ist durch K (t) = k/R2(t) gegeben. Aus dem Linienelement folgt ein
allgemeiner Ausdruck fiir die Rotverschiebung, der sich in der ersten Niherung auf die erwihnte
Proportionalitéit zwischen Rotverschiebung und Entfernung reduziert. Der Proportionalititstaktor
ist die HUBBLE-Zahl H, Damit ist die 4. Voraussetzung erfiillt. .

ds? =c2dt2—R (1)
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Die EINSTEINschen Gleichungen (2. Voraussetzung) liefern fiir den Krhmmungsradius R = R (t),
fiir den Druck p = p (t) und die Dichte o = ¢ (t) des Weltsubstrats zwei Differentialgleichungen

fiir die weltzeitliche Entwicklung dieser GréBen. Um eine determinierte Zeitentwicklung zu erhalten,
muB eine Zustandsgleichung des Weltsubstrats (1. Voraussetzung) vorgeschrieben werden. Bei fest-
gelegter Zustandsgleichung erhélt man fiir k = 0 eine einparametrige und fiir k = 41 je eine zwei-
parametrige Losungsschar., Das Weltmodell und das jetzige Weltalter t, werden also durch drei

Parameter festgelegt. Geeignet sind die HUBBLE-Zahl H;, = (R/R)(,, der Verzigerungsparameter

qy = — (R(R2)o und die Massendichte . Der Index 0 kennzeichnet das jetzige Weltalter; Punkte
kennzeichnen die Ableitungen nach der Weltzeit. Die Gesamtheit der so erhaltenen Weltmodelle be-
zeichnet man als die ROBERTSON-WALKER-Modelle. Die empirisch ermittelbaren Werte von H,,
qo. @0 streuen jedoch derart, daB aus ihnen nicht eindeutig auf ein bestimmtes Weltmodell geschlos-
sen werden kann. Die EINSTEINschen Gleichungen mit kosmologischem Glied 4 fiir die ROBERT-
SON-WALKER-Form liefern fiir die derzeitige Epoche t = t, folgende Beziehungen zwischen den
angegebenen Grofien (G ist die NEWTONsche Gravitationskonstante) :

4 1
wH;=T G lo+3— S 4 m
0 icT e,
B2 2 S+l — e @
0

Spezielle kosmologische Modelle werden aus den obigen Gleichungen durch Angabe einer speziellen
Zustandsgleichung erhalten. Die wichtigsten Félle sind die Staubmodelle und die Strahlungskosmen.
Im ersten Fall wird auf Grund der geringen Eigenbewegung der Galaxien (geringer kinetischer
Druck) und der Kleinheit des intergalaktischen Strahlungs- und Gasdrucks p = 0 gesetzt. Im zweiten
Fall (fiir frilhe Stadien des Kosmos) wird die Zustandsgleichung p = %4 ¢c2 angenommen, wWo o¢?
die Energiedichte der Strahlung bedeutet.

III. Literatur:

1. VOIGT, H.: AuBlergalaktische Sternsysteme und Struktur der Welt im GroBSen. Akademische Ver-
lagsgesellsohaft Geest & Portig, Leipzig 1960

2. SCHMUTZER, E.: Relativistische Physik. B. G. Teubner Verlagsgesellschaft, Leipzig 1968

3. TREDER, H.-J.: Relativitit und Kosmos., Akademie Verlag, Berlin 1970.

Fortsetzung auf Karteikarte ,,Kosmologische Modelle ITI“
Dipl.-Phys. ULRICH DYLLONG



Kosmologische Modelle (II)

IV. Spezielle ROBERTSON-WALKER-Modelle

1. EINSTEIN-Kosmos: A+ 0, R =0.p =0, k = +1

Der EINSTEIN-Kosmos (1917) war der erste Kosmos auf der Basis der Relativitdtstheorie. Es han-
delt sich hierbei um einen statischen und druckfreien Materiekosmos konstanter positiver Krim-
mung (EINSTEINsche Zylinderwelt). Mit R = konst, gehort er zu den ROBERTSON-WALKER-
Typen. Er erklirt nicht die Rotverschiebung und ist auSerdem instabil. Aus (1) und (2) folgen die
Beziehungen 3

4G 1 (o
v i L L ¥ = e =
30T g c2=0 R?) A ¢ 0
2
RO:___C:—'A=_1_2 Masse: M=c;’(§°'
: V4=Geo o
Fiir oo~ 10-29 g/cm3 ergeben sich folgende Werte:
Ry~ 10%cm A~ 107 P em2 M ~ 10°%.
2. FRIEDMAN-Kosmen: A4 =0,p=0,k=— {i}
Aus (1) und (2) folgen die Beziehungen
Tl 12 o, - N B8
0 ol s Qo 0 o 7 R2 2
0

. ,

Der Typ des Kosmos wird durch q, bestimmt. Fiir 0 < q < o liegt ein hyperbolisch gekriimmter
1

Raum vor, fir qo >—2— ein sphirisch gekriimmter Raum. g, selbst wird bei vorgegebenem H, durch

die Dichte bestimmt. Die kritische Dichte ist durch Qc=3H(2) / 8 # G gegeben. Fiir Hy = 75 km/s Mpc

betrigt sie 1,19-10-29 g cm-3, N&here Diskussion zeigt, daB das sphérisch gekriitmmte Weltmodell eine
Expansions- und eine Kontraktionsphase aufweist; das hyperbolisch gekrimmte Modell besitzt da-
gegen entweder eine Expansionsphase oder eine Kontraktionsphase. Der zeitliche Verlauf von
R = R (t) kann aus den EINSTEINschen Gleichungen gewonnen werden. Fur Weltalter, Kriim-
mung und Dichte 148t sich folgende Tabelle angében:
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Dichte: ¢,=10-28 g cm-3 o, = 10-29 g cm-3

Weltalter: t; = 4,64 109 Jahre t, = 8,6 109 Jahre

3. EINSTEIN-DE-SITTER-Kosmos: p =0, 4 =0, k=10

Dieser Kosmos ist der einfachste expandierende FRIEDMAN-Kosmos, Der Wert von H, legt alles
librige fest. Es gelten folgende Relationen:

1
@ =Ze~R3, R ~ 213, 3 H) =8xGa

Fiir das Weltalter ergibt sich t, = % H,. Mit dem obigen Wert filir H, betrdgt das Weltalter im EIN-
STEIN-DE-SITTER-Kosmos 8,3 109 Jahre.

Die hier angegebenen kosmologischen Modelle sind die einfachsten, die aus den allgemeinen Be-
ziehungen (1) und (2) folgen.

V. Andere kosmologische Modelle

Die wichtigsten kosmologischen Modelle, die nicht auf der EINSTEINschen Gravitationstheorie

basieren sind:

1. Die NEWTONsche Kosmologie. Grundlage ist hier die NEWTONsche Gravitationstheorie und
Mechanik. Von der kinematischen Seite her fiihrt sie gréBtenteils zu denselben Aussagen wie die
relativistische Kosmologie. Schwierigkeiten ergeben sich bei der Verkniipfung von kinemati=
schen mit optischen Aussagen.

