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VORWORT

Seil Jahrtausenden strebt der Mensch nach Erkenntnis der
Welt der Gestirne. Die Vorstellungen, die er sich aul Grund
der Beobachtungen bilden konnte, entwickelten sich im
allgemeinen kontinuierlich, gelegentlich aber auch sprung-
haft weiter. So formten sich die zahlreichen und den ver-
schiedenen Teilgebieten entstammenden Erkenntnisse zum
heutigen astronomischen Weltbild, das selbst audh nur ein
Durchgangsstadium sein kann.

Im vorliegenden Biichlein islL versucht worden, dem astro-
nomisch interessierten Leser eine Skizze dieses Bildes zu
entwerfen. Dabei muBlen zahlreiche Einzelheiten, die iiber
den Rahmen eines 300seitigen, allgemeinverstiandlichen
Taschenbuches hinausgehen, unterdriickt werden. Da die
Astronomie der &ltesle Zweig der exakten Naturwissen-
schaften ist, werden in diesem Biichlein auch nur Ergebnisse
und Probleme aus diesein Bereich der menschlichen Erkennt-
nis behandelt. Es soll somil helfen, eine Vorslellung von der
Materie im Univer-um zu verbreiten, die frei von Voreinge-
nommenheit und Aberglauben ist und sich auf gesicherte
Beobachtungstatsachen zuriickfithren laBt.

Dem Verlag schlieBlich gebiihrt mein Dank fiir die gute Aus-
stattung des Buches.

Jena, Universitats-Sternwarte
16. Dezember 1960 Johannes Hoppe



ERSTE ORIENTIERUNG

Wenn die Sonne hinter den Baumen und Hiigeln des west-
lichen Horizontes untergegangen ist, die Schatten der Nacht
sich Gber die Erde ausbreiten und der Larm des Tages all-
méhlich verstummt, treten aus dem blaugrauen Himmels-
grunde die Sterne hervor. Wie viele Male haben wir dieses
Naturschauspiel schon erlebt! Wir bemerken im Zimmer,
daB die Ddmmerung naht, und ersetzen das immer schwié-
cher werdende Licht des scheidenden Tages durch kinst-
liches Licht. Wir haben ja so wenig Zeit fiir die Vorgénge
in der Natur. Wir erleben das Dunkelwerden auch auf der
StraBe und sehen fliichtig zwischen den hellen Lampen und
erleuchteten Fenstern hier und dort einen Stern, einen
winzigen Lichtpunkt, etwas bldulich funkelnd. Manchmal
sind es auch ein ruhig leuchtender Planet oder die zuneh-
mende Mondsichel, die in unseren Gedankenkreis ein-
dringen mochten, aber wir registrieren ihre Anwesenheit
kaum und hasten weiter.

Heute jedoch haben wir uns Zeit genor men fiir die Sterne,
sind auf eine kleine Anhéhe gestiegen, von der aus wir den
Horizont ringsum iberblicken koénnen. Die helle Abend-
ddmmerung, oft auch als biirgerliche Ddmmerung bezeichnet,
hat ihre Farbenpracht entfaltet: tiber der schwarzblauen
Silhouette des fernen Hoéhenriickens hal der westliche
Himmel eine rotgelbe Farbung angenommen, die mit zu-
nehmender Héhe verblaBt und iiber gelblich und blaulich-
weif) schlieBllich in ein sattes Blau iibergeht. Die jetzt noch
von den Strahlen der bereits untergegangenen Sonne zur
hellen Rotglut entfachten feinen Wolkenstreifen werden sich
in kurzer Zeit als dunkle Siriche vom Himmel abheben. Am
gegeniiberliegenden Ostlichen Himmelsrand zeigt sich als
dunkelblaues Kreissegment der in die untersten, meist
dunsterfiillten Schichten unserer Lufthiille hineinragende
Schatten der Erde: Solange sich die Sonne weniger als einen
Grad unter dem Horizont befindet, der Beobachter also
selbst noch ungefahr in der Grenzflaiche zwischen Tag und
Nadht steht, erscheint die obere Begrenzung des Erdschattens



scharf. Je tiefer die Sonne sinkt, desto héher steigt der Erd-
schatten, desto mehr verschwimmt seine obere Grenze. Er
iiberschreitet dann den Scheitelpunkt des Himmelsgewdlbes,
den Zenilpunkt. und béwegl sich weiter auf den westlichen
Dammerungshimmel zu, wo er das helle. nunmehr fast
farblos gewordene Segment des erloschenen Tages auf einen
wenige Grad breiten Streifen zusammendriickt. wenn die
Sonne eine Tiefe von 6° unter dem Horizont erreicht hat.
Um eine Vorstellung zu haben, welcher Gré8e am Himmel
der Winkel von 1° entsprichl, sei hervorgehoben, daB der
Durchmesser von Sonne und Mond — man nennt ihn im
Gegensatz zum wirklichen meist den scheinbaren — rund /,°
betrdgt. Die iiber dem Beobachtungsstandpunkt befindliche
Schicht der Erdlufthiille, in der sich die hauptséchlichsten
Wettervorginge abspielen, die Troposphdre, wird nun nicht
mehr von den Strahlen der Sonne getroffen. Das Ende der
hellen Dammerung is! erreicht. die astronomische Ddm-
merung beginnt.

Ein groBer Teil der Sterne ist schon zu sehen. Die hellsten
von ihnen wurden sogar bereits gegen Ende der hellen
Dammerung sichtbar. Im Siiden steh! ein besonders strah-
lender Stern mit auffallig ruhigem Licht; es ist gewiB ein
Planet. Schwach angedeutet kann man auch schon einige
neblig schimmernde Sternwolken im Bogen der MilchstraBe
erkennen, die sich vom Nordpunkt des Horizontes in halber
Zenithdhe liber West bis nach Siidsiidwest hinzieht.

Die Sterne iiber uns leuchten heute noch so wie vor Hun-
derten, ja Tausenden von Jahren. Wer sie betrachtet und
zum Nachdenken kommt, stoB8t auf dieselben Fragen, mit
denen sich die Menschen vor zehntausend Jahren und noch
friher auseinandergesetzt haben. Was sind die Sterne?
Warum bewegen sie sich in bestimmter gesetzmaBiger
Weise? Wie entsteht der Wechsel der Jahreszeiten? Wie ist
das Weltall aufgebaut? Welche Stellung nimmt darin die
Erde ein und damit schlieBlich der Mensch selbst? Fragen
und Fragezeichen, Sie standen an der Schwelle jener ersten
groBen Zeitenwende, da der Mensch sich aus dem Tierreich
erhob. Sie begleiteten ihn durch die Jahrtausende bis zur



Gegenwart. Die erslen Antworten mochten aus der Phan-
tasic gewachsen und weilab von der Wirklichkeit gelegen
sein. Aber irgendwann war die Erkenntnis da, daB die ersten
groben Feststellungen durch sorgfaltigere Beobachtungen
verbessert werden kénnen. Der Mensch begann, sich die
Welt zu erobern.

So entstand die Astronomie, die wir heute als die Zusammen-
fassung der Erkenntnisse lber die Gestirne betrachten. Sie
ist somil eine der &ltesten Naturwissenschaften und als
solche eine Erfahrungswissenschaft; ihre einzige sichere
Wissensquelle ist die Beobachlung. Was nicht der Beobach-
tung zugénglich ist, hal in der Astronomie keinen Platz und
bleibt als Spekulation stets unsicher. Die Beobachtungen
allein machen aber noch keine Wissenschaft aus; sie miissen
in einen grofen Zusammenhang eingeordnet und zu einem
in sich widerspruchsfreien Bild verarbeitet werden. Niemals
weill man, ob die Genauigkeit der Beobachtungen ausreicht
und ob alle wesentlichen Beobachtungen zur Lésung eines
Problems im gegenwértigen Augenblick schon gemacht sind.
So bleibt immer die Moglichkeit des Fortschritts, des Tiefer-
eindringens ins Innere der Natur, hier ins Weltall und seine
GesetzméaBigkeiten

Wir sehen heute immer noch dieselben Gestirne wie die
Menschen vor Jahrtausenden, aber wir sehen sie anders.
Unsere Messungen liefern genauere Werte, und unsere
Instrumente gestatten uns, einen viel groBeren Bereich des
Wellalls zu tiberblicken. So ist unser astronomisches Welt-
bild ein anderes als das fritherer Zeiten.

Inzwischen ist es ganz dunkel geworden, die Sonne hat eine
Tiefe von 18° unter dem Horizont erreicht, die astronomische
Dammerung ist zu Ende, die vdllige Nachidunkelheit ange-
brochen. Da wir uns an einem von irdischen Lichtiquellen
freien Platz befinden — nur in groBer Ferne sieht man ver-
einzelt rétliche Lichtflecke, erleuchtete Fenster —, kénnen
wir uns nun ungestért der Betrachlung des gestirnten
Himmels hingeben. Unzdhlbar erscheint uns das Heer der
Sterne. Wie leicht wird oft das Wort Millionen Sterne hin-
geworfen. Dicsmal aber nicht vom Astronomen, der sonst
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nicht z6gert, sehr groBe, ,astronomische Zahlen* z11 nennen.
Die Sterne sind gezahlt; der Astronom weiB, daB bis zu der
fiir ein normales menschliches Auge noch wahrnehmbaren
Sternhelligkeit am ganzen Himmel nur etwa 6 000 Sterne
vorhanden sind. Da durchschnittlich die Hélfte dieser Sterne
unterhalb des Horizontes steht, sind also nur rund 3 000 mit
unbewalffnetem Auge als einzelne Lichtpunkte zu erkennen.
Diese 3 000 Sterne haben verschiedene Helligkeit und ver-
teilen sich auf die verschiedenen GréBenklassen so, daB
ihre Anzahl um so gréBer wird, je schwéachere Sterne man
betrachtel. Nach alter Gewohnheit bezeichnet man die
hellsten als Sterne erster GroBe, die schwadchsten als Sterne
sechster Grofe. Diese Einteilung der Sterne nach Helligkeits-
klassen geht auf den griechischen Astronomen HiprrarcH
(130 v. u. Z.) zuriick und beruht letzten Endes auf der Licat-
empfindlichkeit der Netzhautelemente des menscilichen
Auges, die von WEeBER und FEcHNER eingehend untersuchi
und in dem psychophysischen Gesetz mathematisch formu-
liert worden ist. Die heutigen GréBenklassenangaben be-
ruhen auf exakten Messungen der Strahlungsintensitiat und
konnten auch in einer anderen MafBeinheit ausgedriickl
werden, z. B. in Watt pro Quadratzentimeter (W/cm?).

Die mit bloBem Auge sichtbaren Sterne sind an der Himmels-
sphire nicht gleichméBig verteilt. Wiren sie es, so miiBten
zweil Sterne im Durchschnitt fast 3° Abstand voneinander
haben. Zwischen den mit bloBem Auge wahrnehmbaren
Sternen liegt also stets ein Stiick Himmelsfliche. Bei genauem
Hinschauen bemerken wir, daB dieser Himmelsuntergrund
keineswegs dunkel ist, sondern eine beachtliche Lichtmenge
aussendet. Nur wenn man aus einem erleuchteten Zimmer
hinausschaut oder in der Nahe einer hellen Laterne den
Himmel betrachtet, erscheint er uns fast kohlschwarz. Dieses
Leuditen des Himmelshintergrundes stammt aus den ver-
schiedensten Quellen: direktes Licht der jenseits der Grenze
der Wahrnehmbarkeit liegenden schwachen Sterne, in der
Erdatmosphére gestreutes Sternlicht, Polarlicht, im inter-
planetaren Raum gestreutes Sonnenlicht oder Tierkreislicht
und ein schwaches Leuchten der Schichten der lonosphaére,
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das durch eindringende kosmische Staubmassen und durch
die Tageseinstrahlung der Sonne angeregt wird.
Das Himmelsgewdlbe kann man ungefahr als hohle Halb-
kugel ansehen, deren Innenseite die leuchtenden Stern-
punkte tragt. Am Tage empfindet man den Himmel je nach
der Sichtklarheit und dem
Bewolkungsgrad stérker
oder schwédher abgeplattet
K (Abb.).
Die Folge davon ist, daB
) die Sonne und der Mond
Der Himmel erscheint uns abge- . . .
plattet; Z Zenit, in Horizontndhe wesent-
H Horizont, B Beobachter, lich groBer erscheinen, als
< ZBR = &« KBH, ZR < HK wennsie hoch am Himmel
stehen. Es handelt sich
also hierbei um eine besondere Art der optischen Tauschung
und nicht, wie schon ProLeEmAus gemeint hat und heute noch
vielfach behauptet wird, um eine Wirkung der Strahlen-
brechung. Aber auch der nachtdunkle Sternhimmel wird
nicht als Halbkugel empfunden, wie eine genaue Betrachtung
zeigt. Eine bekannte Sterngruppe wirkt in Horizontnéhe
immer groBer als in Zenitnahe.
Man hat frither viel Giber die Gestalt des Himmels gestritten.
Der Streit ist unniitz, denn er beriihrt das astronomische
Problem der Sternsphére nicht. Der Messung zugénglich ist
hier nur die Richtung, aus der die Sternstrahlung zu uns
gelangl. Also geniigt die Angabe zweier Winkel zu ihrer
eindeutigen Festlegung. Mit den Beziehungen zwischen den
Richtungswinkeln, die von irgendeinem Punkte aus gemes-
sen werden kdnnen, beschéftigt sich die sphdrische Trigono-
metrie. Die fir die Astronomie aus praktischen Griinden
einzig verniinftige Darstellung des Himmels ist also die
Sphére, d. h. die Kugeloberfliche, wobei der Radius der
Kugel beliebig gewahlt werden kann.
Den Unterschied zwischen Fixstern und Planet kannten die
Menschen schon vor rund drei Jahrtausenden. Die Bezeich-
nung Fixstern besagt soviel wie feststehender Stern. In
bezug auf die Sternsphéare verhalten sich die Fixsterne so,

Himmelsgewilbe 2z _p

Horizontalebene 8 H
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als wéren sie auf deren Innenseite befestigt, behalten also
zueinander dieselbe Lage bei, wenn man keine zu hohe
Genauigkeit fordert. Die Bezeichnung Planet ist aus dem
Griechischen abgeleitet und bedeutet Wandelstern. Im
Altertum wurden auch die Sonne und der Mond als Planeten
bezeichnet, weil auch sie ihren Ort unter den Fixsternen
verdndern. Zusammen mit den mit bloBem Auge sichtbaren
Planeten Merkur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn hatte
man also sieben Wandelsterne. Rein &uflerlich kann man die
Planeten von den Fixsternen dadurch unterscheiden, daB sie
zu den hellsten Gestirnen gehdéren und auBerdem ein im
wesentlichen ruhiges Licht zeigen. Im Gegensatz zu den
Planeten funkeln oder szintillieren alle Fixsterne; die Szin-
tillation wird durch die turbulenten Durchmischungsvor-
ginge in der Erdatmosphare hervorgerufen, und die dabei
mitwirkenden Turbulenzelemente besitzen eine bestimmte
Ausdehnung, die kleiner ist als die Planetenscheiben, aber
gréBer als die Fixsternscheibchen. So wird das Licht der
Fixsterne fortwahrend periodisch geschwicht und flackert.
Bei den Planeten ist nur gelegentlich bei besonders grofer
Luftunruhe und in Horizontnéhe ein geringfiigiges Schwan-
ken der Helligkeit zu bemerken.

Aus praktischen Griinden wurden, unterstiitzt von einer
lebhaften Phantasie, schon frithzeitig die hellen Sterne oder
charakteristische Gruppierungen zu bestimmten Figuren
zusammengefaBt. Die Gestalten waren der Sage entlehnt
oder bezogen sich auf wichtige und markante Ereignisse
des Lebens, wovei Tiergestalten stets eine groBe Rolle spiel-
ten. Die heute noch vorhandenen 88 Sternbilder am gesam-
ten Sternhimmel besitzen genau definierte Abgrenzungen
und dienen nur zur bequemen Bezeichnung der den Stern-
bildern zugemessenen Himmelsfelder und auBerdem, wie in
alten Zeiten, natiirlich auch zur leichten Orientierung an der
Sternsphare.

Von den Sternen und Sternbildern sind einige in jeder
wolkenlosen Nacht zu sehen. Zu diesen geliort als wohl be-
kanntestes Sternbild der GroSe Himmelswagen, gebildet von
sieben Sternen etwa 2. Grofie. Der kleine Stern 4. Grofe
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iiber dem miltleren Stern der Wagendeichsel heiBt im
Volksmund Reiterlein. Manche nennen ihn auch den Augen-
priifer; denn nur wer gute Augen hat, kann ihn erkennen.
Mit Hilfe des GroSlen Wagens kann man leicht die Him-
melsrichtungen bestimmen. Diese Orientierungsmdglichkeit
kann von praktischer Bedeutung sein, wenn man in stern-
klarer Nacht beim Umbherstreifen im Gelénde die Weg-
richtung verloren hat. Verlangert man die Strecke zwischen
den Hinterrddersternen des Groflen Wagens nach der Rich-
tung, nach der die Deichsel durchgebogen ist, so trifft man in
etwa fiinffachem Abstand nach Durchqueren eines relativ
sternarmen Himmelsfeldes auf einen Stern ebenfalls 2. GroBe,
den Polarstern, auch Nordstern genannt (Abb.). Seinen
Namen verdankt er dem Umstande, da8 er seit etwa 400 Jah-
ren dem Nordpol des Himmels sehr nahe steht. Wird keine
besondere Genauigkeit gefordert, so kann man ihn selbst als
Himmelsnordpol betrachten, obwohl er sich in Wirklichkeit
gegenwirtig um den Pol auf einem Kreise bewegt, dessen
Durchmesser knapp vier Vollmondbreiten betragt. Fallt man
vom Himmelsnordpol P das Lot auf den Horizont, so trifft
man auf den Nordpunkt N und hat mit der Nordrichtung
zugleich die Orientierung im Geldnde gewonnen (O Ost-,
W West-, S Siidrichtung).
Der Polarstern bezeichnet das vordere Ende der Deichsel des
Kleinen Wagens, von dessen sieben Sternen nur zwei in
ihrer Helligkeit etwa den Sternen des GroB8en Wagens
gleichkommen. Die fachliche Bezeichnung der beiden eben
betrachteten Sternbilder ist nach internationaler Uberein-
kunft: GroBe und
4 Kleine Birin, woraus

- N Himmels-  der Volksmund irr-
meridian . . "
timlich die mé&nn-
\ lichen Bezeichnungen
0

GroBer Wagen, Polar-
! 3
k > stern P und Himmels-

richtungen N, O, 8, W;
Horizont

Z Zenit, B Beobachter



Die Zitkumpolarsterne
in der geographischen
Breite + 50°

GroBer und Kleiner
Bdr gebildet hat.
Diese Sternbilder so-
wie der Drache, die
[.eier, ein Teil des
Schwans, der Ce-
pheus, die Kassio-
peia (auch Cassio-
peia), der Perseus
und der Fuhrmann
gehen in unserer Breite (vgl. der Himmel in anderen Breiten)
nie unter, sie sind in jeder sternklaren Nacht sichtbar.
Solche um den Pol liegende Sterne werden Zirkumpolar-
sterne genannt (Abb.).

Um auch bei aufgelockerter Bewodlkung den Nordpunkt
nach der Stellung des Polarsterns mit Sicherheit auffinden
zu kénnen, mub man wenigstens die zirkumpolaren Stern-
bilder genau kennen. Man sollte sich daher nach der Ab-
bildung nicht nur die Figuren der einzelnen Sternbilder,
sondern auch ihre Lage zueinander gut einpriagen. Eine
kleine Wolkenliicke geniigt dann oft schon, um den Ort des
Polarsterns am Himmel festzulegen.

AuBer den Zirkumpolarsternen, die wir eben kennengelernt
haben, gibt es noch eine grofle Zahl anderer Fixsterne, die
den 6stlichen, siidlichen und westlichen Himmel bevélkern.
Pragt man sich ihre Lage zum Horizont zu einer bestimmten
Zeit ein und vergleicht ihre Stellung nach etwa einer halben
oder ganzen Stunde, so kann man gewisse Verinderungen
feststellen. Die Sterne am horizontnahen Osthimmel sind
hoher gestiegen, nicht senkrecht, sondern schrag in sid-
licher Richtung. Darunter sind nun vorher nicht sichtbare
Sterne aufgetaucht. AuBerdem erscheinen sie uns heller. Die
Sterne des Sudhimmels haben sich in westlicher Richtung
um ein Bogenstiick bewegt, das man bei ausgestrecktem Arm
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Kugetkappe der Himmels-
Zirkurnpolarsterng M meridion

Ay N\
Weltochse

Sichtbarkeit

der Gestirne;

B Beobachter, Py, Pg
Himmelsnordpol  bzw.
-sidpol, O, §, W, N
Himmelsrichtungen, A,
M, E, T Punkte auf dem
Meridian

mit dem Mittelfinger
bedecken kann. Am
Westhimme! sind die
Sterne, die vorhin in
Kugetzone der T Kugelkappe der Horizontndhe  stan-
Zeitsterne davernd unterhaid  den, verschwunden;
e ononsterne  andere, die hoher
standen, sind an ihre
Stelle getreten und lichtschwéacher geworden. Der Abstieg
am Westhimmel erfoigt nicht senkrecht, sondern schrédg in
noérdlicher Richtung. Am Nordhorizont haben sich schlieB-
lich die Sterne in stlicher Richtung um etwa eine Finger-
lange weiterbewegt. Wegen der am Osthorizont auftauchen-
den und am westlichen Himmelsrand verschwindenden
Sterne mufl man die iiber der Horizontalebene befindliche
sichtbare Himmelskugel zur Vollkugel ergdnzen (Abb.),
.wenn man die Bewegungs- und Sichtbarkeitsverhiltnisse
verniinftig deuten will. Die Gesamtheit der beobachteten
Sternbewegungen laBt sich ungezwungen nur darstellen
durch eine von Ost nach West gerichtete Drehung der
Sternsphére um eine schrag zum Himmelsnordpol weisende
Achse, die Weltachse. Man erhélt sie, wenn man den Nord-
pol Py des Himmels iiber den Beobachtungsort B mit dem
Siidpol Pg verbindet.
Wie wir heute wissen, steht die Weltachse in engster Be-
.ziehung zur Rotationsachse der Erde; gelegentlich wird auch
die Erde als Welt bezeichnet, elwa in dem Ausdruck Welt-
meer. In bezug auf die Fixsterne fallt die Weltachse des
Beobachtungsortes mit der Rotationsachse der Erde zusam-
men, weil der Durchmesser des Planetem Erde gegeniiber
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Tafel III

Mondiibersichtskarte A Mare Crisium, B Mare Foecunditatis,
C Mare Humorum, D Mare Imbrium, E Mare Nectaris, F Mare
Nubium, G Mare Serenitatis, H Mare Transquillitatis, I Mare
Vaporum, J Oceanus Procellarum, K Sinus Iridum — a Karpaten,
b Apenninen, ¢ Kaukasus, d Alpen, e Jura — 1 Wallebene Clavius,
2 Wallebene Fracastorius, 3 Wallebene Ptolemdus, 4 Wallebene
Hipparchus, 5 Walleben: Alphonsus, 6 Wallebene Letronne

7 Ringgebirge Copernicus, 8 Ringgebirge Tycho, 9 Ringgebirge
Theophilus, 10 Ringgebirge Cyrillus, 11 Ringgebirge Archimedes,
12 Ringgebirge Eratosthenes, 13 Ringgebirge Plato — 14 Steilhang
Lange Wand



Venus kurz vor der Mars, stidliche Polkappe
unteren Konjunktion und grolBle Syrte

Tafel IV

Jupiter, nach einer Zeichnung
von Graff

Saturn mit weit
gediinetem Ring




den Fixsternentfernungen verschwindend klein ist. Fiir die
Beobachtung und Messung der scheinbaren Bewegungen
von Sonne, Mond, Planeten und Kometen ist zu beachten,
daB die Weltachse unseres Beobachtungsortes parallel zur
Erdachse steht, und zwar in einem Abstand, der abhangig
ist vom Erdradius und der geographischen Breite des Be-
obachtungsortes.

Ein Stern, der im Ostpunkt O aufgeht, beschreibt die Bahn
OAWEO und zeigt in seiner Bewegung alle Eigenschaften
der taglichen Drehung der Sternsphére. Diese Sternbahn
nennt man, weil sie die Himmelssphéare in zwei gleiche
Halbkugeln teilt, auch Himmelsdquator. Oberhalb und unter-
halb der Ebene des Himmelsaquators gibt es zwei parallele
Ebenen, die durch den Nordpunkt N bzw. den Siidpunkt S
des Horizontes hindurchgehen. Die Schnittkreise dieser Ebe-
nen mit der Sternsphéare grenzen die Kugelkappe NPy M der
im Beobachtungsort B stets sichtbaren bzw. die Kugelkappe
SPgT der stets unsichtbaren Sterne von der Zone der soge-
nannten Zeitsterne ab, deren scheinbare Tagesbahn teils
oberhalb, teils unterhalb des Horizontes liegt. Bei den
Sternen, die oberhalb oder richtiger nérdlich vom Himmels-
dquator liegen, ist der sichtbare Teil der Tagesbahn groBer
als der unsichtbare. Die umgekehrten Verhéltnisse findet
man siidlich vom Himmelsidquator.

Zwischen Aufgang und Untergang erreicht jeder Stern eine
groBte Hohe. Dieses Efeignis wird Kulmination genannt.
Verbindet man die Kulminalionspunkte aller Sterne, so
erhalt man einen Kreis, den Himmelsmeridian, der senkrecht
auf dem Horizont steht und vom Siiddpunkt durch das Zenit
iber den Nordpol bis zum Nordpunkt verldufl. Kulmination
bedeutet also gleichzeitig Durchgang durch den Himmels-
meridian. Da die Sonne gegen Mittag kulminiert, nennt man
ihn auch Mittagskreis.

Die Zirkumpolarsterne, die weder auf- noch untergehen,
konnen im Verlaufe eines Tages gewoéhnlich zweimal im
Himmelsmeridian beobachtet werden. Man unterscheidet
die obere Kulmination, fiir die der Stern zwischen Nordpol
und Siidpunkt steht, von der unteren Kulmination, bei der
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er den Meridian zwischen Nordpol und Nordpunkt iiber-
quert, Strenggenommen fiihrt jeder Stern eine obere und
untere Kulmination aus. Bei den Zeitsternen ist die untere
Kulmination nicht beobachtbar, bei den nie sichtbaren Ster-
nen um den Himmelssiidpol herum, die das Gegenstiick zu
den Zirkumpolarsternen bilden, sind beide Kulminationen
in unseren Breiten nicht beobachtbar.

Die Ost-West-Bewegung der Sterne diente schon friihzeitig
zur Bestimmung der Zeit. Diese Bewegung erfolgt mit einer
von mechanischen Uhrwerken nicht zu erreichenden Gleich-
formigkeit. Die Himmelsuhr ist, von den mit sehr viel tech-
nischem Aufwand betriebenen modernen Quarz- bzw.
Atomuhren abgesehen, der genaueste Zeitanzeiger. Das
Zifferblatt ist der Sternhimmel selbst oder einfacher: der in
24 Stunden geteilte Himmels&quator. Der Zeiger ist der
Himmelsmeridian. Selbst die mechanischen Prazisionsuhren
in den Sternwarten gehen nicht so genau und werden in
ihrem Gang durch Vergleich mit dem Sternhimmel laufend

l‘liP
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Der mitterndchtliche Himmel zu Beginn des Frahlings
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kontrolliert. Das Ablesen der Zeit geschieht, wie noch ge-
zeigt wird, durch die Beobachtung von Sternen, die ihrer Lage
am Himmel nach bekannt sind. Die Zeitbestimmung ist ein
Beispiel fiir die praktische Bedeutung der Astronomie.

Zur Vervollstindigung unserer Kenntnis des gestirnten
Himmels werden in den folgenden vier Abbildungen die im
Laufe des Jahres gegen Mitternacht am Siidhimmel sicht-
baren Zeitsterne gezeigt. Um die Zeit des Frihlingsanfangs
finden wir dort das Friihlingsdreieck (Abb.), gebildet aus
drei Sternen erster GroBe: dem Regulus im Sternbild Ldwe,
dem Arktur im Bootes und der Spika in der Jungfrau. In den
Sommermonaten ist an seine Stelle das wesentlich kleinere
Sommerdreieck (Abb.) inmitten der steil aufsteigenden
Sommermilchstrafe getreten. Die zum Horizont gerichtete

Der mitterndchtliche Himmel zu Beginn des Sommers
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Spitze des nahezu gleichschenkligen Drelecks mimnmt Atair,
auch Altair, der hellste Stern des Adlers, ein, oben rechts
finden wir die Wega im Sternbild Leier und links, etwa
gleichhoch, den Deneb im Schwan. An dieser Stelle gabelt
sich die MilchstraBe nach unten; der &stliche Zweig verlduft
durch den Adler zum Schiitzen, der westliche durch den
Schlangentrdger oder Ophiuchus zum Skorpion. Wenn der
Herbst beginnt, fehlen am siidlichen Mitternachtshimmel
(Abb.) aufféllige Sternbilder mit hellen Sternen. Der hellste
Stern im Sidlichen Fisch, Fomalhaut, kommt wegen seiner
Horizontndhe kaum zur Geltung. Auch der dariiber befind-
liche Wassermann ist kein markantes Sternbild, desgleichen
sind die Fische schwer aufzufinden. Am deutlichsten hebt
sich der 6stlich stehende Walfisch hervor, auch der Widder
ist leicht zu erkennen und das hochstehende Sternviereck,
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das teils zum Pegasus, teils zur Andromeda gehort. Zur Zeit
der Wintersonnenwende (Abb.) steigt der andere Ast des
bei uns sichtbaren Teils der MilchstraBe steil am Stidhimmel
auf, und wir finden eine der an hellen Sternen reichsten Ge-
genden des Himmels. Sechs Sternbilder ordnen sich mit
ihren hellsten Sternen um die etwas exzentrisch gelagerte
rétliche Betelgeuze, auch Beteigeuze dgenannt, zu einem
nahezu regelméBigen Sechseck. Die auffalligste Sterngruppe
ist die Gestalt des Jagers Orion, begleitet von seinen beiden
Hunden. Sirius, der Hauptstern im GroBen Hund, ist der
hellste Fixstern am ganzen Himmel. Der Giirtel oder Jakob-
stab im Orion — drei Sterne in gerader Linie bei etwa glei-
chem Abstand — weist nach unten zum GroB8en Hund, nach
oben zum Stier, dessen hellsler Stern der ritliche Aldebaran
ist. Aldebaran gehért zu einer Sternfamilie, einem soge-
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Der mitterndchtliche Himmel zu Beginn des Winters
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nannten offenen Sternhaufen, den Hyaden. Zum Sternbild
Stier gehort ein zweiter Sternhaufen, die Plejaden oder das
Siebengestirn. In der Nahe des Scheitelpunktes des Himmels,
zum Teil schon zum Bereich der Zirkumpolarsterne geho-
rend, finden wir den Fuhrmann mit Kapella (Capella) als
hellstem Stern; zwischen ihm und dem hellsten Stern im
Kleinen Hund, Prokyon, leuchten die Zwillinge, Kastor und
Pollux. Die MilchstraBe zieht sich vom Perseus kommend
durch den Fuhrmann und die Zwillinge und zwischen
den beiden Hunden zum Horizont hin, wobei Ausldufer
auch den Stier und Orion streifen. Im Gegensatz zur
SommermilchstraBe ist die WintermilchstraBe ungeteilt.
Wir haben die ersten Schritte zur Kenntnisnahme astrono-
mischen Wissens getan und mit Hilfe von Abbildungen ver-
sucht, den Anblick des Himmels zu ersetzen. Dieser Ersatz
ist aber nur bis zu einem gewissen Grade méglich. Zu einem
wirklichen Verstdndnis gelangi man ersl, wenn man die
Miihe nicht scheut, die Sterne selbst zu betrachten und ihren
Lauf zu verfolgen, kurz: sich von alldem mit eigenen Augen
zu liberzeugen, wovon hier gesprochen wurde.

GRUNDLAGEN DER ASTRONOMIE

Der Mensdh, der die Himmelskérper und ihre Bewegungen
im Universum beobachtet, steht immer im Mittelpunkt der
Welt. Das ist eine Erkenntnis, zu der man bereits vor Jahr-
tausenden gelangt ist. Die primitive Anwendung dieser
Erkenntnis fiihrt zum geozentrischen Standpunkt, den der
Mensch seit einigen. Jahrhunderten endgiiltig {iberwunden
hat. Trotzdem ist vorlaufig noch die Erde der Beobachtungs-
mittelpunkt der Welt. Zu den grundlegenden Teilgebieten
der Himmelskunde gehért die sphdrische Astronomie, deren
Aufgaben die Beobachtung und Beschreibung der ver-
wickelten Bewegungsvorgange an der Sternsphére und die
Erarbeitung sowie die Bereitstellung der dazu erforderlichen
Unterlagen sind.

22



Als exakte Naturwissenschait griindel sich die Astronomie
auf Messungen. In der sphirischen Astronomie sind es
wesentlich Richtungs-, d. h. Winkelmessungen. Voraus-
setzung fiir solche Messungen ist ein Koordinatensystem,
das nach praktischen Gesichtspunkten auszuwéihlen ist. In
der Astronomie sind die verschiedensten Koordinatensyste-
me gebraudhlich. Die Frage, welches Koordinatensystem zu
verwenden ist, wird von dem gerade vorliegenden Problem
aus verschieden zu beantworten sein.

Astronomische Koordinatensysteme

Horizontalsystem. Das natiirliche Koordinatensystem der
Astronomie ist das Horizontalsystem (Abb.). Die Grundebene,
d. h. die Horizontalebene, wird durch die Oberfliche einer
ruhenden Fliissigkeit, z. B. einer Menge in eine nidit zu
kleine Schale gefiillten Quecksilbers, dargestellt. Ihre Schnitt-
linie mit der Sternsphare ist der Horizon!. Die Punkte S, W,
N, O mbgen die vier Haupthimmelsrichtungen in bezug auf
den Beobachtungsort bezeichnen. Das in ihm errichtete Lot
realisiert die Richtung zum Zenit Z bzw. zum Fupunkt oder
Nadir Na. Durch jeden Fixstern F an der Sphare kann man
zwei aufeinander senkrecht stehende Ebenen legen, eine
Hauptebene ZFNa, die durch den Beobachtungsort und den

Scheitelpunkt Z sowie Hanenkrels des Vertikal des Fix -

den Fquunkt Na hin- Fixsternes F 4 A sternes F
durchgeht und gleich- -4 "”o',-oo

falls senkrecht auf der ',’ ' .
Horizontalebene stehl. —

Diese Ebene schneidet
die Sternsphére in ei-
nem GroBkreis, der Ver-
tikal genannt wird. Die
zweite Ebene durch den
Punkt F liegt parallel
zur Horizontalebene

Horizontalsystem




und schneidet die Sphdre in einem Nebenkreis, der als
Héhenkreis bezeichnet wird. Der Seiten- und der Hohen-
winkel sind die beiden Koordinaten, mit denen die Lage
von F eindeutig bestimmt ist. Vereinbarungsgemaf zahlt
man den in der Horizontalebene liegenden Seitenwinkel
vom Siidpunkt S aus im Sinne der téaglichen Drehung des
Himmels und nennt ihn das Azimut a und rechnet den
Hohenwinkel h in der Vertikalebene des Sternes vom Ho-
rizont aufwarts. Fiir viele Zwecke ist es praktischer, statl
des Hohenwinkels die Zenitdistanz z = 90° — h zu ver-
wenden. Das Azimut wird von 0° bis 360° durchgezéhlt,
die Hohe des Sternes an der sichtbaren Sphére liegt zwischen
0° und 90°; unterhalb des Horizontes rechnet man die Héhe
negativ von 0° bis —90°. Die Zenitdistanz ist ein Winkel
zwischen 0° und 180°. Mit Hilfe eines Universalinstrumentes
oder eines neuzeitlichen Theodoliten kann man die beiden
Koordinaten leicht und mit hoher Genauigkeit bestimmen.
Der Nadhteil dieses Systems liegt darin, daB die gemessenen
Koordinaten eines Gestirns zeitabhéngig sind. Im Hinblick
darauf, daB die geographischen Koordinaten eines Ortes
auf der Erde unverdnderliche Kennwerte sind, wird man
danach streben, auch zu &hnlichen Gestirnkoordinaten
zu gelangen. Dieses Ziel kann in zwei Schritten erreicht
werden.

Aquatorsysteme. Die Bewegung der Sterne erfolgt, wie wir
bereils wissen, parallel zu der senkrecht auf der Weltachse
stehenden Hauptebene des

A, z Aquators. Da die tagliche

r Drehung der Sternsphéare
das Spiegelbild der Erd-
rotation ist, muB die Hohe
des Himmelsnordpols von
der Lage des Beobachtungs-
ortes auf der Erde abhangen.
In der Abbildung zeigt ein

Rotations-
achse
der Erde

Die Polhdhe N BPyy ist gleich der
geographischen Breite ¢




Das Aquatorsystem

meridionaler Schnittder
Erdkugel durch den Be-
obachtungsort B dessen
Horizontalebene NS
und seine geographi-
sche Breite g, die jeweils
mit dem Winkel { einen
rechten Winkel bildet,
so daB hieraus das all-
gemeingiiltige Ergebnis
folgt: die Polh6he NBPy
ist gleich der geographi-
schen Breite @. Wird das Horizontalsystem im Himmels-
meridian um den Winkel { der Zenitdistanz des Nordpols
gekippt, so geht es in das Aquatorsystem iiber.