2. Die Steady-State-Theorie von BONDI und HOYLE. Grundlage dieser Theorie ist die Forderung
nach einer konstanten mittleren Dichte im expandierenden Weltmodell. Um sie zu erfiillen, muB
eine fortlaufende Entstehung von Materie im Weltall angenommen werden. Mit der Entdeckung
der 3-K-Strahlung kann die Steady-State-Theorie als widerlegt angesehen werden.

Neben diesen Theorien hat auch die relativistische Kosmologie in den letzten Jahren eine Weiter-

entwicklung erfahren, Es wurden hauptséichlich Weltmodelle mit geringerer Symmetrie als die

ROBERTSON-WALKER-Modelle konstruiert (Aufgabe des kosmologischen Prinzips), um die zeit-

liche Entwicklung von Anisotropien zu untersuchen.

Bei allén hier aufgefiihrten Weltmodellen handelt es SlCh um physikalische Modelle und die Frage,
welches Modell der Wirklichkeit am besten entspricht, ist eine physikalische Frage.

Es geht dabei nicht darum, ob die Welt — im philosophischen Sinn¢ — unendlich ist.

Sicher wirft die Diskussion um die Weltmodelle auch philosophische Fragen auf, Diese kénnen nur
im Zusammenwirken von Philosophen und lF:hysikern geklirt werden.

Dipl.-Phys. ULRICH DYLLONG




Optische Systeme in Spiegelfernrohren (I)
Bilderklirung

Abb. 1a: Spiegelteleskop, welches im Prinzip dem holléindischen Fernrohr #hnelt. Als Okular be-
sitzt es eine Konkavlinse, die sich bel der Fokussierung auf unendlich um den Betrag der Brenn-
weite vor dem Brennpunkt des Hohlspiegels befindet. Den ersten Versuch, an Stelle von Sammel-
linsen Hohlspiegel zu verwenden, fiihrte 1616 NICOLAUS ZUCCIUS durch.

Abb. 1b: Der Mathematiker GREGORY konstruierte 1660 ein Spiegelteleskop, in dem das Bild durch
einen Fangspiegel noch eilnmal in der Ni#he der Durchbohrung des Hauptspiegels abgebildét wurde.
Dort wird es mit einem Linsenokular betrachtet.

Abb. 1¢c: NEWTON verwendete beim Bau seines ersten Spiegelteleskops (1668) einen parabolischen
Hohlspiegel als Objektiv und ein normales Linsenokular. Durch einen kleinen, unter 45° stehenden
Planspiegel im vorderen Ende des konvergenten Strahlengangs wird das Bild seitlich aus dem
Tubus reflektiert.

Abb. 1d: 1672 konstruierte der Franzose CASSEGRAIN ein Spiegelteleskop, welches ebenfalls einen
durchbohrten Spiegel besaB (vgl. Abb. 1b). An Stelle des ellipsoidischen Fangspiegels verwendete
er einen gekriimmten Fangspiegel, der sich vor dem Brennpunkt des Hauptspiegels befindet.
Abb. 2a: Der Optiker SCHMIDT Kkonstruierte ein Spiegelteleskop (1930) welches einen kugelfrmig
geschliffenen Spiegel besitzt. Seine Brennweite ist halb so gro8 wie sein Kriimmungsradius.

Abb. 2b: Die sphiirische Aberration korr.lgierte SCHMIDT mit einer Korrektionsplatte, die die Licht-
strahlen in der Weise ablenkt, daB sie nach der Reflektion am Kugelspiegel sich in einem Punkt
treffen. Der Schmidt-Spiegel 1st bis heute die einfachste und leistungsfihigste Form eines Spiegel-
systems geblieben. Das gréB8te Schmidt-Teleskop der Erde mit einer freien Offnung der Korrek-
tionsplatte von 1340 mm steht seit 1960 in Tautenburg bei Jena.

Abb. 3a: Der sowjetische Optiker MAKSUTOW erfand um 1940 den Maksutow-Spiegel. Dieses Sy-
stem hat, wie der Schmidt-Spiegel, einen Kugelspiegel, aber statt der Korrektionsplatte in der Nihe
der Bildfldche eine dicke, zum Spiegel konzentrische Meniskuslinse, die die sphérische Aberration
des Spiegel; korrigiert.

Abb. 3b: Fiir visuelle Beobachtungen kann das Meniskusteleskop als Newtonspiegel gebaut werden.
Abb. 3c: Auch fiir die Bauweise nach CASSEGRAIN ist das Prinzip des Meniskusteleskops geeignet.
Abb. 4: Super-Schmidt-Systeme enthalten eine Kombination von Kugelspiegel, Meniskuslinsen und
Korrektionsplatte. Derartige Spiegel werden fiir grofBe Gesichtsfelder und Offnungsverhiltnisse
konstruiert.

Literatur: RIEKHER, R.: Fernrohre und ihre Meister. VEB Verlag Technik, Berlin 1957.
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Optische Systeme in Spiegelfernrohren (II)
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opekiroskopie (1)

1. Allgemeines

Unter Spektroskopie versteht man die Auflésung der in einen Spektralapparat einfallenden Strah-
lung in ihre spektralen Anteile. Als MeBgroBen werden dabei die Wellenldngen von spektralen
Merkmalen und die Intensitidtsverteilung im Spektrum gewonnen. Innerhalb der Astronomie nimmt
die Spektroskopie einen wichtigen Platz ein, da sie die einzige Moglichkeit bietet, die stoffliche Be-
schaffenheit der entfernteren Himmelskoérper zu studieren. AuBerdem leistet die Spektroskopie
eine wesentliche Hilfe bei der Untersuchung der Bewegungsverhéltnisse der Himmelskorper im
Raum und zum Teil an ihren Oberflichen. Aus historisch verstédndlichen Griinden waren die ersten
Spektralapparate fiir visuelle Beobachtungen eingerichtet und erhielten die Bezeichnung Spektro-
skope. Mit der Einfiihrung der Fotografie in die Astronomie wurden auch Spektralapparate kon-
struiert, die als Strahlungsempfinger Fotoplatten verwenden und Spektrographen genannt werden.

2. Historische Entwicklung

Die Anfinge der Spektroskopie gehen in das Jahr 1666 zuriick, in dem NEWTON bei der prismati-
schen Zerlegung des Sonnenlichtes zu der Erkenntnis kam, daB es aus einer Mischung von ver-
schieden brechbaren Strahlen besteht. Die ersten sieben Linien im Sonnenspektrum entdeckte
WOLLASTON 1802, als er Sonnenlicht durch einen Spalt auf ein Prisma fallen lieB. Mit einem
wesentlich verbesserten Spektralapparat vermaB8 FRAUNHOFER in den Jahren 1812—1814 etwa 600
dunkle Linien im Sonnenspektrum. Im Jahre 1823 stellte FRAUNHOFER einige spektroskopische
Beobachtungen bei helleren Sternen an und machte auf die Unterschiede zwischen den Stern-
spektren aufmerksam. Etwa um die gleiche Zeit beschéftigte er sich mit der Herstellung von Beu-
gungsgittern und deren Theorie. Die erste fotografische Aufnahme des Linienspektrums der Sonne
von 340 nm bis 770 nm gelang BERQUEL 1842.