Hier unterscheidet man zwei Varianten, je nachdem die
Zéhlung der Langenkoordinate von einem festen oder be-
weglichen Nullpunkt aus gerechnet wird (Abb.). Im festen
Agquatorsystem ist die Lingenkoordinate der vom Meridian
aus gezdhlte Stundenwinkelt und die Breitenkoordinate die
vom Aquator ab gerechnete Abweichung oder Deklination 6.
Die Verkniipfung zwischen dem Horizontal- und dem Aqua-
torsystem liefert das nautische Dreieck PxyZF, dessen unver-
dnderliche Seite PyZ = { = 90° — ¢ ist. Die iibrigen Seiten
und Winkel sind die Zenitdistanz z = ZF im Vertikal des
Sternes F, die Poldistanz ¢ = 90° — § = PyF im Stunden-
kreis des Sternes F, der Stundenwinkel 7, der Zenitwinket
180° — a und der parallaktische Winkel ZFPy, der meist
mit g bezeichnet wird. Die Umrechnung der Koordinaten der
beiden Systeme ineinander fiithrt auf die Berechnung des
nautischen Dreiecks und ist eine Aufgabe der sphéarischen
Trigonometrie.

Von den beiden Koordinaten eines Sternes im festen Aqua-
torsystem ist die Deklination konstant, der Stundenwinkel ¢
aber eine Funktion der Zeit {, namlich T = o (t — k),
wenn w die Rotationsfrequenz der Erde — hier ausgedriicki
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in Grad pro Stunde [_h] — und tg die Kulminationszeit bzw.

die Zeit des Meridiandurchganges des betrachteten Gestirns
ist, sofern dieses keine merkliche Eigenbewegung besitzt.
Um auch eine konstante Langenkoordinate zu erhalten, ist
die Zdhlung auf einen mit der Sternsphére bewegten Punkt
zu beziehen. Als solchen hétte man irgendeinen beliebigen
Stern auswéhlen kdnnen. Aus praktischen Griinden nahm
man den Friihlingspunkt, in dem sich die Senne zu Beginn
des Friihlings befindet. Der Friihlingspunkt lag zur Zeit, als
man ihn zum Nullpunkt erklarte, im Sternbild Widder. Man
bezeichnet ihn deshalb meist heute noch mit dem Symbol
des WiddersY und nennt ihn auch Widderpunkt. Nach ihm,
der ein ausgezeichneter Punkt am Fixsternhimmel ist, wird
die Sternzeit © als Stundenwinkel des Widderpunktes de-
finiert. Der Umrechnungsfaktor von Winkel oder Bogen in
Zeil ist der reziproke Wert der Rotationsfrequenz der Erde
(% = 1—15- [2] ) Die nahezu konstante Langenkoordinate eines
Sterns im beweglichen Aquatorsystem ist die vom Stunden-
kreis des Friihlingspunktes entgegen der taglichen Drehung
der Sternsphére gezdhlte Rektaszension a oder die ,gerade
Aufsteigung®, wie die durch allzu wortliche Ubersetzung des
lateinischen Ausdruckes erhaltene unschéne Bezeichnung
lautet. Eine sinnvollere Ubersetzung des Wortes Rektaszen-
sion wire ,.rechtliufige Zdhlung”, weil sie an den Begriff
der rechtlaufigen Bewegung der Planeten ankniipft. Von
Aulenstehenden wird angesichts der beiden Varianten des
Aquatorsystems oft die Frage nach der Notwendigkeit dieser
Doppelzdhlung gestellt. Jedes der beiden Systeme hat nichi
nur seine historische, sondern auch seine praktische Be-
deutung. Die Langenkoordinate des festen Systems, der
Stundenwinkel, ist die Grundlage der Zeitrechnung; die des
beweglichen, die Rektaszension, bildet zusammen mit der
Deklination das Fundamental-Koordinaten-System und ist
die Grundlage sowohl der Bahnbestimmung der planetari-
schen Kérper als auch der Untersuchungen iiber den Aufbau
unseres Sternsystems. Die beiden gegenldaufig gerichteten
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Zahlungen sind die Folge der beiden Hauptbewegungs-
richtungen an der Sternsphére: der tdglichen Drehung aller
Gestirne und der entgegengesetzt ablaufenden langsameren
Bewegungen von Mond, Sonne und Planeten. Sie dienen
also letztlich zur bequemeren Bewdltigung der in beiden Ge-
bieten anfallenden Aufgaben. Die Verkniipfung zwischen
den beiden Varianten des Aquatorsystems liefert eine ein-
fache Beziehung, die man aus der Abbildung des Aquator-
systems am Himmelsnordpol leicht ablesen kann: @ =a+<t
oder in Worten: Die Sternzeit ist gleich der Summe
aus der Rektaszension und dem Stundenwinkel
irgendeines Gestirns. Neben der Fixierung des Gestirn-
ortes durch seine Koordinaten an der Sphire sind noch
andere Arten der Kennzeichnung im Gebrauch. So haben
helle und aufféllige Erscheinungen meist einen Namen, 2.B.
Sirius, Polarstern, Plejaden, Orionnebel. Die Zuordnung der
Sterne zu den Bereichen der Sternbilder war fridher und ist
noch heute iiblich. So bezeichnete KoperNikus in seinem
Sternkatalog den Stern y im Barenhiiter mit .der nérdliche
von zweien am JagdspieB unter der Schulter”. Im Jahre 1603
flihrte BAYER in seinem Sternatlas die kleinen griechischen
und lateinischen Buchstaben zur Bezeichnung der helleren
Sterne ein. In der damaligen Sprache der Wissenschaftler
wurden die Sternbilder mit lateinischen Namen und Ab-
kiirzungen bezeichnet (Tabelle), so Sirius als a« CMa, der
Polarstern als « UMi und das Reiterlein, der Alkor als g UMa.
Spater traten bei Bedarf noch die arabischen Zahlen hinzu.
So bestimmte BesseL 1838/39 die Parallaxe von 61 Cyg.
Nach ARrGeLANDER werden verdnderliche Sterne, sofern sie
nicht bereits bezeichnet sind, wie z. B. Algol als § Per, Mira
als o Cet und d Cep, durch die grofien BuchstabenR,S,T...Z
gekennzeichnet. Da diese bald nicht mehr ausreichten, er-
weiterte man die Bezeichnungen auf die Doppelbuchstaben
RR, RS, RT...RZ, S§, ST...ZZ und weiter bis QQ. Stern-
haufen und Nebel werden mit der Nummer und der Ab-
kiirzung des Kataloges bezeichnet. Der groBe Kugelstern-
haufen im Herkules hat in dem von Messier im Jahre 1784
herausgegebenen Katalog die Nummer 13 und wird als
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M 13, der Andromedanebel als M 31, der Orionnebel mit
M 42 bezeichnet. Die Abkiirzungen fiir den neuen allge-
meinen Katalog ,New General Catalogue“ von Drever (1888)
mil den beiden Zusatzkatalogen ,Index Catalogue” sind
NGC, ICI und ICII So kann man statt M 13 auch NGC 6205
und M 31 {ir NGC 224 schreiben.

Wichtige Sternbilder

lateinischer Name Abkirzung deutscher Name
Andromeda And Andromeda
Aquarius Aqr Wassermann
Aquila Aql Adler

Aries Ari Widder

Auriga Aur Fuhrmann
Booles Boo Bérenhiter
Cancer Cnc Krebs

Canes Venatio CVn Jagdhunde
Canis Maior CMa Grofler Hund
Canis Minor CMi - Kleiner Hund
Capricornus Cap Steinbock
Cassiopeia Cas Kassiopeia
Cepheus Cep Cepheus

Cetus Cet Walfisch

Coma Berenices Com Haar der Berenike
Corona Borealis CrB Nordliche Krone
Cygnus Cyg Schwan

Draco Dra Drache

Geminl Gem Zwillinge -
Hercules Her Herkules

Hydra Hya Wasserschlange
Leo Leo Lowe

Libra Lib Waage

Lyra Lyr Leier
Ophiuchus Oph Schlangentrager
Orion Ori Orion

Pegasus Peg Pegasus
Perseus Per Perseus

Pisces Psc Fische

Piscis Austrinus PsA Sudlicher Fisch
Sagittarius Sgr Schiitze
Scorpius Sco Skorpion
Serpens Ser Schlange
Taurus Tau Stier
Triangulum Tri Dreieck

Ursa Maior UMa GroQer Bir
Ursa Minor UMi Kleiner Bér
Virgo Vir Jungfrau
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Bewegung der Himmelskérper und Zeitrechnung

Die Welt, in der wir leben, die wir mit den naturwissen-
schafilichen Methoden erforschen, ist voller Bewegung und
Entwicklung. An dem Ablauf der Bewegung, an dem Fort-
schreiten der Entwicklung messen und erkennen wir die
Zeit, Zur Ausfithrung von Messungen bedarf man eines
MaBes, einer Mafleinheit, deren Wahl willkiirlich ist. Der
Mensch hat nach der ihm von der Natur dargebotenen
Einheit gegriffen und den Tag als natiirliche Einheit fest-
gesetzt.

Da er jedoch standig mit kiirzeren Zeitabschnitten zu rechnen
hat, wurde der Tag nach dem damals gebraudhlichen Zahlen-
system willkiirlich in 24 Stunden eingeteilt. Auch das reichte
fiir wissenschaftliche Zwecke noch nicht aus, und man schuf
noch kleinere Einheiten. Der sechzigste Teil der Stunde
wurde als die erste verkleinerfe Zeiteinheit, lateinisch als
pars prima minuta bezeichnet. Der néchste Schritt {ithrte zur
zweiten verkleinerten Zeiteinheit, dem sechzigsten Teil der
vorhergehenden neuen Einheit, lateinisch pars secunda
minuta. Unlogik und Unbekiimmertheit des Sprachgebrauchs
brachten es zustande, daB sich fiir die erste Verkleinerte
die Bezeichnung minuta, fiir die zweite das Wort secunda
einbiirgerten. Der Tag ist somit in 1440 Minuten bzw.
86400 Sekunden eingeteilt. Noch kleinere Zeitdifferenzen
driickt man heute in meist dezimalen Bruchteilen einer
Sekunde aus.

Sternzeit. Was aber ist ein Tag? Landldufig die Zeit vom
Sonnenaufgang bis zum Sonnenuntergang. Daran schlieBl
sich die Nacht. Im astronomischen Sinne wird der Tag als
das Ganze aufgefafit, als der volle Umlauf der Gestirne um
die Sphdre. Der Zeitpunkt des Auf- und Unterganges ist
wegen der Unebenheiten des Himmelsrandes nicht genau
zu erfassen. Schon friihzeitig legte man den Nullpunkt der
Tageszahlung in die Mitte der Tagesbahn, in den Himmels-
meridian, rechnete also von der Kulmination ab. Bis zum
Jahre 1924 begann der astronomische Tag mit dem der Be-
obachtung unmitielbar zugénglichen Augenblick der oberen
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Kulmination. Fiir die Astronomen hatte diese Z&hlung den
Vorteil einer einheillichen Datierun; der Beobachtungs-
nédchte. Der moderne Nautiker, fiir den astronomische Orts-
bestimmungen auf See mit der Weiterentwicklung der
Techdik des Funkwesens nur noch zweitrangige Bedeutung
haben, hat diese von der biirgerlichen Zeitzdhlung abwei-
chende astronomische Zeiteinteilung offenbar als lastig
empfunden und abgeschafit, doch nur in bezug auf die
Sonne. Die nach dem Umlauf der Sicrne gerechnete Zeit
(vgl. Aquatorsysteme), der Sterntag, beginnt mit der oberen
Kulmination des Widderpunktes und ist folglich die Zeit,
die zwischen zwei aufeinanderfolgenden oberen Kulmina-
tionen dieses Punktes der Sternsphére vergeht. Die tagliche
Drehung des Sternhimmels von Ost nach West ist das
Spiegelbild der Erdrotation. Wegen der groen Masse der
Erde erfolgt die Rotation sehr gleichférmig. Die in neuerer
Zeit mit Hille von Quarzuhren nachgewiesenen gering-
figigen kurz- und langperiodischen Schwankungen der Erd-
rotation und damit der Sternzeit erkldren sich aus den relativ
geringen geotekionischen Massenverlagerungen in der Erd-
kruste und im Erdmantel sowie aus den jahreszeitlich be-
dingten Massenverschiebungen auf der Erdoberfliche. Sie
liegen in der GréBenordnung einer hundertstel Sekunde und
bestdtigen somit die fiir die meisten Falle auch der astrono-
mischen Praxis benétigte groBe Gleichférmigkeit der Stern-
zeit. Dies ist einer der Griinde, weshalb auf einer Sternwarte
mindestens eine Prazisionsuhr die Sternzeil anzeigt und erst
an zweiter Stelle eine z. B. nach Mitteleuropdischer Zeit
gehende Uhr aufgestellt ist. Wegen der.Drehung der Stern-
sphédre miissen gréfere astronomische Beobachtungsinstru-
mente durch ein Uhrwerk dieser Bewegung nachgefiihrt
werden. Kein Uhrwerk erfiillt diese Aufgabe iber ldngere
Zeit hin mit ausreichender Genauigkeit. Deshalb 1406t man
den Nachlauf der Fernrohre durch eine Sternzeituhr steuern,
derart, daB eine Bremsung wirksam wird, wenn der Antrieb
zu schnell ist. Die Genauigkeit der Prazisions-Sternzeituhr
reicht wohl zur Regulierung des Uhrwerksantriebes aus, ist
aber davon abgesehen selbst noch korrekturbediirftig.
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Die Sternsphdre mit ilirer gleichférmigen Rotation ist die
genaueste Sternzeituhr der Praxis. Mit ihr werden die me-
chanischen Prizisionsuhren verglichen und der Zeitunter-
schied festgestelll. Diesen Arbeitsvorgang nennt man eine
Zeitbestimmung. Zu diesem Zweck muB durch eine Stern-
beobachtung die tatsachliche Zeit fiir einen mil Hilfe einer
Uhr definierten Zeitpunkt festgestellt werden. Am einfach-
sten geschieht dies, indem der Zeilpunkt des Meridiandurch-
gangs eines bekannten Sternes mit der zu kontrollierenden
Uhr bestimmt wird. Upter einem bekannten Stern versteht
man hier einen solchen, dessen [undamentale Koordinaten a
und § mit hdchster Genauigkeit bekannt sind. Das Beob-
achtungsinstrument wird hierfiir in den Meridian einge-
richtet. In der Mille des meist kreisfdrmigen Gesichtsfeldes
befindet sich ein vertikaler Faden, der — auf beobachtungs-
technische Einzelheiten soll hier nicht eingegangen werden —
den Himmelsmeridian darstellt. Nach der Formel O =a -+t
ist die talsédchliche Sternzeit im Augenblick des Durchgangs
des Sternes durch den Faden wegen T = 0 gleich der Rekt-
aszension: ® = a. Die fiir diesen Augenblick an der Uhr
abgelesene Sternzeil sei ©,. Dann ist die Zeitdifferenz zwi-
schen beiden ® — 0, = 40 = a — 6, der sogenannte Uhr-
stand oder kurz der Stand so definiert, daB er, mit seinem
Vorzeichen an die abgelesene Uhrzeit angebracht. die wirk-
liche Sternzeit ® = 6, + 46 ergibt.

Die Sternzeit hdngt eng mit der Slellung der Fixsternsphare
zusammen. Die gleiche Sternzeit an verschiedenen Tagen be-
deutet, daB der Sternhimmel die gleiche Stellung zum Meri-
dian und Horizont einnimmt. Genauso, wie man am Tage
bei Kenntnis der Himmelsrichtungen aus der Stellung der
Sonne ungefédhr die Zeit angeben kann, so ist derjenige,
der das Aussehen der Fixsternsphire seinem Gedachtnis
eingepragt hat, in der Lage, aus dem bloBen Anblick
des néchtlichen Sternhimmels die Sternzeil abzuschatzen.
Diese kosmische Sternzeituhr hat im Gegensalz zu den
iiblichen mechanischen Uhren ein bewegliches Zifferblatt,
die Sphare, und einen feststehenden Zeiger, den Himmels-
meridian.
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Sonnenzeit. In der Bewegung der Sonne liegen zwei Perio-
den, eine Tages- und eine Jahresperiode. Die Tagesperiode
ist, wie bei den Fixsternen, eine Folge der Erdrotation. Die
Jahresperiode ist das Spiegelbild der jahrlichen Bewegung
der Erde um die Sonne. Wahrend die erste Periode wegen
ihrer Kiirze und wegen des eindrucksvollen Wechsels von
Tag und Nacht jedem unmittelbar bewuBl und daher all-
gemein bekannt ist, fehlt der zweiten Periode trotz der
durchaus einschneidenden Nebenerscheinung des Wechsels
der Jahreszeiten diese Unmittelbarkeit. Die meisten sind
erstaunt, wenn sie héren, daB die Sonne auf einem rund 23°
gegen den Himmelsédqualor geneigten GroBkreis entgegen
der tiglichen Bewegung des Himmels in einem Jahre schein-
bar die Sphare umlauft. Zufolge dieser Bewegung tritt der
jahreszeitliche Wechsel im Aussehen des gestirnten Him-
mels ein, und zwar — wie man sich leicht dberlegen kann —
in der Weise, dall die am westlichen Abendhimmel sichlbaren
Sterngruppen in der Folgezeit langsam, taglich um rund 1°,
weiter in Richtung auf die Sonne (nach Westen) hinwandern,
wogegen am Ostlichen Morgenhimmel die Fixsterne schein-
bar von der Sonne abgestofien, vor ihr (nach Westen) her-
getrieben werden wie ein in die Flucht geschlagenes Heer.
Die Abendsonne zieht die Sterne an, die Morgensonne st63!
sie ab. Das ist eine alte Weisheit. die dem naturverbundenen
Menschen des Altertums durchaus vertraut war

Den durch die scheinbare Jahresbewegung der Sonne be-
dinglen Wechsel des Anblicks des Fixsternhimmels haben
wir in bezug auf den mitlernachtlichen Siidhimmel bereits
eingangs kennengelernt. In bezug auf die Zirkumpolarsterne
wirkt sich die Verschiebung der Sternsphire dahin aus, da8
um Mitternacht im Frihling die Kassiopeia, im Sommer der
Fuhrmann (Kapella). im Herbst der GroBe Bar und im
Winter die Leier (Wega) am Nordhcrizont stehen. Diese
vier Mitternachtsstellungen des zirkumpolaren Sternhim-
mels erhalt man am einfachsten durch viermaliges Weiter-
drehen der Abbildung der Zirkumpolarsterne enigegen dem
Uhrzeigersinn um Winkel von je 90°.

Die Einzelheiten der an der Sphére beobachtbaren schein
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e scheinbare geo-
zentrische Bewegung
der Sonne an der Sphdre;
B Beobachter, Z Zenil,
SU,TUUNA,A, Hori-
zont, AWQO Aquator,
PyPs Himmelsachse,

e Schiefe der Ekliptik

baren Bewegung der
Sonne und ihre Be-
deutung far die Zeit-
messung werden am
einfachsten verstand-
lich, wenn man sich
in das Aquatorsystem die scheinbare Jahresbahn der
Sonne, Ekliptik oder Tierkreis genannt, einzeichnet. Die
Bezeichnung Ekliplik entstammt dem Griechischen und be-
deutet Finsterniskreis. Eine Sonnen- oder Mondfinsternis
kommt, wie bereits im frithen Altertum bemerkt wurde, nur
dann zustande, wenn zur Zeit des Neu- oder Vollmondes
der Trabant der Erde in der Nahe dieses Kreises steht. Der
Name Tierkreis ist insofern gerechtfertigt, als sieben von den
zwolf langs der Ekliptik stehenden Sternbildern Tiergestal-
ten sind. Im kalendermaBigen Friihling, also vom Friih-
lings- oder Widderpunkt beginnend, sind es: Widder (Y),
Stier (¥), Zwillinge (1), im Sommer: Krebs (63), Léwe (&),
Jungfrau (wp), im Herbst: Waage (&), Skorpion (wm).
Schiitze (x'), im Winter: Steinbock (g), Wassermann (==),
Fische (X).

Auf dem Tierkreis als Grundebene bzw. Grundkreis wird
analog zum Fundamentalsyslem das sogenannte Ekiiptikal-
system aufgebaut, dessen Koordinaten die ekliptikale Ldn-
ge A und Breite f sind. Die Linge der Sonne andert sich vom
Friihlingsanfang bis zum nachsten Friithlingsanfang von 0°
bis 360°, die Breite der Sonne bzw. des Sonnenmittelpunktes
istin erster Ndherung 0°. Die Zeit zwischen zwei aufeinander-
folgenden Durchgéngen der Sonne durch den Friithlingspunkt
nennt man das tropische Jahr. Die geringfiigige Abweichung
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in Breite kommt daher, dall die Bahn uin die Sonne nicht
vom Erdmittelpunkt, sondern vom Schwerpunkt Erde-Mond
durchlaufen wird. Davon abgesehen darf man vereinfachend
sagen: die Sonne bewegt sich alljahrlich einmal durch die
Ekliptik.

Die Zeit wird, wie wir aus der Abbildung des Aquatorsystems
ersehen, durch den Winkelr am Himmelspol oder den Bogen
am Aquator AG gemessen (vgl. Abb. ,Das Aquatorsystem®).
Nehmen wir einmal an, die Sonne wiirde sich in der um den
Winkel & = 23° 26' gegen den Aquator geneigten Ekliptik
mit gleichioérmiger Geschwindigkeit bewegen, so wiirde die
vom Pol aus auf den Aquator projizierte Sonnenbewegung
doch ungleichférmig ablaufen. Damit ist aber die Ungleich-
formigkeit der Sonnenbewegung fiir die Zeitmessung noch
nicht erschépft; denn auch in der Ekliptik wandert die Sonne
nicht gleichférmig. Der Umlauf der Erde in ihrer Bahn um die
Sonne, dessen Spiegelbild die Jahresbewegung der Sonne in
der Ekliptik ist, erfolgt in einer Ellipse und nach dem zweiten
von Keerer (1609) gefundenen Gesetz der Planetenbewegung
am schnellsten, wenn die Erde der Sonne am néadhsten, also
im Perihel steht, und am langsamsten, wenn sie das Aphel
durchschreitet. Perihel und Aphel fallen ungefahr auf den
4. Januar bzw. aul den 4. Juli, wir haben also eine Ge-
schwindigkeitsschwankung mit einer Jahresperiode.

Diese beiden Ungleichheiten der Sonnenbewegung sind
gleichzeitig wirksam, so da8 die wirkliche oder — wie man
meist sagt — die wahre Sonne bald schneller, bald langsamer
lauft, wodurch sie als Gestirn {iir eine genaue Zeitmessung
ungeeignet wird. Man kann den Sachverhalt auch noch
anders ausdriicken. Fiir den nach der Sonne bestimmten
Begriff Tag kann man eine dhnliche Definition wie fiir den
Sterntag geben. Man geht hier allerdings aus praktischen
Griinden heute nicht mehr von der oberen Kulmination aus,
sondern setzt fest: Ein Sonnentag ist die Zeit, die
zwischen zwei aufeinanderfolgenden unteren
Kulminationen der Sonne verflieBt. Betrachtet man
die Kulmination der wahren Sonne, so folgt aus ihrem un-
gleichférmigen Lauf, daB die einzelnen Tage des Jahres un-
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im Laufe des Jahres
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gleich lang sind. Man hilft
sich nun durch Einfiihren
des mittleren Tages, indem <
man iiber das ganze Jahr
das Mittel der sé&mtlichen
verschieden langen Tage

bildet. Hierzu denkt man ) |_—
sich eine mittlere Sonne,
fiir die wir das Zeichen O <

einfiihren, die im Laufe

des Jahres, wdhrend die
wirkliche Sonne ungleich
schnell durch die Ekliptik wandert, sich mit véllig gleich-
miBiger Geschwindigkeit langs des Aquators bewegt. Diese
mittlere Sonne ist eine praktische Erfindung, sie ist aber
nicht beobachtbar, sondern es kann nur ihr Ort auf dem
Aquator, ihre Rektaszension ay berechnet werden. Die
Differenz a; — ap bezeichnet man als Zeitgleichung und
schreibt: { == ay, — a. In den astronomischen Jahrbiichern
oder Sternkalendern findet man die Zeitgleichung fiir jeden
Tag des Jahres angegeben. Eine einfache Darstellung des
‘Verlaufs der Zeitgleichung gibt die Abbildung. Die beiden
Extremwerte —14,3 bzw. 4 16,4 Minuten werden Mitte
Februar und Anfang November erreicht. Man kann die
Abbildung auch anschaulich deuten, indem man die vertikale
Nullinie als Meridian ansieht, in dem sich die mittlere Sonne
gerade befindet. Es ist also der Augenblick des mittleren
Mittags dargestellt, Dann gibt die Kurve der Zeitgleichung
den fiir jedes Datum giiltigen Ort der wahren Sonne relativ
zur mittleren an. Man sieht z. B., daB vorn: den letzlen Tagen
des Vorjahres bis Mitte April die wahre Sonne nach der
mittleren kulminiert. Die oben gegebene Definilion des
Sonnentages bleibt richtig, wenn wir statt Sonnentag jetzt
mittleren Tag und slatt Sonne nunmehr mittlere Sonne sa-
gen. Entsprechend ist die mittlere Zeit t gleich dem um

AR,
AR
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-15M -pp™ -5
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12 Stunden vermehrten Stundenwinkel T, der mittleren
Sonne, alsot = 5 + 12h, Bedenkt man, daB die Rektaszen-
sion der Sonne vom Friihlingspunkt aus gerechnet wird und
dessen Stellung an der Sphire die Sternzeit © bestimmt, so
folgt, daB zwischen der mittleren und der Sternzeit eine einfa-
che Beziehung bestehen muB. Sie lautet: @ =a ;—120 41,
Aus der tiaglichen Westverschiebung der Fixsterne relativ
zur Sonne um rund 1°, die wir bereits kennengelernt haben,
folgt, daB ein Sterntag etwa 4 Minuten kiirzer ist als ein
mittlerer Tag. Im Laufe eines Jahres macht dies gerade einen
vollen Tag aus. Dieser Unterschied der beiden Zeitarten wird
durch die beiden Umdrehungsperioden — die Erdrotation
und den Erdumlauf um die Sonne — bewirkt. Die Nullage
der Zeitrechnung bleibt wegen der groBen Entfernungen in
bezug auf die Fixsterne unabhéngig von der Stellung der
Erde in ihrer Bahn, die Sonne aber durchlauft infolge des
Umlaufs der Erde eine volle Kreisbahn unter den Sternen
entgegen der taglichen Bewegung. Das tropische Jahr hat
nach Sonnenzeit einen Tag weniger als nach Sternzeit
{Abb.). Daraus ergibt sich die Beziehung: 365,2422 mittlere
Tage = 366,2422 Sterntage. Bezeichnen wir, wie {iblich, den
mittleren Tag mit 4, den Sterntag mit 4., so wird 14, =
0,9972709 oder 14 = 1,0027384,. Da die Zeit des taglichen
Lebens die mittlere Zeit ist, driicken wir die Dauer eines
Sterntages in diesem Zeitmal aus und schreiben:
14, = 23h 56™ 4,09% = 86164,098. Gelingt es, in Verbin-
dung mit einem feststehenden Fernrohr eine Prazisionsuhr

Das Jahr hal nach Sonnenzeit einen
Tag weniger als nach Sternzeit. Die
Erde E, E,, E,, E, E, aul ihrer Bahn
um die Sonne; am Beobachtungsort B
ist jeweils Mitternacht. In der Stellung
E, kulminiert gleichzeitigein bestimm-
ter Fixstern: Sterntag und Sonnentag
beginnen im selben Augenblick. Nach
Ys Jahr nimmt die Erde die Stellung E,
ein, der Stern hat Y, Tag Vorlauf;
nach einem Jahr hat er genau einen
Tag Vorlauf




so einzuregulieren, daB derselbe Stern nach 23b 56™ 4® sich
wieder an der gleichen Stelle des Gesichtsfeldes — man
nimmt praktisch die Mitte eines Fadenkreuzes — befindet,
so geht diese Uhr nach mittlerer Zeit.

Zonenzeit. Die Zeitrechnung, soweit sie bisher behandelt
wurde, ist durch den Stundenwinkel auf den Himmels-
meridian des Beobachtungsortes bezogen. Der Himmels-
meridian ist aber, wie man sich leicht iberlegen kann, das
Abbild des geographischen Ortsmeridians, das man erhalt,
wenn vom Erdmittelpunkt aus das Gradnetz der Erde an die
Sternsphére projiziert wird. Nun sieht man sofort, da auch
der Himmelséquator die Projektion des Erdaquators an die
Fixsternsphére ist, dafl die Himmelspole den beiden Rota-
tionspolen der Erde entsprechen, der Zenitpunkt dem Be-
obachtungsort selbst. Das geographische Netz der Erde, die
Langen- und Breitenkreise gehen iiber in die Stunden- und
Deklinationskreise des festen Aquatorsystems. Jedem Punkt
der Sphire entspricht ein Ort auf der Erde. Die Punkte der
Orte, die ostlich von uns liegen, finden wir 6stlich vom
Meridian, die nérdlich vom Beobachtungsort gelegenen auf
der Nordseite des ersten Vertikals. Man kann die Lage des
Stundenkreises bezeichnen, der dem Gorlitzer Meridian ent-
spricht. Nehmen wir an, es wird in Leipzig beobachtet
(p = +51,3° A = —12,4° = —49,5m, pstliche Lingen wer-
den in astronomischer Zahlweise negativ gerechnet). Hier
entspricht der Stundenkreis 10,5 &stlich von der Mittags-
linie dem Gorlitzer Meridian. Steht die mittlere Sonne in
diesem Stundenkreis, dann ist es 120 (MEZ) = 12h mittlere
Zeit Gorlitz. Am Beobachtungsort Leipzig muBf man noch
10,5™ warten, bis die Sonne im Meridian steht. Jeder Ort
hat also seine Orfszeit, die auf demselben Meridian liegenden
Orte haben die gleiche Zeit. Friiher zeigten die Uhren in
den verschiedensten Orten tatsachlich nicht die gleiche Stun-
de an. Das spielte im Zeitalter des langsamen Verkehrs keine
Rolle. Mit der Modernisierung des Verkehrs, der Einfiih-
rung des Fernsprechers, muBlte eine einheitliche Zeitrech-
nung zumindest fiir jedes Land eil}gefﬁhrt werden. Da die
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Zeit von der geographischen Linge abhéngig ist, teilte man
die Erde in meridionale Zweiecke von je 1 Stunde Breite,
und zwar so, daB die ganzzahligen Meridiane in der Mitte
der Zonen liegen, und fiihrte die Bezeichnung Zeitzonen
ein. In der Praxis richtet man sich nicht nach den meridio-
nalen, sondern nach den Staatsgrenzen. Die Zonenzeil be-
zieht sich auf einen bestimmten geographischen Meridian,
so die MEZ auf den durch Gorlitz verlaufenden Langengrad
A = —15°. Die Zonenzeit des Greenwicher Meridians nennt
man heute allgemein Weltzeit, der frithere Ausdruck west-
europdische Zeit (WEZ) ist kaum noch gebrauchlich. In
Deutschland wurde die MEZ im Jahre 1893 eingefiihrt. Zur
Umrechnung von Ortszeit (f) in MEZ verwendet man die
Formel MEZ =t + (1B 4- 4).

Die GréBe in der runden Klammer ist eine fiir jeden Ort
jtypische Konstante. So betrédgt sie fiir Leipzig 10,5™. Bei den
Orten, die in einer bestimmten Zeitzone liegen, unterscheidet
man zwischen der (legalen) Zonenzeit und der Ortszeit. Alle
Erscheinungen der Natur richten sich nach der Ortszeit, ja
im Grunde genommen nach dnr wahren Ortszeit. So sind
z. B. die meteorologischen Termine nicht nach MEZ, sondern
nach mittlerer Ortszeit angesetzt, vor allem deshalb, weil die
Wetterelemente, besonders die relative Luftfeuchtigkeit und
die Temperatur, einen mit dem Sonnenstand gekoppelten
Gang zeigen.

Datumssprung. An der Grenze zwischen je zwei Zeitzonen
tritt immer ein Zeitsprung von 1 Stunde ein, wenn nichi
durch die Einfithrung von Sommerzeiten andere Voraus-
setzungen geschaffen werden. An der Grenze zwischen der
Weltzeit und der mitteleuropéischen Zeit verliert man beim
Ubergang von West nach Ost gem&B der Uhranzeige 1 Stun-
de und gewinnt folglich in der umgekehrten Richtung
1 Stunde. Diese Zeitspriinge haben zur Folge, daf an irgend-
einer Stelle ein Datumssprung eintreten muB. Aus prakti-
schen Erwdgungen heraus hat man dicse Stelle in den
Stillen Ozean gelegt, in der Hauptsache entlang dem 180.
Léngengrad. Wie dieser Datumssprung zustande kommt,
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Datumssprung
v

Zum Datumassprung;
Blick auf den Nordpol der
Brde am 1. Mal 8Uhr MEZ

zeigt anschaulich die
Abbildung. Wir blicken
senkrechtaufden Nord-
pol der Erde und sehen
die entgegen dem Uhr-
zeigersinn rotierende
Erde. In Greenwich
(A =0° sei es gerade
7 Uhr. Dann ist es in
Gorlitz 1 Stunde spéter, also nach MEZ bereits 8 Uhr.
Am Langenkreis —90° ist es schon 13 Uhr und an der
Datumsgrenze (A = 180°) schlieBlich 19 Uhr. Wir schreiben
den 1. Mai. Nun gehen wir nach Westen und finden
bei A = +90° erst 1 Uhr des gleichen Datums. Bei der
Lange 4 = +105° ist es 0 Uhr, also Mitternacht, und der
1. Mai beginnt dorl gerade. Hier liegt also die Stelle des
Datumswechsels, die im Laufe eines Tages die Erde einmal
im Uhrzeigersinn umkreist. Die Orte, an denen sie sich im
Augenblick befindet, haben nach mittlerer Ortszeit Mitter-
nacht. Bei 4 = +120° muB folglich der 30. April 23 Uhr
sein; denn in 1 Stunde wird auch dort der 1. Mai beginnen.
Im Langenbereich +105° << 4 < + 180° schreibt man im
Augenblick noch den 30. April und bei der Datumsgrenze
liegt gleichzeitig der Datumssprung. Ostlich dieses Me-
ridians ist die Zeitdatierung dauernd um einen ganzen
Tag zuriick, Dies ist auch der Fall, wenn der die Erde im
Sinne des Uhrzeigers umlaufende Datumswechsel gerade
die Datumsgrenze {iberquert. In diesem Moment hat die
ganze Erde zwar nur ein Datum, aber am 180. Langengrad
ist westlich der Anfang, &stlich das Ende des betreffenden
Tages.

Reist man auf einem Schiff oder in einem Flugzeug von
Kalifornien nach Japan, so springt das Datum vom 30. April
19 Uhr auf den 1. Mai 19 Uhr, so daB man scheinbar 24 Stun-

Nordpol

rotation|

As o°|5°
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den verioren hat. Der umgekehrte Fall tritt bei einer Reise
von Japan nach der Westkiiste Amerikas ein: auf den
1. Mai 19 Uhr folgt noch einmal die gem&B8 Uhr- und Kalen-
deranzeige bereits gewesene Zeit vom 30. April 19 Uhr. so
daB man 24 Stunden gewonnen zu haben scheint.

Vom Kalender

Als AbschluB der Betrachtungen tiber die Zeit wollen wir
uns Gedanken machen iiber den Kalender. Ein Kalender ist
die Aufgliederung des Jahres in bestimmte Zeitabschnitte,
die den praktischen Bediirfnissen angepaBt sein miissen. An
der Gestaltung unseres Kalenders sind die Rotationsperiode
der Erde und ihre Umlaufperiode um die Sonne wesentlich
beteiligt. Die Umlaufperiode des Mondes und die zufallige
Zahl der Planeten des Altertums haben nur unbedeutenden
Anteil. Wie wir bereits bei dem Vergleich von Sternzeit und
mittlerer Zeit sahen, ist die Ldnge des Jahres kein ganz-
zahliges Vielfaches des Tages. Das Jahr hat auBerdem etwa
die Lange von 12 Mondumliufen (Monaten), und 1 Mond-
umlauf umfafit rund 4 X 7 Tage, also 4 Wochen. So ist die
wenig gliickliche Einteilung des Jahres in ungleich lange
Monate und rund 52 Wochen zustande gekommen.

Unser Kalender geht zuriick auf das alte 4gyptische Jahr von
12 Monaten zu je 29,5 Tagen. Das sind jedoch erst 354 Tage,
und es muBte durch diesen Kalender eine zu starke und
storende Verschiebung der Jahreszeiten gegen die festge-
legte Zeitzéhlung um 11 Tage pro Jahr eintreten. Diese
11 Tage wurden nun als Schalttage eingefiigt. So gelangte
man zum neuen agyptischen Jahr von 365 Tagen‘. Dieser
Kalender wurde von den Romern iibernommen. Da das
wirkliche Jahr rund Y/, Tag langer ist als das Kalenderjahr,
bleibt die Sonne in 4 Jahren um 1 Tag zuriick, in 120 Jahren
rund einen Monat. Tagundnachtgleichen sowie die
Sonnenwende sind aber so eindrucksvolle und meist in
festlicher Weise beachtete Naturerscheinungen, daB es auf-
fallen muBte, wenn zur Zeit des kalenderméaBigen Frihlings-
beginns die Sonne noch keineswegs im Ostpunkt aufging.
Als diese Diskrepanz unertriglich wurde, fand die erste
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Reform des réomischen Kalenders unter Jurius Casar statt.
Die Bezeichnung Julianischer Kalender erinnert noch an
dieses Ereignis. Die wissenschaftliche Durchfithrung der
Reform besorgten die Astronomen SosiGeNes und Fravus.
Sie setzten auf Grund aller zur Verfiilgung stehenden Be-
obachtungen der damaligen Zeit die Lénge des Jahres auf
365,25 Tage fest und beseitigten die damals vorhandene
jahreszeitliche Verschiebung zwischen Kalender und Son-
nenlauf. Wegen des Vierteltages mubBte alle 4 Jahre 1 Tag
eingeschaltet werden. Die Schaltregel lautete, daB jedes Jahr,
dessen letzte beide Ziffern durch 4 teilbar sind, ein Schaltjahr
von 366 Tagen sein soll.