Die Begriindung der ,Chemischen Analyse durch Spektralbeobachtungen“ durch KIRCHHOFF und
BUNSEN fiel in das Jahr 1859. Bereits zwei Jahre danach verdffentlichte KIRCHHOFF die erste
Analyse des Sonnenspektrums. Etwa von 1860 an wurden durch verschiedene Astronomen Versuche
unternommen, fiir die Sternspektren Klassifikationssysteme aufzustellen. Diese Bemiihungen fiihr-
ten 1901 zur Aufstellung der beriihmten HARVARD-Klassifikation. An ihrer Vervollkommnung
unter teilweise neuen Gesichtspunkten wurde auch spiter noch weiter gearbeitet.

3. Spektralapparate

3.1. Objektivprismenspektrograph 8 \
Der einfachste Spektrograph besteht aus einem Prisma, das vor dem Objektiv einer Astrokamera
befestigt ist. Durch das Prisma wird die von den Sternen einfallende Strahlung spektral zerlegt.
Die fadenformigen Spektren konnen durch eine Bewegung der Sterne senkrecht zur Dispersions-
richtung in gewilinschter Weise verbreitert werden.

3.2. Spaltspektrograph

Gegeniiber dem Objektivprismenspektrographen ist der Spaltspektrograph komplizierter aufge-
baut. Bei ihm befindet sich im Brennpunkt des Teleskops ein Prézisionsspalt, durch den das Licht
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des zu untersuchenden Sterns fillt. Es wird durch den Kollimator parallel gemacht und passiert
dann das Prisma bzw. mehrere Prismen. Durch eine weitere Linse wird das entstandene Spektrum
auf der Photoplatte abgebildet. Beiderseits des Spektrums konnen Vergleichsspektren auigenom-
men werden, die von Lichtquellen im Spektrographen stammen. Da die Wellenldngen der dabei
auftretenden Linien bekannt sind, lassen sich die Wellenldngen der Linien in den Spektren der
Himmelskorper bestimmen.
Falls in einem Spektrographen mehrere Prismen zur Erreichung einer gewiinschten spektralen
Auflosung erforderlich sind, macht sich der lange Glasweg nachteilig bemerkbar, da er starke
Lichtverluste verursacht. Den ebengenannten Nachteil besitzen die Beugungsgitter nicht. Bei ihnen-
wird das Licht an regelmédBig angeordneten eng beieinander stehenden Stegen spektral zerlegt. Je
nach Gute des Gitters befinden sich 300 bis 700 Linien pro Millimeter auf ihm. Entsprechend den
Beugungsgesetzen entstehen bei einem Gitter mehrere Spektren unterschiedlicher Dispersion und
Intensitat, die sich teilweise liberlappen. Daher wird das Sternlicht auf mehrere Spektren verteilt
‘und geschwicht. Gibt man jedoch den eingeritzten Linien ein besonderes geometrisches Profil,
dann gelingt es, das meiste Licht in einem’ Spektrum zu konzentrieren.. Gitter mit dleser Elgen-
schaft werden als Glanz (blaze)-Gitter bezeichnet.
Neben der Fotoplatte zur Aufnahme des Spektrums werden auch lichtelektrische Zellen zur Re-
gistrierung der Spektren eingesetzt. Entsprechend den Erfordernissen wurden ebenso Spektro-
graphen zur Untersuchung des infraroten und ultravioletten Spektrums entwickelt. Fiir die spek-
trale Untersuchung der Sonne schuf man spezielle Instrumente. Auf radioastronomischem Gebiet *
werden mit Hilfe der Hochfrequenztechnik in schmalen Wellenldngenbereichen spektrale Unter-
suchungen angestellt. \
4. Anwendungsgebiete der Spektmskople
4.1. Quantitative Spektralanalyse
Wie bereits KIRCHHOFF und BUNSEN zeigten, erméglicht die Untersuchung der Spektren der
Himmelskoérper Riickschliisse auf deren stoffliche Zusammensetzung. Bei der quantitativen Spek-
. tralanalyse kann aus den Linienstidrken in den Spektren die Anzahl der absorbierenden bzw.
emittierenden Atome berechnet werden, wenn auch Druck und Temperatur bestimmbar sind.
4.2. Verschiebung der Linien, Untersuchung von Linienprofilen
Unter Ausnutzung des Dopplereffektes wird aus den vorhandenen Linienverschiebungen die Ra-
dialgeschwindigkeit der Himmelskorper bestimmt.
Im Fall der Sonne konnen eingehend Bew_egungsvorgange auf ihrer Oberfliche, wie z.B. Stro-
mungen in der Ndhe von Sonnenflecken, aktive Protuberanzen studiert werden. Die Untersuchung
der Linienprofile in den stellaren Linien erméglichen, fiir den Fall, daB wir ziemlich senkrecht auf
die Rotationsachsen der Sterne blicken, eine Bestimmung ihrer Rotationsgeschwindigkeit. Ist da-
gegen die Rotationsachse auf uns gerichtet, dann 146t sich unter Umstédnden die Stidrke des stella-
ren Magnetfeldes aus der ZEEMAN-Aufspaltung der Linien ableiten. Auch expandierende Gas-
hiillen, die von Novae oder Supernovae abgestoBen werden, und Gasstrome zwischen den Kompo-
nenten enger Doppelsternsysteme verraten sich in den Sternspektren.
Die Untersuchungen der inneren Bewegungen von Gasnebeln und Sternsystemen sowie die Flucht-
bewegung der Sternsysteme gehoren ebenfalls zu den wesentlichen Aufgaben der Spektroskopie.
Dr. CHRISTIAN FRIEDEMANN



Sterticrafbay D -

1 Allgei:neines

1.1. Literatur: WEIGERT, ZIMMERMANN: ABC der Astronomie. 3. Aufl. Leipzig 1971. Stichworter:
Sternaufbau, Energieerzeugung der Sterne, Zustandsgleichung, Sternentwicklung und alle dabei
gegebenen Verweise. $

1.2. Definitionen: Sternatmosphédre = der Teil eines Sterns, von dem Licht direkt in den Raum aus-
gestrahlt wird (mit herkommlichen Mitteln direkt beobachtbar). Sterninneres = der Teil eines
Sterns, der mit herkémmlichen Mitteln nicht direkt beobachtbar ist; nur theoretische Uberlegungen
und Rechnungen geben Aufschlu3 iiber die physikalischen und chemischen Verhéltnisse. Die Theo-
rie des Sternaufbaus befaBt sich nur mit dem Sterninneren. Es enthélt fast die gesamte im Stern
vereinigte Masse und umfaBt den weitaus groiten Teil des Gesamtvolumens des Sterns.

1.3. Sterne sind kugelfilirmig. Ausnahmen nur bei schneller Rotation, bei starken Magnetfeldern
oder bei nahen Begleitern.