Mit dem Julianischen Kalender war ein erheblicher Fort-
schritt fiir die damalige Zeit erreicht. Der Unterschied betrug
nur noch rund Y/, Tag, d. h. erst in 128 Jahren gab es
zwischen Kalender und Sonnenlauf einen Unterschied von
1 Tag. Eine so geringe Abweichung konnte einige Jahr-
hunderte unbemerkt bleiben. Im 14. Jahrhundert wurde von
dem Astronom Arcyrus eine Kalenderreform gefordert.
Diesmal war die Sonne um etwa 8 Tage dem Kalender vor-
aus, weil das Julianische Jahr etwas langer als das tropische
ist, wiahrend vor Jurius Cisar die Sonne hinter dem Kalender
zuriickblieb, weil das alte romische Jahr kiirzer war als das
hier mafBigebliche tropische. Die Julianische Reform hatte
also des Guten zuviel getan, es mufite in etwa 128 Jahren
1 Schaltjahr ausfallen. Um wiederum auf glatte und leicht
einpriagsame Schaltregeln zu kommen, setzte man [est, daB
in einem Zeitraum von 400 Jahren 3 Julianische Schaltjahre
als Gemeinjahre zu zdhlen seien. Da 3 X 128 = 384 ist, war
man der Wirklichkeil sehr nahe gekommen. Praktisch wird
diese Schaltordnung so gehandhabt, daB von den vollen
Jahrhunderten nur die durch 400 teilbaren Schaltjahre sind.
Die eben skizzierte Reform wurde erst in der 2. Hélfte des
16. Jahrhunderts durchgefithrt Der Astronom LiLius wurde
vom Papst Grecor XIII. mit dem astronomischen Teil der
Aufgabe beauftragt. Die friheren, auf Anregung von ARr-
GYRUs unternommenen Reformversuche, bei denen REecio-
mONTANUS und KorernNikus um Rat gefragt wurden, fiihrten
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nicht zum Ziele wegen der noch nicht ausreichenden Beob-
achtungsgenauigkeit. Die inzwischen eingetretene Ver-
schiebung des Kalenders um 10 Tage wurde dadurch aus-
geglichen, daB auf den 4. Oktober 1582 der 15. Oktober
folgte. Die Genauigkeit dieses Schaltprozesses ist so hoch,
daf erst in rund 3000 Jahren die Sonne um einen Tag voraus-
laufen wird; dieser SchaltprozeB reicht also fiir sehr lange
Zeit aus. In Deutsdiland wurde der Gregorianische Kalender
erst 1777 eingefiihrt, in Schweden 1844, in RuBland erst mit
der Oktoberrevolution 1917.

Die Festlegung des Ausgangspunktes unserer Zeitrechnung
erfolgte im 6. Jahrhundert durch den Abt Drionysius Exi-
auus, als nach den Stiirmen der Vélkerwanderung in Europa
wieder Ruhe einzog. Auf ihn geht die chronologische Zah-
lung zuriidk, in der die Jahre vor unserer Zeit (v. u. Z.) und
in unserer Zeit (u. Z.) mit 1 beginnen und folglich iiber diese
Zeitmarke hinweg keine durchgehende Berechnung még-
lich ist. Im Jahre 1740 fiihrte Cassini die astronomische Zah-
lung ein, in der das Jahr 0 vertreten ist. Einen Vergleich der
beiden Zahlweisen zeigt die Tabelle.

Zeitzéhlung v.u. Z. u. Z.
chronologisch e 03 2 1 1 2 3...
astronomisch L. =2 0\ +1 +2 43 ...

Hiernach stimmt die chronologische Zahlung (u. Z.) mit der
astronomischen Zahlung fiir die mit 4+ versehenen Jahre
Gberein. Bei den mit dem — Zeichen versehenen Jahren
(v.u.Z.) ist von der chronologischen Zihlung n v.u.Z.
(2n — 1) zu subtrahieren, wenn man die astronomische er-
halten will.

Die Zdhlung der Jahre beginnt biirgerlich an den verschie-
denen Orten zu verschiedenen Zeitpunkten. Das kommt
uns zum Bewultsein, wenn wir am Silvesterabend bereits
um 22 Uhr MEZ vom Moskauer Sender die BegriiBung des
neuen Jahres héren. Wann beginnt nun das Jahr astrono-
misch? Es ist wohl selbstverstandlich, daB es astronomisch
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nur einen Jahresanfang geben kann. F. W. BasseL fixierte
den Beginn des astronomischen®Jahres auf den Augenblick,
in dem die Rektaszension der mittleren Sonne einen be-
stimmten Wert hat, namlich: az = 280° = 18b 40™. Dieser
Zeitpunkt ist objektiv und unabhéngig von irdischen Meri-
dianen und Zonenzeiten (Besselsches Jahr).

Durch die Verkniipfung des Jahresanfanges mit einem be-
stimmten Wert der Lingenkoordinate im Fundamentalsy-
stem ist das dem Kalender zugrunde liegende das tropische
Jahr. Seiner Definition nadh ist es die Zeit, die zwischen zwei
aufeinanderfolgenden Durchgingen der mittleren Sonne
durch den Frithlingspunkt verstreicht. Die Bezeichnung
tropisch kommt aus dem Griechischen und heiBt soviel wie
wenden. In fritherer Zeit wurde die Lange des tropischen
Umlaufs der Sonne durch Beobachtung der Sonnenwenden
bestimmt. Seit 1955 wird auf Grund eines 1952 auf der Ta-
gung der Internationalen Astronomischen Union gemachten
Vorschlages das tropische Jahr zur Definition der Zeiteinheit
benutzt. Im Jahre 1956 hat daraufhin das Internationale
Komitee fiir Mafie und Gewichte die Sekunde definiert als
den 31556925,9747ten Teil des tropischen Jahres fiir 1900
Januar 0, 12h Ephemeridenzeit (31. Dezember 1899, 12h om
4,58 WZ). Hierbei isl Ephemeridenzeit die gleichiérmig ge-
dachte Zeit, die den Ephemeriden der verschiedenen Ge-
stirne in den astronomischen Jahrbichern zugrunde gelegt
ist und die von der sonst allgemein verwendeten Weltzeit
um einige Sekunden abweichl. Der Hauptgrund, weshalb
man die frither benutzte Rotationsperiode der Erde zur De-
finition der Zeiteinheit verlassen hat, ist ihre ungleichférmige
zeitliche Verdnderlichkeit, die bei den hohen Genauigkeits-
anspriichen von heute untragbar erscheint.

Die obige Definition der Sekunde (strenggenommen der
Ephemeridensekunde) kniipft an die ebenfalls mit der Zeit
verdnderliche Linge des tropischen Jahres an. Da diese
Anderung jedoch &uBerst geringfiigig ist (im Jahrhundert
betragt die Abnahme nur 0,53 s), liegt es nahe, die Lénge
dieser Umlaufperiode der Erde, die fiir einen bestimmten
Zeitpunkt gilt, der Zeitrechnung zugrunde zu legen.
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Der Himmel in anderen _Breiten

Die Wanderung um die Erde in 6stlicher und westlicher
Richtung, die wir der Zeitrechnung und des Datumssprungs
wegen gemacht haben, wollen wir jetzt in nérdlicher und
slidlicher Richtung fortsetzen, um zu erkunden, wie in den
verschiedenen geographischen Breiten der Anblick des
gestirnten Himmels wedhselt. Wir wissen schon (vgl. Pol-
hohe), dal die Hohe des Himmelspols und die Zenitdistanz
des Himmelsdquators im Meridian der geographischen
Breite des Standortes gleich sind. Ein Mensch, der in eine
fremde Gegend verschlagen wird, kann sich mit einfachen
Hilfsmitteln GewiBheit verschaffen, aul welchem Breitengrad
er sich befindet.

Bei uns in Mitteleuropa hat der Himmelspol eine Héhe von
48° bis 53°. Je weiter wir nach Norden gehen, desto héher
steigt der Pol, desto tiefer sinkt der Aquator nach Siiden.
Gleichzeitig wachst der Bereich der Zirkumpolarsterne, und
die Zone der Zeitsterne schrumpft zusammen. Mil dem
Aquator verlagert sich auch die Ekliptik, und somit verschiebt
sich nicht nur der Anblick des gestirnten Himmels, sondern
auch der Ablauf der taglichen und jahrlichen Bewegung der
Sonne itber dem Horizont.

In 66'/,° nordlicher Breite haben wir den Polarkreis erreicht.
Am 22. Juni geht die Sonne hier nicht unter, sondern bewegl
sich im Tageslauf auf einer nicht so steil gegen den Horizont
geneigten Bahn derart, daB sie iiber dem Siidpunkt nur 47°
hoch sleht, wie bei uns etwa Mitte April, den Westpunkt
in 25° Hohe rund !/, Stunde vor 18 Uhr iiberquert und im
Norden als rote Mitternachtssonne am Horizont entlang-
zieht, um dann nach Osten hin wieder in gleicher Weise
aufzusteigen. Am Nordpol selbst, also in + 90° Nordbreite,
liegt der Aquator im Horizont, alle Fixsterne sind zirkum-
polar, es geht keiner auf noch unter. Nur die beweglichen
Gestirne kénnen, da die Ekliptik zur Halfte iiber dem Hori-
zont liegl, sichtbar werden und wieder verschwinden. Die
Sonne befindet sich etwa !/, Jahr unterhalb des Horizontes,
doch vollstdndig dunkel ist es nur in der Zeit von Milte
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November bis Ende Januar. Dann beginnt schon die astro-
nomische Dammerung, die Anfang Mérz in die biirgerliche
Dammerung iibergeht. Wegen der Refraktion geht die Sonne
bereits am 19. Marz auf, schraubt sich, indem sie taglich
rings um den Himmelsrand lduft, bis zum 22. Juni auf eine
Héhe von 23Y/,°, steigt dann wieder abwirts und geht am
26. September unter. Bis zum 10. Oktober herrscht noch die
helle Ddmmerung, danach die astronomische bis Mitte No-
vember. Die villig dunkle Zeit wird etwa zur Halfte durch
den Mond erhellt, oder die Landschaft wird durch Polarlichter
magisch beleuchtet.

Wendet man sich aus unseren geographischen Breiten nach
Siiden, so sinkt der Himmelspol nach Norden, der Himmels-
aquator stellt sich steiler auf. Am Siidhimmel tauchen unbe-
kannte Sterne auf, die in unserer Gegend nicht zu sehen sind.
Befindet man sich am Erddquator, so verlduft der Himmels-
dquator von Ost iiber den Zenit nach West, nimmt also die
Lage des sogenannten ersten Vertikals ein. Schon hier kann
man im Laufe eines ganzen Jahres den gesamten nordlichen
und siidlichen Himmel iiberblicken. Mit dem Verschwinden
der Sonne wird es sehr rasch dunkel. Die helle Dammerung
dauert nur 24 Minuten, daran schlieBt sich in den néchsten
48 Minuten die astronomische Dammerung. Rund 1Y/, Stun-
den nach Sonnenuntergang herrscht bereits tiefdunkle
Nacht. Geht man noch weiter nach Siiden, betritt man also
die Stdhalbkugel der Erde, so kippt der Himmelsédquator
nach Norden iiber. Die Sonne und die Zeitsterne kulmi-
nieren im Norden und bewegen sich scheinbar in umge-
kehrter Richtung.

Refraktion, Aberration, Parallaxe, Prdzession,
Polverschiebung

Die bisherigen Betrachtungen sind noch einiger Ergan-
zungen und Verfeinerungen fahig. Drei verschiedene An-
derungen der Richtung der Sternstrahlen hat man zu
unterscheiden: die Refraktion, die Aberration und die
Parallaxe.
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Zenit o

Relraktion, ndhere Erlduterung s. Text

Refraktion. Die Refraktion wird durch die Erdatmosphare
hervorgerufen (Abb.). Der Beobachter im Orte B sieht den
Stern nicht dort, wo er in Wirklichkeit ist, sondern in der
Verlangerung des letzten Teiles des gekriimmten Licht-
weges. Die der Beobachtung allein zugangliche scheinbare
Zenildistanz Z, ist im allgemeinen kleiner als die wahre Z,,.
Die Differenz R = Z,, — Z, bezeichnet man als Refraktion.

Aberration. Die Aberration des Lichles ist eine Folge der
endlichen  Ausbreitungsgeschwindigkeit elektromagne-
tischer Wellen und des Bewegungszustandes des Beobadh-
ters. Zufolge der Bewegung der Erde um die Sonne und um
ihre Achse weicht im Augenblick der Beobachtung die Fern-
rohrachse von der Richtung nach dem Stern um einen Win-
kel ab, der Aberration genannt wird; man unterscheidel
eine jdhrliche und eine tdgliche Aberration.

Parallaxe. Unter Parallaxe versteht man die Richtungsénde-
rung des Blickstrahls zu einem Objekt, die durch Verlage-
rung des Beobachtungsstandortes hervorgerufen wird. Die
stindig sich andernde Lage des Beobachters in bezug auf den
Erdmittelpunkt und in bezug auf die Sonne erzeugt die
tdgliche und die jdhrliche Parallaxe.

Prdzession. Wir betrachten nun die Verlagerungen, die bei
dem von uns gewahlten Koordinatensystem auftreten
kénnen. Das Fundamental-Koordinatensystem ist als das

46



bewegliche Aquatorsystem mit dem Erdkérper fest verbun.-
den. Sein Ursprung ist der Erdmittelpunkt; die Nullrichtung
der Lingenzdhlung, der Friihlingspunkt, ist durch die
Schnittgerade zwischen der Erdaquatorebene und der Erd-
bahnebene, der Ekliptik, gegeben. Dieses Koordinaten-
system wire ideal, wenn sowohl der Ursprung als auch die
Nullrichtung unverénderlich festligen. Im Weltall aber gibt
es weder Ruhe noch Stillstand. Alles ist in Bewegung, der
Erdkérper unterliegt den verschiedensten inneren und
&uBeren Kriften, und so erfdhrt auch unser Fundamental-
Koordinatensystem mit der Zeit langsame Verénderungen.
Diese werden durch die Anziehung von Sonne, Mond und
Planeten hervorgebracht. Die Umdrehungsachse des Erd-
koérpers beschreibt in erster Ndherung den Mantel eines
Doppelkegels. Die genaue Bewegung der Erdachse enthilt
zwei Hauptperioden, das groBe Platonische Jahr sowie die
Sarosperiode und zahlreiche Nebenperioden. Man be-
zeichnet willkiirlich alle Effekte, deren Periode grofer als
19 Jahre ist, mit Prdzession, die iibrigen Wirkungen mil
Nutation. Als Folge der Prazession treten zwei Erscheinun-
gen auf, die allerdings wegen der langen Periode nur histo-
risch eine Rolle spielen. Als Auswirkung der Bewegung
der Erdachse auf einem Doppelkegel wandern die beiden
Himmelspole auf Kreisen mit dem Radius von 23° 2%
um die Pole der Ekliptik. In der Abbildung der Zirkum-
polarsterne sind die Bahn des Himmelsnordpols sowie im
Sternbild Drache der Nordpol der Ekliptik angegeben.
Die gegenwértige Lage des Nordpols des Aquators ist durch
ein kleines Kreuz angezeigt. Vor etwa 3 000 Jahren war der
tweithellste Stern des Kleinen Béaren Polarstern, vor 14 000
Jahren war es die helle Wega und wird es in 12 000 Jahren
wieder sein. Gleichzeitig mit dieser Bewegung erfolgt eine
Verschiebung der'Sternbilder in der Ekliptik, die bewirkt,
daBl die an das Koordinatensystem gebundenen Tierkrels-
zeichen oder Tierkreisabschnitte heute nicht mehr mit den
gleichnamigen Tierkreisbildern iibereinstimmen. Die Ver-
schiebung betragt zur Zeit gerade etwa ein ganzes Tierkreis-
zeichen, so daB der Widderpunkt schon an der Grenze
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zwischen den Sternbildern Fische und Wassermann liegt. Er
wird weiter riickwiérts durch den Wassermann zum Stein-
bock und iiber den Schiitzen und Skorpion zur Waage
wandern. Dann werden in unseren geographischen Breiten
in den Sommernédchten die heutigen Wintersternbilder mit
dem allerdings sehr tief stehenden Sirius, mit Betelgeuze und
den Zwillingen strahlen. Die Menschheit hat diesen Wedh-
sel, vielleicht nicht vollbewuBt, wohl bereits mehrmals erlebt.
So ordnet sich diese uns lang erscheinende Periode der
prazessionsbedingten Anderung des Himmelsanblicks in das
grofere Geschehen der Entwicklung der Menschheit und
des Erdballs wiederum als kurzfristiger Pulsschlag ein.

Polverschiebung. AbschlieBend sei noch eine Erscheinung
besprochen, die mit der Prazession verwandt ist und deshalb
gelegentlich mit ihr verwechselt wird. Wie wir eben sahen,
wird die Verlagerung der Rotationsachse der Erde durch die
#duBeren Krafteinwirkungen von Sonne, Mond und Planeten
hervorgerufen. Doch auch ohne &uBere Krdfte kann das
Erdellipsoid noch wesentlich kleinere, prazessionsartige
Bewegungen ausfiihren, sofern irgendwelche Massenver-
schiebungen auf der Erde vorkommen, die durch den Riick-
stof Kraftwirkungen ausl6sen. Solche Massenverlagerungen
treten auf in den groBen Meeres- und Luftstrémungen, im
jahreszeitlichen Kommen und Gehen von Eis- und Schnee-
mengen und in den Massenbewegungen in der Erdkruste
und im Erdmantel. Diese Massenstromungen des Erd-
korpers bewirken eine sogenannte Polverschiebung nicht
unter den Sternen, also im Raume, sondern auf der Erdober-
flache. Man kann sich diese Vorgange am einfachsten so
vorstellen, daB die tatsachliche Rotationsachse der Erde um
den geographischen Pol eine kreisende Bewegung im Sinne
der Erddrehung ausfiihrt, deren Halbmesser verdnderlich
ist, gewdhnlich zwischen Dezimetern bis zu zehn Metern
schwankl. Die Rotationsachse der Erde fallt praktisch mit der
sogenannten raumiesten Achse zusammen. also mit jener,
die unter der Wirkung der vorhin behandelten &uferen
Krifte die astronomische Prazessionsbewegung ausfiihrt.
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DER MOND

Das von allen Menschen am meisten beobachtete Gestirn ist
zweifellos der Mond. In Liedern schon seit Jahriausenden
besungen, ven Sagen und Marchen umwoben, vom Aber-
glauben mifBbraucht, wandelt er wie vor Jahrmilharden treu
seine einsame Bahn und schaut mil Gelassenheit auf die alte
Erde, ihre sonnendurchflutele Tagseite und die slille Nacht-
seite. Die heutigen Reste des Mondaberglaubens beziehen
sich auf die Fragen nach Welter, Wachstum und Krankheit.
Es lohnt sich nicht, auf diese zweilelhaflen Produkte mensch-
licher Voreingenommenheil einzugehen. Die Zeiten des
Aberglaubens sind voriiber. Versuchen wir, die Eigenarten
der Bewegungen, der Licht- und Sichtbarkeitsverhiltnisse
unserer kosmischen Nachbarwelt zu verstehen.

Bewegung des Mondes

Scheinbare Bewegung. Der Mond nimmt, wie alle Gestirne,
an der téglichen Drehung der Siernsphdre teil, d. h. er geht
am Osthorizont auf und am Westhorizont unler, Daneben
aber besilzt er von allen Himmelskorpern, von den kiinst-
lichen natiirlich abgesehen, die schnellste Eigenbewegung,
und zwar bewegt er sich im Sinne der Jahresbahn der Sonne
an der Fixsternsphare von West nach Ost, also rechtldufig
weiter, wovon man sich durch eigene Beobachtung leicht
iberzeugen kann. Dabei stelll man gleichzeilig fest, da mit
dem Winkelabstand von der Sonne die Breite des beleuch-
teten Teils der Mondkugel zunimmt. Bei 30° Sonnenabstand
betrdgt die Breite der Mondsichel '/,; des Monddurchmessers,
bei 60° schon Y/, und bei 90° ungefdhr }/,. Téglich wandert der
Mond unter den Sternen im Durchschnitl um etwa 13° und
relativ zur Sonne um elwa 12° weiter. In einer Stunde machlt
diese Bewegung gerade /,° oder einen Monddurchmesser
aus. Wenn die Mondsichel noch sehr schmal erscheint, ist
der von der Sonne nichl beleuchtete Teil des Mondes den-
noch zu sehen. Man nennt diese Erscheinung das aschgraue
Licht des Mondes oder manchmal auch das Erdlickt. Es ist
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Licht, das die fast vollbeleuchtete Erde auf den Mond hin-
strahlt und das Einzelheiten der Mondoberfliche erkennen
1aBt. Um diese Zeiten strahlt unser Planet am Mondhimmel
im Vollicht und gibt eine etwa 80mal so grofle Helligkeit wie
der Vollmond auf der Erde. Oft bemerkt man, daf’ der Durch-
messer der Mondscheibe auch in der gleichen Zenitdistanz
verschieden groB erscheint. Dieser Wechsel der scheinbaren
GroBe des Mondes ist eine Folge seiner elliptischen Bahn
um die Erde und wird noch verstarkt durch die Anziehungs-
wirkung der Sonne. So kommt es, daBl wegen der verschie-
denen Entlernung des Mondes von der Erde sein scheinbarer
Durchmesser zwischen 29,3 und 33,4’ schwankt. Auch die
scheinbare Bewegung des Mondes an der Sphare schwankt
in demselben Rhythmus: er lauft am schnellsten, wenn er
uns am gréBlen erscheint, sich also im Perigdum, in Erdnéhe
befindet. Durch die Anziehungskrafl der Sonne treten noch
eine Reihe weiterer Schwankungen der Mondbewegung
auf. Alle diese verschiedenen Einfliisse bewirken, daB die
Bewegung des Mondes aulflerordentlich kompliziert ver-
lauft und die Sichtbarkeitsverhaltnisse ziemlich uniibersicht-
lich sind. Die Dauer der Umlauizeit des Mondes ist ein
Mittelwerl, den man durch Zusammenziehung von Be-.
obachtungen iiber lange Zeiten erhélt. Irgendein beliebiger
Umlauf kann von diesem Mittelwerl mitunter betrachtlich
abweichen.

Umlaufperioden. Der eindrucksvollste Umlauf des Mondes
ist zweifellos der zwischen zwei gleichen Phasen. Die dafiir
gebrduchliche Bezeichnung synodischer Monat wird ver-
stdndlich, wenn man vom Neumond ausgeht. Bei dieser
Lichtgestalt findet zwischen Mond und- Sonne ein enger
Zusammentritt, eine Synode, statt, die dann, wenn der Mond
gleichzeitig im Tierkreis steht, zu einer Sonnenfinsternis
fthrt.

Der mitllere synodische Monal betragt 29,530 59 Tage und
hat, wie bereits erwahnt, in frithester Zeit als Grundlage
des Kalenders gedient. Der Umlauf des Mondes unter den
Sternen dauert nur 27,321 66 Tage, ist also iliber 2 Tage
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kirzer. Wegen der Beziehung auf die Fixsterne nennt man
ihn den siderischen Monat. AuBler auf die Sonne und den
Fixsternhimmel kann man die Bewegung des Mondes auch
auf den Friihlingspunkt, den aufsteigenden Knoten der
Mondbahn und das Perigdum beziehen Man erhilt so den
tropischen Monat, die Zeil zwischen zwei aufeinanderfol-
genden Voriibergdngen am Widderpunkl; er ist um rund
7 Sekunden kiirzer als der siderische Monat. Die Zeit zwi-
schen zwei dufeinanderfolgenden Durchgéngen durch den
aufsteigenden Knoten, der drakonitische Monat, isl die
kiirzeste Umlaufzeit, sie betragt nur 27,212 22 Tage. Fir den
Umlauf von Perigdum zu Perigdum braucht der Mond da-
gegen 27,554 55 Tage. Dies ist die Lange des anomalistischen
Monats.

Wir haben nun die wichtigen Umlaulperioden des Mondes
kennengelernt und wenden uns zu den wirklichen und den
scheinbaren Drehbewegungen des Mondkorpers selbst.
Jeder weill aus eigener Anschauung, da8 der Mond uns
stets dieselbe Seite zuwendet. Da er sich gleichzeitig um die
Erde bewegt, muB er sich folglich auch um seine Achse
drehen, und zwar in derselben Zeit, die er zum Umlauf um
die Erde braucht.

Eine andere Erscheinung, die dem aufmerksamen Beob-
achter beim Betrachten der dunklen und hellen Gebilde auf
dem Monde sicher nicht enlgangen ist, wird mit dem Namen
Libration bezeichnet. Libra heiBl die Waage und deulel auf
das scheinbare Hin- und Herschwanken der Mondkugel,
wodurch bald mehr von der einen, bald von der anderen
Seite zu sehen ist. Die Libration bewirkt im Endeffekt, daB
von der Oberfliche der Mondkugel von der Erde aus be-
trachlet mehr als die Hélfte zu sehen ist, ndmlich ungeldhr
599,.

Geozentrische Bahn. Die Bahn des Mondes um die Erde isl
in erster Naherung eine Ellipse. Seine exakte geozentrische
Bahn, die in der Hauptsache gestért wird von der Aquator-
wulst der Erde und durch die Anziehungskrafl der Sonne,
ist eine sehr viel kompliziertere und nichl geschlossene
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Bahnelemente, durch
die eine Ellipsenbahn
festgelegt wird

Kurve. Fiir viele
Uberschlagsberech-

nungen deniigt es,
die Mondbahn als
Ellipse zu betrach-
ten. Zur Kennzeichnung einer Ellipse (Abb.) mu8 man zwei
Angaben machen, etwa die der Langen der groBen und der
kleinen Halbachse. Der Astronom gibt meist die groBe Halb-
achse a und die numerische Exzentrizitdt e der betreffenden
Ellipse an. Damit kennt man erst die Gré8e und die Form
der elliptischen Bahn. Die Ellipse hat aber eine bestimmte
Lage. Ihre Lage im Weltraum wird wieder durch zwei An-
gaben gekennzeichnet: durch die Neigung i der Bahnebene
gegen die Bezugsebene des Planetensystems, die Ekliptik,
und durch die Lange 2 des aufsteigenden Knotens &, ge-
messen vom Widderpunkt in rechtldufigem Sinne in der
Eklipiik. Noch ist unbekannt, wie die oben charakterisierte
Ellipse in der soeben festgelegten Bahnebene orientiert ist.
Dazu muB man den Winkel angeben, um den der Perigdums-
punkl IT vom Knoten entfernt ist. Man bezeichnet diesen
Winkelabstand des Perigdums vom Knoten mit dem griechi-
schen Buchslaben . Um schlielllich die Bewegung eines
Himmelskorpers P in der eben beschriebenen Bahn festzu-
legen, muB bekannt sein, zu welchem Zeitpunkt der Kérper
sich z. B. im Perigdum befunden hat. Man nennt diese letzte
Angabe die Zeit T des Durchganges durch das Perigdum II.
Mil diesen sechs Angaben sind Gré8e, Form, Raumlage
der elliptischen Bahn und der Ort eines Himmelskorpers in
einem gegebenen Moment auf dieser Bahn eindeutig be-
stimml. Man bezeichnet deshalb diese sechs Zahlenangaben
als die Bahnelemente eines Himmelskdrpers. Sein augen-
blicklicher Winkelabstand vom Perigdum, die wahre Ano-
malie, isl in der Darstellung mit @ bezeichnet, seine Ent-
fernung vom Gravitationszentrum ist r.
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Heliozentrische Bahn. Die heliozentrische Bahn des Mondes
ist ebenfalls eine nicht in sich zuriicklaufende Kurve, ndm-
lich eine rdumliche Schlangenlinie um die Bahn, die der
Massenschwerpunkt des Doppelplaneten Erde-Mond um
die Sonne beschreibt. Sieht man von der verhéaltnismaBig
geringen Neigung der Mondbahn gegen die Ekliptik
i =5°8" ab, so steht der Mond im Verlauf eines Monats
einmal zwischen Erde und Sonne (Neumond), im anderen
Extrem finden wir ihn jenseits der Erde, von der Sonne aus
betrachtet (Vollmond). Das Verhéltnis der Enlfernung Erde-
Mond zu dem Abstand Erde-Sonne ist derart, daB die
Schlangenlinie der heliozentrischen Mondbahn stets der
Sonne die, konkave Seile zuwendet. [n vielen dlteren Bii-
chern ist gerade dieser wesentliche Punkt unrichtig dar-
gestellt. Wiirde man namlich die heliozentrische Bahn des
Mondes im Laufe eines Jahres im richtigen MaBstab ver-
kleinert zeichnen, so kénnte man sie von der Erdbahn kaum
unterscheiden. Stellt man z. B. die Erdbahn 3ls Kreis vom
Radius 7.5 cm und mit einer Strichdicke von 0,5 mm dar, so
liegen die rund 12!/, Wellen der Mondbahn noch innerhalb
der Strichdicke. Man darf also sagen: die Mondbahn ist
heliozentrisch in guter Naherung gleich der Erdbahnellipse
und wird durch die Anwesenheit der Erde etwas gestort.
Das gleiche gill natiirlich auch von der Erdbahn, die in ent-
sprechend geringerem Mafle vom Monde gestdrt ist, oder
ganz einfach: Erde und Mond bewegen sich — mit
Bezug auf die Fixsternsphdre in der Zeit des
siderischen Monats — um ihren gemeinsamen
Schwerpunkt, dieser Schwerpunk! aber beweg!
sich auf der die Ebene der Ekliptik beslimme:n-
den Bahn des Doppelplaneten Erde-Mond um
die Sonne. Die 6fter gebrauchte Bezeichnung Doppelplanet
fir das System Erde-Mond kann damit begriindet werden,
daB das Massenverhiltnis Erde-Mond rund 80 betragt und
damil den kleinsten Betrag im ganzen Planetensystem hal.
Den nachstkleinsten Wert des Massenverhéltnisses finden
wir beim Neptunmond Triton, wo er bereits rund 600 be-
tragt.
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Mond- und Sonnenfinsternisse

Zu den eindrucksvollsten astronomischen Erscheinungen,
die mit dem Monde in Zusammenhang stehen, zédhlen die
Mond- und Sonnenfinsternisse. Will man die geometrisch-
optischen Verhaltnisse der Finsternisse darstellen, so geht
das kaum anders, als es in den meisten Lehrbtichern zu
sehen ist: nicht maBstabgetreu und daher leicht irrefiihrend.
Es ist aber verhaltnismaBig einfach, ein fast naturgetreues
Modell zur Demonstration der Finsternisse herzustellen.
Man benutzt als Erde bzw. Mond zwei Kugeln (notfalls ge-
niigen auch zwei Pappscheiben) von 12,8 bzw. 3,5 mm Durch-
messer und befestigt sie — etwa mit Hilfe zweier diinner
Nadeln — im Abstand von 38,4 cm auf einem Stab. Nun
bringt man den Slab so in Richtung auf die Sonne, daB
einmal der Schatten der Mondkugel auf die Erdkugel fallt,
zum anderen der Mond sich durch den Schattenkegel der
Erde bewegt, und man hat damit ein Modell fiir das Zu-
standekommen beider Arten der Finsternisse. Durch Ver-
dnderung des Abstandes Erde-Mond, der hier zwischen 35,7
und 40,8 cm "schwanken kann, laBt sich auch der kleine
Unterschied zwischen einer ringférmigen und einer totalen
Sonnenfinsternis zeigen. Es wird vor allem anschaulich klar,
daB der Kernschatten eines Himmelskérpers, wie Erde oder
Mond, wegen der scheinbaren GréBe der Sonnenscheibe
nicht scharf begrenzt ist, sondern im Gegensatz zu den iib-
lichen Abbildungen stetig in den Halbschatten iibergeht, und
daB auch im Halbschatten noch ein Lichtabfall vorhanden ist.
Auch wird klar, warum beim Eintritt des Mondes in den
Halbschatten der Erde im bloBen Anblick des Mondes keine
Spur einer Verfinsterung zu bemerken ist. Der Versuch ge-
winnt, wenn man ihn in einem abgedunkelten Zimmer aus-
fiihrt, weil dann durch den Wegfall des sonst sehr stérenden
Streulichtes der Umgebung die Schattenwirkungen deut-
licher zum Ausdruck kommen bzw. die ganz schwachen
Schatten tiberhaupt erst sichtbar werden. Insbesondere ver-
mitteln die iiberaus spitzen Kernschattenkegel die Einsicht,
daB eine geringe Ablage des Mondes von der Ekliptik ge-
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nigt, um zv den Syzygien (Neu- und Vollmond) eine
Finsternis unmdglich zu machen.

Schattenphdnomene. Betrachten wir nun schematisch die
Schattenphénomene eines von einer durchsichtigen Atmo-
sphidre umgebenen Planeten im Strahlungsfelde der Sonne
{Abb.). Begrenzl durch die an Sonne und Planeten gelegten
Auflenberiihrenden erhdlt man den nach rechts konver-
gierenden geometrischen Kernschattenkegel, der sich iiber
seine Spitze hinweg in den Gegenschattenkegel fortsetzt.
Die Innenberiihrenden von Sonne und Planet bilden einen
nach rechts divergierenden Kegel, der in dem Teil jenseits
des Planeten den Halbschattenkegel bildet. Infolge der
Strahlenbrechung kénnen die durch die unteren Schichten
der Erdatmosphére verlaulenden roétlichgefarbten Sonnen-
strahlen in den &duBeren Bereich des geometrischen Kern-
schattenkegels eindringen. Der innere, in keinem Falle von
Sonnenstrahlen erreichbare Teil wird als lichtloser Kern-
schaftenkegel bezeichnet. Das Eintauchen kiinsllicher Sa-
telliten in diesen Bereich laBt sie véllig unsichtbar werden,
wogegen der im duBeren Bereich des geomelrischen Kern-
schattenkegels befindliche ,tolal verfinsterte* Mond in der
wohl jedem bekannten kupferroten Farbung erscheint. Der
schematische Charakter der Abbildung wird klar erkennbar,
wenn man ausrechnet, dal bei mittleren Verhéltnissen die
Spitze des lichtlosen Schattenkegels vom Erdmittelpunkt
40 Erdhalbmesser entfernt isl und die des geometrischen
Kegels sogar 217. Der mittlere Abstand des Mondes vom
Erdmittelpunkt betragt rund 60 Erdradien, so dall der Mond
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nie in den lichtlosen Schatlenkegel eintauchen kann. Bei
einem praktisch atmosphérelosen Planeten wie unserem
Monde liegen die Verhéltnisse entsprechend, nur mit dem
Unterschied, dafl der lichtlose und der geometrische Kern-
schattenkegel zusammenfallen.

Fiir einen im Weltraum gedachten Beobachter bieten sich
durch das eben besprochene Schattensystem eine Reihe fiir
das Verstindnis der Finsternisse wichtiger Erscheinungen
dar. Befindet er sich auBerhalb des Halbschattenkegels, so
sieht er die volle, vom Schatten nicht beriihrte Scnnen-
scheibe. Beim Eintauchen des Beobachters in den kegel-
férmigen Raum des Halbschattens erscheint die Sonne teil-
weise von dem schattenwerfenden Korper bedeckt. In der
Spitze des geometrischen Kernschattenkegels wird die Sonne
gerade vollstdndig von dem Planeten bedeckt. Im Gegen-
schattenkegel erscheint der Planet kleiner als die Sonne, er
bedeckt sie nur in den zentralen Partien und laBt — je nach
der Stellung des Beobachters — innerhalb des Gegenkegels
einen exzentrischen oder symmetrischen leuchtenden Ring
von der Sonnenscheibe iibrig. Bei einem von einer Atmo-
sphédre umgebenen Planeten sieht der Beobachter innerhalb
des &ulleren geometrischen Kernschattenkegels zwar die
Sonnenscheibe selbst durch die Planetenkugel bedeckt, die
ringlérmig erscheinende Atmosphére jedoch strahlt, wenn
man sich von der Spitze des geomelrischen zur Spitze des
lichtlosen Kernschattenkegels bewegt, in einem von gelb-
lichweil iiber gelb, orange bis tiefrot getonten Licht. Erst
nach Eintauchen in den lichtlosen Kegel erlischt die Strah-
lung der Atmosphare.

Mondfinsternisse. Bei Kenntnis der optischen Verhaltnisse
ist es nun nicht mehr schwer, das Zustandekommen der bei-
den Arten der Finsternisse zu verstehen. Der von gestreutem
und durch die irdische Luftschicht rétlich gefarblem Sonnen-
licht erfiillte Kernschattenkegel der Erde hat bei mittleren
Verhéltnissen an der Durchquerungsstelle des Mondes einen
Durchmesser, der das rund 2,7fache des Monddurchmessers
betragt. Der Halbschatten ist etwa 4,7mal so grof} wie der
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Mond. Die Mittelpunkte dieser beiden konzentrischen Kreis-
scheiben liegen dauernd auf der Ekliptik im Gegenpunkt der
Sonne (Abb.). Die Mondbahn, rund 5,15° gegen die Ekliptik
geneigt, hat mit dieser zwei diametral enlgegengesetzte
Schnittpunkte, die beiden Knotenpunkte. Als Bedingung fir
das Zustandekommen einer Mondfinslernis gilt, dal der Ab-
stand eines der beiden Knoten vom Gegenpunkt der Sonne
entweder nach Osten oder nach Westen hin kleiner als 10,2°
sein muB, wenn eine partielle Finslernis eintreten soll, und
sogar kleiner als 4,6°, wenn es zu einer tolalen Finsternis
kommen soll. Das Eintauchen des Mondes in den Halb-
schatten ist nicht zu bemerken. Erst wenn sich der Mond dem
Kernschatten naherl, wird der Halbschatten so dicht, daB man
den Helligkeilsabfall auf der Mondscheibe deutlich erkennt.
In Einzelfidllen kann wegen der verdnderlichen Gré8e und
Bewegung des Erdschattens und des unlerschiedlichen
scheinbaren Durchmessers des Mondes und seiner Winkel-
geschwindigkeit der Ablaufin gewissen Grenzen schwanken.
Jede Finsternis ist ein besonderer Fall und mub als solcher
individuell durchgerechnet werden. Aus den trigonometrisch
vorgegebenen Bedingungen [ir das Zusiandekommen einer
Mondfinsternis tberhaupt 148t sich abschilzen, wie héufig
eine solche Finsternis eintreten wird. Man erhalt als Er-
gebnis, daf in 10 Jahren durchschnitllich 15 Mondfinsternisse
zu erwarten sind. Diese Zahl entspricht auch den tatsachli-
chen Erfahrungen.
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Sonnenfinsternisse. Sonnenfinsternisse sind haufiger als
Mondfinsternisse. Dem scheint zunachst die Erfahrung zu
widersprechen. Im Laufe seines Lebens wird der Mensch
6fter Gelegenheit haben, eine Mondfinsternis zu sehen als
eine Sonnenfinsternis. Dessen ungeachtet ist die Zahl der
auf der ganzen Erde eintretenden Sonnenfinsternisse rund
das 1,5fache der wahrend der gleichen Zeit sich ereignenden
Mondfinsternisse. Der Grund fiir die verschiedenen Sicht-
barkeitsmoglichkeiten liegt in der unterschiedlichen Natur
dieser Erscheinungen. Man sagt, die Mondfinsternis ist ein
objektives Phdnomen, insofern bei ihr der Mond tatsdachlich
verfinstert wird. Uberall auf der Erde, wo der Mond zu sehen
ist, erscheint er verdunkelt. Im Gegensatz hierzu ist die
Sonnenfinsternis ein perspektivisches Phanomen; das Tages-
gestirn crscheint nur auf dem Teil der Erdoberfliche ver-
finstert, den der Schatten des Mondes bedeckt. Bei uns in
Europa kann z. B. die Sonne den ganzen Tag unvermindert
strahlen, wihrend sie zur gleichen Zeit in Madagaskar und
Stidafrika total verfinstert ist. Beim Mond gibt es zwei
Stufen der Verfinsterung, die totale und die partielle, bei der
Sonne aber vier Stufen, die wir zuerst kennenlernen wollen.

Arten der Sonnenfinsternis

n

-.. I -""’,/

\\\\\\\\\\\\\\\\\\\

Richtung
-———
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Die Abbildung zeigt den Augenblick des Beginns einer
Sonnenfinsternis auf der Erde, aus der Gegend des Nordpols
der Ekliptik gesehen. Die GrdBenverhaltnisse sind nicht
mabBstabgerecht, die Mondbahn ist als Kreis dargestellt. Der
Halbschattenkegel des Mondes beriihrt gerade den geome-
trischen Kernschattenkegel der Erde. In dem Erdort, der sich
zur Zeit gerade im Punkte A befindet, beginnt die Finsternis
im Moment des Sonnenaufganges als partielle Sonnen-
finsternis. Fiir 6stlich gelegene Orte, etwa zwischen Aund T,
steht die Sonne bereits am Himmel, ist aber noch nicht ver-
finstert; fiir westlich von A gelegene Orte wird die Sonne in
der nachsten Zeit aufgehen, allerdings bereits partiell ver-
finstert. Bei der grofen Entfernung der Erde von der Sonne
darf man ihre Strahlen als ndherungsweise parallel ansehen.
Somit verschiebt sich auch der Kernschatten des Mondes
parallel zu sich selber im Sinne des Fortschreitens des Mon-
des auf seiner Bahn, in der Abbildung durch die Pfeilrichtung
angegeben. Die Spitze des Mondkernschattens bewegt sich
folglich auf der gekriimmten Bahn STU weiter. Kurz bevor
die Spitze S den Kernschattenkegel der Erde beriihrt, stdBt
der Gegenschattenkegel G im Punkte A an die Erde. Fiir den
dann gerade in diesem Punkte befindlichen Erdort geht die
Sonne ringférmig verfinstert auf. Da der Mondschatten sich
schneller iiber die Erde bewegt, als die Erdorte im Zuge der
Erdrotation nach Osten verlagert werden, holt der Gegen-
kegel Orte zwischen A und T, fiir die bis dahin die Finsternis
partiell war, ein, und es beginnt {iir sie die ringférmige
Phase. Im Punkte T std8t die Spitze des Mondkernschattens
auf die Erdoberfliche und bringt dem gerade dort’ befind-
lichen Erdort eine Verfinsterung, die fir einen kurzen Mo-
ment total ist, vorher sowie gleich nachher aber als partielle
erscheint. Zwischen T und U geht nun fortschreitend die
Finsternis in eine totale iiber. Der Mondkernschatten, der in
den Punkten T und U eng begrenzt ist, wéchst dazwischen
zu einem entsprechend ausgedehnlen rundlichen Fleck und
bewegt sich, wiahrend die Spitze in die Erdkugel eintaudht,
mit einer Geschwindigkeit von einigen hundert Metern je
Sekunde iber die Erdoberfliche. Liegt infolge groBerer
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Mondentfernung die Spitze S so weil ab, dal sie nirgends
die Erdoberfliche beriithren kann, dann bleibt die Finsternis
rein ringférmig. So gibt es also bei der Sonne auBer der
partiellen und totalen Finsternis noch zwei weitere Stufen:
die ringférmig-totale und die ringfdrmige.

Bei mittleren Verhéltnissen erreicht die Spitze des Kern-
schattens des Mondes die Erdoberfliche nicht. Im Durch-
schnitt gibt es also mehr ringférmige als totale Sonnenfinster-
nisse. Im giinstigsten Falle erreicht der Kernschattenfleck an
der Erdoberfliche einen Durchmesser von rund 260 km. So-
lange er Gber einen Beobachter hinwegwandert, hat dieser
eine totale Verfinsterung. Daraus errechnet sich eine maxi-
male Dauer der Totalitat von etwa 7,7 Minuten. Gewdéhnlich
liegt die Dauer der totalen Phase unterhalb von 6 Minuten.
Der Durchmesser des Halbschattengebietes liegt bei etwa
7000 km und nimmt rund !/; der Flache des Erdquerschnitts
ein. Daraus folgt, daB es jederzeit Orte auf der der Sonne zu-
gewandten Erdhalfte geben muB, die auBerhalb dieses
Halbschattengebietes liegen, fiir die also die Sonne nicht ver-
finstert ist. Schdlzt man aus den Umstdnden, die zu einer
Sonnenlinsternis fihren, die Haufigkeit dieser Art der Fin-
sternisse ab, so erhélt man fir die Zeit von 10 Jahren etwa
23 Erscheinungen. Dal die Sonnenflnsternisse haufiger sein
miissen als die Mondfinsternisse, kann man auch aus der
Abbildung der Arten der Sonnenfinsternis ersehen: Der
Weg des Mondes von Beginn bis Ende einer Sonnenfinster-
nis ist langer als der vom Beginn bis zum Ende einer Mond-
finsternis. Die Wahrscheinlichkeit, daB einer der beiden
Knoten sich aul diesem gréBeren Bogen befindet, ist natur-
gemabD groBer als fiir den kleineren Bogen.

Saroszyklus. Schon den Chalddern und Chinesen war be-
kannt, daB sich die Sonnen- und Mondfinsternisse nach
einer Zeil von rund 18 Jahren mit angenahert gleichartigem
Ablauf wiederholen. Von den chaldédischen Astronomen
wurde diese Periode Saroszyklus genannt. Mit seiner Hilfe
waren die Astronomen des Altertums in der Lage, Finster-
nisse vorauszusagen, obwohl sie weder eine richtige Vor-
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stellung vom Aufbau unseres Planetensystems hatten noch
die Gesetze der Bewegung der Himmelskérper kannten. Um
zu verstehen, wie eine solche Periode der Wiederkehr der
Finsternisse zustande kommt, ist es notwendig, an die Be-
dingungen anzukniipfen, die zu einer Finsternis fiihren;
der Mond muB8 sich einmal in den Syzygien (Voll- bzw. Neu-
licht) befinden und sich auBerdem gleichzeitig unweit der
Knoten seiner Bahn bewegen. Eine Finsternis wiederholt
sich also, wenn eine bestimmte Anzahl n synodischer Mo-
nate Ug einer Anzahl m drakonitischer Monate U gleich ist.
Man findet fiir diese Sarosperiode bis auf eine Abweichung
von ¥, Stunden
242 - Up = 223 - Uy = 6585,34 Tage.

Rechnet man in die uns geldufigeren Zeiteinheilen um, so
erhdlt man als Ladnge des Saroszyklus 18 Jahre 10 (oder
11) Tage 8 Stunden, je nachdem ob wihrend dieser Zeit §
oder 4 Schaltjahre liegen. Der Sinn dieses Saroszyklus fiir
die Vorausbestimmung von Finsternissen sei an einem Bei-
spiel erldutert. Das letzte groBe Finsternis-Ereignis in Mittel-
europa war die ring{érmige Sonnenfinsternis, deren Mitte
auf den 17. April 1912, 11 Uhr 57 Minuten fiel. In den fol-
genden 18 Jahren lagen 4 Schaltjahre. GemaB dem Saros-
zyklus hitte also 18 Jahre 11 Tage 8 Stunden spéter wieder
eine Sonnenfinsternis stattfinden sollen. Die tatséchliche
Sonnenfinsternis wich nur etwa !/, Stunde von der nach der
Sarosperiode zu erwartenden ab und fand am 28. April 1930
19 Uhr 27 Minuten statt. Ihr Verlaul war nicht genau der
gleiche, insbesondere weil noch weitere Einflisse mit-
spielen, wie z. B. die tdgliche Parallaxe. Hinzu kommt, daB
der Saroszyklus keine exakte Periode ist. Infolgedessen ver-
schieben sich die Finsternisse mit der Zeit, so daB nach einer
groBeren Zah! von Zyklen aus einer totalen oder ringfor-
migen Finsternis eine partielle wird, die schlieBlich ganz
ausscheidet. Anstelle der ausscheidenden Finsternis tritt
eine neue partielle ein, so daf der Zyklus stets 44 Sonnen-
finsternisse und 29 Mondfinslernisse umfaft.

Die Bedeutung der Finsternisse fiir die Chronologie ist be-
kannt. Handelt es sich doch hierbei um eindrucksvolle
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Naturereignisse, die selbsl in frithester Zeit schon beachtet
wurden und, wenn sie zeitlich in der Nahe wichtiger ge-
schichtlicher Ereignisse stattfanden, von den Chronisten
auch aufgezeichnet wurden, meist unter Hinweis auf Einzel-
heiten wie Tagesstunde, Phase u.a. Da sich Finsternisse
nebst ihren charakteristischen Begleitumstdnden auf Jahr-
tausende zuriick berechnen lassen, ist dadurch eine genaue
Datierung moéglich

Gezeiten

Die markanteste Einwirkung des Mondes auf die Erde ist
die Auslésung von Ebbe und Flut, wenn auch ein geringer
Anteil dieser Naturerscheinung durch die Sonne mitbewirkt
wird. Die fluterzeugenden Kréfte von Sonne und Mond sind
qualitaliv die gleichen, quantitativ ist die Wirkung des
Mondes etwa doppelt so grol wie die der Sonne. Unter der
Wirkung der Gezeitenkréafte wird die Wasserhiille der Erde
(in enitsprechendem MaBe ebenfalls die feste Erde und die
Lufthiille) nach zwei entgegengesetzten Richtungen in der
Verbindungslinie zum Monde etwas gehoben (Abb.).

Man bezeichnet diese beiden Erhebungen als Flutberge und
unterscheidet den dem Monde zugewandten Zenitflutberg
bzw. den vom Monde abgewandten Nadirflutberg. Infolge
der Achsendrehung durchlduft ein Erdort im Laufe eines
Tages dieses ungefahr in der Richtung Erde-Mond liegende
System der Flutberge. So entsteht der ideale Ablauf der Ge-
zeiten, der sich wegen der sich standig andernden Lage des
Mondes von Tag zu Tag anders gestaltet. Dieser ideale Ab-
lauf wird zunachst durch das Zusammenwirken von Mond
und Sonne verdndert, und zwar so, daf3 bei Neumond und
Vollmond wegen der gleichgerichteten Wirkung die be-
sonders hohe Springflut, bei zu- und abnehmendem Halb-
mond wegen der abgeschwachten Wirkung Nippflut ein-

Das in Richtung zum Mond rotations-
Richtung symmetrische Feld der Gezeitenkrifte
rum Mond  des Erdkdrpers



tritt. Von den zahlreichen weiteren Komplikationen, die das
Bild der Gezeiten verwirren, sei nur noch erwahnt, da der
zeitliche Ablauf von Ebbe und Flut wesentlich mitbestimmt
wird durch die Form der Meeresgrenzen und durch die
Meerestiefen, durch die grofen Stromungen und durch
Eigenschwingungen der gewaltigen, hier bewegten Wasser-
massen, durch Flutwellen benachbarter Weltmeere und an-
dere Stdrungen, so daf die Vorausberechnung der Gezeiten
fur einen bestimmten Erdort bzw. Hafen eine iiberaus kom-
plizierte Aufgabe ist.

Oberflaichenformen

Als Himmelskdrper muBl uns der Mond heute mehr denn je
interessieren, wissen wir doch nicht, ob er vielleicht in eini-
gen Jahrzehnten bereits fiir die Menschen eine véllig neue,
astronautische Rolle zu spielen hat.

Schwerebeschleunigung. Der Mond besitzt wesentlich we-
niger Masse als die Erde, etwa nur /5. Das ist wahrschein-
lich der Hauptgrund, weshalb er eine ganz andere Entwick-
lung als die Erde genommen hat und heute als unbelebte
Welt mit wiistenartigem Geprage durchs Weltall zieht. Im
gas- bzw. magmatischen Zustande, den er wohl gleichzeitig
mit der Erde begann, aber wegen seines geringeren Wéarme-
inhalts sehr viel rascher durchlaufen haben wird, konnten
aus seinem Inneren wegen des viel geringeren Druckes er-
heblich mehr fliichtige Stoffe entweichen, so daB die an seiner
Oberflache und in seinem Inneren befindlichen Gesteins-
arten und Mineralien von denen der Erdrinde sich zum Teil
unterscheiden werden. Die heutige Masse des Mondes von
73,5 Trillionen Tonnen ist bei einer mittleren Dichte vom
3,34fachen des Wassers auf einen etwa kugel{érmigen Raum
von 3480 km Durchmesser zusammengeballt und ergibt an
seiner Oberflache eine Anziehungskraft, die nur rund Y/, der
Erdanziehungskraft im Meeresniveau betragt. Fiir Korper,
die den Mondbereich verlassen wollen, betragt die Ent-
weichungsgeschwindigkeit nur 2,37 km/s
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Oberflichentemperatur. Aus Berechnungen sowie aus Strah-
lungsmessungen [olgt tibereinstimmend, daB ein von der
Sonne senkrechl beschienener Punkt der Mondoberflache
eine Temperatur von rund + 120 °C erreicht. An der Licht-
grenze, dem sogenannten Terminator, sinkt die Temperatur
auf etwa —50 °C und mag auf — 140 °C fallen, wenn das
Gebiet infolge der synodischen Rotation von 29,5 Tagen auf
die der Sonne abgewandte Seite gelangt. Dieser enorme
Temperaturgegensatz zwischen Tag- und Nachtseite auf dem
Monde muB die Oberfliche stark angreifen und im Laufe der
Zeit pulverisieren.

Isichtbarkeit. Aus der mittleren Entfernung von 384400 km
erscheint die Mondkugel unter einem Winkel von etwa 31,1";
der Mondabstand kann zwischen 357000 km und 408000 km
schwanken, der scheinbare Monddurchmesser nimmt dann
die Extremwerte 33,4’ und 29,3’ an. Im giinstigsten Falle ent-
spricht dem Auflésungsvermdgen des menschlichen Auges
von 1’ eine Strecke von 104 km. Bei 100facher VergréBerung
sollte man also punktformig erscheinende Gebilde, die sich
durch Helligkeit oder Farbe deutlich von ihrer Umgebung
abheben, noch zu erkennen vermdgen, wenn sie einen
Durchmesser von 1 km haben. Bei den starksten nutzbrin-
genden VergroBerungen, die wegen der Lultunruhe im Be-
reich von 200- bis 300fach liegen, kénnte man also flachen-
hafte Strukturelemente aul dem Monde von 300 bis 500 m
gerade noch [estslellen.

Abplattung. Infolge der iiberaus langsamen Rotalion ist die
Abplattung des Mondes sehr gering und nur durch auBer-
gewohnlich sorglaltige Messungen festzustellen. Die Rota-
tionsachse des Mondes ist um elwa 2km kirzer als der
Durchmesser seines Aquators.

Zurlickgestrahltes Licht. Wenn man den Mond langere Zeit
mit bloBem Auge oder mit einem Feldstecher betrachtet hat
und dann in die nachtdunkle Umgebung schaut, bemerkl
man eine Uberblendung des Auges. Dabei strahlt der Voll-
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mond nur mit einer Beleuchtungsstdrke von !/, Lux (1 Lux
ist die Einheit der Beleuchtungsstirke. Eine Normalkerze
erzeugt in 1 m Entfernung ungefdhr die Beleuchtungsstarke
1 Lux). Uberraschend ist es auch, daB die Oberfliche des
Mondes, die im Lichte der Sonne grell wie weiller Sand
leuchtet, in Wirklichkeit etwa so dunkel sein soll wie Basalt.
Das Material des Mondbodens strahll etwa 439, des ein-
fallenden Sonnenlichts zuriick. Von der insgesamt empfan-
genen Strahlungsenergie werden niur etwa 79, als sichtbares
Licht zuriickgestrahlt. Fiir diese optische Eigenschaft eines
kugelférmigen Himmelsk&rpers hat sich die Bezeichnung
Albedo eingebiirgert.

Die Helligkeit des Mondes bei den verschiedenen Licht-
gestalten wird wesentlich bestimmt durch das sogenannte
Phasengesetz. Darunter versteht man das Verhéltnis der
Strahlung bei einem beliebigen Phasenwinkel zur Strahlung
beim Phasenwinkel 0° d. h. beim Vollicht. Charakteristisch
fir den Helligkeitsverlauf des Mondes ist der Umstand, daB
die Strahlung vor und nach Vollmond sehr stark abfallt, so
daB z. B. der Halbmond nur etwa 119, der Vollmondhellig-
keit liefert.

Der gréBte Teil der Mondstrahlung liegt im infraroten Spek-
tralbereich. Es ist dies der Betrag der Sonnenenergie, der zur
Erwarmung der Mondoberflichenschichten dienl.

Das sichtbare Licht des Mondes ist also nur ein geringer Teil
der vom Monde aufgenommenen Sonnenstrahlung, und es
konnte so scheinen, als waren es iiberwiegend die blaulichen
Strahlen des Sonnenlichtes, die der Mond zuriickwirft. Das
Licht des Mondes erscheint in der Tat bldulicher als das der
Sonne, wenn wir es etwa mit einer Kerze oder einer Gliih-
lampe vergleichen, doch liegt der Grund dafiir nichl in der
Natur der eben genannten Strahlungsquellen, sondern in
dem photometrischen Empfangsapparat unserer Augen, in
den lichtempfindlichen Elementen der Netzhaut, den Stab-
chen und Zipfchen. Das Maximum der spektralen Empfind-
lichkeit riickt beim Dammerungssehen etwas in den blauen
Bereich.
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Mare. GroBraumig betrachtet zeigt die Oberfliche des Mon-
des helle und dunkle Gebiete (vgl. Tafel I, II, III). Die hellen
Flachen sind die stehengebliebenen Reste der gebirgigen
Urgesteinsrinde, wogegen die dunklen Felder Einbruchs-
niederungen sind. Man bezeichnet sie als Maria (Einzahl
Mare), deutsch Meere; doch diirften sie nie mit Wasser aus-
gefillt gewesen sein. Zu den Zeiten, als diese Niederungen
sich bildeten, hatte der Mond wahrscheinlich bereits seine
Atmosphére und seine Hydrosphére verloren. Daneben gibl
es auf dem Monde, wie man schon in kleineren Fernrohren
zu erkennen vermag, eine Reihe typischer Gebirgsmassive
und zum Teil betrachtlich hohe Einzelberge. Die charakteri-
stische Oberflaichenform des Mondes sind die Ringgebirge
mit Durchmessern zwischen 240 und 1 km. Ihre Anzahl
nimmt mit der Abnahme des Durchmessers zu. Weitere fiir
den Mond charakteristische Formen sind die Rillen, Grdben
und Verwerfungen und schlieBlich die ihrer Natur nach
noch keineswegs geklarten Strahlensysteme. Es lohnt sich,
diese Oberflichengebilde unserer Nachbarwell etwas ein-
gehender zu betrachten. Eine allgemeine Bezugsflache, wie
auf der Erde das Meeresniveau, gibt es wegen des Fehlens
einer Hydrosphare nicht. Durch eingehende Untersuchungen
des Randprofils des Mondes ist ein mittleres Niveau fest-
gelegt worden. Uber dieses erheben sich ein Teil der siid-
lichen Hemisphédre und ein Gebiet westlich des zentralen
Bereichs, ndmlich ein Feld, das sich vom Wolkenmeer
{Mare Nubium) und Feuchten Meer (Mare Humorum) in
nach Westen ausholendem Bogen bis einschlieBlich zum
Ruhigen Meer (Mare Tranquillitatis) erstreckt. Das Gebiet
nimmt etwa '/, der sichtbaren Mondhalbkugel ein. Merklich
unter diesem Niveau liegen weite Landstriche im Nordosten:
Teile des Ozeans der Stiirme (Oceanus Procellarum) und des
Regenmeeres (Mare Imbrium) und das Hauptgebiet des
Heiteren Meeres (Mare Serenitatis). Es ist iberraschend, daB
diese Héhenschichtung sich nur teilweise mit den Urschollen
und Einbruchsniederungen deckt; wie eine genaue Unter-
suchung zeigt, verlduft die Hohenschichtung. an einigen
Stellen geradezu entgegengeselzt. .
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Gebirge. Eindeulig ist jedoch die Beselzung der planetari-
schen Urgesteinsrinde mit den zahlreichen, fiir den Mond
charakteristischen Rundformen der Gebirge. Allem Anschein
nach sind diese Ringgebirge des Mondes élter als die Ein-
bruchstiefebenen, in denen gréBere Rundgebilde fehlen. Im
allgemeinen finden sich im Inneren groBer Ringgebirge klei-
nere Rundformen, ja selbst die Umgebungswille sind von
den Kleinstformen besetzt bzw. zerstért. Wahrend der Epo-
che, in der noch kleine Ringgebirge entstehen konnten,
bildeten sich die Tiefebenen, in deren nur leicht welligen bis
hiigeligen Innenflachen in keinem Falle gré8ere Rundformen
anzutreffen sind. Die typische Form der Mondringgebirge,
vor allem das Profil, ist gleichartig und weitgehend unabhan-
gig von der GréBe des Durchmessers. Von dem umgebenden
Geldnde steigt der in erster Ndaherung kreisférmige, manch-
mal auch regelmédBig polygonale AuBenwall sehr flach an.
Es treten Boschungswinkel zwischen 3° und 9° aufl. Im
Gegensatz hierzu ist der nach innen ablallende Hang starker
geneigt. Boschungswinkel zwischen 25° und 55° sind ge-
messen worden. Die im aligemeinen verhaltnisméaBiy ebene
Innenflache liegt durchweg tiefer als das umliegende Ge-
lande. Bei den gréf8ten Rundformen, den sogenannten Wall-
ebenen, folgt die weite Innenfliche deutlich der Kriimmung
des Mondbodens derart, daB z. B. in der Wallebene Ciavius,
deren Randerhebungen nur rund 2000 m hoher als die
Innenfliche liegen, von dem Hohenzug der einen Scite die
Gipfel des gegenitiberliegenden Walles nicht mehr gesehen
werden koénnen. Die meisten, zum Teil allerdings auch
groBen Ringformen, wie etwa Copernikus, besitzen zentrale
Erhebungen, die hauptséachlich durch ihren Anblick daran
schuld sind, daB fiir die Mondringgebirge die nicht ausrott-
bare, irrefithrende und unrichtige Bezeichnung Mondkrater
eingefiihrt wurde. Zweifellos gibt es oder hat es zum min-
desten einmal Vulkane auf unserer Nachbarwelt gegeben.
Aber alle Eigenschaften der Ringgebirge sprechen gegen
diesen Vergleich mit irdischen Vulkankratern, vor allem ihre
im Verhaltnis zu unseren feuerspeienden Bergen giganti-
schen Dimensionen.
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In Ringgebirgen mit Durchmessern unterhalb 30 kin treten
zentrale Erhebungen selten auf. Unbeschadet der Gleich-
artigkeit der charakteristischen Ziige der Profile nimmt das
Tiefenverhéltnis bei den kleineren Ringgebirgen zu. Bei den
groften Wallebenen betragt es etwa 1:100, steigt bei den
mittleren auf 1:20, erreicht bei den kleinsten Kratergruben
schlieBlich 1:6 und nahert sich somit den bei irdischen ,Me-
teoritenkratern® auftretenden Werten. An den Réndern,
aber bisweilen auch im Inneren der Einbruchsniederungen
findén sich zahlreiche versunkene bzw. zerstorte Ringgebirge.
Die eindrucksvollsten von ihnen sind die im Nektarmeer
(Mare Nectaris) zu etwa !/, versunkene Wal.lelﬁz_he_Emca»
storius, der etwa zur Halfte aus dem Oceanus Procellarum

hér—alTsTagende Ringwall Letropne und die groBte ehemalige
Wallebene, die Bum;c:;nbégen (Sinus Iridum), von
deren Umrandungswall etwa !f, im~ Mare Imbrium ver-
schwunden, doch andeutungsweise in leichten Bodenwellen
noch zu erkennen ist. Vom Sinus Iridum scheint sich iliber
das Mare Humorum und Mare Crisium ein stetiger Ubergang
zu den groBeten Mondniederungen anzudeuten. Nach der
anderen Seite liegen die Kleinstlormen der Mondoberflache,
die bis zu Durchmessern von 1 km herab feststellbar sind:
Aufwolbungen und einfache, vielfach nicht einmal von einem
Randwall umgebene Vertiefungen, sogenannte Kratergru-
ben. Von diesen kleinsten Gebilden liegen nur an wenigen
Stellen der Mondoberflache genaue kartographische Unter-
suchungen vor, liber ihre Gesamtzahl ist noch nichts be-
kannt.

Die oft Hunderte von Kilometern sich erstreckenden Ge-
birgsziige des Mondes liegen vorzugsweise an den Réndern
der Meere. Es sind keine Faltengebirge, wie die grofien
irdischen Gebirgsziige; sie sing eher mit Schollengebirgen
zu vergleichen und erwecken den Eindruck gewaltiger, zu-
sammengeschobener Triimmer. Die gré8ten Erhebungen in
diesen Gebirgen liegen bei 3000 m, sie sind also relativ zum
Monddurchmesser etwas hoher als die héchsten Erhebungen
der Erde. Zur Kennzeichnung der einzelnen Héhenziige hat
man willkiirlich Namen irdischer Gebirge verwendet; so gibt
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es z. B. au{ dem Monde nérdlidi vom Copernicus die
Karpaten, nach Westen schlieBt sich der bald in nordwest-
licher Richtung verlaufende Bogen der Mondapenninen an,
der weiter in den Kaukasus ibergeht; norddstlich vom
Kaukasus liegen die Alpen. Eine eigenartige Bildung stellt
das Alpenquertal dar, das eine Breite von einigen Kilometern
besitzt und schnurgerade verlauft.

Spalten und Strahlensysteme. In der Nahe der hellsten Stelle
des Mondes, bei den Ringgebirgen Aristarch und Herodot,
zieht sich in mehreren Windungen der etwa 150 km lange
Schrétergraben hin. Zahlreiche Spalten finden sich rings um
das Mare Humorum, in der Nahe der Mondmitte, beim
Ringwall Hyginus und viélen anderen Stellen. Sie werden
als Mondrillen bezeichnet. Beim éingehenden Studium der
letzten noch erkennbaren Feinheiten der Mondoberflache
erkennt man, daB Mondrillen fast iberall vorkommen.
Von den ratselhaften Strahlensystemen ist das des etwa
80 km groBen Ringgebirges Tycho das bekannteste, weil es
bereits im Feldstecher leicht zu erkennen ist. Einzelne Strah-
len erstrecken sich iiber Hunderte von Kilometern ohne
Riuicksicht auf die Struktur des iiberquerten Mondbodens.
Das Strahlensystem des Copernicus hal ein mehr netz{or-
miges Aussehen. Uber ein Dutzend Strahlensysteme sind
bekannt.

Neben den bisher betrachteten Objekten der Mondober-
flaiche sind vereinzelt auch Berggruppen oder Einzelberge
anzutreffen, die ziemlich unvermittelt aus ebenem Gelénde
sich egheben. Verdnderungen gré8eren Ausmales sind auf
der Oberfliche des Mondes bisher noch nicht zweifelsfrei
nachgewiesen worden. Die vermeintlichen Anderungen lie-
gen gewodhnlich an der Grenze des Nachweisbaren. Die
photographische Kartographie der Mondoberflache dirite
am chesten in der Lage sein, hier in absehbarer Zeit zum
Erfolg zu fithren. Die geringfigigen Anderungen kénnen
sich einer objektiven Nachprifung zu leicht entziehen.
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DAS PLANETENSYSTEM

Schon vor einigen Jahrtausenden wird es den Menschen auf-
gefallen sein, daB in der Ndhe der scheinbaren Sonnenbahn
auBer dem Mond noch fiinf weitere helle und mit ruhigem
Licht strahlende Gestirne stehen, die sich jedodh, dhnlich wie
der Mond, nicht streng an die Ekliptik halten. Im Gegensatz
zum Mond, der bald langsamer, bald schneller, aber stets im
selben Bewegungsdinne seine Bahn entlang zieht, dndern
die Planeten nicht nur die GréBe, sondern auch die Richtung
ihrer Geschwindigkeit, kehren sogar in ihrer Bewegung um
(riickldufige Bewegung), so daB sie verwickelte Schleifen-
und Schlangenlinien an die Fixsternsphire zeichnen. Die
Zeiten, in denen der Mensch die“aus diesen scheinbaren Be-
wegungen folgenden Stellungen der Planeten als unmittel-
bare Wirkungen bzw. OHenbérungen personlicher Gott-
heiten betrachtete, waren bereits bei den Astronomen des
Altertums {iberwunden und liegen — im MenschheitsmaB-
stabe gesehen — heute groStenteils hinter uns. Ein Rest ist
geblieben, der sich heute wissenschalftlich tarnt: unperson-
liche Wirkungen, schicksalhaft gesteuert und etwas physika-
lisch gefarbt durch das Wort Strahlung; dieser Rest ist unter
der Bezeichnung Astrologie bekannt, die sich hier und dort,
wo kein naturwissenschaftlich begriindetes Weltbild exi-
stiert, eingenistet hat. In der Verborgenheil eines naiven
Weltbildes wachst dieses Unkraut relativ harmlos, mit der
Geschiftstiichtigkeit schamloser Betriiger wird es eine ernste
Gefahr. Hatlen die Menschen der Friihzeit noch die Ent-
schuldigung fiir ihren astrologischen Aberglauben, da8 da-
mals kein tiberzeugend und sicher bewiesenes Weltbild vor-
handen war, so trifft das gegenwartig nicht mehr zu. Heute
hat jeder die Moglichkeit, sich von der Haltlosigkeit astrolo-
gischer Thesen zu iiberzeugen, heute gibt es also keine
Ausrede mehr fiir die blinden Anhdnger des Sternaber-
glaubens.

Um so erstaunlicher ist es, daB bereits vor fast 3000 Jahren
die Vorstellung aufkam, daB die Bewegung der Planeten
trotz ihres an Willkiirlichkeit erinnernden Verhaltens nach
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eindeutigen und immer geltenden Gesetzen ablduft. Zu
dieser Vorstellung kann nur ein umfangreiches Beobach-
tungsmaterial gefiihrt haben, aus dem mit Scharfblick und
Kombinationsgabe trotz der verwirrenden Fiille der stets
etwas anders verlaufenden Bewegungsschleifen doch &hn-
liche Wesensziige erfaBt und in vorldufigen Regeln oder
Gesetzen ausgedriickt wurden. Den Weg, den die Menschheit
von diesen ersten Keimen eines wissenschaltlichen Welt-
bildes bis zu unserer heutigen, naturgeméaB weiter fortge-
schrittenen Vorstellung vom Aufbau und den Bewegungs-
verhéltnissen der uns umgebenden Welt des GroBen ge-
gangen ist, wollen wir erst zu einem spéteren Zeitpunkt
kennenlernen. ’

Die Gesetze der Planetenbewegung

Schon sehr zeitig erkannte man, daB es unter den eigentlichen
Planeten zwei Gruppen gibt, namlich die beiden inneren
Planeten: Merkur () und Venus (?) und diedrei dufleren
Planeten: Mars (&), Jupiter (2}) und Saturn (f).

AuBer dieser topologischen Einteilung der Planeten bietet
sich eine physikalische Gliederung dar in die beiden Grup-
pen der erddhnlichen (Merkur, Venus, Erde, Mars) und der
jupiterdhnlichen (Jupiter, Saturn, Uranus, Neptun), wobei
die Zugehdrigkeit des Pluto zu einer der beiden noch nicht
entschieden werden konnte.

Das Newtonsche Gravilationsgesetz. Die Bewegungsver-
hiltnisse der gréBeren planetarischen Korper werden aus-
schlieBlich von dem Newtonschen Gravilationsgesetz be-
stimmt. Die Formulierung dieses Naturgesetzes kniipft an
die Kraftwirkung zwischen zwei Kérpern mit den Massen M
und m an, die sich im Augenblick der Betrachtung im Ab-
stande r voneinander befinden. Sind die Dimensionen dieser
beiden Korper klein gegeniiber ihrer Entfernung und bleiben
die Kraftwirkungen etwaiger weiterer Kérper unmerklich,
so gilt fiir diesen einfachen Fall des Zweikdrperproblems

M ; : .
das Gesetz K = — G—F. wobei das negative Vorzeichen
r
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anzeigt, daB die zwischen den beiden Massen wirkende
Kraft K bestrebt ist, den Abstand r zu verkleinern;
G =6,667-10-% cm?®g-'s-® ist die Gravitationskonstante. Im
Planetensystem kommt man in erster Ndherung mit den
Formeln des Zweikdrperproblems aus, weil die Sonne jeden
einzelnen Korper an Masse um das 1000- und Mehrfache
tbertrifft und weil die Abstdnde zwischen den Planeten und
selbst den Planetoiden im allgemeinen derart groB sind, dafl
ihre gegenseitigen Anziehungswirkungen unter den ge-
wohnlichen Verhaltnissen so klein bleiben, daB sie als
Stérungen der Bahnen um die Sonne behandelt werden
koénnen. Es kommt uns hiermit zum BewubBtsein, daB der
interplanetare Raum ein so unvorstellbares Hochvakuum ist,
das technisch wohl niemals erreicht werden wird.

Das 1. Keplersche Gesetz. In dem auch zuerst von KEepLEr
behandelten und mit vorziiglicher Annaherung geldsten
Zweikorperproblem sind die Bahnkurven der Himmelskér-
per Kegelschnitte, wobei der eine Brennpunkt vom Schwer-
punkt der beiden Massen eingenommen wird. Diese For-
mulierung enthélt wesentlich den Inhalt des 1. Keplerschen
Geselzes der Planetenbewegung (1609), allerdings in er-
weiterter und durch NewroN prazisierler Form. .
Schon im Altertum war bekannt, daB die Bewegung emes
Planeten in seiner Bahn ungleichférmig erfolgt. Man be-
zeichnete diesen Tatbestand als Erste Ungleichheit und be-
nutzte fiir die Darstellung dieser ungleichférmigen Bewe-
gung einen zur Erde exzentrisch angeordneten Kreis. Dieser
tragt den Mittelpunkt eines zweiten Kreises (Epizykel), der
naherungsweise die riickldufige Bewegung (Zweite Un-
gleichheit) der Planeten darslellt. KorERNIKUS verwendet da-
fiir eine &hnliche Konstruktion, die jedoch grundsitzlich
keine bessere Angleichung an die Wirklichkeit bringt. Erst
KerLER gibt die richtige Lésung des vorliegenden Bewegungs-
problems. Dieses fiir das heliozentrische Planetensystem ent-
scheidende Ergebnis gewinnt er durch Einfiihrung der in-
duktiven Methode anstelle des noch von KorernNikus ange-
wandten deduktiven Verfahrens. KepLEr konstruiert nach
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den Beobachtungen TycHo Branes die Bahn des Planeten
Mars, Korernikus dagegen versucht die ihm zur Verliigung
stehenden, allerdings nicht so genauen Beobachtungen durch
geeignete Kombinationen von Kreisbewegungen darzu-
stellen, wobei die Kreise entweder gleichférmig rotieren oder
mit gleichformiger Geschwindigkeit durchlaufen werden.
Die wissenschaftlichen Hilfsmittel und ihre methodische An-
wendung, von denen KorerNikus Gebrauch machte, sind die
gleichen, deren sich die Astronomen des Altertums, z. B
HierarcH und ProLeMAus bedienten.

Das 2. Keplersche Gesetz. Dieses Gesetz der Planetenbewe-
gung, das meist der physikalischen Dimension wegen als
Flichensatz der Zentralbewegung bezeichnet wird, braucht
fir den Fall des Zweikorperproblems im Gegensatz zum
1. bzw. 3. Gesetz weder erweitert noch verfeinert zu werden.
Das Bild zeigt um die Sonne S eine Ellipsenbahn I7P,P;AP,
die zur Demonstration des 2. Keplerschen Gesetzes starker
elliptisch dargestellt ist, als es der Wirklichkeit entspricht.
Eine Ellipse ist durch die gro8e Halbachse a und die Ex-
zentrizitdt e vollstdandig bestimmt; in unserem Bild ist die
Strecke AM die groBe Halbachse a, und die Verlagerung der
Sonne S aus dem Zentrum M der Ellipse, also die Strecke MS,
ergib& sich als ae. Die sich nach Gré8e (Lénge) und Richiung
stdndig &ndernde Verbindungsgerade Sonne-Planet wird
mit dem Buchstaben r = SP bezeichnet und heilt Radius-
vektor, gelegentlich auch Fahrstrahl. Das 2. Keplersche Ge-
setz kann nun folgendermaBen formuliert werden: Der
Radiusvelktor liberstreicht in gleichen Zeiten gleiche Fldchen.
In der Abbildung sind die
beiden hervorgehobenen
Flachen gleich, F, = F,, so
daB es maglich ist, auf
Grund dieses Gesetzes die

Flachensatz der Zentral-
bewegung




Stellung des Planeten in seiner Bahn im voraus zu be-
rechnen.
Um hierfiir wenigstens den ersten Schritt zu zeigen, seien
die drei Gesetze der Planetenbewegung in der Kurzsprache
der Mathematik ausgedriickt. Es lautet das 1. Geselz:
r=— P
1+ ecos®
den heliozentrischen Winkelabstand des Planeten P, vom
Perihel I1. '
Das 2. Gesetz enthélt eine Aussage iiber die zeitliche Ande-
rung des Winkels 0, und zwar wird festgestellt, daB sie un-
gleichférmig erfolgt; es ist némlich <C P,SP; > < P,SP;. Be-
zeichnet man die Anderung des Winkels 6, die Winkelge-
schwindigkeit also, mit @, so lautet das 2. Geselz: ' ® = K.