2. Mechanisches Gleichgewicht

Die beobachtbaren ZustandsgroBen (z. B. Leuchtkraft, effektive Temperatur) eines Sterns (bei phy-
sischen Verédnderlichen die Mittelwerte dieser Grofen) dndern sich nur in sehr langen Zeitrdumen.
Ausnahmen bilden die relativ sehr seltenen Novae und Supernovae sowie gerade entstehende und
Sterne in gewissen kurzen Abschnitten ihrer Entwicklung. Folgerung: der innere Aufbau indert
sich auch nur langsam, so daB3 sich im Stern lberall mechanisches Gleichgewicht einstellt, d. h. an
jeder Stelle ist der nach auBen wirkende Druck gleich dem Gewicht der liber der Stelle befindlichen
Sternmaterie. (Bei Verletzung des Gleichgewichts wiirde eine schnelle Expansion oder Kontraktion
erfolgen.) Der nach auBen wirkende Druck setzt sich aus Gas- und Strahlungsdruck zusammen;
bis auf massereiche Sterne ist der Strahlungsdruck unbedeutend.

3. Zustandsgleichung

3.1. Im Sterninnern ist die Materie im allgemeinen gasférmig. Zur Beschreibung des Zusammen-
hanges zwischen Druck, Temperatur und Dichte kann die ideale Gasgleichung benutzt werden: der
Druck ist dem Produkt aus Dichte und Temperatur proportional.

3.2. Im Innern von WeiBen Zwergen und im Zentralgebiet einzelner Riesensterne ist die Materie
so dicht, daB die Elektronen nicht der idealen Gasgleichung gehorchen. Sie sind entartet. Der Druck
héngt (bei vollstindiger Entartung) nur von der Dichte, nicht von der Temperatur ab.

3.3. In WeiBen Zwergen sehr niedriger Temperatur kann es zur Verfliissigung und zur Gitterbildung
(Verfestigung) der Materie kommen. Die Beziehungen zwischen Druck, Dichte und Temperatur sind
dann sehr kompliziert. ¥ ;
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4, Energiebilanz

Die von einem Stern ausgestrahlte Energie stammt aus dem Vorrat von Kernenergie, potentieller |
Energie (Gravitationsenergie) und Wérmeenergie. "

4.1. Kernenergie. Aus leichten Atomkernen werden schwerere gebildet. Da Atomkerne positive
elektrische Ladungen tragen, sich also gegenseitig abstoBen, finden Kernprozesse nur bei hohen
Temperaturen (hohe kinetische Energie der Reaktionspartner) statt. Je hoher die Kernladungen,
um so hoher miissen die Temperaturen sein. Die héchsten Temperaturen sind im Sterninnern nahe
dem Zentrum, die Kernenergiequellen daher im allgemeinen dort konzentriert. Die Ergiebigkeit
héngt von Dichte, Temperatur und chemischer Zusammensetzung ab. Ist eine Kernsorte durch die
Bildung schwererer Kerne im Sternzentrum verbraucht, kénnen die Kernprozesse in einer Kugel-
schale um das Zentrum herum stattfinden. ’

4.1.1. Wasserstoffprozesse. Pro Gramm, Reaktionsmaterial wird bei den Wasserstoffprozessen die
meiste Energie frei. Uber Zwischenstufen wird im Endeffekt aus vier Wasserstoffkernen ein Helium-
kern aufgebaut. Die H-H-Reaktion lduft bei mindestens 10 bis 12-106 K, der C-N-O-Zyklus bei min- -
destens 16-106 K ab.

4.1.2. Heliumprozesse. Aus Heliumkernen werden Kohlenstoff-, Sauerstoff-, Neon- und noch
schwerere Kerne bis Kalzium gebildet. Mindesttemperatur 100-106 K. 3

41.3. Ist alles Helium in den zentrumsnahen Gebieten verbraucht, konnen auch Kohlenstoff- bzw.
Sauerstoffkerne miteinander reagieren. f

4.2, Gravitationsenergie wird durch Kontraktion der Sternmaterie frei. Sie spielt vor dem Beginn
der Wasserstoffprozesse und jeweils zwischen dem Erschopfen einer Kernenergiequelle und dem
Einsetzen einer neuen Kernreaktion eine Rolle. Die freigesetzte Energie wird teils ausgestrahlt,
teils dient sie der Temperatursteigerung.

4.3. Wirmeenergie. Bei Abkiihlung nimmt die gespeicherte Warmeenergie ab; sie wird in Strah-
lung umgesetzt und vom Stern abgestrahlt. Weie Zwerge decken so ihre Energieausstrahlung.
Dr. habil. H. ZIMMERMANN
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Sternhaufen (I)

1. Allgemeines

1.1. Definition WA ;

Sternhaufen sind Ansammlungen von physisch zusammengehorigen Sternen im MilchstraBensystem
(oder in extragalaktischen Sternsystemen). Im allgemeinen Sternfeld fallen die Haufen durch die
erheblich hohere Sterndichte auf. Die Mitglieder eines Haufens zeigen einheitliches Bewegungsver-
halten, sind gleichen Ursprungs und haben damit das gleiche Alter. Der Zusammenhalt des Haufens
erfolgt durch die von allen Mitgliedern ausgehende Schwerkraft.

1.2, Benennung

Die hiufigsten und seit dem Altertum bekannten Sternhaufen tragen spezielle Namen (Plejaden,
Hyaden, Praesepe). Spiter entdeckte werden gewohnlich mit der Nummer bezeichnet, die sie im
Katalog von Messier (M 4+ Nummer), in Dreyers New General Catalogue of Nebulae and Clusters ot
Stars (NGC + Nummer) und den beiden ergidnzenden Indexkatalogen (IC + Nummer) besitzen.
Neuerdings aufgefundene Haufen erhalten die Nummer im Katalog ihres Entdeckers (Abkiirzung
des Namens des Entdeckers 4 Nummer).

1.3. Klassifikation

Es gibt drei Arten von Sternhaufen: Offene Sternhaufen, Kugelsternhaufen und Bewegungshaufen.
Sie unterscheiden sich durch ihr Erscheinungsbild am Himmel, durch Sternreichtum und -konzen-
tration zum Zentrum, durch die Verteilung im MilchstraBensystem, die Sternpopulation und die
Beschaffenheit des Farben-Helligkeits-Diagramms.

1.4. Anzahlen
Bisher wurden 1039 offene, 125 Kugelsternhaufen und 16 Bewegungshaufen entdeckt.

2. Offene (frither auch galaktische) Sternhaufen

2.1. Definition

Offene Sternhaufen sind unregelmiBig begrenzte Sternhaufen, zu denen einige Dutzend bis zu eini-
gen 10000 Sternen gehoren, die eine méBige Konzentration zum Haufenzentrum erkennen lassen.

2.2. Riumliche Verteilung

Die offenen Sternhaufen sind Mitglieder des MilchstraBensystems und zeigen eine auffillig starke
Konzentration zur galaktischen Ebene. Diejenigen offenen Sternhaufen, die heiBe Hauptreihensterne
enthalten, befinden sich bevorzugt innerhalb von Spiralarmen und werden daher zum Nachweis der
Spiralstruktur in der Sonnenumgebung benutzt. Die Gesamtzahl der offenen Sternhaufen im Milch-
straBensystem wird auf mehr als 10000 geschétzt.
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2.3. Pﬁysikausche Eigenschaften

2.3.1. Durchmesser
Die linearen Durchmesser der offenen Sternhaufen liegen im Bereich zwischen 1 und 10 pc; die
meisten offenen Sternhaufen haben einen Durchmesser zwischen 3 und 5 pc.