£
Die physikalische Dimension der Konstanten K ist [%

wobei @ den Winkel IISP, bezeichnet, d. h.

also eine Flache pro Zeiteinheit. Dies hat bereits KepLER
erkannt, der ihr die heute noch iibliche Bezeichnung Fldchen-
geschwindigkeit gab.

Das 3. Keplerschg Gesetz. Hatte KerLEr die ersten beiden
Gesetze der Planetenbewegung aus den Beobachtungen nur
eines Planeten, des Mars niamlich, gefunden, so gelangte er
durch Vergleich der grofien Halbachsen a mit den Umlaufs-
zeiten U aller Planeten zu einer umfassenden Beziehung
zwischen diesen GroBen, zu seinem dritten Gesetz, nach dem
das Verhaltnis aus den Kuben der mittleren Entfernungen a
und den Quadraten der Umlaufszeiten U fiir alle Planeten den

’
gleichen Wert H hat, aUz =H.

Die bisher betrachteten Bahnverhiltnisse und Bewegungs-
eigenarten betreffen die planetarischen GroBkérper, deren
Bewegungen wesentlich durch die Gravitation, die Anzie-
hungswirkung vor allem der Sonne bedingt werden. Bei den
kleineren Kérpern, etwa von der Gréfe der Meteoriten ab-
warts, machen sich auch andere Krafte bemerkbar, die bei
den gréBeren Korpern selbst innerhalb von Jahrmillionen
unmerklich bleiben. Es sind dies Wirkungen der solaren
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Strahlung, der elektromagnetischen wie korpuskularen, des
interplanetaren und interstellaren Mediums und der Magnet-
felder im interplanetaren Raum.

Physikalischer Aufbau und stofflicher Bestand
der Planeten

Die stoffliche Komponente der interplanetaren Materie
kommt im Planetensystem in Gestalt von Kérpern der ver-
schiedensten GréBen vor. Man kann drei Hauptstadien der
Bildungen unterscheiden: 1. den gasférmigen Zustand, 2.das
Stadium der irreguldren Festkérper und 3. die Ausbildung
kugelférmiger Weltkorper (Abb.).

gasférmig staublirmig . kugelfdrmig
giffus irreguldr fest fest
102 cm 10 '_‘cm 10 %m tem 10écm 108cm
Arer $ + ¢ T om— —t T
14 tum fem  fm thm 100km  10%km
s : A N ) . f
(o 3
Zodiakallichipartikel Meteoritische Materie Komelen-
Nachthimmellicht Mikro - Riesen- kerne Planeten
Sonnenkorona meteorite meteorite Monde
Plaonetoiden
planetare

interplanetare Mater i e GroBkérper

Kdérper verschiedener Dimensionen sind ain Zustandekommen der
mannigfaltigen planetarischen Erscheinungsformen beteiligt; iber
der Skale der Partikeldurchmesser sind die physikalischen Zustinde
angegeben, darunter charakteristische Kérpergréfen und Kérper-
stadien

Gas - Staub — kugelférmiger Weltkérper. Die Gaskompo-
nente besteht Gberwiegend aus Elektronen und Prolonen.
Das riihrt daher, daB der Wasserstoff das bei weitem hau-
figste Element im Weltall ist. Der Anteil schwererer Atome
bzw. vereinzelter Molekiile diirfte, vielleicht abgesehen vom
Helium, sehr gering sein. Die Sonnenkorona, das Polarlicht
und Komponenten des Nachlthimmel- und Zodiakallichtes
sind Erscheinungen, die durch das Gas im interplanetaren
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Raume, das zum Teil von der Sonne abstrémt, hervorgerufen
werden. Der Teil der irregquldren Festkorper, der von mikro-
skopischen Partikeln gebildet wird, verdient mit Recht die
Bezeichnung Staub. Solchen von der Sonne beleuchteten
Staub finden wir im Saturnring, in der Hauptkomponente des
Zodiakallichtes, in den weiten Gefilden der wie Sandwiisten
aussehenden Mondlandschaflen und schwach auch in der
dufleren Sonnenkorona, in der Koma und den sonnenwirts
gerichteten sogenannten irreguldren Schweifstrahlen der
sonnennahen Kometen. Beim Eindringen staubférmiger
Kérper in die oberen Schichten der Erdatmosphére wird im
Hoéhenbereich der Ionosphére (80 bis 450 km) ein allgemeines,
mitunler lebhaft gegliedertes flachen- und streifenférmiges
Leuchten hervorgerufen. Zu den gréBeren irregularen inter-
planetaren Festkorpern gehdren das uniibersehbare Heer
der Meteoriten, die kleinsten der Kleinen Planeten, die so-
genannten Asteroiden, und die Kerne der meisten Kometen.
Je groBer die Korper sind, d. h. je mehr Masse in einem
Korper zusammengeballt ist, desto stirker wird die Eigen-
gravitation. Unter der Last der duBeren Schichten eines pla-
netarischen Korpers liegl sein Inneres zusammengepreft.
Denken wir uns einen solchen Himmelsko6rper aus einer
groBen Zahl kleinerer Festkorper zusammengebaut, so
miiBten sich bei steigendem Druck, im Inneren also, die
Hohlrdume in zunehmendem MaBe schlieBen. Im Zentrum
wird der hochste Druck erreicht; sobald dort die FlieBgrenze
des Baustoffs erreicht bzw. iiberschritten wird, bildet sich
ein magmatischer Kern. Die duBeren Bereiche kénnen dabei
noch von bruchstiickartigen Formen gebildet sein. Sobald
der groBte Teil der Masse des Weltkérpers innerhalb des
Bereichs der FlieBgrenze liegt, bis zu etwa 909, des Radius,
wird seine Gestalt nicht mehr weitab von der Kugelform
oder bei merklicher Rotation von der Form eines Spharoids
liegen. Die eben gemachte Feststellung des Bruchteils des
im Bereiche der FlieBgrenze liegenden Radius ist zweifellos
willkiirlich, gibt aber offenbar die richtige GréBenordnung
wieder. Fir den Druck innerhalb eines homogenen Himmels-
korpers mit der mittleren Dichte ¢ und dem Halbmesser R
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2
gilt die Formel p(r) = EIIG@'(R'—r’), wenn r der Abstand

des betrachteten inneren Punktes vom Mittelpunkt ist und G
die Gravitationskonstante bedeutet. Mit einer mittleren
Dichte @ = 4,2 g/cm?, die etwa dem Durchschnittswert fiir
Steinmeteoriten entspricht, erhilt man fir r = 0,9 R, wenn
fir den Druck der FlieBgrenze pg = 2-10% dyn/cm? gesetzt
wird, R = 200 km. Von diesen Dimensionen aufwarts hat
man also fiir planetarische Kérper unbedingt Kugelform zu
erwarten, womit natiirlich nicht gesagt sein soll, daB nicht
schon kleinere Kérper nahezu kugelférmige Gestalt haben
und im Inneren wesentlich symmetrisch aufgebaut sein
konnen. Es wird von dem Entwicklungsweg abhangen, den
der betrachtete planetarische Kérper durchschritten hat, wel-
che Korpergestalt er bei seiner Masse besitzt. Aus der Gas-
phase oder dem SchmelzfluB kondensierte Weltkorper wer-
den bei wesentlich geringeren AusmafBen Kugelform an-
nehmen, sobald die Schwerkraft in der Lage ist, die Kréfte
der inneren Reibung zu iiberwinden. Dies diirfte bei glut-
fliissigen Korpern der Fall sein, die erheblich kleiner sind als
die obige GréBenangabe. Es ist also damit zu rechnen, daB
selbst Kérper von den Dimensionen der Riesenmeleoriten
noch nahezu kugelférmige Gestalt haben kénnen. Anders
ist es bei jenen Weltkérpern, die ihr Dasein einem Zusam-
menstoB zweier bereits erstarrter Himmelskérper verdanken.
Wenn auch zulolge der Umsetzung der beim ZusammenstoB
wirksam werdenden Bewegungsenergie ein Teil des Mate-
rials der beiden StoBpartner wieder aufgeschmolzen werden
diirfte, so wird doch ein groBer Anteil von bruchstiickartigen
Triimmern erzeugt. Weltkorper dieser Gestalt sind in einem
weiten GroBenbereich bekannt, von den Partikeln des kos-
mischen Staubes, den Meteoriten, bis zu den Asteroiden
bzw. Kleinmonden.

Metallischey Phase. Bei fortschreitender Anhaufung von
Masse in dinem Himmelskérper tritt im planetarischen Zu-
stand noch eine weitere Modifikation unter dem EinfluB des
Innendruckes ein: die metailische Phase. Hierunter versteht
man den Zustand, bei dem durch Steigerung des Innen-
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druckes, der dimensionsméBig einer Energie pro Volumen-
einheit entspricht, dem Stoff eine die Gitterenergie iiber-
treffende Energie aufgeprdgt wird. Dadurch verfallen die
Kristallgitter der im Inneren befindlichen Substanz der Auf-
16sung. Die Elektronen werden so leicht beweglich, wie dies
bei den Metallen unter normalen Verhéltnissen bereits der
Fall ist. Die Dichte steigt vom Ubergang der einen in die
andere Phase sprunghalft an. Diese Unstetigkeitsschicht liegt
bei der Erde in etwa 2900 km Tiefe und macht sich hinsicht-
lich der Ausbreitung der Erdbebenwellen deutlich bemerk-
bar. Der Bereich unterhalb dieser Phasengrenze verhalt sich
gegeniiber den Erdbebenwellen so, wie eine kompakte
Metallmasse: je nach dem Auftreffwinkel werden diese
Wellen an der Unstetigkeitsschicht reflektiert oder gebro-
chen. Aus diesem Grunde neigte man frither der Ansicht zu,
daB dieses Kerngebiet der Erde aus Eisen oder Nickeleisen
bestehen soll. Von den erdéhnlichen Planeten besitzt die
Venus einen kleineren Kern als die Erde, beim Mars ist das
Vorhandensein eines solchen Kerngebieles einigermafSen
wahrscheinlich, wogegen Merkur und Mond im Innern we-
sentlich homogen, mit nur schwach zum Zentrum anstei-
gender Dichte, aufgebaut sind. Allgemein tritt bei den plane-
tarischen Kérpern naturgegeben die Tendenz zu Tage, dal
die oberflachlichen Unebenheiten bzw. Erhebungen im Ver-
héltnis zu den Dimensionen des Himmelskérpers um so
groBer werden, je kleiner der Planet selbst ist. So findet ein
allmahlicher Ubergang von den kugelférmigen Weltkérpern
zu den irreguldren, felsbrockenartigen kleinsten Planetoiden
bzw. Meteoriten statt.

Atmosphdre und Strahlung. Um den Aufbau der Riesen-
planeten vom Typ des Jupiter zu verstehen, die wesentlich
gasférmiger Struktur sind, soll zuvor einiges liber Aufbau
und Bestand der Gashiillen gesagt werden, die auch Planeten
vom Typ unserer Erde umgeben. Eine Atmosphére steht mit
dem Planeten, den sie umbhiillt, und mit dem AuBlenraum, der
sie umgibt, in dauernder Wechselwirkung. Ihr Bestehen und
ihre Weiterentwicklung sind an das vorgegebene Ausmab
dieser Wechselwirkung gekniipft. Insbesondere mu8 irgend-
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ein beliebiger Zustand einer Atmosphére, etwa der gegen-

wirtige, bedingt sein durch den Ausgangszustand und durch

die seit jenem Zeitpunkt wirksamen vier maleriellen Strome:

1. durch den Zuwachs an Gas, das aus dem Inneren des
Planeten austritt (Entgasung des planetarischen Kérpers),

2. durch den Zuwachs an Gas und meteoritischem Material,
das aus dem Weltraum aufgenommen wird, wobei die
festen Partikel zum gréBlen Teil verdamplen,

3. durch die von den duBeren Schichten der liissigen und
festen Erd- bzw. Planetenrinde aufgenommenen Mole-
kiile und

4. durch den Abgang von Gaspartikeln in den AuBenraum
aus den duBersten Bereichen der Atmosphére, der soge-
nannten Dissipationssphdre, infolge Erreichens der hier-
fir erforderlichen Entweichungsgeschwindigkeit.

Nur massereiche Planeten kénnen leichte Atome und Mole-

kiile in gréBerer Menge in ihrer Atmosphire halten. Bei

Mars, Erde und Venus, wahrscheinlich auch bei Pluto, Mond

und Merkur liegt die sehr unterschiedliche Gashiille wesent-

" lich tiber der festen Litho- bzw. flitssigen Hydrosphére und
bildet praktisch eine selbstdndige Schicht zwischen dem pla-
netarischen Kérper und dem extremen Vakuum des Wellt-
raumes. Im Gegensatz hie;zu geht die Atmosphire bei den

Riesenplaneten Jupiter, Saturn, Uranus und Neptun stetig

in die darunter liegenden, ebenfalls gasférmigen Schichten

liber, ohne daB dabei eine plétzliche (unstetige) Zunahme der

Dichte bzw. eine auffillige Anderung der chemischen Zu-

sammensetzung vorhanden ist. Bei diesen jupiterdhnlichen

Planeten, die im wesentlichen gasférmiger Natur sind, ver-

steht man unter Atmosphére dasselbe wie bei den Fixsternen,

z. B. also auch bei der Sonne, namlich: die &uBeren Schichten

der kosmischen Gaskugeln, soweit man von auBen hinein-

blicken kann bzw. bis in jene Tiefen, aus welchen noch
nachweisbar Strahlenmengen zu uns gelangen. Das Spektrum
eines Planefen besteht grundsatzlich aus zwei Hauptanteilen.

Das Spektrum des reflektierten bzw. gestreuten Sonnen-

lichtes, das zwar durch die dabei mitwirkende Materie selektiv

etwas verandert wird, kann im groBen und ganzen seine Her-
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kunft von der Sonne nicht verleugnen, insolern es die der so-
laren Strahlung eigenen Fraunhoferschen Linien zeigt. Der
zweite Anteil, das Spektrum der sogenannten planetarischen
Eigenstrahlung, rihrt von jenem Bruchteil der Sonnenenergie
her, der von den planetarischen AuBenschichten nicht in den
Raum reflektierl, sondern von den Oberflichenschichten des
Planeten absorbiert wird und einen entsprechenden Anstieg
der Oberflichentemperatur bewirkt, der so weit geht, daB
der Planet gerade soviel Energie abstrahlen kann, wie er aus
der Sonnenstrahlung zuriickbehélt. Im Gegensatz zum Re-
flexionsspektrum, das wesentlich im kurzwelligen Spektral-
bereich liegl, muB zufolge der relativ niedrigen Temperatur
der Hauptteil des Spektrums der planetarischen Eigenstrah-
lung sich ins langwellige Gebiet, praktisch in den Bereich
des Ultrarot erstrecken (Wiensches Verschiebungsgeseiz).
In der Tabelle (S. 82/83) haben wir eine Ubersicht iiber die
Bahnelemente und die physikalischen Bestimmungsstiicke
der groflen planetarischen Kérper.

Unsere Nachbarplaneten

Von besonderer Bedeutung sind heute im beginnenden Zeit-
alter der Astronautik die beiden Nachbarplaneten der Erde:
Venus und Mars. Zufolge ihrer Stellung im Sonnensystem
- unterliegen sie einem &hnlichen StrahlungseinfluB der Sonne
wie die Erde. Da sie auch ungeféhr die gleiche Masse be-
sitzen, diirften sie am ehesten dem Planeten Erde &hnlich
sein.

Venus. Am stdrksten trifft dies fiir die Venus zu, deren
Durchmesser und deren Masse den entsprechenden Gréfien
der Erde sehr nahekommen (s. Tabelle). Daraus folgt, da
die Schwerebeschleunigung etwa 879, der Erdschwere be-
trigt und die Entweichungsgeschwindigkeit mit 10,3 km/s
nur wenig geringer ist als auf der Erde. Die bisher nachweis-
bare Gashiille enthalt zu etwa 399, Stickstoff und 619, Koh-
lendioxyd bei einem Gesamtdruck von nur 2,7-10° dyn/cm?
= 270 mbar); das entspricht dem irdischen Luftdruck in
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rund 9 km Hohe. Aber nicht nur wegen dieses geringen
Luftdruckes, sondern vor allem wegen des hohen Kohlen-
dioxyd- und des itberaus geringen Sauerstoffgehaltes diir(te
die Venusatmosphare fiir die Lungen irdischer Lebewesen
nicht zutraglich sein. Der Gehalt an Wasserdampf in dem
der Beobachtung zugénglichen oberen Teil der Gashiille
scheint noch geringer zu sein als der an Sauerstoff. Doch ist
damit nicht gesagt, daB nicht Wasser in bescheidenen Men-
gen auf der Venus vorhander sein kann. Die Eigenart der
Verhiltnisse an der Venusoberfliche hat es mit sich ge-
bracht, daB der gréBte Teil des urspriinglich sicher vorhan-
denen Wassers verlorengegangen ist. Infolge der stirkeren
Erwarmung durch die Sonne ist die Venusatmosphére sehr
warm, und*so gelangt das verdampfte Wasser, ohne zu
Wolken zu kondensieren, in so groBe Héhen, daB es durch
die kurzwellige Ultraviolettstirahlung der Sonne in Wasser-
stoff, 2H,, und Sauerstoff, O, aufgespalten wird. Man
nennt diesen Vorgang Dissoziation. Der Wasserstoff ent-
weicht in den Weltraum, der Sauerstoff wird wegen seines
groBeren Gewichtes zuriickgehalten und kann wegen seiner
chemischen Aktivitat mit anderen Stoffen neue Verbindun-
gen eingehen, etwa mit dem Kohlenstoff; er bildet iiber das
Monoxyd schlieBlich das Kohlendioxyd. So ist letzten Endes
die gréBere Sonnenndhe der Venus dafiir verantworltlich zu
machen, daB ihr Wasserhaushalt so grundverschieden von
dem der Erde ist, obwohl sonst eine beachtliche Ahnlichkeit
zwischen beiden Weltkorpern besteht.

Von auBen her kann man bei diesem Planeten nur bis in
eine gewisse Tiefe'hineinschauen, in der eine anscheinend
ununterbrochen aufgewirbelte Staub- und Dunstsphére
lagert, die den Anblick der festen Venusoberfliche ver-
hindert (vgl. Tafel IV). Das Vorhandensein dieser Staubhiille
bewirkt ein sehr hohes Reflexionsvermégen, das nach neue-
ren Messungen in der Gegend von A = 0,76 zu liegen
scheint. Etwa 259, der auf der Venus fast doppelt so inten-
siven Strahlungsenergie der Sonne dringt bis zum Boden
durch, der demzufolge stark erwarmt wird. In der Aquator-
zone der Venus diirfte die Temperatur um 100 °C liegen, in
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den Polargebieten mag sie etwa 10 °C betragen. Der so er-
warmte Boden strahlt im langwelligen (infraroten) Spektral-
bereich diese rund 259%, in die Atmosphire zuriick, wo diese
Strahlung durch die Kohlenséure in erheblichem MaBe ab-
sorbiert und folglich nicht unmittelbar, sondern nur langsam
nach auflen hindurchgelassen wird. Es findet eine Auf-
heizung der unteren Atmosphiére statt, deren Warme sich
auch wihrend der Nacht nur langsam verliert. Dieser als
Glashauswirkung bezeichnete thermische Effekt kommt
auch auf der Erde, allerdings in viel geringerem Umfange
vor. Infolge dieser Erhitzung werden gewaltige vertikale
Verlagerungen der atmospharischen Gase stattfinden, also
Vorgédnge und Strémungen auftreten, die auf der Erde zur
Entstehung der Gewitter {ithren. Da awch trockene Staub-
stirme zur Trennung der elektrischen Ladungen fihren
konnen, ist es nicht unwahrscheinlich, daB die im Bereich
der Radiostrahlung von der Venus empfangenen Signale
mit derartigen atmosphérischen Ereignissen in Zusammen-
hang stehen.

Die von ScHiarareLLl vermutete gebundene Rotation der
Venus von 225 Tagen ist heute endgiltig widerlegt. Infolge
der groBeren Entfernung von der Sonne und der gréBeren
abzubremsenden Masse konnte sich die Venus von der ur-
spriinglichen Achsendrehung noch einen beachtlichen Rest
bewahren.

Infolge der geometrischen Anordnung der Bahn im Planeten-
system ist die Venus derjenige Planet, dessen Abstand von
der Erde nachst dem Mars relativ am stdrksten schwankt
(Abb.). Von den {iinf in der Abbildung dargestellten Kon-
stellationen bezeichnet (1) die obere Konjunktion, in der die
Venus im Vollicht zu sehen ist; bei (2) erreicht sie ihre ge-
ringste Helligkeit bei einem Phasenwinkel von a = 35°;
Stellung (3) zeigt die Venus im Halblicht in gréBter éstlicher
Elongation 5 von der Sgnne; bei (4) erreicht die Venus bei
dem Phasenwinkel a = 125° ihren gré8ten Glanz; in (5)
steht sie als ,Neuvenus” in unterer Konjunktion unmittel-
bar bei der Sonne. In der Abbildung sind noch die Abstédnde
r¢ Venus-Sonne, rg Erde-Sonne, 4 Venus-Erde und der
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@ Sonne

Bann der Venus
(perspext visch)

50° «0° 30° 20° 10° 0°
Gstliche Elongation

Die relative synodische Bewegung der Venus; a) Anblick der relativen

Venusbahn vom Nordpol der Ekliptik aus; b) perspektivische Dar-

stellung der Lichtgestalten und der scheinbaren Durchmesser der

Venus auf der éstlichen Halbbahn in den finf Hauptphasen von

der Erde aus gesehen (schematisch)

Winkel A1 als heliozentrischer Abstand der Venus von der
oberen Kulmination angegeben. Wer den von Fall zu Fall
etwas unterschiedlichen Verlaul dieser Ereignisse genauer
kennen mé&chte, der muB zu einer Ephemeride in den han-
delsiiblichen astronomischen Jahrbiichern greifen, so z. B.
zu dem wohlfeilen ,Kalender [iir Sternfreunde von Dr.
P. Ahnert, der fiir jedes Jahr neu erscheint.

Wegen der stark verdnderlichen Entfernung von der Erde
und dem damit umgekehrt proportional verlaulenden schein
baren Durchmesser erscheint die Vollvenus, abweichend
von der wechselnden Helligkeit des Mondes. nahezu im
kleinsten Licht, das strenggenommen wegen des Phasen-
gesetzes rund 100 Tage vor bzw. nach der oberen Konjunk-
tion stattfindet. Die Helligkeitsdnderung ist wahrend dieser
ganzen Zeit nur unbedeutend, nimmt aber dann merklich zu
und fihrt etwa 40 Tage nach der bei Halblicht erreichten
gréBten Elongation zur maximalen Helligkeit. Dabei zeigt
Venus eine Lichtgestalt, die dem fasl 5 Tage alten Mond enl-
spricht. [hre scheinbare riickstrahlende Leuchtflache ist dann
rund das Vierfache der leuchtenden Flacheder Vollvenus, ihre
Helligkeit aber nur reichlich das Doppelte, ihre Leuchtdichle
ist also im Durchschnitt nur die Halfle. DaB die Helligkeil
der Venus sich zwischen Minimum und Maximum nur um
rund eine Grofenklasse andert, obwohl die Entfernung im
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Verhéltnis 1:6 schwankt und dile Phase alle Stufen von der
Voll- bis zur Neuvenus durchliuft, hat seinen Grund in der
Gegenlaufigkeit der beiden Vorgénge, die sich daher in
starkem MaBe kompensieren. Bis zur unteren Konjunktion
nimmt die Helligkeit der Venus wieder etwas ab, was aber
wegden der nun sich anschlieBenden Periode der Unsicht-
barkeit kaum zu bemerken ist, weil mit der Annadherung der
Venus an die Sonne der Himmelsuntergrund heller wird und
der Helligkeitseindruck, den ein leuchtendes Objekt hervor-
ruft, in starkem MaBe von der Leuchtdichte des Umfeldes
abhéngt.

Mars. Mars erfreut sich wegen der ungliicklichen Wahl des
Wortes ,Kanile” fiir gewisse dunkle Objekte seiner Ober-
flache eines allgemeinen Interesses. Obwohl SCHIAPARELL!,
der diese verhidngnisvolle Bezeichnung eingefiihrt hat, zu-
néachst nachdriicklich hervorhob, daB dieses Wort nur die
geometrische Ahnlichkeit zum Ausdruck bringen sollte, ist
er mit der Zeit selbst dem Zauber«dieses ungeschickt ge-
wihlten Wortes erlegen und hat damit der ungeziigelten
Phantasie den Weg zu unserem Nachbarplaneten mit dem
rétlichen Lichte geebnet. Um so wichtiger ist es, diesen heute
noch verbreiteten Phantasien durch Gegeniiberstellung mit
dem tatsachlich Bekannten Einhalt zu gebieten.

Was wissen wir also auf Grund der Beobachtungen iiber die
Oberflichengestalt und die physikalischen Verhéltnisse auf
dem Planeten Mars? Vergleicht man etwa die Zeichnung der
Oberflichengebilde eines erfahrenen und geilibten Mars.
beobachters mit dem Bilde, das man in einem entsprechend
stark vergroflernden Fernrohr sehen
kann, so ist man zunéchst enttauscht,
weil man nicht im entferntesten eine
soldhe Fiille von Einzelheiten wahrzu-
nehmen vermag (Abb.}. Man vergiBi

Mars 1909, Oktober 20, nach einer Zeich-
nung von K. R. Grafi; Anblick {m astrono-
mischen Fernrohr, also Siiden oben




leider allzu oft oder weiB es gar nicht, daB eine solche Zeich-
nung das innerhalb einer gewissen Zeit von oft vielen
Minuten Dauer Gesehene wiedergibt, wobei besonders
alle manchmal nur Sekunden dauernden stérungsfreien
oder stdrungsverminderten Zwischenzeiten den wesent-
lichen Anteil am Zustandekommen der Feinstruktur einer
solchen Abbildung liefern. Aus einer groBen Anzahl von
Einzelbildern dieser Art 148t sich dann schlieBlich eine Uber-
sichtskarte gewinnen (vgl. Tafel V). Ein Vergleich von Uber-
sichtskarten der verschiedensten Beobachter und aus weit
auseinanderliegenden Epochen macht deutlich, daB in jedem
Fall die Grobstruktur, vielfach aber auch ein groBer Teil der
feineren Details eine unverdnderliche Realitat der Mars-
oberflache darstellen und dafl hochstens in einigen Einzel-
heiten deutliche Abweichungen und Unterschiede auftreten,
die jahres- oder tageszeitliche oder auch klimatische Ur-
sachen haben mdégen.

Einen deutlichen jahreszeitlichen Wechse! ihrer Gréfle und
Struktur zeigt z. B. die auffalligste Erscheinung der Mars-
oberfliche: die Polarkappe, die bereits in mittleren Fern-
rohren erkennbar ist (vgl. Tafel IV). Zufolge der Neigung
der Rotationsachse des Mars von rund 25° gegen seine Bahn-
ebene treten auf seiner Oberfliche ausgeprigte Jahreszeiten
ein, die sich — genau wie auf der Erde — auf den beiden
Hemisphédren gegenldaufig abwechseln. Das Polargebiet der-
jenigen Halbkugel, die gerade Sommer hat, erscheint meist
vollig frei von jeglicher weiBen Flache. Im Herbst bildet sich
und wachst die weiBliche Polkappe, indem sie gelegentlich
aus mehreren Einzelfeldern zu einem Ganzen verschmilzt, im
Hochwinter, der mit einer entsprechenden, von der Erde her
bekannten zeitlichen Phasenverschiebung nach dem Tiefst-
stande der Sonne eintritt, erreicht die Vereisung ihre grofte
Ausdehnung. Im Frithling beginnt das Ahschmelzen, wobei
vielfach auch ein dunklerer Rand um die restliche Schnee-
flache zu sehen ist, und im Sommer wird dann der Ausgangs-
zustand wieder erreicht. Wegen der fast 2 Jahre dauernden
Umlaufzeit des Mars haben dort die Jahreszeiten naturgemaB
ebenfalls ungefihr die doppelte Linge wie aufl der Erde.
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Eine wichtige Schluffolgerung kann man aus der Tatsache
des Entstehens und Abschmelzens der Polarkappen in dem
beobachteten AusmaBe iiber den Wasserhaushalt auf dem
Mars zichen. Wegen der gréBeren Entfernung betragt die
Einstrahlung der Sonne auf dem Mars (Solarkonstante), d. h.
die in der Zeiteinheit auf die Flacheneinheit treffende Energie
im Durchschnitt nur 439, der irdischen, wegen der unter-
schiedlichen Albedo findet eine teilweise Kompensation bis
auf 869, statt. Trotz der geringeren effektiven Energieauf-
nahme an der Marsoberflache reicht diese Leistung hier zum
praktisch vélligen Abschmelzen und Verdampfen der polaren
Eiskappe, wogegen auf der Erde weder in der Arktis noch
in der Antarktis eine wesentliche Verringerung der Eis-
bestdande im jeweiligen Sommer eintritt. Dieses merkwiirdige
Verhalten 140t sich nur so erkldren, daB die weiBlichen Pol-
kappen des Mars auBlerordentlich diinn sind. In Frage kom-
men Reifniederschldge oder diinne Schneefelder. Die War-
mekapazitét dieser relativ geringen Eismengen ist eben nur
so groB, daB der von der Sonne zugestrahlte Energiebetrag
zur Auflésung wihrend der warmen Jahreszeit ausreicht.
Die Tatsache, daB sich wahrend des langen Winters auf dem
Mars nur so wenig Eis niederschlagt, ist kaum anders ver-
stéindlich als durch die Annahme, daB freie Wassermolekiile
in der Nahe oder direkt auf der Marsoberfliche viel seltener
sind als auf der Erde. Die aus dem Wasserreichtum der Erde
sich wahrend des Winters in den Polargebieten nieder-
schlagenden Eismengen bilden dagegen ein gewaltiges
Kaltereservoir, gegen das die Sonne nicht ankommt.

Ausgedehnte Wolkenfelder oder gar eine geschlossene
Wolkendecke gibt es in der Marsatmosphaére nicht. Dagegen
sind Nebelbildungen Gber weiten Gebieten, besonders in den
Stunden nach Sonnenaufgang und im Herbst, nicht selten.
Die vorhandene sparliche Bewdlkung ist meist aufgelockert,
lokal eng begrenzt und zeitlich wenig bestandig. Nur in den
Polargebieten kénnen sich hohe Wolkenfelder iiber den eis-
bedeckten Flachen ausbilden und langere Zeit halten. Ge-
bietseintriibbungen, die gelegentlich die Beobachtung von
Einzelheiten verhindern, werden als Staubstiirme gedeutel.

88



Die dunklen Fldchen des Planeten, die im Farbkontrast zur
rotlichen Oberfliche leicht griinlich getént erscheinen, er-
wecken den Eindruck eines Pflanzenwuchses. Man kann
sich allerdings hier keine hdéheren Pflanzen vorstellen,
sondern denkt an niedere Arten wie Flechten, Moose u. a.
Solche Pflanzen sind zdhlebig und widerstandsfahig, sie
konnen bei niedrigen Temperaturen selbst in einer ver-
diinnten Atmosphére existieren, die nur geringste Mengen
Wasserdampf enthéll. Kohlensdure zum Aulbau der eigenen
Zellen ist ausreichend vorhanden, der dabei frei werdende
Sauerstoff bleibt als O,-Spur in der Atmosphére zuriick.
Die photographische Beobachtung des Planelen Mars hat
gegeniiber der visuellen Beobachtung nichts wesentlich
Neues erbracht, sie hat aber die Realitdt der gesehenen und
gezeichneten Oberflichengebilde objektiv erwiesen und die
Vermessung der einzelnen Formen erheblich leichter ge-
staltet.

Die Oberflichentemperatur ist auf dem Mars im allgemeinen
niedriger als auf der Erde, in den verschiedenen areographi-
schen Breiten allerdings stark unterschiedlich. In der Tropen-
zone steigt gegen Mittag die Temperatur iliber den Gefrier-
punkt des Wassers bis gegen + 20 °C, in der gemé&Bigten
Zone liegt sie bei 0 °C, an den Polen, besonders im Winter,
sinkt sie auf —70 °C bis — 100 °C. In der Nacht kiihlt aber
auch in Aquatorndhe der Marsboden stark aus, weil die
diinne und vorwiegend kondensationsfreie Atmosphére nur
wenig Schutz gegen die allgemeine Ausstrahlung bietet. Die
mittlere Jahrestemperatur des Mars liegt bei —15 °C, also
rund 30° niedriger als auf der Erde.

Eine allgemein anerkannte und iiberzeugende Deutung der
Oberflaichenformen konnte noch nicht gegeben werden. Ob
die dunklen Gebiete wirklich feuchte Vegelationsniede-
rungden sind, ist auch noch véllig offen. Geklart scheint das
Problem der sogenannten Marskandle zu sein. Darunter
versteht man ein duflerst feines Netz von Linien, die vor-
wiegend ldngs der GroBkreise der Planetenkugel sich hin-
ziehen sollen. Je besser die Optik, je starker die nutzbare
VergréBerung gewdhlt wird, d. h. je gréBer das Auflésungs-
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vermdgen des Fernrohres ist, desto mehr haben sich diese
feinen Linien in nichts aufgeldsl. Die gréberen, oft schlauch-
artigen Dunkelgebiete, die man beim ersten Betrachten des
Mars wohl falschlich fiir ,Kané&le” halten kénnte, gehoren
zur Oberflaichenkontur des Mars und sind oft photographiert
worden, wogegen die offenbar auf optischen Tduschungen
beruhenden Schiaparellischen Kandle nie auf einer photo-
graphischen Platte abgebildet werden konnten. Damit ist
auch der Traum von intelligenten, menschendhnlichen We-
sen als Erbauern der Marskanéle abgetan.

Mars wird von zwei kleinen Monden begleitet, die von der
GréBe kleinerer Planetoiden sind. Man hat sie Furchl
(Phobos) und Schrecken (Deimos) genannt und ihre Halb-
messer aus der scheinbaren Helligkeit auf 8 bzw. 4 km ge-
schiitzt. Phobos befindet sich im Abstand von rund 2,8 Mars-
radien vom Zentralplaneten entfernt. Er liegt aber nur wenig
auBerhalb jener kritischen Grenze, innerhalb der ein Planet
keinen anderen Weltkdrper von vergleichbarer Gré8e dul-
det. Man nennt diese Entlernung die Rochesche Grenze
nach dem Mathematiker, der sich mit diesem Problem be-
schiftigl und es geldst hat. Er findet fiir das Verhaltnis der
Grenzentfernung ry zum Halbmesser R des Zentralkérpers

s o
4

die Beziehung % = 2,45 - Vg-—n wenn mit gg die mittlere
r

Dichte des Planeten, mit @, die des Satelliten bezeichnet wird.
In der Darstellung des Systems der beiden Marsmonde
(Abb.) ist die Rochesche Grenzentfernung unter der An-
nahme eingezeichnet, dafl die
Dichte beider Kérper gleich sei.
Ist die Dichte des Satelliten
Oeimos kleiner als die des Zentral-
planeten, so verschiebt sich
die kritische Grenze gemag der
eben angefiihrten Formelnach
auBen. Ein Kérper, der im

MabBstabgetreue Abbildung des
Mars mit seinen beiden Monden

S

Rochesche
Grenze



wesentlichen aus Eis bestiinde wie etwa die Kometenkerne,
also die Dichte 1 hétte, wiirde bereits innerhalb der dann
nach aufBlen verschobenen Rocheschen Grenze liegen. So
kann man also hieraus sogleich den SchluB ziehen, daB
Phobos aus schwereren Stoffen bestehen und mindestens
eine Dichte von 3,5 g/cm?® haben muB. Wegen seiner ge-
ringen Enlfernung vom Mars bewegt sich Phobos in seiner
Bahn schneller als der Planet rotiert. Die Pfeile in der Ab-
bildung zeigen [ir die beiden Monde und einen Punkt des
Marsaquators die in 1 Stunde zuriickgelegten Bégen. Phobos
geht danach als einziger Mond unseres Planetensyslems
am Westhorizont eines Beobachtungsortes seines Zentral-
planeten auf und im Osten unter und iiberholt den be-
trachteten Ort des Aquators zweimal wihrend eines Tages.
Reichlich 4 Stunden befindet er sich oberhalb des Horizontes
eines Beobachtungsortes und &ndert wéahrend seiner Fort-
bewegung von West nach Ost in entsprechendem Mafle
seine Lichtgestalt und seine Helligkeit. Deimos dagegen hat
eine Winkelgeschwindigkeit, die nur wenig unter der des
Planeten Mars liegt. Dadurch kommt es, daB er nur rund
aller 5,5 Tage aufgeht und dann etwa 2 Tage und 12 Stunden
bis zum Untergang im Westen iiber dem Horizont bleibt.
Innerhalb dieser Zeit wird es am Beobachtungsort zweimal
Tag und Nacht, und der Mond &ndert, je nach seiner Stellung
zur Sonne, seine allerdings nur in Fernrohren zu beobach-
tende Lichtgestalt und parallel hierzu auch seine Helligkeit.
Phobos erreicht maximal mit —9™ eine Helligkeit, die zwi-
schen der der Venus und der des Vollmonds liegt; Deimos
strahlt giinstigenfalls nur etwa so hell wie die Venus im
groBten Glanze.

Kleine Planeten oder Planetoiden

Ende des 16. Jahrhunderts war es bereits J. KerLER aufge-
fallen, daBl zwischen Mars und Jupiter eine Abstandsliicke
klafft, die verglichen mit den anderen Entfernungen zu groB
schien. Er schloB deshalb auf die Existenz eines vielleicht
kleineren, eben deshalb noch nicht entdeckten Planeten. Um
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die Mitte des 18. Jahrhunderts gelang Tir1us die Einordnung
der Planetenabstinde von der Sonne in eine Reihe, die
zwischen Mars und Jupiter ebenfalls eine Liicke aufwies.
Bekannt wurde diese Reihe durch eine Veréffentlichung von
Bope. Mit einer Laufzahl n kann man die mittlere Entfer-
nung der Planeten a in AE {olgendermaBen schreiben:
a, = 0,4 + 0,3-2", DaB diese Reihe keine tiefere Bedeutung
hat, folgt einmal aus dem Laufzahlsprung zwischen Merkur
und Venus. Fiir Merkur muB man n = —oo, fiir Venus da-
gegen n = 0 setzen. Dann geht die Reihe zundchst glatt
weiter: fiir die Erde n = 1 und fiir Mars n = 2. Fir n =3
fehlt ein grofier Planet, denn Jupiter und Saturn haben die
Laufzahlen n = 4 und n = 5. Die Abweichungen der wirk-
lichen groBen Halbachsen der Planetenbahn von den so
errechneten Werten sind nicht sehr groB und liegen im
Hodhstfall bei 5%, Als im Jahre 1781 jenseits des Saturn der
siebente Planet Uranus entdeckt wurde, lag er mil einer Ab-
weichung von nur 2%, in der durch n = 6 bezeichneten Ent-
fernung, so daf dieser Umstand im Jahre 1798 eine systema-
tische Suchaktion nach dem im Abstande a = 2,8 AE ver-
muleten Planeten ausldste. Unabhédngig davon fand G.
Piazz1 am 1. Januar 1801 ein Objekt 8. GrobBe, das sich als
ein Planet herausstellte, der im Abstand a = 2,77 AE die
Sonne umlief. Man nannte diesen Weltkorper Ceres. Im
Jahre darauf fand W. OLBERs einen zweiten Kleinen Planeten,
die Pallas. Bis 1807 waren zwei weitere, Juno und Vesta, ge-
funden, und man hielt diese vier Kérper fiir Bruchstiicke des
gesuchten Planeten der Laufzahl n = 3.

Alsim Jahre 1845 der fiinfte Planetoid Astrda entdeckt wurde,
setzte eine heute noch nicht abgeschlossene Suche nach den
Kleinen Planeten ein. Ihre Zahl betrug im Jahre 1890 bereits
302. Der stéarkste Anstieg der Entdeckungsanzahlen erfolgte
im Jahrzehnt 1930-1940. In diese Zeit fiel auch eine Reihe
von Entdeckungen besonders interessanter Falle, die bis in
die innerslen Bezirke des Planetensystems vordringen, dber
die Erdbahn hinein, ja sogar bis iiber die Merkurbahn sich
der Sonne nahern. Die folgende Tabelle bringt einige An-
gaben iiber die ersten Planetoiden.
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Bahnelemente und physikalische Gr68en der vier ersten Planetoiden

Nr. Name l a | e I d l Q o
1 Ceres 2,767 | 0,079 | 10,6° 80,5° 71,9¢
2 Pallas 2,767 | 0,235 | 34,8° 173,0° 309,8°
3 Juno 2,670 | 0,256 | 13,0° 170,4° 246,1*
4 Vesta 2,361 | 0,088 7.1° 104,1° 149,1°
Nr. | Name T | = | ™ m
1 Ceres 1958,47 384 8,3.107 7.4
2 Pallas 1958,64 246 2,3.10" 8.0
3 Juno 1957,82 102 1,6.10% 8.7
4 Vesta 1960,27 196 1,1-10% 6.5
a grofle Halbachse in AE
e numerische Exzentrizitat
i Neigung der Bahnebene
n Ldnge des aufsteigenden Knotens
w Abstand des Perihels vom Knoten
T Zeitpunkt des Durchgangs durch das Perihel
R Radius in km

M Masse in g
m Helligkeit in mittlerer Opposition

Die Gesamtheit der Kleinen Planeten, von denen zur Zeit
’ erst ein geringer Teil bekannt ist, bildet ein Untersystem in
der EinfluBsphére unserer Sonne. Die Zahl der bekannten
Bahnen ist aber doch bereits so gro8, daB man mit statisti-
schen Methoden Eigenschaften dieses Systems feststellen
konnte. So ist die Verteilung der mittleren Entfernungen
dieser Himmelskorper von der Sonne zwar im wesentlichen
auf eine bestimmte Zone beschrankt, jedoch keineswegs
gleichférmig (Abb. S. 94).
Es gibt einen Kérper mit stark elliptischer Bahn, der iiber
den Bereich der Jupiter- und sogar Saturnbahn hinausge-
langt und sich im giinstigsten Falle einer Perihelopposition
der Erde auf rund 1 AE ndhern kann. Er tragt den Namen
Hidalgo und besitzt von allen Kleinen Planeten die gréBte
" Bahnhalbachse (s. Tabelle).
Eine noch starkere Elliptizitat seiner Bahn hat Adonis, der
dabei aber im Perihel etwa den Merkur erreicht, im Aphel
aber noch iiber den Hauptring der Planetoiden hinausgreift.
Die am starksten ausgepragte Ellipse durchléuft der Asteroid-
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Sonne Mars Jupiter Saturn
+ 4 ¢

r
0 . 5 10 AE

Die rdumliche Verteilung der Planetoiden im Bereich zwischen Mars
und Jupiter. Oben: in Auflsicht die verschieden stark besetzten
Ringe und die mehr oder minder ausgeprdgten Liicken. 60° vor und
nach dem Jupiter 2}. sind in seiner Bahn die Trojaner angegeben,
15 Kleine Planeten in einer durch die Kraftwirkung von Sonne und
Jupiter bevorzugten Lage im Raum. Unten: Die Hdufigkeitsverleilung
in Gruppen und Resonanzlilcken

Ikarus in reichlich 13 Monaten. Bei einer Exzentrizital von
e = 0,826, die sonst nur bei Kometenbahnen vorkommt,
nédhert er sich im Perihel der Sonne auf weniger als !/, AE,
kann sich dann im Aphel aber wieder auf fast 2 AE von ihr
entfernen. Er gelangt somit in einen kleinsten Abstand, der
etwa die Hilfte des mittleren Abstandes des Merkur von der
Sonne ist.

Die oft bruchstiickartige Gestalt der kleineren Planetoiden
legt die Vermutung nahe, daB mindestens diese Korper
durch Zerbersten entstanden sind.

Von der Suche nach den Teilen des zerfallenen achten
Planeten, der an der Stelle n = 3 (Tirus-Bope) die Sonne

o4



Angaben (ber einige besonders Interessante Planetoiden

Nr. Name a n 1 e Uy
433 | Eros 1,46 122° 10,8° 0,222 1,76
719 | Albert 2,59 338° 10,8° 0,540 4,17
887 | Alinda 2,52 99° 9,0° 0,540 4,00
944 | Hidalgo 5,79 79° 42,6° 0,652 13,9
1036 | Ganymed 2,67 347° 26,2° 0,540 4,36
1134 | Kepler 2,68 336° 15,0° 0,470 4,40
1221 | Amor 1,92 197° 11,9° 0,432 2,67
1566 | lkarus 1,08 119° 23,0 0,826 1,12
1620 | Geographos| 1,24 253° 13,3* 0,336 1,38
— Apollo 1.49 321° 6,4° 0,566 1,82
- Adonis 1,97 32° 1,5° 0,780 2,76
—_ Hermes 1,29 126° 4,7° 0,475 1,47
- Lunik I
(UdSSR) 1,15 117° 1,5° 0,148 1,23
- Pionier IV
(USA) 1,07 178* 1,5° 0,070 1,11
- Pionier V
(USA) 0,90 347° 3.4° 0,104 0,855
- Raumsta-
tion zur Ve-
nus(UdSSR){ 0,87 288° 0,0° 0,185 0,810
a groBe Halbachse in AE e numerische Exzentrizitat
n Ldnge des Perihels (=0 + @ Uy siderische Umlaufszeit in
1 Neigung der Bakn Jahren

einst umlief, ist die Untersuchung der Planetoiden auch
ausgegangen.

Zu der Gruppe der sonnennahen Planetoiden haben sich
neuerdings einige — im kosmischen MaBstabe betrachtet —
Kleinstasteroiden gesellt (vgl. die folgende Tabelle), von
denen der erste am 2. Januar 1959 in der UdSSR gestartete
Lunik I ist.

Angaben iber die Bahnen dieser kiinstlichen Planetoiden
sind in den letzten Zeilen der Tabelle gegeben.

Die Planeten vom Jupitertyp

Jupiter. Der Planet Jupiter ist wegen seiner GréBe selbst fiir
ein kleines und mittleres Fernrohr ein stets lohnendes Be-
obachtungsobjekt. Je nach der Luftunruhe kann man min-
destens sofort drei Tatsachen feststellen: 1. daB bis zu vier
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Kaitisto

Das System der vier hellen Monde
des Jupiter am 24. Januar 1959 gegen

Om\ouifichfung\

Ganymed 7 Uhr MEZ
Eurapa
Jo sternartige Lichtpunkte meist zu

beiden Seiten des Planeten zu
sehen sind, die ihre Lage im Ver-
héltnis zum Hauptkdérper und
zueinander innerhalb von Stun-
den merklich &ndern (Abb.);
2. daB Jupiter keine Kugel, son-
dern ein Rotationsellipsoid ist
mit so stark unterschiedlichen
Achsen, da man die Abplattung
des Planeten unschwer erkennt;
3. daB parallel zur groBen Achse
der elliptischen Jupiterscheibe
dunkle Wolkenstreifen verlau-
fen, die besonders deutlich in
der Aquatorzone ausgepragt,
aber auch bis in hohe nérdliche
wie siidliche Breiten zu erken-
nen sind (vgl. Tafel IV). Die vier
hellen Monde des Jupiter hatte
GariLrn bereits im Jahre 1610 mit Hilfe des damals gerade
erfundenen Fernrohres entdeckt. Da ihre Bahnebenen ziem-
lich genau mit der Aquatorebene des Jupiter zusammen-
fallen, wird jeder Mond innerhalb eines Umlaufes bei der
Bewegung durch den Kernschatten des Jupiter verfinstert
und erzeugt selbst beim Durchgang zwischen Sonne und
Jupiter eine ortlich begrenzte Sonnenfinsternis an der Stelle,
wo gerade der im Fernrohr infolge Kontrastes schwarz er-
scheinende Schattenfleck des Mondes hinféllt. Je nach der
Stellung der drei Gestirne Sonne, Jupiter, Erde kann man
entweder den Beginn oder das Ende der Verfinsterung
der Monde beobachten. Aus der Differenz zwischen den
vorausberechneten und den beobachteten Zeiten der Ver-
finsterungsgrenze konnte Olaf Romer im Jahre 1675 die
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Meteoritenkrater in Arizona (Nordamerika)

Tafel VI
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Lichtgeschwindigkeit bestimmen, lange bevor eine irdische
Madéglichkeit ihrer Messung bekannt war.

Trotz der fortwahrenden Verdnderungen der oberflachen-
nahen Wolkenstruktur lassen sich bestimmte charakteri-
stische Merkmale feststellen, die, wenn auch in stets anders-
artiger Feinstruktur, immer wieder erkennbar sind. Dies giit
vor allem fiir die beiden in etwa 25° Abstand noérdlich und
siidlich vom Aquator verlaufenden breiten dunklen Streifen,
von denen der siidliche meist etwas stdrker ausgepragt er-
scheint. Bedenkt man, daB kleinste, gerade noch wahrnehm-
bare Einzelheiten in Wirklichkeit Ausdehnungen von rund
1000 km besitzen, so erkennt man in den relativ raschen
Verdnderungen der Wolkenstruktur gewaltige Umwal-
zungen und turbulente Strémungen allergr68ten Ausmables.
Die zur Aufrechterhaltung derartiger Vorgange nétigen
Energien dirften kaum der nurmehr geringliigigen Sonnen-
strahlung entstammen. Die Solarkonstante auf Jupiter ist nur
etwa /g des irdischen Wertes. Vielmehr gewinnt man den
Eindruck, daB der Atmosphare laufend Energie aus dem
Inneren des Planeten zugefiihrt wird, Das Innere dieses
Riesenplaneten ist als gasférmig anzusehen. Doch verhélt
sich dieses unter dem hohen Druck der dariiberlagernden
duBeren Schichten befindliche Gas wesentlich anders als ein
stark verdiinntes Gas.

Aus der gemeinsamen Verlagerung der Oberflachengebilde
vom Ostrand zum Westrande des Jupiter leitet man seine
Rotationszeit zu knapp 10 Stunden ab. Es ist klar, daB die in
der Wolkenhiille auftretenden Strémungen zur Folge haben,
daf nicht alle Objekte genau die gleiche Umdrehungszeit
besitzen.

Von den zwolf Monden des Jupiter bilden die inneren {linf
eine Gruppe {ir sich. Der innerste {iinfte Mond bewegt sich
noch innerhalb der Bahn des ersten Mondes um den Jupiter
und braucht fiir seinen Umlauf nur etwas mehr, als die Rota-
tionsdauer des Zentralkoérpers betrégt. Er wird also ein &hn-
liches Verhalten zeigen wie der zweite Marsmond Deimos.
Die vier Galileischen Jupitermonde sind von der GréB8e un-
seres Mondes, der dritte und vierte sogar betrachtlich gro8er.
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Ihre Durchmesser konnten mikrometrisch gemessen werden.
Die Abstandsfolge der fiinf inneren Monde hat eine weit-
gehende Ahnlichkeit mit dem Abstandsverhiltnis der Pla-
neten von Merkur bis Ceres (vgl. Tabelle).

Die Monde des Jupiter

Be- U,

zeich- a R M ? A i m
nung d hm
\ 181 011 57 80 — — — 2,3° 5,6
1 422 11828 | 1660 |7, 9.10"%) 4,1 0,57 2,3° 586
i 671 31314 | 1440 | 4,78.10"| 3.8 0,60 1,8° 5,1
m 1071 7 343 [ 2470 (1,53 .10 24 0.34 2,3° 6,3
v 1884 1616 32 | 2340 [ 9.0 .10 1,7 0.15 2,1°| 13,0
A%t 11 500 | 250 15 60 28,4°| 13,7
vil 11 750 | 260 20 27,8°| 16,0
X 11 750 | 260 10 28,3°| 16,9
Xn 21000 | 625 10 19
X1 22 500 | 696 12 163,4°| 18
VIl 23500 | 739 20 147 °| 18
IX 23700 | 755 11 155 °| 17

a grofile Halbachse in 1000 km ¢ mittlere Dichte in g/cm®

U, siderische Umlaulzeit in Ta- A Albedo

gen d, Stunden h und Mi- i Neigung der Bahnebene
nulen m gegen die Aqualorebene
R Radius in km des Planeten
M Masse in g m mittlere Helligkeit

Die tibrigen sieben Monde sind aufféllig klein und bilden
abermals zwei Gruppen. Die erste Gruppe wird von den
Monden Nr. VI, VII und X gebildet. Hierbei ist zu beachten,
daB die Numerierung der Monde der Reihenfolge ihrer
Entdedkung entspricht, nicht ihrem Abstand vom Jupiter.
Die drei Mitglieder der ersten Gruppe haben auffélligerweise
fast den gleichen Abstand und besilzen Bahnen, deren
Ebenen nahezu die gleiche Neigung aufweisen. Dabei weicht
der Neigungswinkel erheblich von den sehr kleinen Nei-
gungen der finf inneren Monde ab. Die restlichen vier
Monde scheinen Fremdlinge im System des Jupiter zu sein.
Sie befinden sich so weit von ihm entfernt, daB sie fiir einen
Umlauf um den Zentralplaneten 1,7 bis 2,1 Jahre brauchen.
Im doppelten Abstande wiren sie der Grenze der EinfluB-
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sphare des Jupiter so nahe, daB sich der Gedanke auldrangt,
es handle sich um zugewanderte Planetoiden. Diese Ansicht
wird noch dadurch besonders untermauert, daB alle vier
Monde sich riicklaufig bewegen.

Saturn. Der zweitgrote Planet ist wegen seines seltsamen
und einzigartigen Ringsystems einer der interessantesten
Korper unseres Planetensystems. Seine Bahnelemente und
sonstigen ihm eigenen GréBen finden wir wieder in der
Tabelle Seite 82, 83 angegeben. Wegen der rund doppelt so
groBen Entfernung von der Sonne bzw. auch von der Erde
lassen sich nicht mehr so viele Einzelheiten auf seiner Ober-
flache erkennen. Deshalb erscheinen die dquatorparallelen
Streifen und die Flecken mehr verschwommen und ohne
ausgepragte Details (vgl. Talel IV). Saturn besitzt von allen
planetarischen GroBkdorpern die starkste Abplattung. Diese
ist.fwie ein Vergleich mit Jupiter zeigt, nicht nur von der
Zentrifugalkraft, sondern auch von der inneren Massenver-
teilung und Konstitution des Planeten abhéngig; denn Sa-
turn ist etwas kleiner als Jupiter und rotiert in etwas langerer
Zeit um seine Achse. Ahnlich wie beim Jupiter nimmt die
Leuchtdichte der Saturnscheibe zum Rande hin ab.

Sein innerer Aufbau und die Verhiltnisse in seinen duBeren
Schichten diirften grundséatzlich denen beim Jupiter ahnlich
sein. Auffillig ist die geringe mittlere Dichte, die nur etwa
/3 von der des Wassers betragt. Diese Dichte ist eine Folge
der kleineren, Masse des Salurn. Dementsprechend ist die
Schwerebeschleunigung "geringer, und zwar — weil sie
auBerdem noch vom Radius abhidngt — etwas weniger als
die’Halfte, und daher die Kompression des auch hier gas-
formigen Inneren nicht so stark wie beim Jupiter. Wegen
des bereits erwdhnten groflen Sonnenabstandes ist die Ober-
flachentemperatur, die durch die Sonneneinstrahlung bedingt
wird, ebenfalls niedriger. Sie mag bei — 170 °C liegen.
Von den neun Monden des Saturn sind in einem mittel-
groBen Fernrohr (Objektivdurchmesser 8 bis 10 cm) héch-
stens vier, oft nur einer zu sehen, namlich Titan (vgl. Ta-
belle). Er ist noch etwas gréB8er als Ganymed. sogar grofier

LA 99



als Merkur. Doch ist seine Masse nur etwa halb so gro8.

Seine Dichte ist daher rund 2 g/cms?.
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Die inneren sieben Monde, vielleicht auch noch Japetus, dei
achte, diirften seit der Entstehung des Planetensystems zum

Saturn gehéren. Der neunte Mond, Phoebe, filll sowohl
durch seinen ibermaBig groBen Abstand vom Hauptplaneten
wie auch durch seine Ricklaufigkeit aus dem Rahmen des

Satellitenverbandes und diirfte daher wie die duBeren vier
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Monde des Jupiter ein zugewanderter Planetoid sein. Aus
der gegenseitigen Anziehung der Monde aufeinander, die
sich als Stérung ihrer Bahnen bemerkbar macht, war es
moglich, die Massen dieser Kdrper zu berechnen.
Das eigenartigste Gebilde ist das Ringsystem des Saturn.
Seine geometrischen Dimensionen gibt die Tabelle wieder.
Einen Uberblick iiber die Einzelheiten dieses Systems gibl
die Abbildung.

Die Radien der verschiedenen Unterteilungen im Ringsystem

des Saturn
Be. . Abstand (WVinkel-
i Objeki istanz bei
zeichnung Zentrum | iy Entf.
: km
MR Aquatorhalbmesser Saturn 60 400 8,73"
F Innenkante Florring 72 000 10,40"
A Innenkante Hauptring 89 300 12,91°
C, Auflenkante Hauptring 116 700 16,87
C, AuBenkante Cassini-
Spalte 119 700 17,30
E Encke-Spalte 130 000 18,78~
B Aufienkante Ring 139 300 20,13"
G, Rochesche Grenze
fiir ¢, = 2,4 97 500 14,10
G, Rochesche Grenze
fir ¢, = 0.8 141 000 20,36"

Schon GaLiLer bemerkte, daB die optische Gestalt des Salurn
von der anderer Planeten abwich., In seinem noch sehr

unvollkommenen Fernrohr
glaubte er zu beiden Seiten
der eigentlichen Planeten-
kuge! je eine kleinere wahr-
zunehmen. Als er dieses merk-
wiirdige Dreigestirn einige
Jahre spéter in Gestalt einer
Kugel sah, hielt er die frithere
Beobadhtung fiir fehlerhaft.

Schematische Darstellung
des Systems der Saturnringe

M= 0
MR= 60400 km
MFe 720000mn
MA- 89300 km
MCp=116 700 km

119700 &m
ME = 130000 &m
MB=1B9300 km

m
W e m—m—————



Eine Verbesserung der optischen Qualitat der Fernrohre
leB in der Folgezeit auch die beiden Liicken zwischen
Ring und Hauptkdrper erkennbar werden, so daB man den
Eindruck hatte, als ldgen zu beiden Seiten des Saturn zweij
sichelmondférmige Henkel. Hurcens gelangte im Jahre 1655
schlieBlich zur richtigen Vorstellung von der geometrischen
Gestalt des Ringes. Er formulierte sein Ergebnis dahin, dafl
die Saturnkugel von einem diinnen, ebenen Kreisring
umgeben sei, der nirgends mit dem Zentralkérper zu-
sammenhéangt und gegen die Ekliptik geneigt ist. Fiir die
damalige Zeit muBte ein derartiges Gebilde als Kuriosum
gelten. Noch vor der Aufstellung des Gravitationsgesetzes
fand Cassint im Jahre 1675 die heute nach ihm benannte
gréBte Spalte in dem Ringsystem. Von dieser erstreckt sich
der Hauptring nach einwarls und geht schlieBlich in den
auch heute nur schwer erkennbaren Florring iiber. Der
AuBenring scheint eine Intensitdtsstufe oder eine sehr
schmale Spalte zu besitzen, die gelegentlich als Enckesche
Trennungslinie bezeichnet wird. Auch im Bereiche des in-
neren Ringes wollen geiibte Beobachter Trennungslinien
gesehen haben.

P.S. LapLACE wies als erster aul die himmelsmechanische
Schwierigkeit des Bestandes eines solchen kreisringférmigen
Weltkorpers um einen Planeten hin und konnte zeigen, daB
die einzelnen Ringe auf keinen Fall ganze, feste Korper sein
konnen. Die geringste und durch die Monde unvermeidbare
Stérung wiirde das labile Gleichgewicht solcher rotierender
Korper zunichte machen und das ganze System zerstéren.
Spéter setzte sich dann auf theoretischem Wege die Erkennt-
nis durch, daB die Ringe aus kleinsten Korpern bestehen
miiBten, die als Einzellichtpunkte nicht mehr wahrnehmbar
sein koénnen. Diese Ansicht selbst wurde, allerdings ohne
theoretische Untermauerung, bereits von Cassini, dem eifrig-
sten Saturnbeobachter des 17. Jahrhunderts, geduBert. Von
seiten der Beobachtung bestand zun&chst keine Aussicht,
in der Erkenntnis der Natur der Ringe weiterzukommen.
So griffen MaxweLL und HirN unabhéngig voneinander
wieder zur Theorie und bewiesen die meteoritische Natur des
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Ringsystems: nur dann, wenn sich jeder einzelne Kdérper
frei nach den Gesetzen des Planetenumlaufs bewegt, wie sie
etwa KeeLer formuliert hat, kann eine solche Kreisring-
scheibe himmelsmechanisch stabil sein, wenigstens fiir eine
an irdischen Verhéltnissen gemessen lange Zeit. H. v. See-
LIGER bestdtigte diese theorelische Erkenntnis schlieBlich auf
photometrischem Wege, indem er nachwies, daB die Hellig-
keit eines Ringgebildes, das aus Einzelkorpern besteht, die
sich zum Teil gegenseitig bedecken und durch Schattenwurl
abdunkeln, in ganz bestimmter Weise vom Phasenwinkel
abhingt und sich dabei wesentlich anders verhalt als ein ge-
schlossener fester Kérper. Eben gerade eine solche Phasen-
abhédngigkeit zeigt nun die Helligkeit der Saturnringe.

Die Frage nach der Masse der Saturnringe konnte lange Zeit
nur unbestimmt beantwortet werden. Wegen der geringen
Dicke hielt man sie fiir so klein, daB eine Anziehungswir-
kung auf die Monde als praktisch belanglos angenommen
wurde. Um die erforderliche Reflexionswirkung mit dieser
geringen Masse zu erzielen, mufite man annehmen, daf die
Ringpartikel sehr klein seien, von der Grifle feinster Sand-
korner bis zu mikroskopischen Stdubchen.

Die Richtigkeil der Auffassung von der meteoritischen Natur
der Saturnringe konnte KeeLer im Jahre 1895 auf spektrosko-
pischem Wege nachweisen. Mit Hilfe der durch den Doppler-
effekt auftretenden Linienverschiebungen ergab sich, daB
die inneren Teile des Ringes schneller um den Saturn um-
laufen als die &ufieren, wie es auf Grund der Theorie sein
muBte. SchlieBlich und tiberraschend gelang es H. Bucerius
im Jahre 1937, aus den iiber lange Jahre hinweg sichtbar
werdenden Stérungen der Saturnmonde, den sogenannten
Sdkularstérungen, die Masse des storenden Ringsystems zu
MRing = 2,4-10% g, also etwa '/, der Masse unseres Mondes,
zu errechnen. Um diese Masse im Volumen des Ringsystems
unterzubringen, muB man den Hauptteil in groBen Korpern
anlegen, die zum Lichteindruck des Ringes einen prozentual
geringen Anteil liefern, wogegen ein verschwindend kleiner
Bruchteil der Masse, der in den winzigen Staubchen steckl,
den Hauptteil des Helligkeitseindruckes hervorruft.
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Zur Sichtbarkeit und zur Lage des Ringer zum Beobadhter
ist noch einiges zu sagen. Die Ringebene fallt mit der
Aquatorebene des Saturn praktisch zusammen und ist folg-
lich etwa 28° gegen die Erdbahnebene geneigt. Sie behilt
ihre Lage im Raum bei, so daB der Beobachter zweimal
wiahrend eines Umlaufs des Saturn um die Sonne auf die
Kante des Ringsystems blickt, was zur Folge hat, da8 in
kleineren und mittleren Fernrohren der Ring nicht zu sehen
ist. Etwa 7 Jahre davor oder danach zeigt Saturn seine Ringe
am weitesten gedfinet, wobei der elliptisch erscheinende
AuBenrand des Ringes die Planetenkugel noch umschlieBt.

Bei einem so eigenartigen und einmaligen kosmischen Ob-
jekt hat die Frage nach seiner Entstehung einen besonderen
Reiz. Sie ist in der Tat auch schon friihzeitig gestellt worden
und hat naturgemaB keine einheitliche Beantwortung erfah-
ren. Die Ansicht, wonach das Ringsystem des Saturn bei der
Entstehung des Planetensystems sich gebildet haben soll,
darf heute als liberholt gelten. Da sich bei einer so dichten
Raumerfillung Zusammenstdfe der Einzelkdrper unterein-
ander nicht vermeiden lassen, kann die Lebensdauer eines
solchen Gebildes kaum 10° Jahre wéhren. Es diirfte also
erst spater entstanden sein und wird nach einer gewissen
Zeit — Abschétzungen dariiber liegen noch nicht vor —
wieder verschwinden. Aus der schematischen Darstellung
des Systems der Saturnringe geht hervor, daB die Ringe zum
mindesten in wesentlichen Teilen innerhalb jenes kritischen
Abstandes liegen, den man die Rochesche Grenze nennt. Ein
groBerer Korper, der durch Gravitationswirkung anderer
Kérper in diesen Bereich hineingelangt, bricht auseinander
und 16st sich in kleinere Kérper der verschiedensten Dimen-
sionen auf, die zunachst noch auf der alten Bahn weiter
umlaufen, infolge der gegenseitigen Zusammenstofe weiter
zerkleinert werden, wobei ein Teil auf den Zentralplaneten
stirzt, ein anderer Teil nach auBen in den ihterplanetaren
Raum gelangt. Die Hauptmasse lauft auf der elliptischen
Bahn um den Planeten, wobei nach den Keplerschen Ge-
setzen die ndher am Zentrum umlaufenden sich mit gréBerer
Geschwindigkeit bewegen und nach einer gewissen Zeit in
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der GréBenordnung von 100 Jahren die duBeren iiberholen,
so daB sich die Masse ldngs der ganzen Bahn zerstreul.
Gleichzeitig bewirkt aber die Anziehungswirkung des stark
abgeplatteten Saturnkdorpers eine ungleich schnelle Drehung
der groBen Achsen der verschiedenen Bahnellipsen, so daB
etwa in der gleichen Zeit der ganze kreisringartige Bereich
zwischen kleinstem und groBtem Abstand rosettenartig
iiberstrichen wird. Nach einem vollen Umlauf der grofen
Ellipsenachse ist die Masse ziemlich gleichmé&Big iiber die
ganze Kreisringfliche verteilt, und die Einzelkdrper be-
wegen sich zufolge der Wirkung der gegenseitigen Zusam-
menstdBe schlieflich iiberwiegend auf konzentrischen Kreis-
bahnen um den Saturn, weil diese Form der Bewegung ein
Minimum gegenseitiger Stérungen und damit ein Maximum
des Bestandes des Ringsystems gewahrleistet.

Uranus. Der Planet Uranus wurde im 18. Jahrhundert eini-
gemal bei Durchmusterungsarbeiten fir einen Fixstern ge-
halten; die Beobachtung ist, da er spéter nicht mehr an dem
gleichen Orte stand, als fehlerhaft gestrichen worden. Er ist
dann endlich von W. HerscHEL im Jahre 1781 entdeckt und
als Planet erkannt worden. Wegen seiner groBen Entfer-
nung (vgl. Tabelle S. 82, 83 erscheint seine Scheibe giinstigen-
falls unter einem Winkeidurchmesser von 4,3, und es sind
daher auf seiner Oberflache keine Einzelheiten sicher zu er-
kennen. Seine Umdrehungsperiode war infolgedessen bis
vor kurzem unbekannt. Mit Hilfe des Dopplerefiektes gelang
aus der Linienverschiebung die Bestimmung der Rotations-
dauer von 10,8 Stunden. Sein Spektrum zeigt im allgemeinen
eine sehr groBe Ahnlichkeit mit dem des Jupiter, so daB wir
auch hier einen Planeten vor uns haben, der von einer
dichten Atmosphdre umgeben ist, in der Wolken aus Methan
vorhanden sind. Diese Wolkenoberfliche hat die zweitgro8te
Albedo im Planetensystem, nédmlich A = 0,66; d.h. 669
des auffallenden Lichtes werden wieder zuriickgestrahlt.
Daher liegt die Temperatur an der Auflenseite der Wolken-
hiille bei 70 °K oder rund —200 °C.

Die Aquatorebene des Uranus ist gegen seine Bahnebene
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um & = 98° geneigt, so daB auf diesem Planeten theoretisch
der Sterntag um einen geringfiigigen Betrag linger ist als
der mitllere Sonnentag. Doch spielt in dieser groBen Ent-
fernung die Sonne kaum noch eine Rolle. Ihre Strahlung ist
im Durchschnitt !y, der irdischen Intensitit, was schon in
der niedrigen Temperatur zum Ausdruck kommt. Obwohl die
Masse dieses Planeten nur rund !/, der des Saturn betrigt,
besitzt er eine mittlere Dichte von g = 1,56 g/cm?, also doppelt
so groB wie Saturn. Dies ist nur mdéglich, wenn das mittlere
Molekulargewicht seiner Substanz entsprechend gréBer ist.
Uber den inneren Aufbau dieses Planeten ist noch nichts
Genaueres bekannt. Es scheint, als beséBe -er einen festen
Kern nach der Art des Erdinnern und dariiber eine weit-
ausgedehnte Atmosphdre. Dafiir spricht auch seine Ab-
plattung, die etwa so stark ist wie die des Jupiter, obwohl
sein Durchmesser nur rund !/; des Jupiterdurchmessers be-
tragt und seine Rotationsdauer aych etwas grofer ist als
die des gréBten Planeten. Seine Masse konnte sehr genau
aus der Bewegung seiner Monde nach dem 3. Keplerschen
Gesetz berechnet werden; sie betragt !/,; der Jupitermasse.
Wir kennen heute fiinf Monde. Vier waren bereits bis zur
Mitte des vorigen Jahrhunderts bekannt, der flinfte Mond,
Miranda, ist 1948 von Kuieer entdeckt worden. Was iiber die
Monde des Uranus bekannt ist, enthdlt die Tabelle. Ihre
Bahnen liegen in der Ebene des Uranuséquators, es handelt
sich also um sogenannte reguldre Monde.

Die Monde des Uranus

U.

Name a dhm R 1 m e
Miranda 130.1 110 0° 17 0,007
Ariel 191,8 21229 | 300 [ 0° | 15,5 0,008
Umbriel 267,3 4 327 | 2001} 0° 15,8 0,023
Titania 438,7 816 56 | 500 | 0° 14,0 0,010
Oberon 586,6 1311 7 | 400 ; 0° 14,2
a groBe Halbachse in 1000 km i Neigung der Bahnebene
U, siderische Umlaufzeit in Ta- gegen die Aquatorebene

gen d, Stunden h und Mi. des Planeten

nuten m m mitllere Helligkeit
R Radluslin km e numerische Exzenlrizital
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Neptun. Der Planet Neptun gehort ebenfalls zur Gruppe der
jupiterahnlichen Planeten und gleicht in vielem dem Uranus,
aus dessen Abweichen von der berechneten Bahn sein Ort
an der Sphéare durch Apams und Leverrier unabhéngig von-
einander ermittelt wurde. Neptun ist nur unwesentlich
kleiner als Uranus, seine AuBenschicht ist, wie sein Spektrum
ausweist, auch von einer dichten Wolkenhiille mit Methan-

kondensationen umgeben.

g9 Die Albedo hat den dritt-
v > ™ N .
s3 gréBten Wert im’Planeten-
'E system, A = 0,62, seine
g g; ;.’, . Temperatur ist nurmehr
> 50 °K. Die mittlere Dichte
L W n . .
55 ‘:: ist mit § =2,27 g/cm® noch
= ex E gréBer als die des: Uranus.
g @ K . * . N
558 E Die Abplattung erreicht mit
< « g 1/s den kleinsten Wert der
- © -
° ‘;-?3; £’§ Planeten vom Jupitertyp
- 1 85883 und wird verstandlich,
5= g 328 2 §§ E wenn man die groBere Ro-
2 S|4 <TZNE= tationsdauerund den etwas
i i3 - fo kleineren Radius gegen-
S| s | 7T {iber Uranus in Betracht
-“g’ 3 zieht. Eine Umdrehung um
20 - seine Achse dauert 15,7
co S Stunden, der Neigungs-
o o S8 .o gung
Q & £€=8 winkel zwischen Aquator
8 s 8 & und Ekliptik betrdgt etwa
Bl 2 <=2 g 29° trotzdem wird ein jah-
SHol BN 'E 5= ¢ reszeitlicher EinfluB der
8 23T g & Sonnenstrahlung praktisch
5 2<of unmerklich sein, da die
o 2
s S§cSE Sonne nur noch als strah-
© wn 0 = o X vy E R
~3 & E 2 23 lender Sternpunkt, mit
§S585E einem scheinbaren Durch-
8 ¥ o3 «X. messer von 1', allerdings
Zz 8% mit rund 500(acher Voll-
5z mondhelligkeit sichtbar ist.
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Um Neptun bewegen sich zwei Monde. Der grébere, Triton,
ibertrifft nach Dimension und Masse den Erdmond, be-
wegt sich jedoch riickldufig um den Planeten. Er ist kurz nach
der Entdeckung des Neptun gefunden worden. Der zweite
Mond, Nereide, bewegt sich rechtldufig in einer stark ellip-
tischen Bahn (s. Tabelle S. 107), im Durchschnitt fast 16mal
so weit entfernt wie Triton, und wurde erst im Jahre 1949
entdeckt. '

Pluto. Von dem Planeten Pluto, der gegenwaértig der duBerste
der bekannten Grofplaneten ist, wissen wir auBer iber
seine Bahnelemente (Tabelle S. 82, 83 und seine scheinbare
Helligkeit nichts Sicheres. Sein Durchmesser liegt jedenfalls
an der Grenze der mikrometrischen MeBbarkeit, dirfte
jedoch etwa so groB sein wie der unserer Erde. Seine Masse
ist bisher nur ndherungsweise bekannt, da Pluto keinen
Mond besitzt, der eine genaue Bestimmung erméglichen
wiirde. Sie liegt etwas unterhalb des Wertes der Erdmasse,
kénnte jedoch auch kleiner sein.

Von den Verhéltnissen an der Oberfliche des Planeten ist
nach Lage der Dinge nichts weiter bekannt, als daB dort die
Sonne rund 290mal so hell wie der Vollmond leuchtet und auf
Grund ihrer Strahlung sich eine Oberflichentemperatur von
etwa — 220 °C einstellen diirfle. Seiner visuellen Helligkeit
von 4+ 14M7 entspricht unter den oben angegebenen GroéBen-
verhiltnissen eine Albedo von etwa 0,16, wie sie ungefihr
der Planet Mars besitzt. Man kdnnte also auf das Vorhanden-
sein einer diinnen Atmosphare schlieBen. Doch diirfte bei
den dort herrschenden niedrigen Temperaturen neben dem
Stickstoff auch der Wasserstoff eine beachtliche Rolle in der
Gashiille spielen.

Der raumlichen Lage seiner Bahn nach weicht Pluto merk-
lich von der allgemeinen Ordnung im Planetensystem ab.
Er besitzt nicht nur die grofite Bahnexzentrizitat, sondern
itbertrifft auch noch die bisher stirksle Neigung des Merkur
um das rund 2,5fache. In seinem geringsten Sonnenabstand
ist seine Entfernung von der Sonne geringer als der kleinste
Sonnenabstand des Neptun. Eine Méglichkeit einer nahen
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Begegnung besteht aber deswegen durchaus nicht. Zufolge
der starken Bahnneigung steht Pluto zur Zeit seines Perihel-
durchganges namlich rund 900 Millionen km unterhalb der
Ekliptikalebene und ist daher etwas weniger, aber immer
noch rund 750 Millionen km von der Bahn des Neptun
entfernt. .