2.3.2. Massen
Die Massen der meisten offenen Sternhaufen liegen zwischen 250 und 3000 Sonnenmassen.

2.3.3. Sterndichte und Haufenauflosung

Wihrend sich in der Sonnenumgebung etwa 0.1 Sterne pro pc? befinden, treten in offenen Stern-

haufen Dichten im Bereich zwischen 0.25 und 80 pro pcs auf. Haufen mit Massendichten unterhalb 0.1

Sonnenmassen pro pc® sind instabil und losen sich unter der Einwirkung des allgemeinen Schwere-

feldes des MilchstraBensystems auf. Die Haufenmitglieder werden somit zu Feldsternen. Auch inner-

halb dichter offener Sternhaufen treten Auflosungserscheinungen auf. Durch Begegnungen unter-

einander konnen Haufenmitglieder die zum Verlassen des Haufens notwendige Fluchtgeschwindig-

keit erreichen und zu Feldsternen werden. Die meisten offenen Sternhaufen haben danach eine

Lebensdauer von einigen 108 bis 10! Jahren. 3

2.3.4. Farben-Helligkeits-Diagramm

Wenn die Stérung durch bei der Photometrie jrrtiimlich miterfaBte Vorder- und Hintergrundsterne
nicht zu stark ist, zeigen die FHD der offenen Sternhaufen eine deutlich ausgebildete Hauptreihe
und einen (meéist weniger markanten) Riesenast. Die Hauptreihe besitzt bei den einzelnen Haufen
unterschiedliche Linge, Im Gegensatz zur Hauptreihe im HRD fehlen in den FHD oft die masse-
reichen und heiBen Hauptreihensterne. Es handelt sich dabei um einen kosmogonischen Effekt: Die
Sterne eines offenen Sternhaufens sind etwa gleichzeitig entstanden. Die einzelnen Haufenmitglieder
entwickeln sich aber (d. h. verbrauchen ihren Vorrat an Kernbrennstoff) um so schneller, je grofer
ihre Masse ‘(und damit ihre Leuchtkraft und Oberflichentemperatur) ist. Die Hauptreihe wird daher
nach und nach von oben nach unten (in Richtung abnehmender Leuchtkraft und Oberflichentempe-
ratur) entvolkert, Die Sterne wandern zunéchst in das Riesengebiet ab und werden dann wahrschein-
lich, nach Verbrauch ihrer Reserven an Kernbrennstoff, zu leuchtschwachen Endprodukten der
Sternentwicklung (Weilen Zwergen, Neutronensternen). Wihrend ein Haufen mit einem Alter von
einigen 10% Jahren noch die gesamte Hauptreihe bis zu den O-Sternen zeigt, fehlen bei einem solechen
vom Alter der Sonne bereits die O-, B-, A- und F-Sterne. Aus dem oberen Endpunkt der Haupt-
reihe eines Sternhaufens liBt sich unter Benutzung der Ergebunisse der Theorie der Sternentwick-
lung das Alter des Haufens bestimmen.
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Sternhaufen (II)

3. Kugelsternhaufen

3.1. Definition g

Kugelsternhaufen sind auffallend radialsymmetrisch aufgebaute Sternhaufen mit Mitgliederzahlen
in der GréBenordnung von 104 bis 107, die eine starke Konzentration zum Zentrum erkennen lassen.

3.2. Ridumliche Verteilung

Die Kugelsternhaufen bilden ein die Scheibe des MilchstraBensystems einhiillendes, nur wenig ab-
geplattetes System, den galaktischen Halo. Die Gesamtzahl der Kugelsternhaufen im MilchstraBen-
system schiitzt man auf 200 bis 300. Auch in extragalaktischen Sternsystemen wurden Kugelstern-
haufen nachgewiesen.

3.3. Physikalische Eigenschaften
3.3.1. Durchmesser

Die linearen Durchmesser der Kugelsternhaufen streuen zwischen 16 und 190 pc; die meisten liegen
im Bereich von 20 bis 30 pc.

3.3.2. Massen

Entsprechend den Mitgliederzahlen werden die Massen der Kugelsternhaufen auf 10% bis 10 Sonnen-
massen geschéitzt, k

3.3.3. Sterndichte und Haufenauflosung

In einem durchschnittlichen Kugelsternhaufen betrigt die Sterndichte gréBenordnungmiBig 102 bis
10% pe-3. Die Kugelsternhaufen sind im MilchstraBenschwerefeld stabil, Infolge ihres Sternreichtums
konnen sie sich eine relativ grofe Rate an entweichenden sternen leisten, ohne sich wéhrend des
Alters des MilchstraBensystems vollsténdig aufzuldsen.

3.3.4. Farben-Helligkeits-Diagramm (s. Abb. Riickseite)

Die FHD der Kugelsternhaufen wirken, verglichen mit denen der offenen Sternhaufen, ziemlich
einheitlich. Die Hauptreihe endet innerhalb der Spektralklasse G. Sie biegt um in einen steil nach
oben verlaufenden Riesenast. Dieser ,vertikale“ Riesenast miindet in einen ,horizontalen“ Riesenast
ein. Die Kugelsternhaufen sind die #ltesten Objekte des Milchstrafensystems; ihr FHD spiegelt
diesen Umstand deutlich wider. Vergleicht man die FHD sehr alter offener Sternhaufen mit denen
gleichaltriger Kugelsternhaufen, dann fallen charakteristische Unterschiede in der Lage der Riesen-
iste auf. Sie rithren daher, daB beide Typen von Sternhaufen unterschiedliche Sternpopulationen
besitzen. Die Mitglieder von Kugelsternhaufen reprisentieren die extreme Population II (Halo-Popu-
lation), d. h. sie sind sehr arm an schweren Elementen, wihrend die offenen Sternhaufen zur Popu-
lation I gehoéren, deren Ausgangsmaterial an s¢hweren Elementen schon betrdchtlich angereichert
war.
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-8 - Alrer 4. Bewegungshaufen
S T JAT & 1 ! 1 U inJanren .