Die Kometen

Diese Himmelskorper bilden sowohl physisch als auch ihrer
raumlichen Anordnung nach ein groBes Untersystem in der
EinfluBsphére der Sonne, dessen kosmogonischer Zusam-
menhang mit dem bisher betrachteten Planetensystem noch
keineswegs geklart ist. Der Name Komet leitet sich von dem
Worte coma, d. h. Haarschopf, ab und nimmt Bezug auf das
Aussehen der helleren Erscheinungen, die neben einem
sternartigen Kern eine periickenartige Lichthiille, eben die
Koma zeigen, die schlieBllich in die mehr oder weniger weit
teichenden und bisweilen verschiedenartig gekrimmten
Strahlen, den sogenannten Schweif iibergehen, wobei das
ganze leuchtende Phanomen viellach sogar innerhalb we-
niger Stunden, auf jeden Fall aber innerhalb einiger Tage
merkliche Verdanderungen der Intensitat seiner Strahlung
und der geometrischen Konfiguration zeigt.

Das allgemeine, zirkumsolare und das zentrale, planetarische
Kometensystem. Der raumlichen Anordnung nach hat man
zwei gréBere Bereiche zu unterscheiden: das allgemeine,
zirkumsolare Kometensystem, das den elwa kugel-
f6rmigen Raum um unsere Sonne als Zentrum bis zum Ab-
stand von rund 100000 AE, entsprechend !/, pc (Parsek) oder
reichlich 1,5 Lj (Lichtjahre), wahrscheinlich ziemlich gleich-
maBig erfillt, und zum anderen das zentrale planetari-
sche Kometensystem, das bei einer aulleren Grenze von
1000 AE nur etwa den millionsten Teil des allgemeinen Ko-
metensystems ausmacht. Das iibergeordnete allgemeine
System umfafBt schitzungsweise 100 Milliarden Kometen-
kerne, die sich in elliptischen Bahnen mit allen méglichen
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Halbachsen zwischen 500 AE und 100000 AE bewegen
und dabei keinen bestimmten Neigungswinkel bevorzugen,
sich also regellos iliber den ganzen zur Verfiigung stehenden
Raum verteilen. Die genannte Anzahl der Kometen gibt nur
die GréBenordnung an, sie kann moéglicherweise noch um
ein bis zwei Zehnerpotenzen falsch sein und ist erschlossen
aus den beobachteten Kometenzahlen.

Im Zeitraum von 466 v. u. Z. bis 1952 wurden 763 Kometen
s0 genau beobachtet, da8 eine brauchbare Bahnbestimmung
durchgefiihrt werden konnte. Sucht man aus diesen die ge-
nauesten Bahnen heraus, so hat man 525, also eine Zahl,
mit der man schon vorsichtig statistische Untersuchungen
durchfiithren kann. Die entscheidenden Daten, die iiber Her-
kunft und kosmische Stellung der Kometen Auskunft geben,
sind die GréBe (a) und die Form (e) der Bahn. Auf Grund
der unvermeidbaren Beobachtungsfehler ist besonders bei
Bahnen, die weit iber den Raum der neun grofien Planeten
hinausgreifen, die genaue Form vielfach nicht mit Sicherheil
ergrundbar. So kann es kommen, daB eine langgestreckte
Ellipse als Parabel oder gar Hyperbel erscheint. Die beiden
letztgenannten Bahnformen weisen — soviel kann man
jedenlalls mit GewiBheit feststellen — in oder eigentlich
iiber den Bereich des allgemeinen zirkumsolaren Kometen-
systems hinaus. Von den genannten 525 gesicherten Ko-
metenbahnen sind 52 hyperbolisch, 274 parabolisch und 199
elliptisch. Es uberwiegen also die Mitglieder aus groBen
Raumestiefen, obwohl die Wahrscheinlichkeit, aus diesem
Raume in so geringen Sonnenabstand zu gelangen, daf} der
Komet aufl der Erde sichltbar werden kann, unvorstellbar
gering ist. So folgt schon aus dieser einfachen Uberlegung,
daB die wirkliche Anzahl der Kometen sehr grof sein mull
oder, wie es bereits KepLER formuliert hal, so zahlreich wie
die Fische des Weltmeeres.

In dieses groBe System kometarischer Kérper ist ein wesent-
lich kleineres eingebettet, das zentrale, planetarische Ko-
metensyslem. Die Umlaufzeiten der in Sonnennéhe gelan-
genden Objekte, deren grofie Halbachse 500 AE miBt, liegen
bei 1100 Jahren: man kann sie leicht errechnen nach der im
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Zentimeter-Gramm-~Sekunden-System geschriebenen For-
mel: U = 5,45-1071%.a%1 [s], die fiir unser Sonnensystem
giiltig ist und die Beziehung zwischen der Umlaufzeit (U)
und der groBen Halbachse (a) ausdriickt. Es steht heute noch
nicht fest, ob dieses kometarische Untersystem auch phy-
sisch ein selbstandiges Gebilde darstellt oder ob es nur aus
den zulallig vorliegenden Beobachtungen folgt, deren An-
zahl noch zu gering ist, um Mitglieder aus gré6Beren Raumes-
tiefen in genligender Menge zu enthalten.

Waihrend in fritheren Jahrhunderten nur die mit bloBem
Auge erreichbaren, vielfach sogar nur die auffélligsten, hell-
sten Objekte bemerkt und mit der erforderlichen Genauig-
keit beobachtet wurden, werden seit etwa zwei Jahrhunder-
ten in steigendem MaBe mit Hilfe lichtslarker Optiken und
photographischer Gerate auch lichtschwéachere Kometen er-
faBt, so daB die Anzahl der beobachteten Erscheinungen
stark angestiegen ist. Vom 1. bis 18. Jahrhundert wurden
im Verlaufe von 100 Jahren im Durchschnitt 25 Kometen re-
gistriert, darunter selbstverstandlich viele kurzperiodische
mehrmals. Im 19. Jahrhundert stieg diese Anzahl durch
Verwendung lichtstarker Fernrohre und durch systemali-
sche Jagd auf Kometen auf 80. Nach den bisher vorliegenden
Erfahrungen mit Komelensuchern, einem kurzbrennweiti-
gen Fernrohrlyp mit groBem Gesichtsfeld und ausreichender
Lichtstérke, sowie mit geeigneten photographischen Uber-
wachungsinstrumenten 1aBt sich die Anzahl der Entdeckun-
gen fiir das 20. Jahrhundert auf 400 abschélzen; sie isl aber
weiter im Ansteigen begriffen. Die Anzahl der statistisch
verwertbaren Kometen wird also mit der Zeit betrachtlich
anwachsen und verspricht in einigen Jahrzehnten neue
Erkenntnisse iiber die rdumlichen Verhaltnisse dieser
Gruppe von Himmelskorpern in unserem Sonnensystem.
Das zentrale Kometensystem unterteilt man nochmals in den
Bereich der langperiodischen und den der kurzperiodischen
Kometen. Die Grenze zwischen diesen beiden Bereichen
liegt bei etwa 35 AE, fallt also nahezu mit der mitileren Ent-
fernung des Planeten Pluto zusammen. Die Raumerfiillung
ist im zirkumsolaren Kometensystem am geringsten, sie
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wird gréBer im Bereich der langperiodischen Kometen des
zentralen Systems und steigt noch weiter im Raum der kurz-
periodischen Kometen. Die Gruppe der langperiodischen
Kometen bildet auch bewegungsmiBig einen Ubergang zum
zirkumsolaren Kometensystem, insofern zwar noch gro8e
Bahnneigungen vorkommen, jedoch bereits eine Bevor
zugung geringerer Neigungen gegen die Ekliptik in Er-
scheinung tritt. Die kurzperiodischen Kometen zeigen
schlieBlich Bahnlagen, wie sie auch bei den Kleinen Planeten
auftreten.

Bahnstérungen. Kometen, die in die inneren Bezirke des
Planetensystems eintauchen, erleiden oft Stérungen durch
die grofen Planeten. Hier ist es im besonderen Jupiter als
zweitgroBte Masse, der Einflu8 auf die Bewegung der Ein-
dringlinge nimml. In Zusammenarbeit mit der Sonne gelingt
ihm in besonderen Fallen der ,Einfang” des ehemals zir-
kumsolaren Kometen. Unter Einfang versteht man hier die
Einreihung des Besuchers in den Mitgliederbestand des
inneren Planetensystems, die wesentlich an die eine Be-
dingung gekniipft ist, dem Kometen mechanische Energie
zu entziehen. Gelingt das, dann kann dieser Korper sich
nicht mehr gegen das Gravitationspotential der Sonne in den
Raum erheben. Die entzogene Energie behalt Jupiter fir
sich, was aber bei der relativ geringen Energie des Kometen,
bedingt durch die kosmisch betrachtet duBerst kleine Masse,
und bei dem ohnedies gigantischen Energiebesitz des gréfiten
Planeten nicht auffallt, d. h. praktisch zu keiner merkbaren
Anderung seiner Bahn fiihrt. Die Bahn des Kometen da-
gegen erleidet eine erhebliche Anderung: in unserem Falle
vor allem eine Verkleinerung der grofen Halbachse, meist
eine VergroBerung der Exzentrizitat und eine Ablenkung
des Geschwindigkeitsvektors. Diese Ablenkung kann be-
sonders dann sehr groB sein, wenn sich der Komet durch die
Einfluisphdre des Planeten hindurchbewegt (Abb. S. 113).
Unsere Abbildung zeigt einen besonders eindrucksvollen
Fall einer Kometenbahn&nderung. Der urspriinglich in einer
Ellipse mit der groBen Halbachse a=9,0 AE in etwa 27 Jahren
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" Bereich der

Begt\gnung
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Anderung einer 204,
Kometenbahn
3
durch Jupiter o5
o7
&7

umlaufende  Komet
war wegen seiner
groflen Sonnenent-
fernung (Perihelab-
stand = 5,44 AE) zu
lichtschwach und da-
her unbekannt. Um
die Mitte des Jahres 1886 fand eine sehr nahe Begegnung
mit Jupiter statt. Der Komet gelangte nicht nur in die Wir-
kungssphére des Planeten, sondern durchzog das System
der Satelliten sogar innerhalb der Bahn des innersten
Mondes, wobei seine Bewegung unter erheblichem Energie-
verlust eine v§llig neue Richtung bekam. Aus der Tatsache,
daB der Voriibergang dieses Kometen keine merkbare Sto-
rung der Mondhahnen verursacht hat, konnte eine obere
Grenze fiir seine Masse errechnet werden. Der Korper be-
wegte sich nunmehr innerhalb der Jupiterbahn. Hierbei
ist der Umstand, daB das Perihel der urspriinglichen Bahn
nahe mit dem Aphel der veranderten Bahn zusammen-
fallt, nicht typisch, sondern rein zuféllig aus den speziellen
Anfangswerten der Bewegung hervorgegangen. Auf der
neuen Bahn, deren Halbachse a = 3,59 AE war, dauerte
ein Umlauf um die Sonne nur noch 6,8 Jahre. Etwa drei
Jahre spater also, d. h. im Jahre 1889, kam der bis dahin un-
bekannte Komet in so groBe Erd- und Sonnennidhe, da8 er
aufgefunden wurde. Bei der Berechnung seiner Bahn wurde
bemerkt, daB sie der Jupiterbahn sehr nahekommt. Man
rechnete nun seine Bewegung riickwarts, entdeckte die
eben beschriebene Begegnung mit Jupiter und konnte sogar
die urspriingliche Bahn ermitteln, die nie beobachtet worden
ist. Weiterhin ergab die Vorausberechnung, daB nach drei
Jupiterumléufen oder 34,58 Jahren bzw. finf Kometenum-
laufen oder 34 Jahren wieder eine, wenn auch lingst nichl
so nahe Begegnung zwischen beiden Kérpern stattfinden
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miiBte. Die Wirkung dieses Ereignisses war erheblich ge-
ringer, inso

a = 3,64 AE und damit die Umlaufzeit auf U = 6,95 Jahre
vergréBerten, wogegen die Exzentrizitdt von urspriingli
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e = 0,395 sich zuerst auf e = 0,456 und schlieBlich noch
weiter auf e = 0,489 vergréBerte.

Kometen dieser Art gibt es etwa 29. Sie haben alle ihren
sonnenfernsten Bahnpunkt in der Nahe der Jupiterbahn
und sind offenbar durch Starungen des Jupiter in diese Lage
gebracht worden. Man spricht hier deshalb von einer
Jupiterfamilie der Kometen. Nicht ganz so deutlich erkenn-
bar sind weitere Kometenfamilien der iibrigen Riesenpla-
neten; im mittleren Abstand des Saturn haben 7 Kometen
ihr Aphel, beim Uranus sind es nur 3 und beim Neptun
wieder 9. Die librigen 29 kurzperiodischen Kometen fiihren
ein mehr oder weniger selbstandiges Dasein, doch so, daB
sie laufend den verschiedensten Stérungen seitens der
grofien Planeten unterliegen.

Physik der Kometen. Ein Komet wird im allgemeinen erst
dann entdeckt, wenn er bereits eine beachtliche Gréle er-
reicht hat. Nur bei den periodischen Kometen, deren Bahnen
bekannt sind, kann das Auftauchen des sternartigen Kernes
aus den Tiefen des Raumes beobachtet werden, weil man
seinen Ort an der Sphére jederzeit vorausberechnen kann.
Er befindet sich dann noch in groSer Entlernung von der
Sonne. Je ndher der Kometenkern zur Sonne gelangt, desto
intensiver wird die auf ihn fallende Strahlungsmenge, desto
gréBer und verwaschener wird sein leuchtendes Scheibchen.
Die Koma, die als Lichthiille den immer noch helleren Kern
umgibt, entwickelt sich weiter, bis in einem Abstand zwi-
schen 2 und 1,5 AE nach der von der Sonne abgewandten
Seite hin ein Schweilansatz sich zeigt. Mit weiterer Annéhe-
rung nehmen die Ladnge und die Breite des Schweifes zu, er
wird strahlen-, bisweilen sogar [dcherférmig und gibt dem
Kometen das eigentiimliche Aussehen. In einigen seltenen
Fillen bilden sich zur Zeit der hochsten Entfaltung, die mit
dem geringsten Sonnenabstand zusammenf{alll, auch eine
oder mehrere in Richtung auf die Sonne hinzeigende strah-
lendhnliche Ausstrémungen, die sogenannten anomalen
oder Gegenschweife. Danach nimml der Abstand von der
Sonne wieder zu, und die Leuchtgestalt des Kometen durch-
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lauft in umgekehrter Folge ahnliche Entwicklungsphasen
wie bei der Anndherung an die Sonne.

Die Kometenkerne, d. h. die eigentlichen Trager der eben
beschriebenen Erscheinungen, sind verhéltnismagig kleine
Himmelskorper, die sich von den Kleinen Planeten aber
wesentlich durch ihre stoffliche Zusammensetzung unter-
scheiden. Planetoiden bestehen aus Gesteinen und Metallen,
die zum Teil bruchstiickartig, aber in jedem Falle arm an
flichtigen Stoffen und eingeschlossenen Gasen sind. Im
Gegensatz hierzu enthalten die Kometenkerne einen hohen
Prozentsatz .von solchen Stoffen, die bereits bei niedrigen
Temperaturen lebhaft in das Vakuum des interplanetaren
Raumes verdampien, wofern nur die Verdampfungsenergie
durch die Wellen- und Korpuskelstrahlung der Sonne ge-
liefert wird. F. L. WHrrrLE betrachtet die Kometenkerne als
Zusammenballungen von meteoritischen Partikeln ver-
schiedenster Gréen vom feinsten Staubkorn bis zu vielleicht
faustgroBen Kérpern, die alle in einer gefrorenen Masse ein-
geschlossen sind, die aus einer Reihe von Molekiilarten be-
steht. MengenmaBig verteilt sich die Masse des Kerns zu
etwa 109, aul die meteoritische Materie und zu 909, auf die
fiichtigen Bestandteile, die sich aus Eis der sogenannten
Muttermolekiile Wasser, H;O, Kohlendioxyd, CO,;, Ammo-
niak, NH;, Methan, CH,, Stickstoff, N,;, Dizyan, C,N,, u. a.
zusammensetzen. Dieser Korper — wir konnen ihn uns
etwa kugelformig, also wie einen riesigen kosmischen
Schneeball vorstellen — ist der Tréger der Erscheinungen,
die uns ein Komet zeigt. Er bewegt sich unter dem EinfluB
der Sonnengravitationskraft und eventuell der Storkrafte
der groBen Planeten auf seiner Bahn um die Sonne, die ihn
als Ellipse bald in gro8e Sonnenferne, bald in Sonnennahe
fihrt. Wahrend eines Umlauls dndert sich also fortlaufend
die Intensitat der einfallenden wellen- und korpuskelartigen
Sonnenstrahlung zwischen einem Hochstwert und einem
Kleinstwert. Dieser Wechsel der Energieaufnahme ist die
Ursache fiir den Ablauf der verschiedenen Phasen der
Kometenerscheinungen.

Durch die Zunahme der einfallenden Strahlungsenergie
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wird ein Teil der duBeren Schiditen des flichtigen Materials
zum Verdampfen gebracht. Dieser auf der Sonnenseite aus-
geldste Gasstrom reiBt die kleinsten Partikel des meteoriti-
schen Staubes mit und vergrdfert somit den sternartigen
Kern, der in reflektiertem Sonnenlicht leuchtet und im
Spektroskop das Fraunhoferspektrum der Sonne zeigt. Der
sich weit in den Raum, zunéachst mit Hauptrichtung auf die
Sonne zu ausbreitende Gasstrom der Muttermolekiile tritt
sofort mit der energiereichen UV-Strahlung der Sonne in
Wedhselwirkung, wobetdurch photochemische Dissoziation,
Ionisation und weitere Rekombination auBer den abge-
spaltenen freien Elektronen neue Molekiile gebildet werden,
z.B. CH, NH, C, CN, CH* oH* co* N}, CcO;. Ein
solches Gemisch neutraler und elektrisch geladener Teilchen
nennt man ein Plasma. Der Kopf des Kometen besteht also
aus den festen Korpern des Kernes, aus den zusammen-
kittenden Eismassen und aus der Plasma-Koma. Deren Gase
werden vom Strahlungsdruck der Sonne erfaBt und in ent-
gegengesetzte Richtung in den Raum mit zunehmender
Geschwindigkeit gedringt. Diese Geschwindigkeiten liegen
in der Koma in dem Bereich 10 bis 30 km/s. Die so rasch be-
wegten Ionen und Elektronen erzeugen Magnetfelder ent-
sprechender Starke, die wiederum auf das Plasma zuriick-
wirken, so dafl die eigentiimlichen Strukturen und Bewe-
gungsvorgange der Schweife zustande kommen {vgl. Ta-
fel V).

Die Molekiile der Koma und des Schweifes werden durdh die
Sonnenstrahlung zum Leuchten angeregt und liefern das be-
kannte Banden-Spektrum des Kometen in Emission. An-
regungen der Molekiile durch St68e spielen keine merkliche
Rolle, weil sie wegen der geringen Dichte der Gase viel zu
selten erfolgen. Das Komaspektrum enthélt auerdem auch
noch ein schwaches Kontinuum mit den Fraunholerschen
Linien in Absorption, das wesentlich von den lichtstreuenden
Staubpartikeln der Koma und evtl. auch des Kernes selbslt
herrihrl.

Die durch den Strahlungsdruck der Sonne — frither oft als
Repulsivkraft bezeichnet — erzeugte Beschleunigung der

117



Schweifpartikel ist von der Grofe dieser Teilchen und
von der Art des Stoffes abhéngig, aus dem sie bestehen.
Audh hier gilt das 2. Newtonsche Gesetz: Beschleunigung
= Kraft : Masse. So finden wir als Auswirkung verschieden
groBler Beschleunigung in einem Kometenschweif Partikel
mit verschiedenen Geschwindigkeiten, die in extremen
Féllen zwischen 100 und 1000 km/s liegen kénnen.

Aus Staubpartikeln vom Durchmesser 1 um bestehen im
wesentlichen die Gegenschweife, deren Teilchen im Sinne
der HauptausstoBrichtung sich auf die Sonne hin bewegen
und tberwiegend in reflektiertem Sonnenlichte leuchten.
Bei Durchmessern, die kleiner als die Wellenldnge des
sichtbaren Lichtes sind, gewinnt die zentrifugale Beschleu-
nigung der solaren Strahlung die Oberhand und treibt die
Teilchen mit zunehmender Geschwindigkeit — wie beim
freien Fall — in ungefahr radialer Richtung in den Raum
hinaus. Ahnlich ist das Ergebnis bei der Wechselwirkung
zwischen Molekiil und Sonnenstrahlung. Die oft mehr oder
weniger gekrimmten Schweife hdngen von der GréBe der
Zentrilugalgeschwindigkeit und der Bewegung in der Bahn
um die Sonne ab. Der Weg, den ein Teilchen zuriicklegt,
fithrt von der Kometenbahn nach auBen, wobei der Abstand
mit der Zeit dauernd zunimmt. Der meist aus mehreren
Strahlen bestehende Schweif stellt in jedem Augenblick die
von der Sonne beleuchtete réumliche Anordnung aller bis
dahin nach auBen gestoBenen Teilchen dar, die von den ver-
schiedensten Stellen der Bahn gekommen sind und in gegen-
einander etwas geneigten Richtungen beschleunigt wurden
(Abb.). Das etwa in den Bahn-
punkten 1, 2, 3 vom Kometen-
kern abgegebene und von der
Sonnenstrahlung nach 1’, 2,3’
gedréngte Gas hat sich, einer
allgemeinen Eigenart des Ga-
ses zufolge, ausgedehnt und

Schematische Darstellung der Ent-
stehung eines Kometenschweifes




wird mit der Zeit immer weiter expandieren. Hieraus folgt
offenbar, da8 die sichtbare Lange eines Schweifes abhdngig
ist von der Zeit, die das ausgestoBene Gas braucht, bis es
sich so weit von der Sonne entfernt und dabei auch so stark
ausgedehnt hat, dafl sein Leuchten nicht mehr vom schwadch
erhellten Nachthimmel unterschieden werden kann, und
weiter von der Geschwindigkeit, mit der sich der Komelten-
kern (die Gasquelle) in seiner Bahn um die Sonne bewegt.
Das Unsichtharwerden der expandierenden Gase definiert
das ,Ende" des sichtbaren Schweiles und wandert in Rich-
tung auf den Kopf mit einer gewissen Geschwindigkeit.
Solange diese kleiner ist als die Bahngeschwindigkeit des
Kernes, wachst die Schweifldange, die in Einzelfallen bis
liber 100 Millionen km erreicht hat. Im umgekehrten Falle
nimmt die Langserstreckung des Schweifes wieder ab, bis
er ganzlich verschwindet. ‘

Bei jedem Umlauf um die Sonne nimmt die Masse des Ko-
metenkerns etwas ab, weil die Masse des meteoritischen
Staubes und der ausgestofenen Gase in den interplanetaren
Raum entweicht, teils auf die Sonne zu féllt, gréBienteils
jedoch nach auflen zerstreut wird. Bei einer mittleren Masse
fir einen Durchschnittskometen von M = 108 g ist der bei
jeder Sonnenndhe eintretende Massenverlust recht be-
achtlich; er kann Milliarden Tonnen betragen. Den Haupt-
teil dieses Massenverlustes macht naturgeméB das leicht-
fliichtige Material aus, das der wesentliche und iiberwiegende
Teil des Kometenkernes ist. Das Eis wird also am schwersten
betroffen, so daB mit Beriicksichtigung der individuellen
Umstdnde (Periheldistanz, Zusammenhalt der einzelnen
Kernbestandteile usw.) nach einer mehr oder weniger
groBen Anzahl von Umldufen die gré8er als staubférmigen
meteoritischen Korper, ihres Eismassen-Killes und damit
ihres Zusammenhaltes beraubt, tibrigbleiben und nun von
der sogenannten ,scherenden Wirkung der Gravitation®
léngs ihrer Bahn auseinandergezogen werden. Der Vorgang
dieser Auflésung besteht einfach darin, daB die der Sonne
naheren Teilchen nach dem 3. Gesetz der Planelenbewe-
gung, das Kerter im Jahre 1619 verdffentlicht hat, sich
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schneller um die Sonne bewegen, weil nun die Anziehung
des Kernes sie nicht mehr daran zu hindern vermag. Je nach
der Grolie des Geschwindigkeitsiiberschusses der inneren
Partikel gegeniiber den &uBeren kann es Jahrhunderte bis
Jahrtausende dauern, bis die Spitze der inneren Vorlaufer
die letzten der &uBeren Nachziigler eingeholt hat. Es ent-
steht auf diese Weise ein sich mit der Zeit immer mehr auch
senkrecht zur Bahn nach allen Seiten ausbreitender Ring
meteoritischer Korper, die sich um die Sonne in der ehema-
ligen Kometenbahn bewegen und nach Erlgschen des Ko-
meten im Lichte der Sonne nicht mehr sichtbar sind.

Meteore und Meteorite

Bewegt sich die Erde auf ihrer Jahresbahn um die Sonne
zufillig durch einen solchen Ring, so leuchten die dabei in
die irdische Hochatmosphdare eindringenden Meteoriten je
nach ihrer GréBe als gewohnliche Sternschnuppen oder als
strahlende, oft flackernde Feuerkugeln auf.

Meteorstrdme. Man bezeichnet deshalb diese Ringe meteori-
tischer Korper als kometarische Meteoritenstréme und ent-
sprechend die zu den bestimmten Zeiten im Jahre am nacht-
lichen Himmel sichtbaren besonders zahlreichen Stern-
schnuppen als kometarische Meteorschwdrme.

Die meisien haben sich offenbar in prahistorischer Zeit oder
noch viel friher gebildet. Im Falle des Kometen Biela konnte
die Entstehung des Novemberschwarmes der Andromediden
{bzw. Bieliden) in der zweiten Halfte des vorigen Jahrhun-
derts direkt beobachtet werden. Der Komet zeigte bei seiner
Wiederkehr im Jahre 1846 zwei Kerne, die sich mit einer
Geschwindigkeit von etwa 12,5 m/s voneinander entfernten,
was auf einen radialen Abstandsunterschied von rund
67000 km deutete. Bei der néchsten Sonnenndhe (1852)
hatten sich die beiden Teilkometen auf etwa 2,5 Millionen km
in der Bahn entfernt. Der iibrige Prozef3 der Auflésung war
natiirlich nicht zu beobachten. Danach wurde der Komet nie
mehr gesehen. Statt dessen trat nach drei Umldufen am
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27. November 1872 ein ungewdhnlich lebhafter Stern-
schnuppenfall ein und in abklingender Folge auch in den
Jahren 1885 und 1892. Der Meteorschwarm war noch relativ
eng begrenzt, so daB8 nicht alle Jahre, sondern nur in den
Abstanden der Umlaufzeit Meteore erschienen. Durch Sto-
rungen des Jupiter (der Komel gehorte zur Jupiterfamilie)
wurde dann die Bahn der Hauptmasse verlagert, so daf
hochstens vereinzelt Meteoriten dieses Stromes noch ge-
legentlich im November zu sehen sind (vgl. Tabelle).

Die bekanntesten stabilen Meteorstréme
(nach C. Hofimeister)

Strombezeich- Radiant Maximum |Anzahl

nung a | [ je Std. Bemerkungen

Quadrantiden | 227° +46° | Jan. 3 140 —_

Lyriden 273° | +35° | April22 40 | Komet 18611
Mai-Aquariden| 338° | — 1° | Mai 5 120 | Komet Halley
August-

Aquariden 343° | —17° Aug. 3 40 | ekliptikal
Perseiden 43° +56° Aug. 11 300 Komet 1862111
Orioniden 94° +16° | Okt. 19 50 | Komet Halley
Geminiden 113° +30° | Dez. 12 50 | ekliptikal

Vier dieser 7 Stréme kénnen eindeutig Kometen zugeordnet
werden, ein Zeichen dafiir, daf die Auflésung und Zerstreu-
ung des Materials schon vor sich geht, wenn der Komet selbst
noch eine beachtliche Erscheinung ist. Fiir die Quadrantiden
ist der erzeugende Komet nicht bekannt, und zwei Strome
werden als ekliptikal bezeichnet, da ihre Bahnen nur wenig
gegen die Ekliptik geneigt sind. Als Radiant oder Ausstrah-
lungspunkt (in der Tabelle durch die Rektaszension « und
die Deklination § angegeben) bezeichnet man denjenigen
Punkt an der Sternsphire, in dessen unmittelbarer Nahe die
nach rickwaérts verlangerten Bahnspuren der Mitglieder
dieses Stromes sich schneiden. Das Vorhandensein eines
Radianten beweist, dal die Bahnen der Strommeteoriten im
Raume nahezu parallel verlaufen. Der Radiant ist also ein
perspektivisches Phdnomen.

AuBer den kometarischen Meteoriten gibt es noch andere
meteoritische Korper, die sich im interplanetarischen Raume
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bewegen. Man bezeichnet sie mit einem Sammelbegrifi als
sporadische Meteore wegen ihres unberechenbaren Auf-
tretens, das an keine bestimmte Zeit und Himmelsgegend
gebunden zu sein scheint. In Wirklichkeit hat natiirlich jeder
Meteorit, wie klein er auch sei, eine bestimmte Bahn um die
Sonne, gewdhnlich eine elliptische. Um sie zu bestimmen,
miissen in der kurzen, meist unterhalb einer Sekunde
liegenden Dauer des Aufleuchtens die Bewegungsrichtung
und die GréBe der Geschwindigkeit des Meteoriten durch
Beobachtung ermittelt werden.

Tagesstrome. Bei den hohen Eindringgeschwindigkeiten
werden die Molekiile in der Hochatmosphéare nicht nur durch
ZusammenstoB mit dem Meteoriten zum Leuchten angeregt,
sondern gleichzeitig zu einem hohen Prozentsatz ionisiert;
auBerdem verdampft infolge des Aufpralls der Luftmolekiile
der Meteorit an seiner Stirnseite; die dadurch frei werden-
den, ebenfalls zum Teil ionisierten Atome ergeben vermischt
mit den atmosphérischen Gasen einen lonisationskanal, der
je nach der Hohe langere oder kiirzere Zeit braucht, bis er
sich in der Ionosphare zerstreut hat. Das um und hinter dem
eindringenden Meteoriten befindliche ionisierte Gas ist
wiederum ein Plasma. Trifft ein Radarimpuls auf das Plasma
des EinschuBkanals, so wird ein Teil seiner Energie zur
Bodenstation reflektiert. Unabhangig von der Tageszeit und
der Bewdlkung lassen sich auf diese Weise Meteoriten be-
obachten. Meteorstréme, die nur wéhrend der Tagesstunden
tatig sind, konnen mit visuellen und photographischen Me-
thoden nicht erfa8t werden, wohlaber von den Radargeréten.
Man nennt einen solchen Meteorschwarm Tagesstrom.

Helligkeit. Ihrer absoluten Helligkeit nach teilt man die Me-
teorerscheinungen in bestimmte Typen ein (s. Tabelle S.123).
Die Helligkeit eines- Meteors driickt man in den tiblichen
Sterngréfien aus. Man gibt einem Meteor z. B. die Hellig-
keit + 2m, wenn ein Stern 2. Gr68e, der sich mit der glei-
chen Winkelgeschwindigkeit wie das Meteor bewegt, den-
selben Lichteindruck hervorruft. Als absolute Helligkeit be-
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zeichnet man diejenige SterngréBe, in der ein Meteor aus
100 km Abstand erscheinen wiirde.

Die Einteilung der Meteorerscheinungen

2

Meteorerscheinung l-?glsl?éllit;l Bemerkungen
Mikrometeore sc}"fﬁ‘iler als Staubpartikel,
nur im Fernrohi
teleskopische Stern- sichtbar
schnuppen +5 bis +14
frei sichtbare Stern- .
schnuppen —4bis +5 mit bloBem Auge
gewdhnliche Feuer- 13 bi 4 beobachtbar
kugeln 130l —
deg::xigﬁzgzm —18 bis —13 Meteoritenfille
ve;l:];eeliinde Feuer- heller als —18 Zerstdrungen

Meteorite. Bei im Durchschnitt gleicher Geschwindigkeil
wird ein Staubteilchen, das von aufien in die Erdatmosphére
hineinschieft, bereits in Héhen iiber 150 km abgebremst und
verdampft (Abb. S.124). Je gréBer das Teilchen ist, desto
tiefer vermag es einzudringen. Bei etwa faustgroBen Meteo-
riten wird die groBte Lichtentfaltung als Feuerkugel in etwa
40 bis 60 km Hohe erreicht. Noch gréflere Korper erzeugen
einen horbaren Donner, und die nicht véllig verdampiten
Reste fallen mit stark verminderter Geschwindigkeit zu
Boden. Noch gréBere Kérper von iiber 1 Tonne Gewicht be-
halten sogar noch einen mehr oder minder groBen Teil ihrer
kosmischen Geschwindigkeit und richten beim Aufschlag
auf den Erdboden entsprechende Zerstérungen an (vgl
Tafel VI). In Arizona z. B. wurde von einem Riesenmeteori-
ten eine angendhert kreisférmige Mulde ausgeworfen mit
einem Durchmesser von 1,2 km und einer Tiefe von rund
170 m.

E. Orix hat die Energie berechnet, die zum Auswerfen eines
solchen Tales erforderlich ist, und kommt zu dem Ergebnis,
daB der Meteorit bei einer Endgeschwindigkeit von
ve = 20 km/s mit einer Anfangsmasse von M,=2-10%g
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Druck Tem%m_'q‘fgz;g Meteorerscheinungen 6he
3710°7{ .37 | 490m L 208"
{o1 1077 280 | 170m
26105186 | som

-
97108 107 | 1 m %
530 |2 | 16m
57107 |- 36 | hem k100
12102 32 | 56mm
5007 |71 390um

L s0
i v o | 25um
56-10" |- 55 tum |

Hohenstaffelung der Hauplphasen der Meteorerscheinungen; in
Stufen von 20 km Héhe sind der dort herrschende Druck in
Millibar, mbar, die Temperatur in °C und die mittlere freie Weg-
ldnge eines Gasteilchens angegeben

= 2 Millionen Tonnen in die Erdatmosphére eingetaucht
ist. Der grofite Teil dieser Masse wurde in den unteren
Schichten der Erdatmosphéare verdampft und dadurch in
feinster Verteilung weit zersireut. Beim Aufschlag des Rest-
korpers auf die Erdoberflaiche wurde dieser infolge des
schlagartig ansteigenden Widerstandes deformiert und in
Stiicke zerrissen, deren grofite beim Eindringen in den fel-
sigen Boden zum Teil verdampften und somit zu einer Explo-
sion fihrten, bei der das zertrimmerte Gestein und die
kleineren meteoritischen Stiicke herausgeworfen wurden.
Bekannte Riesenmeteorite kleinerer Masse, die in histori-
scher Zeit fielen, sind der Tunguska-Meteorit (30. 6. 1908)
und der Meteorit vom Sikhote-Alin (12. 2. 1947). Der letztere
hatte etwa 70 Tonnen Gewicht.

Die Meteoriten stoBen mit der Erde bzw. ihrer Atmosphdre
zusammen. Die Ansicht, daB die Meteoriten durch die An-
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ziehungskraft der Erde heruntergezogen wiirden, ist falsch.
Ebenso irrig ist die Behauptung, daB ein groBer Teil der
Meteoriten die irdische Hochatmosphére nur streifend durch-
fliegt und dann wieder ihren Bereich verlassen kann. Es liegt
nicht eine einzige gesicherte Beobachtung daliir vor, wenn-
gleich solche Fille natiirlich theoretisch méglich sind. Sehr
vorsichtig ist auch die Feststellung aufzunehmen, daB bis
zur Erdoberfliche gefallene Meteorite eine enorm tiefe
Temperatur besitzen sollen, namlich die des Weltraumes,
die man zu etwa —270 °C oder 3 °K ansetzt. Der Weltraum
besitzt itberhaupt keine Temperatur, sondern nur die Kérper
in ihm. Ein Meteorit, der mit der Erdatmosphére zusammen-
stoBt, befand sich vorher dauernd im Strahlungsfelde der
Sonne und hat demzufolge eine Temperatur, die je nach
seiner Oberflichenbeschaffenheit zwischen —5 und + 50°C
liegen diirfte. Lediglich sehr groBe Korper, die ein schlechtes
Wirmeleitvermégen besitzen, kénnen im Inneren auch
tiefere Temperaturen haben, vor allem wenn sie in lang-
gestreckten Bahnen aus groBerer Aphelentfernung herein-
kommen. Ein Korper aus Jupilerentfernung ist etwa 1,5 Jahre
unterwegs und ist dabei der Sonnenstrahlung ohne den
Schutz einer Atmosphére ausgesetzt. Die absorbierte Son-
nenenergie hat also Zeit, ins Innere einzudringen. Da die
Erhitzung und Verdampfung in der Erdatmosphére nur
oberflachlich ist, so dafl wiahrend dieser kurzen Zeit von
hochstens einigen Sekunden das Innere unberiihrt bleibt,
kann in einem derartigen extremen Falle auch einmal die
Innentemperatur von ctwa — 50 °C vorkommen.