.;? ~1010° Bewegungshaufen sind teils auf engem
¢
3

Raum konzentrierte, teils aber auch
~20710° ilber den ganzen Himmel verstreute
Sterngruppen. Sie fallen durch ihre
einheitliche Bewegung auf; scheinbar
. streben sie einem Zielpunkt (Vertex)
—é5 10 zu. Der bekannteste Bewegungshaufen
sind die Hyaden. Die meisten Bewe-
& gungshaufen umfassen nur einige Dut-
d25107 zend Mitglieder und sind dynamisch
instabil. %
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Teilgebiete der Astronomie (I)

1. Einleitung

Auf einem langen Entwicklungswege durch die Jahrtausende hat die astronomische Wissenschaft
ihre heutige vielfdltige und komplizierte Struktur erlangt. Die Komplexitét der Astronomie ist eine
Folge der Wechselwirkung zwischen der stidndigen Verfeinerung der MefBinstrumente und der
Interpretation der MefBergebnisse einerseits und der allgemeinen Entwicklung von Technik und
Naturwissenschaft, insbesondere Mathematik und Physik andererseits. Im Lichte der Dialektik
bedingt die Art und Weise des Entstehens des derzeitigen Wissensgebdudes der Astronomie eine
starke Verflechtung der astronomischen Teilgebiete, die wechselweise befruchtend aufeinander wir-
ken. Es gibt deshalb verschiedene Gesichtspunkte fiir die Einteilung der Astronomie in Teilgebiete.
In der Sowjetunion sind alle Zweige der astronomischen Wissenschaft sehr hoch entwickelt, so daB
es zweckmiBig erscheint, fiir die vorliegende Karteikarte die in sowjetischen Lehr- und Hand-
biichern eingefiihrte Einteilung der Astronomie im wesentlichen als Grundlage zu verwenden. [1],
[21, [31, [4]

2. Aligemeine Formulierung der Aufgaben der astronomischen Teilgebiete

Die Astronomie ist die Wissenschaft von den Positionen, den Bewegungen, dem Bau, der Entste-
hung und der Entwicklung der Himmelskdrper und ihrer Systeme einschlieBlich des interstellaren
und intergalaktischen Mediums, Sie stand und steht in enger Wechselwirkung mit einer Reihe von
Natur- und Gesellschaftswissenschaften, in erster Linie mit Mathematik, Physik, Chemie und
Philosophie, aber auch mit den technischen Wissenschaften.

Bei der Lsung ihrer Probleme hat die Astronomie drei grundlegende Aufgaben zu bewdiltigen [2] :

— Die Untersuchung der scheinbaren und der wahren Orter und Bewegungen der Himmelskdrper
im Raum sowie die Bestimmung ihrer AusmaBe und Formen, (Losung durch die Teilgebiete
Astrometrie, Himmelsmechanik und theoretische Astronomie, die auch als klassische Astrono-
mie bezeichnet werden.)

— Die Untersuchung des physischen Baus der Himmelskorper, d. h. die Untersuchung der cherni-
schen Zusammensetzung und der physikalischen Bedingungen (Dichte, Druck, Temperatur usw.)
an der Oberfliche und im Inneren der Himmelskérper und ihrer Systeme. (Losung durch die
Teilgebiete Astrophysik und Stellarastronomie.)

— Probleme der Entstehung, der bisherigen Entwicklung und nach Moglichkeit der weiteren Ent-
wicklung einzelner Himmelskdrper und der Systeme von Himmelskorpern sowie des Univer-
sums als Einheit. (Losung durch die Teilgebiete Kosmogonie und Kosmologie.)

‘
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3. Tabellarische Ubersicht der Teilgebiete

: A“;ﬂ‘f;ﬁﬁe Objekte Instrumente Methoden Ziele und Ergebnisse
— sphirische ~ | Rechenmaschinen | mathematische Sternkataloge, Fundamental-
Astro- Computer Methoden zur Re+ | kataloge, Eigenbewegungen
nomie Hilfstafeln duktion von be- der Fixsterne, Rotation des
obachteten Ge- MilchstraBensystems, astro-
stirnskoordinaten | nomische Konstanten,
(wegen Refrak- Inertialsystem, Inertialzeit
tion, Aberration,
Parallaxe, Nu-
tation, Prizession,
Eigenbewegun-
gen, Unregel-
méBigkeiten der
Erdrotation)
-= fundamen- | Korper des Meridiankreis, Visuelle, photo=~
tale Astro- | Sonnen- Vertikalkreis, graphische,
nomie systems (ein- | Passageinstru- photoelektrische,
schlieBlich ment, Astrograph | fernsehtechnische
kiinstlicher Positionsbestim~
Himmelsk6r- mungen (absolut
per), Fix- und differentiell)
sterne,
Galaxien ¥
- praktische Universalinstr., Beobachtung der | Astronomische Bestimmung
Astro- Passageinstr., Durchgangszeit geographischer Koordinaten
nomie Theodolit, Hohen- | durch einen be- auf der Erdoberfliche und
durchgangsinstr. |stimmten Verti- deren Verdnderung mit der
kal oder Zeit (Rotationszeitschwan=
Almukantarat kungen, Polbewegung,
iy Kontinentaldrift)

Dr. habil. KLAUS-GUNTHER STEINERT



Teilgebiete der Astronomie (II)

In der historischen Entwicklung, aber auch aus sachlichen Griinden ergibt sich die Einteilung der
Astronomie in 6 Teilgebiete [1], [2].

Die Astrometrie ist die Wissenschaft von der Vermessung von Raum und Zeit. Thr mathematisches
Skelett wird von der sphérischen Astronomie gebildet, die die Theorien der GesetzmiBigkeit der
Verdnderung von Gestirnskoordinaten mit der Zeit ausarbeitet, Die praktischen Arbeiten der
Astrometrie zerfallen in die fundamentalen Arbeiten der Aufstellung von Sternkatalogen (Bestim-
mung von Sternkoordinaten und deren Verinderungen) sowie von astronomischen Konstanten
und in die Arbeiten der Bestimmung von Orten, Zeiten und Richtungen auf der Erdoberfliche so-
wie zur Uberwachung und Deutung der UnregelmiBigkeiten der Bewegung des Erdkorpers.

Die Himmelsmechanik untersucht die Bewegungsgesetze der Himmelskérper unter dem EinfluB der
Schwerkraft, bestimmt die Massen und Formen der Himmelskérper und den Bau ihrer Systeme.
Die theoretische Astronomie (Bahnbestimmung) liefert die Methoden fiir die Bestimmung von
Bahnelementen der Himmelskérper aus den Beobachtungen scheinbarer Orter und umgekehrt die
Berechnung von Ephemeriden, wie sie in astronomischen Jahrbiichern oder Kalendern gebraucht
werden, aus bekannten Bahnelementen.

Den breitesten Raum in der astronomischen Forschung nimmt die Astrophysik ein. Sie untersucht
den Aufbau, die chemische Zusammensetzung und die physikalischen Eigenschaften (Zustands-
groBen) der Gestirne und ihrer Atmosphiren sowie des interstellaren Mediums. Die Astrophysik
erforscht die Energiequellen der Sonne, der Fixsterne, des Gases und des Staubes im interstellaren
Raum. In den letzten Jahrzehnten sind neue Spezialgebiete der Astrophysik erschlossen worden:
Radio-, Réntgen-, Gamma-, Infrarot- und Neutrinoastronomie, Besonders groB ist bis jetzt die
Zahl der Entdeckungen und Ergebnisse mit Hilfe der Radioastronomie (Entfernungsmessungen im
Sonnensystem, Quasare, quasistellare Galaxien, Pulsare, interstellare Molekiile). Wihrend die prak-
tische Astrophysik sich mit der Entwicklung der Beobachtungsinstrumente und der Gewinnung
von Beobachtungsdaten beschiftigt, gibt die theoretische Astrophysik auf der Grundlage physikali-
scher Gesétze Erklirungen und Interpretationen der Beobachtungsergebnisse.

Die Stellarastronomie untersucht u. a, mit statistischen Methoden die GesetzmiBigkeiten der Ver-
teilung der Sterne, der Sternsysteme und des interstellaren Mediums im Raum und ihre systemati-
schen Bewegungen unter Berlicksichtigung der physikalischen Eigenschaften der kosmischen Er-
scheinungsformen. Bel ihrer Untersuchung bedient sich die Stellarastronomie der Ergebnisse aller

anderen bisher genannten Teilgebiete.
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Fortsetzung von Karte I, Riickseite -

Methoden

Ziele und Ergebnisse

Teilgebiet :

Astrometrie Cbjekte Instrumente
Stellar- Fixsterne astrometrische
astronomie (Veridnderl., und

magnetische astrophysikali-
Sterne, Dop- sche Instrumente
pelsterne)
interstellare
Materie,
Sterngruppen,
Galaxien,
z. B. Seyfert-
u. Markarjan=
galaxien
Himmels- Korper des Instrumente fiir
mechanik Sonnen- visuelle, photo-
systems graphische und
(einschl.deren | fernsehtechnische
kiinstlicher Positionsbeob-
Satelliten und | achtungen, funk-
Raumsonden), | technische Bewe-
Mehrfach- gungsbeobach-
sterne, Stern- | tungen (Doppler-
systeme effekt)
Theoretische
Astronomie
(Bahn-
bestimmung)

wird im Heft 3/72 fortgesetzt

Vorwiegend sta-
tistische Unter-
suchungen der Er-
gebnisse der
Astrometrie,
theoretischen
Astronomie und
Astrophysik,
Auswertung der
radioastronomi-
schen Messungen

Untersuchung
der Bewegungs=
gesetze der Him-
melskoérper unter
dem EinfluB der
Gravitation

Ableitung und
stdndige Verbes-
serung der Bahn-
elemente aus Be-
obachtungen

GesetzmiBigkeiten im Auf-
bau der Galaxien, in der Be-
wegung der Materie und
Untersuchung der Eigen-
schaften von Feldern im bis-
her iiberschaubaren Teil des
Weltalls. Entfernungs-
bestimmungen, Radial-
geschwindigkeiten, Eigen-
bewegungen, Bestimmung
der ZustandsgréBen der
Sterne und deren Verédnde-
rungen.

Massen und Formen der
Himmelskdrper sowie Bau
und Dynamik ihrer Systeme,
Definition des Inertial-
systems

Vorausberechnung von
scheinbaren Ortern aus be-
kannten Bahnelementen
(Ephemeridenrechnungen)

Dr. habil. ELAUS-GUNTHER STEINERT




Teilgebiete der Astronomie (III)

Fortsetzung von Karteikarte II (Riickseite)

A'i‘;l‘l]gpt;:))i'::k Objekte Instrumente Methoden Ziele und Ergebnisse
— praktische Sonne, Spiegelteleskope | Messende Unter- | Physikalische Eigenschaften
Astro- Korper des bis zu den grof- suchung d. Quan- | und chemische Zusammen-
physik Sonnen- ten Offnungen titdt und Qualitdt | setzung der Sterne, Deutung
systems, Fix- | und Offnungsver- | der von den Him- | der Sternstrahlung, insbes.
sterne, spe- héltnissen; teilw. | melskorpern und | des Spektrums. Entfernun-
zielle Einhei- Refraktoren. dem Medium zwi-| gen und Bewegungen der
ten des Stern-| Zusatzgeréte: schen ihnen kom- | Sterne. Erkennen der inte-
systems, fotogr., fotoel. u. | menden Strah- gralen Eigenschaften von
interstellares | thermoelektrische | lung des gesam- Einzelsternen und Stern-
Medium, Fotometer, Pris- ten elektromagne- | gruppen durch Bestimmung
Milchstraen- | men-, Gitter- tischen Spek- der stellaren ZustandsgréBen
system, spektrographen, trums (z. B. Foto- | und deren gegenseitiger
Galaxien Objektivprismen, | metrie, Spektral- | funktionaler) Abhdngigkeit
Instrumente zum | fotometrie, mit Hilfe von Zustandsdia-
Empfang der Polarimetrie, grammen und Zustands-
Radio-, Gamma- Spektroskopie) gleichungen. Innerer Auf-
und Rontgen- bau und Entwicklung der
strahlung Sterne. Sternatmosphéren.
Wechselwirkung zwischen
den Sternen und dem inter-
stellaren Medium. Besonders
intensive Untersuchung der
3 Sonne und ihrer Atmo-
— theoretische Deutung der Be- | sphire, als Beispiel fir
Astrophysik obachtungstat- einen Stern der Hauptreihe.

sachen der prak-
tischen Astrophy-
sik durch Anwen-~
dung allgemein-

Neuere Entdeckungen der
Astrophys.: Magnetische
Eigenschaften der Sterne,
Quasare, quasistellare Ga-
laxien, Pulsare; Molekiile
und organische Verbindun-
gen im Weltraum.
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‘Wahre und scheinbare Bewegungen der Himmelskorper

1. Vorbemerkungen

Der Inhalt dieser Karteikarte enthélt naturgemiB wenig neue Fakten fiir den Leser. Deswegen
brauchen Einzelheiten, wie Bestimmungsverfahren, Zahlenangaben, Erkldrungen usw., nur ange-
deutet zu werden. Es kommt vielmehr darauf an, liber die wahren und scheinbaren Bewegungen
im Weltall einen zusammenfassenden Uberblick zu geben und dabei eine Reihe von Begriffen zu
nennen, tiber die in [1] nachgelesen werden kann.

In der geschichtlichen Entwicklung des astronomischen Weltbildes spielten entsprechend dem geo-
zentrischen bzw. topozentrischen Standpunkt des irdischen Beobachters die scheinbaren Bewegun-
gen der Gestirne eine groBe Rolle. Erst in einem langwierigen ErkenntnisprozeB konnte der Cha-
rakter der wahren Bewegungen erkannt und durch empirisch, z. T, auch spontan gefundene allge-
meingililtige Gesetze belegt werden.

Der Inhalt dieser Karteikarte sollte verwendbar sein bei der unterrichtlichen Behandlung der zu-
sammenfassenden Lehrbuchthemen: Vorstellungen iiber das Planetensystem, Uberblick iiber die
Struktur der Galaxis, wichtige Entwicklungsetappen der astronomischen Wissenschaft, unsere Vor-
stellungen vom Weltall.

2. Wahre Bewegungen

2.1. Rotationsbewegungen fiihren fast alle Himmelskorper aus, Besonderheiten sind die gebundene
Rotation (Erdmond), die retrograde Rotation (Venus) und die differentielle Rotation.

2.2. Keplerbewegungen (Bahnbewegungen, Revolutionsbewegungen der Planeten) fiihren Himmels-
korper aus, die sich unter der Wirkung der Gravitation nach den drei Keplergesetzen umeinander
bewegen. Hierzu gehodren die Bewegungen der Planeten, der Monde und aller natiirlichen und
kiinstlichen Kleinkorper um ihre Zentralmasse., Hierzu gehdren auch die Bewegungen der Kompo-
nenten von Doppel- und Mehrfachsystemen um den gemeinsamen Schwerpunkt.

In ihrer allgemein anwendbaren Form lauten die drei Keplergesetze nach [2] :

1. Unter der Wirkung der Anziehungskraft bewegt sich ein Himmelskérper im Schwerefeld eines
anderen Himmelskorpers auf einem Kegelschnitt (Kreis, Ellipse, Parabel oder Hyperbel).

2. Die Fldche, die der Radiusvektor zu einem Himmelskorper in der Zeiteinheit liberstreicht, ist
eine konstante Grofe.

3. Das 3. Gesetz beschreibt die Bewegung von zwei Massen m; und my um ihre Zentralmasse M;

d M. 2 3
s
3

3 =
34 (Mg + my) a,
Bewegen sich my; und m, um die gleiche Zentralmasse M und gilt my ~ my, {({ M, so wird aus (1)
die bekannte einfache Form des dritten Keplergesetzes!

Die ersten beiden KEPLERschen Gesetze gelten streng nur im Zweikérperproblem der Himmels-
mechanik. Meist vorhandene Kraftwirkungen weiterer Korper bewirken Stérungen der Kepler-
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bewegungen, die .mit Hilfe mathematiscirer Niherungsrhethoden'befechnet..werden konnen.(ZAs.
Bewegung ‘des Mondes oder der Kkléinen Plane e'n“{‘:”Wetfere Begriffe : -Bahnbestimmung,- Bahn-
elemente, Prizession, Apsiden, Aphel, Perihel, Periheldrehung. roonrHEe o~ dio T g
2.3.“Die Rotation des Milchstrafensystems ist &inecdifferentielle Bewegung -de ,ges;_amt_enngte;{:n—
sytems’ um -sein ‘Zentrum. Die Geschwindigkeit <von! Objekten [in. groBer, Entfexpung von,diesem
Zentrum wird mit wachséndem-r Kkleiner (4hnlicher Effekt: wie der durch-das 3: Keplergesetz, be-
schriebene). Die Rotation ‘dés MilchstraSensystends wird ‘mit den- Qortschen, Formeln;durch die
Komponenten der Raumgeschwindigkeit A5G0 gl g g o I LN B o Takalote
2 Radialgeschwindigkeit RG = A!- R/sin 2 (¢ =2o).und = AT T D Y
Tangentialgeschwindigkeit TG =:A - r.cos 2.2 sho) B il rsrren s s cred s ~acing
beschrieben, %o, 4: galaktische Linge des galaktischen Zentrums ‘bzw. eines Objektes, Die Tange:
tialgeschwihdigkeit -wird mieist unkorrekt.als Eigentbewegung bezeichnet (s« 8:3.)s-Die, Konstapten
A und B lassen sich schwer bestimmen, da die Objekte auBer der durch die -Retation hervorge-
‘rufenen. Raumbewegung (motus’ parallacticus)’ noch-individuellen Bewegungen: (motus peculiaris)
unterliegen [3]. - B 5 SRS Gl LR O U 1S $7C £ 515 5. ¢ il e Yok
2.4. Die- Expansionshewegung der Sternsysteme wird erkennbar durch’die Rotversehiebung in den
Spektrallinien der Galaxis, die einen Dopplereffekt darstellt. Nach der Formel : v/ v oo o W
s 4 v=H-rin km/s* ro@) pawad g in N
erhiilt man die Radialgeschwindigkeit einer Galaxie; die um so grofer ist; je grofer ihr Abstand @
vom Beobachter ist. H = 50 km - s-1 - Mpe-1 ist die Hubble-Konstante (Formel (3) wird allerdings
nicht zur Bestimmung der Geschwindigkeit verwendet). - i i el = i ke e s I
‘3. Scheinbare Bewegungen cart R ek gt tu ro o el s i 1ok s eradain ‘4% Bl e o
3.1. Die scheinbaren tiglichen Bewegungen der Hirmmelskorper entstehen dureh -die ‘Rotation -der
‘Erde fiir 8inén geozentrischén bzw. topozentrischén Beobachter: Begriffe: Auf-und; Untergang, Kuil-
mination, Zirkumpolarstern, Polarnacht, tigliche Parallaxe. - ERABIIIC MY BN Lol IO Y St s
3.2. Die scheinbaren Bewegungen der Sonne, der Planeten, des Mondes und der Kleinkorper unter
den Sternen infolge dér Bahnbewegungen gehoren zu den auffélligsten Erscheinungen- am Himmel.
Begriffe: Konjunktion, Elongation, Quadratur, Opposition. (Schleifenbewegung) 4-Aquinektium, Soi-
‘stitien, "il‘ierkreiszeichen und =sternbilder; Radiant eines Meteorstroms; Fixsternparallaxe; jahrliche
Aberration. A D et oy soin
3.3. Die wahren Raumbewegungen der Fixsterne werden von der Erde aus-als Eigenbewegungen
EB beobachtet. Die EB ist der Winkel, unter dem sich ein Stern infolge seiner Tangentialgesghwin-
digkeit (s.2.3.) in der Zeiteinheit (z.B. 1 Jahr) an der Himmelskugel gegeniiber ' sehr weit ent-
fernten Fixsternen oder Galaxien mit vernachlassigbaren EB bewegt. Der Effekt der Rotation der
 Galaxis wird von der Pekuliarbewegung der Sonne in Riclitung auf den Apex iliberdeckt.
' Anmerkung: Uber die Begriffe in fetter Schrift kann in [1] -nachgelesen werden.

Literatur: - 7 B L o0t B (6 (i aasswWas]
Nerlag Teéipzig 1961 tind 1971,

o~y vt i P Weaanfitottnely 903793 of

[1] WEIGERT-ZIMMERMANN: ABC der Astronomie. VEB Brockha
[2] BAKULIN, P.I., KONONOVIC, E.V, und. MOROZ, V.I.: .Kurs. obs&ej -astronomii., Izdatel’stvo
Nauka, Moskva 1970. S, 93—=96. . .- - A T, e s BTt S SN T T “f
J3l. STEINERT, K. G.: Astronomie in der Schule 5, 1968, 4. S. 75—80. W 3 i i fi
3 ¢ 2 * “pDr, habil. KEAUS-GUNTHER STEINERT



	Die Sonne
	1
	2
	3
	4

	Erdähnliche Planeten Eigenschaften
	1
	2
	3
	4

	Interstellare Materie
	1
	2
	3
	4

	Kleinkörper im Sonnensystem
	1
	3

	Kosmologische Modelle
	1
	2
	3
	4

	Optische Systeme in Spiegelfernrohren
	img_2317
	img_2318
	img_2319
	img_2320

	Spektroskopie
	img_2357
	img_2358

	Sternaufbau
	3
	4

	Sternhaufen
	1
	2
	3
	4

	Teilgebiete der Astronomie
	1
	2
	3
	4
	5
	6

	Wahre und scheinbare Bewegungen der Himmelskörper
	1
	2