Die Beobachtung hat gezeigt, daB die Meteore der Anzahl
nach nicht gleichmé&Big @iber die verschiedenen Helligkeits-
klassen verteilt sind. Auffallend helle Erscheinungen sind
sehr selten. Von den schwéchsten hingegen entgehen dem
Beobachter sehr viele, so daB auch von ikinen nur wenige
zu sehen sind. Am haufigsten sind Meteore der 4. Stern-
gréBe. Nach den umfangreichen Beobachtungen von
C. Horrmeister ergibt sich fir die Verteilung der Meteor-
hédufigkeit gemaB den Sterngré8en die in der Tabelle ge-
gebene Ubersicht.
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Prozentuale Hdufigkeit dermit  Aus solchen Beobachtungen
blofem Auge sichtbaren Me-  |4py gich die Gesamtmasse des
teore der Helligkeil m itisch M al b
{nach C. Holimeister) meteoritischen aterials ab-
schatzen, das im Laufe eines

m prozentuale Tages auf die Erde stiirzt. Man
Hauflgkeit w

erhalt als Massenzuwachs der
—2 0,1 Erde je Tag die Menge von
—é gg 27 Tonnen. Der groBte Teil
1 1.5 dieser Masse entfélltallerdings
+2 5.8 auf die am zahlreichsten ver-
: 3 ﬁ'? tretenen meleoritischen Kor-
+5 21,6 per, die als teleskopische Me-
+ 6 6.3 teore bzw. Mikrometeore (in-

100,0 %

terplanetarischeStaubpartikel)
bekannt sind. Aus diesem Massenzuwadhs kann schlieBlich
ein Werl fiir die Dichte der meteoritischen Materie im inter-
planetaren Raume abgeleitet werden, durch den sich die
Erde auf ihrer Bahn um die. Sonne mit einer Geschwindig-
keit von im Durchschnitt v = 30 km/s bewegt. Man erhall
als mittlere Dichte g = 2 -10-2% g/cm?, einen Wert, der durch
unmiltelbare Untersuchung der Mikrometeoriten mit Hilfe
kiinstlicher Salelliten bestatigt worden ist und sich auch
sonst mit der mittleren Dichte des interstellaren Mediums
im Einklang befindet.

Wie aus der Tabelle diber die Einteilung der Meteorerschei-
nungen hervorgeht, die man auf die Phdnomene von Voll-
mondhelligkeit und mehr extrapolieren kann, entfallt nur
ein verschwindend kleiner Bruchteil der téglich mit der Erde
zusammenstoBenden Materie auf so groBe Korper, dal ein
beachtliches Stiick bis zur Erdoberfliche gelangen kann. Von
diesen groBen Koérpern stiirzen nun wieder etwa 709, auf
die Wasserflachen der Erde und sind verloren. Von den auf
festes Land fallenden rund 309, wird schlieBlich nur ein
kleiner Teil beim Fallen beobachtet und gefunden. Die in die
Hand des Menschen gelangenden Meteorite kénnen nach
jeder Richtung hin untersucht werden (vgl. Tafel VI). Man
hat praktisch alle Grundstoffe in den Meteoriten gefunden
und — von f{eineren Unterschieden abgesehen — drei
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Hauptgruppen festgestelll: Steinmeteorite, Stein-Eisen-
meteorite und Eisenmeteorite.

Nach den in der Geologie tiblichen Methoden hat man auch
das Alter der verschiedensten Meteorite bestimmt. Die er-
baltenen Resultate liegen zwischen 6-107 und 6-10* Jahren
und stehen auch im Einklang mit dem Alter der Erde und
des Sonnensystems sowie mit dem Entwicklungsalter ein-
zelner Sterne und ganzer Sternsysteme.

Zodiakallicht

Mit den Planetoiden, den Kometen und Meteoriten haben
wir bereits den Hauptteil der sogenannten interplanetaren
Materie kennengelernt. Ubrig bleiben nur noch die staub-
und gasformigen Anteile des Zodiakallichtes, die das Licht
der Sonne streuen und dadurdh als zusatzliche Erhellung des
Nachthimmels beobachtbar sind. Die Schwierigkeit der
Wahrnehmung und Beobachtung des Zodiakallichtes be-
ruht hauptséchlich darin, daB die Erhellung des néchtlichen
Himmelsgrundes aus insgesamt sieben, zeitlich mehr oder
weniger veranderlichen Quellen stammt, deren Kenntnis er-
forderlich ist, wenn man die Erscheinung richtig erfassen
will. Das Zodiakallicht diirfte wahrscheinlich das am wenig-
sten verdnderliche Leuchten des Untergrundes der Sphaére
sein. Der Anteil des direkten Lichtes derjenigen Sterne, die
unterhalb der Schwelle der Wahrnehmbarkeil liegen, besitzt,
wie das Phédnomen der MilchstraBe zeigl, eine deutliche
galaktische Konzentration. Das atmospharische Streulicht
besitzt zwei Komponenten; die kosmische (Streulicht der
Sterne) und die terrestrische (Streulicht irdischer Lichtquel-
len) werden zeitlich verdnderlich sein. Beim Beobachten
wird man danach streben, seinen Standort so zu wahlen, daB
die terrestrische Komponente moglichst unterhalb der
Schwelle liegt. Eine mit der Sonnentatigkeit stark schwan-
kende Erhellung des Himmelsgrundes ist das Polarlicht,
worunter hier jedoch nicht jene seltenen und auifalligen
Erscheinungen gemeint sind, die man im allgemeinen dar-
unter versteht, sondern ein allgemeines, dullerst schwaches
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und sicdh iiber den ganzen Himmel hin erstreckendes diffuses
Leuchten. Eine mit Fortschreiten der Nacht ebenfalls ver-
anderliche Lichtquelle ist das durch die Tageseinstrahlung
der Sonne hervorgerufene Leuchten der Molekiile und
Atome der irdischen Hochatmosphare (durch Rekombination
in den E- und F-Schichten), ferner das durch eindringenden
interplanetarischen Staub angeregte schwache Leuchten,
dessen hellste und lokal begrenzte Formen als Leucht-
streifen bezeichnet werden. Die letzte Art der Helligkeits-
iberlagerung bringt die Dammerung, deren Abklingen und
Anwadchsen mit dem tédglichen Umlauf der Sonne vor sich
geht.

Am giinstigsten ist das Zodiakallicht immer dann zu sehen,
wenn der Tierkreis moglichst steil zum Horizont steht. In
der Tropenzone, wo die Ekliptik wéhrend des ganzen Jahres
nur wenig von der Vertikalen des Sonnenortes abweicht,
findet man nach Ende der hellen Abenddédmmerung im
Weslen und friith vor Beginn der hellen Morgendammerung
am Osthimmel das unter- bzw. aufgehende, mattleuchtende
Tierkreislicht, das in groben Umrissen die Gestall eines
Dreiecks besitzt. Schaut man jedoch genauer hin, so erkennt
man deutlich, daB die Dreiecksgestalt sich langs der Ekliptik
iber die ,Spitze’ hinweg fortsetzt in der sogenannten
Lichtbriicke und sich im Gegenort der Sonne wieder ver-
breitert und heller wird, ohne daf dieser Gegenschein jedoch
die Helligkeit des 6stlich bzw. westlich von der Sonne ge-
legenen Hauptlichtes erreicht. Nach Osten zu setzt sich der
Gegenschein iiber die zweite Lichtbricke bis zum westlichen
Haupllicht fort. In unseren Breiten steht der sonnennahe
Ast der Ekliptik fiir nachtliche Beobachtungen nur zweimal
im Jahre in steilster Lage zum Horizont, némlich in den Friih-
jahrsmonaten abends am Westhimmel und wihrend der
Herbstmonate frith am Osthimmel. Zu diesen Zeiten kann
das Hauptlicht bei guter Sicht und wolkenfreiem, mondlosem
Himmel an einem von stérenden irdischen Lichtquellen ge-
schiitzten Ort ohne Miihe beobachtet werden, wenn man
seine Augen an die Nachtdunkelheit vollstandig adaptiert
hat. Trotz zahlraeicher visueller, photographischer und in
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neuerer Zeit auch lichtelektrischer Beobachtungen sind
noch léngst nicht alle Fragen der Grofe, Gestalt, Struktur
und Herkunft der Zodiakallichtkorper geklart. Sicher ist, daB
sich an der Lichtstreuung neben festen Partikeln auch Elek-
tronen beteiligen. Ebenso unzweifelhaft ist, daB eine deut-
liche Abplattung in bezug auf die Ekliptik, also eine Zu-
ordnung zur Hauplebene des Planetensystems besteht.
Diese Zuordnung zur Bahnebene der massereichsten Plane-
ten deutet darauf hin, daB die Zodiakallichtpartikel dem Gra-
vitationseinfluB der Planeten merklich unterworfen sind.

Ausblick. Das, was wir stolz unser Planetensysiem nennen,
macht massenmaBig nur etwa 0,00134 der Sonnenmasse aus,
das sind 1,34 pro Mille. Die Rotationsenergie der Sonne ist
etwa das 2,5fache der Umlaufsenergie der Planeten. Eine
weitere, offenbar nicht zufallige Besonderheit des Planeten-
systems ist die Tatsache, daB — von einem geringen Prozent-
satz massenméapBig nicht ins Gewicht fallender Kleinkdrper:
einigen Kometen und Meteoriten und auch Zodiakallicht-
partikeln abgesehen — die Gesamtheit der planetarischen
Korper im gleichen Umlaufsinne ihre Bewegung um die
Sonne ausfiihrt. Dabei ist ihre Hauptmasse nahezu in einer
Ebene angeordnet. Zweifellos finden diese Eigenarten des
Planetensystems ihre Erklarung in den bei der Entstehung
mitwirkenden Umsténden.

Gegen das Fixsternsystem, dem unsere Sonne als Mitglied
angehort, ist der Bereich des Planetensystems nicht scharf
abgegrenzt. Die Anziehungskrafte einzelner der Sonne be-
nachbarter Sterne wie auchgas allgemeine Schwerkraftfeld
des gesamten MilchstraBensystems greifen in den Raum des
Planetensystems ein, und es diirfte in den duBeren Bezirken
ein reger Massenaustausch zwischen beiden Systemen statt-
finden. Die Gravitationskraft der Sonne reicht, wie die eines
jeden Korpers, tber alle ausdenkbaren Grenzen hinaus;
jedenfalls liegen bisher keine gegenteiligen endgiilligen Er-
kenntnisse vor. Doch der von der Sonne beherrschte Raum
endet praktisch in einer Entfernung von rund 100000 AE.
Um mit dieser GréBe eine etwas anschaulichere Vorstellung
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zu verbinden, dricken wir sie in Lichtzeit aus, d. h. wir
geben die Zeit an, die ein von der Sonne ausgehendes
Lichtquant braucht, um bis an die Grenze des zirkumsolaren
Bereichs des Weltraumes zu gelangen. Die Strecke von der
Sonne bis zur Erde (150 Millionen km) legt das Licht in
8!/, Minuten zuriick; bis zu der mit bloBem Auge erreich-
baren Grenze des Planetensystems, zum Saturn, braucht der
Lichtstrahl 1 Stunde 20 Minuten, bis zum &uBersten der
heute bekannten planetarischen Korper, dem Pluto, betragt
die Lauizeit bei mittlerer Entfernung rund 5/, Stunden. Die
Grenze der von der Sonne gegen das Sternsystem behaup-
teten Wirkungssphdre wird vom Lichtstrahl erst in etwa
1Y/, Jahren erreicht. Wir haben damit gleichzeitig ein neues
StreckenmaB eingefiihrt: das Lichtjahr, das natiirlich auch
in den uns gelaufigen Einheiten gemessen werden kann.
Esist 1 Lichtjahr (Lj) = 9,46 -10'" cm = 9,46 - 10" km.

Was die Anwesenheit planetarischer oder kometarischer
Kérper in diesem duBleren Bereich zwischen 1000 AE und
100000 AE betrifit, so wissen wir dariiber nur, daB die Aphe-
le einiger langperiodischer Kometen dorthin weisen. Der
unmittelbaren Beobachtung sind planetarische Korper, die
ihr Licht von der Sonne empfangen, in diesem Raume nicht
zugénglich. Ein véllig weiBer, kugelformiger Kérper mit dem
Durchmesser D im Abstande r von der Sonne und dem
Abstande 4 von der Erde wiirde bei Vollbeleuchtung als
Stern der GréB8enklasse m = —91,5 4+ 51g (r-4) —51g D
erscheinen, wenn die Strecken in c¢m ausgedriickt werden.
Danach hétte ein so beschaffener planetarischer Kérper von
den Dimensionen des Jupiter in 1000 AE Entfernung die
Helligkeit eines Sternes der Gréfe m = + 19,5 und wiirde im
Abstand von 100000 AE als Stern der GréBenklasse + 39,5
erscheinen. Bei einer Albedo A < 1 wiirde die Helligkeit
entsprechend geringer sein. Der noch von der Sonne be-
herrschte duBere Bereich umfaft ein Volumen von rund
1,4:10% cm® in dem sich schatzungsweise eine Gesamt-
masse befindet, die der des Planeten Jupiter kaum nach-
stehen diirfte. Diese Masse besteht aus Korpern der ver-
schiedensten Art und GroBe. Der bei weitem gréBte Teil
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mag gasformig sein: Elektronen, Protonen, aber auch Atome,
Ionen, ja vereinzelt auch Molekiile und leichte Kerne bilden
dieses Gas, das stellenweise Plasmacharakter tragt. Darin
eingebettet finden sich einzelne und zusammengeballte feste
Partikel der verschiedensten GrdfBen, etwa 10! Kometen-
kerne, eine fiir menschliche Begriffe groBe Anzahl meteori-
tischer Korper und eine uniibersehbare Menge feinster
Staubteilchen. Diese Korper bewegen sich im allgemeinen in
elliptischen Bahnen, wobei es gelegentlich zu nahen Be-
gegnungen bzw. zu ZusammenstéBen kommen wird, ins-
besondere auch mit den Teilchen der sogenannten inter-
stellaren Materie, ihren gas- und staubférmigen Kompo-
nenten, die den Bereich des Planetensystems durchziehen.
Die energetische Komponente der interstellaren Materie, zu
der man die kosmische Strahlung, das galaktische Strahlungs-
feld, die elektrischen und magnetischen Felder u.a. zu
rechnen hat, dirften in gleicher Weise mit den planetari-
schen Massen im &ulleren Bereich in Wedhselwirkung tre-
ten, und es scheinen die dadurch hervorgerufenen Aus-
wirkungen von noch nicht absehbarer Bedeutung zu sein.
Durch die somit verstdrkten Zusammenst8e untereinander
und mit Partikeln der interstellaren Materie kann ein
Doppeltes eintreten: der dabei erfolgende Energieaustausch
kann zum Planetensystem gehdrende Partikel so beschleu-
nigen, daB sie in den interstellaren Raum zu entweichen
vermdgen, oder ihnen einen so groBen Energieverlust bei-
bringen, daB sie in die innersten Bezirke des Systems fallen.
Solche Eindringlinge kommen naturgemaB in der N&he det
Sonne auf praktisch parabolischen Bahnen an.

Der im Gegensatz zum &uBeren Bereich des Planetensystems
als innerer oder zentraler Bereich bezeichnete Raum umfaBt
nur rund ein Millionstel des bisher betrachteten planetari-
schen Raumes. Dieser ebenfalls als kugelférmig angenom-
mene zentrale Bereich hat trotzdem noch einen Radius von
1000 AE, der also den mittleren Abstand des Pluto von der
Sonne rund 25mal ibertrifft.

In diesem Volumen nimmt das, was wir landldufig als Pla-
netensystem bezeichnen, einen recht bescheidenen Raum

gs 131



ein. Im Mittelpunkt befindet sich die Sonne. In ihrer naheren
Umgebung sind vier erddhnliche Planeten anzutreffen: die
Erde selbst, die Venus, der Mars und der Merkur. Man darf
sogar unseren Mond zu dieser Art planectarischer Korper
rechnen. Daraufl folgt bis zur Zone der jupiterdhnlichen
Grofplaneten der Giirtel der Kleinen Planeten oder Planetoi-
den, von denen bisher iiber 1600 ihrer Bahnlage nach be-
kannt sind, deren Gesamtzahl je nach der gewéhlten unteren
GrenzgroBe zwischen 50000 und 250000 geschatzt wird.
Zahlt man die kleinsten der in dieses Untersystem gehorigen
Koérper von den Dimensionen riesiger Meteorite mit, so
diirfte die Gesamtzahl wohl in die Millionen gehen. Die in
den inneren Bezirken des Planetensystems umlaufenden
Korper solcher Ausmale, daB sie die Meteorerscheinungen
von den hellen Feuerkugeln bis zu den gerade noch sicht-
baren gewdhnlichen Sternschnuppen erzeugen, sind we-
sentlich zahlreicher und diirften insgesamt wohl bei 100 Tril-
lionen (= 10%) liegen. Noch gréBer ist die Zahl der Mikro-
meteoriten, deren hellste Vertreter in lichtstarken Fernroh-
ren zu sehen sind, deren schwachste jedoch als in die Erd-
lufthiille eindringende Staubteilchen nur dann eine mit
bloBem Auge wahrnehmbare Leuchterscheinung hervor-
rufen, wenn sie in sehr groBer Zahl auftreten. Eine an-
schauliche Vorstellung, was eine Quintillion (= 10%) solcher
Stdubchen von einem mittleren Durchmesser einiger Mikro-
meter (1 Mikrometer = 1 um = 10~* cm) im inneren Bereich
zwischen Sonne und Jupiter bedeuten, ist kaum zu ge-
winnen.

Das System der Planetoiden oder — wie man die kleinsten
von ihnen auch nennt — Asteroiden erstreckt sich iiber das
Abstandsintervall von 1 bis § AE, wobei die iberwiegende
Mehrzahl im Abstandsbereich 2,1 bis 3,5 AE liegt. Es folgt
dann die Zone der vier groBten Planeten: Jupiter, Saturn,
Uranus und Neptun bis 30 AE, an die sich anscheinend wie-
der ein Bereich kleinerer Kérper anschlieBt, von denen bisher
erst einer, namlich Pluto, aufgefunden worden ist. Im Gebiet
der Groflen Planeten befindet sich noch eine Reihe von
Monden, von denen einige sogar den Erdmond iibertreffen.

132



DAS MILCHSTRASSENSYSTEM

Verteilung der Fixsterne an der Sphiére

Beim Betrachten des nachtlichen Fixsternhimmels fallen dem
Beobachter drei leicht erkennbare Tatsachen auf: Die mit
bloBem Auge sichtbaren Sterne sind nicht gleichhell, sondern
man kann sie, von den 8 hellsten abgesehen, in 6 Hellig-
keits- oder GroBenklassen einteilen; vergleicht man aber die
Sterne verschiedener Grof8enklassen, so fallt auf, daB ihre
Anzahl mit abnehmender Helligkeit stark anwachst; be-
trachtet man schlieBlich die Verteilung der Sterne an der
Sphére, so ist klar erkennbar, daB sie nicht {berall gleich
dicht stehen, vielmehr nimmt ihre Héufigkeit in Richtung
auf die Wolken der MilchstraBBe hin zu. Diese drei Tatsachen
sind der Schliissel zum Verstandnis des Aufbaus unseres
MilchstraBensystems, und es lohnt sich daher, sie elwas ein-
gehender zu betrachten und dabei auch die teleskopischen
und vor allem die photographischen Ergebnisse mit einzu-
beziehen.

Helligkeit. Die Einteilung der mit unbewaffnetem Auge
sichtbaren Sterne in 6 GréBenklassen muB schon im friihen
Altertum eingefiihrt worden sein. HipparcH (um 130 v.u.Z.)
verwendet bereits eine Helligkeitsskala mit einer Unter-
teilung in Drittel einer Grofenklasse. Die Bezifferung der
GréBenklassen ist so, daB den hellsten Sternen die kleinsten
Zahlen zugeordnet werden. Die Helligkeiten selbst wurden
von erfahrenen Beobachtern geschitzt. Bis in die Mitte des
vorigen Jahrhunderts wurde diese Praxis, deren innere Ge-
nauigkeit naturgemaB nicht allzu hoch sein kann, bei der
Schaffung aller Sternkataloge angewandt. Mit dem Auf-
kommen der Astrophysik entstand das Bediirfnis nach ge-
naueren Angaben iiber die Helligkeit bzw. Strahlungsinten-
sitdt der Sterne. In diesem Zusammenhang durchgefiihrte
Untersuchungen brachten zunéchst das iiberraschende Er-
gebnis, daB die subjektive Methode der Schatzung von
Sternhelligkeiten bei den verschiedensten Beebachtern zu
\
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nahezu den gleichen Werten gefiihrt hatte. Der Grund fiir
diese Tatsache ist darin zu suchen, daB die subjektiv emp-
fundene Helligkeit m mit dem Lichtreiz, d. h. dem mefibaren
EnergiefluB S, durch eine Beziehung verbunden ist, die aus
dem sogenannten psychophysischen Gesetz von WEBER—
Fecunen {olgt. Diese Beziehung lautel m = ¢ — 2,51g S.

Wenn der Energieflu8 in Erg je Quadratzentimeter und Se-
kunde, erg/cm?s, gemessen wird, ist die Konstante c = —13,6.
Die heutigen Angaben der Sternhelligkeiten sind also exakte
Werte, die fur die verschiedenen lichtempfindlichen Auf-
nahmeelemente — z. B. in ausgesuchten Spektralbereichen
empfindliche Photoplatten — fiir eine bestimmte Anzahl von
Standardsternen sehr genau gemessen werden. Die beiden
hauptsachlichsten Helligkeitsskalen sind die photographi-
sche und die visuelle. Die erste wird mit der gewohnlichen,
blauempfindlichen Platte gewonnen, die zweite heute meist
mit einer sensibilisierten Platte zusammen mit einem Rot-
filter bestimmt, das so ausgewahlt wird, daB die resultierende
Empfindlichkeitsfunktion mit derjenigen weitgehend tber-
einstimmt, die aus zahlreichen Versuchen fiir die Netzhaut
des menschlichen Auges abgeleitet wurde. Auf diese Weise
sind also auch die visuellen Sternhelligkeiten m,;; heute
durch die wesentlich genaueren photovisuellen mp,, ersetzt.
Die Helligkeitsbestimmung eines unbekannten Objektes an
der Sternsphéare wird im allgemeinen nicht durch unmittel-
baren AnschluB an einen Strahler bekannter Intensitat durch-
gefiihrl, sondern erfolgt durch relativen Anschlu8 an Sterne,
deren Helligkeit genau bekannt ist, Es wird also in der Praxis

meist die Helhgkeltsdlﬂerenz m—my=Am = —2,51g8§/S,

verwendet. Die Tabelle gibt fiir

Helllgkeitsdifferenz einige markante Werte der

und Intensittitsverhdltnis Sterngréfendifferenz Am  das

4m §/So zugeordnete Intensitatsverhalt-

0.0 1,000 nis §/S, der beiden zum Velj-
0.5 1,584 gleich stehenden Lichtquellen.

1,0 2,512 Aus der Tabelle folgt, daB zwi-

;8 gg% schen den Grenzhelligkeiten

2,5 10,000 von — 30m bis 4 30™ ein Inten-
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Ubersicht itber die Helligkeitsskala der Gestirne In SterngrdBen.

sitatsverhiltnis von 24 Zehnerpotenzen liegt (Abb.). So ist
z. B. unsere Sonne rund 90 trillionenmal so hell als die
schwachsten, gerade noch beobachtbaren Sterne.

Das unbewaffnete Auge kommt etwa bis zur 6. GréBe; mit
dem Durchmesser des verwendeten Teleskops riickt die
Reichweite zu immer schwicheren Sternen. Man spricht von
einem Helligkeitsgewinn 4m, den ein bestimmtes Fernrohr
bietet. Die Tabelle zeigt,.daB bei den groBten Teleskopen ein
merklicher Helligkeitsgewinn nur erzielt werden kann, wenn
deren Ausmafe betrichtlich vergréBert werden. Ein Spiegel
mit einem Durchmesser von 6 m bringt gegeniiber dem
5-m-Spiegel einen Helligkeitsgewinn von noch nicht einmal
einer halben GréBenklasse. Fir édltere Beobachter ist der
Wert auBerdem kleiner als fiir junge in Ubereinstimmung
mit der Tatsache, daB &altere Menschen die schwichsten
Sterne nicht mehr zu sehen vermdogen.

Mit einem geringen Helligkeitsgewinn wachst allerdings die
Anzahl der sichtbaren Sterne bedeutend; so wiirde man z.B.
mit dem 6-m-Spiegel etwa

25% mehr Sterne sehen als Helligkeitsgewinn 4m durch
it d 5 Spi 1 Fernrohre bekannter Objektiv-
mit dem o-m-Spiegel. durchmesser
Anzahl der Sterne. Derartige Dem | 4m | Dem | 4m
Betrachtungen kann man m m
aber nur anstellen, wenn §'5 gg ég g-g
man den Zusammenhang 3,5 32 30 7.9
zwischen der Anzahl der 2 irg gg “5)"3
Sterne und der Helligkeit 6 44 100 | 10.5
kennt. Die umfangreichen 7 4.7 200 | 12,0
hotovisuellen und photo- 8 5.0 250 12,5
photoy P 9 53 | s00 | 140
graphischen Untersuchun- 10 5.5 600 | 14,4
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gen liefern dazu die Grundlage. Es ist bei der groBen Zahl
der Sterne klar (vgl. Tafel VII), daB man nicht den ganzen
Himmel mit der erforderlichen Genauigkeit durchmustern
kann, sondern sich auf charakteristische, vorher sorgfiltig
ausgewéhlle Felder, die sogenannten Selected Areas, be-
schrinken muB. Ein solcher groBziigiger Plan wurde von
KarrEYN entworfen und im internationalen Rahmen durch-
gefiithrt. Er umfaBt 206 ausgewéhlte Felder, von denen jedes
einzelne im Durchschnitt 1,6(0° (Quadratgrad) Himmels-
flache bedeckt, so daB von der gesamten Sphire etwa
0,89, bearbeitet sind. Es konnte gewagt erscheinen, von
einem so kleinen Teil der gesamten Himmelsfliche Werte
abzuleiten, die fiir unser ganzes MilchstraBensystem giltig
sein sollen. Doch da bei der Auswahl der Felder jede
Bevorzugung irgendwelcher Gebiete der Milchstrale ver-
mieden wurde und die Gesamtzahl der erfaBten Sterne
rund 8 Millionen betrdgt, steht in dem 1905 von KapTEYN
angeregten Plan der Selected Areas ein fiir statistische Un-
tersuchungen durchaus geeignetes Beobachtungsmaterial
zur Verfiigung.
Die Frage nach der Anzahl der Sterne kann in zweifacher Art
beantwortet werden. Einmal

\ 6™ m mochte man wissen, wie viele
ﬂmﬂ 'Z"_’Lﬁ"/? Sterne einer bestimmten Hel-
ligkeitsklasse m beobachtet
sonaj sind. Antwort auf diese Frage
gibt die Funktion A (m), beider
der Helligkeitsbereich m 41/,
40001 betragt. Andererseits interes-
siert auch die gesamte Anzahl
awl i der Sterne, die heller sind
als eine vorgegebene Grenz-
gréBe m und die man mit N (m}
2000 \ bezeichnet. In der Abbildung
\ & sind die Werte von A (m) fiir
1000 <
Verlauf der Sternanzahlen A (m)
Q‘ und die Definition von N (m)
0 eyt SN, g,
om ym am 3m ¢m gm gm P



m =2, 3, 4, 5 und 6 durch Rechtecke dargestellt, widhrend
die schraffierte Flache die Funktion N (m) bis zum Werte
m = 6 darstellt.
Einen Uberblick iiber die Sternanzahlen in den einzelnen
Helligkeitsbereichen gibt die Tabelle. Die Anzahlen beziehen
sich aul die tolale Himmelssphare. Der Anstieg der Stern-
anzahlen a = A(m + 1)/A (m) vermittelt gleichzeitig eine
Vorstellung tiber den weiteren Verlauf der Kurve der Ab-
bildung. Das Strahlungsvermoégen aller Sterne wiirde im
visuell erfafiten Bereich etwa 1230 Sternen der 1. GréBe
oder einem Stern der GréBe —6,72 entsprechen. Auffillig
ist nun, daB fiir die photographisch erfaiten Sterne die ent-
sprechenden Werte kleiner sind. Das gesamte Licht der Sterne
wiirde im photographischen Bereich etwa der Strahlung von
640 Sternen der 1. GroBe bzw. einem Stern der GréBe
—6,00 entsprechen.
Beriicksichtigt man die in der Abbildung gegebene Definition
von N (m), so erhdlt man )

. Die Funktion A(m) und der An-
nach der Tabelle die Anzahl stieg Q, aus Sternzdhlungen ab-
der mit bloBem Auge sicht- geleitet

baren Sterne, wenn man eine
R ~ Mpy A (m) a

bestimmte GrenzgréBe vor-
gibt. Fiir ein durchschnittlich ~ ~ PO
gutes Auge darf man diese 1 14 Z'g
Grenze auf mg = 6™ an- g 18'71 2.9
setzen; fiir N|(6) erhalt man 1 734 g;
5875. Als Faustregel folgt g §g57 28
daraus, daB oberhalb des 7 16438 2,8
Horizontes im Durchschnitt 8 44200 g;
etwas weniger als 3000 Ster- 9 122000 2,9
) X 10 359000 s
ne zu sehen sind. Diese re- 11 902000 27
lativ geringe Zahl diirfte die :g ggggggg 2.4
meisten {iberraschen. Noch 14 14000000 g':
erstaunlicher erscheintl es, }g g?gggggg 21
daB im Durchschnitt jedem 17 143000000 glg
der mit bloBem Auge sicht- 18 285000000 15
baren Sterne eine Himmels- 19 431500000 1.7
. : 20 733000000 1'8
fliche von rund 700° zur 21 1303000000 !
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Verfiigung steht. Auf mittleren Abstand umgerechnet erhalt
man fiir zwei beliebige Sterne fiinf bis sechs Vollmonddurdch-
messer. Hierbei tauscht natiirlich die GréBe des scheinbaren
Durchmessers von Mond und Sonne, die der Mensch im all-
gemeinen viel zu groB in Erinnerung hat. Die Konzentration
der Sterne zum MilchstraBen- oder galaktischen Aquator hin
bewirkt, daB in der MilchstraBe selbst der durchschnittliche
Abstand zweier Sterne nur rund vier Vollmondbreiten be-
tragt, am Pol der MilchstraBe dafiir aber fast acht Mond-
durchmesser.

Galaktische Konzentration. Fir die weiteren Betrachtungen
ist es zweckmdfig, die photographischen Sterngré8en zu
Rate zu ziehen. Wegen der GrdBe der Sternanzahlen an der
gesamten Himmelssphére pflegt man mit den auf die Him-
melsfliche von 100° bezogenen Sternanzahlen zu rechnen,
die wir zum Unterschied mit 2{(m) bezeichnen wollen. Weil
die Anzahlen der Sterne bis zur 3. Gréfle zu gering sind, um
statistische Untersuchungen mit ihnen ausfithren zu kénnen,
beginnt man im allgemeinen erst mit der 4. GroBenklasse.
Die Tabelle liefert uns die aus Beobachtungen gegebene
Ubersicht tiber das photogrephische Sternmaterial.

Auch hier tiberrascht die geringe Zahl N(21), die als Summe
aller photographisch erfaBbaren Sterne bis zur 21. GréBen-
klasse sogar kleiner ist als die Zahl A(21) der visuell im Be-
reich 21 £ Y, sichtbaren. Die galaktische Konzentration der
Sterne, die mit abnehmender Helligkeit anwéadhst, deutet
darauf hin, daB unser Sternsystem in bezug auf die Milch-
strafenebene stark abgeplattet ist. Auf diese Fragen kann
aber erst genauer eingegangen, werden, wenn die sphéri-
sche Betrachtungsweise verlassen und zur raumlichen Vor-
stellung iibergegangen wird. Die ersten tastenden VorstdBe
in den Raum des Milchstra8ensystems begannen um die
Mitte des 18. Jahrhunderts. Sie waren durch Vergleiche mil
anderen Sternansammlungen gestiitzt, die man fiir gleich-
artige Sternsysteme hielt, und beruhten vorwiegend auf ge-
schdtzten Werten (Kant, LamBert). Erst gegen Ende des
18. Jahrhunderts wurde mit den Mitteln der damaligen Zeit
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Die Sternanzahlen 2l (m) in der MilchstraBe (B=0°) und am Pol der Milch-
strale (B=90°), daraus abgeleitet die galaktische Konzenlration
K = A (m, 0%/ A (m, 90°) sowie die Gesamtzahlen der pholographisch
erfaBten Sterne an der ganzen Sternsphdre N (m).

2 (m)
Mpg K N (m)
B =0° . B =90°
4 1,6 .10-* 4,79.10~* | 3,30 3,24.10°
5 5,25.10-* 1,51.10-* 3,47 9,77.107
6 1,55.10-1 4,36.10-* 3,55 3,02.10°
? 4,26.107 1,20.10-? 3,55 8,50.10%
8 1,26 3,16.10-* 3,98 2,34.10
9 3,80 8,31.10- 4,57 6,45.10¢
10 1,10.10* 1,90 5,75 1,74.10°
11 3,16.10 4,26 7,41 4,68.10°
12 8,71.10% 9,55 9,12 1,20.10°
13 2,24.101 1,95.10! 11,48 3,09.10°
14 5,75.100 3,71.108 15,5 7,59.10°
15 1,41.10° 6,31.10* 22,4 1,74.10°
16 2,88.10° 1,15.10° 25,1 3,98.10°
17 6,92.10° 1,90.10° 36,3 8,90.107
18 1,6 -10¢ 3,16.10t 50,0 1,82.10°
19 3,2 .10¢ 5,0 -100 63 3,31.10¢
20 50 -10¢ 6,3 .10? 79 6,16.10°
21 7,9 -10¢ 7.9 .100 100 1,05.10°

ein systematischer und durch Beobachtungstatsachen we-
sentlich gestiitzter VorstoB unternommen (HeascHEL).

Bevor diese Untersuchungen betrachtet werden sollen, ist
noch die Frage des Gesamtleuchtens der Sterne zu behan-
deln, die von einer bestimmten GréBenklasse an die Hellig-
keit des Himmelsuntergrundes bildet, wenn man von den
beim Zodiakallicht zusammenhéngend erwdhnten [&chen-
haften Leuchterscheinungen absieht. Durch das Licht der
unterhalb der Empfindlichkeitsschwelle einer vorgegebenen
Aufnahmeapparatur befindlichen Sterne wird sowohl der
visuelle als auch der photographische Eindruck der eigent-
lichen MilchstraBe hervorgerufen. Will man nun die Frage
beantworten, wie sich die Anteile der einzelnen GréBen-
klassenbereiche zum Gesamtleuchten vereinigen, so ist zu
beachten, daf die helleren Sterne einen gréBeren Beitrag
liefern. Der mefibare Energiezuflufl § bzw. S, zweier Sterne,
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deren Helligkeiten um eine GréBenklasse differieren, steht
im Verhéltnis S:S, = 1:2,512 nach der frither gegebenen
a 2_.—; =lg g—o = —0,4000. Ware
also die Anzahl der Sterne der nachstschwacheren Grofe
jeweils das 2,512fache der helleren GréBenklasse, so wiirden
alle Bereiche ungeféhr den gleichen Beitrag liefern. Ein
Blick auf die Tabelle Seite 137 sagt uns, daB bis zur 12. Gré8e
der Anstieg der Sternanzahlen a gréfer als 2,5, danach je-
doch kleiner ist. Die Anteile der GréB8enklassenbereiche am
Untergrundsleuchten des Himmels werden also bis zur
12. GroBe ansteigen, danach wieder abfallen. Vergleicht man
dagegen die Zone der MilchstraBe (galaktische Breite
B =10° mit den Polgebieten des galaktischen Systems
(B = 90°), so ergibt sich, daB die mittlere Leuchtdichte des
Himmelsuntergrundes in der MilchstraBe um etwa 2,3 Gro-
Benklassen heller ist als an den Polgebieten.

FormelAm = —2,51g %’ d
o

Réumlicher Aufbau des Sternsystems

Um den ersten mit wissenschaftlichen Methoden durchge-
fiihrten Versuch der Erforschung unseres Milchstralen-
systems, d. h. vor allem der rdumlichen Anordnung der
Sterne zu verstehen, miissen wir zuvor eine Betrachtung
iiber die Beziehung zwischen der Helligkeit und der Ent-
fernung der Sterne anstellen. Das Problem wére sonst sofort
geldst, sobald man
von jedem Stern an
der Sphire seine Ent-

Untergrundhelligheit
des Himmels, hervorge-
rufen durch die Sterne
der GréBenklasse m, aus-
gedriickt in Anzahlen
A,e der Sterne 10. GréBe;
B =0°inder MilchstraBe,
B =290° an den Polen der
Milchstrafie




fernung kennen wiirde. Dadurch kénnte man auch seing
Lage im Raume wissen. Doch einmal schon wegen der
groBen Anzahl der Sterne und dann wegen der technischen
Undurchfihrbarkeit der Entfernungsbestimmung {iir jeden
von ihnen ist, wie man ohne groBe Uberlegung einsieht, die
Aufgabe auf diesem direkten Wege nicht angreifbar. Es
ist bezeichnend, daB die erste brauchbare Methode in der
Tat eine statistische war, wie es nach Lage der Dinge nicht
anders sein konnte.

Die Helligkeit, in der uns die Sterne nachts erscheinen, nennt
man ihre scheinbare Helligkeit. Das Eigenschaftswort
scheinbar, das sei besonders betont, ist hier Teil eines Fach-
ausdrucks und hat als solcher nichts zu tun mit dem Sinn
dieses Wortes, wie wir es im Alltag gebrauchen. Es driickt
also nicht eine gewisse Unsicherheit aus, sondern ist eine
nach physikalischen Methoden exakt meBbare GréBe wie
die Liange oder die Masse. Alle bisher betrachteten Hellig-
keiten der Sterne waren scheinbare Helligkeiten. Wenn wir
durch Messung feststellen, daB die scheinbare Helligkeit der
Sonne m = — 26M86 ist, so besagt dieses Ergebnis, dab (iir
uns die Sonne 13 - 10° mal heller erscheint als Sirius, der
hellste Fixstern. Wir konnen aber damit nicht entscheiden,
ob es nicht doch Sterne gibt, die in Wirklichkeit oder wie man
meist sagt ,absolut genommen® heller als unser Tagesge-
stirn sind. Um das unmittelbar etwa mit den Augen ent-
scheiden zu kénnen, miiBte man die zum Vergleich heran-
gezogenen Gestirne in die gleiche Entfernung bringen. Da
dies naturgemaB nicht ausfiihrbar ist, muf man diesen Pro-
zef) durch eine Umrechnung ersetzen. Dabei wird man die
absolute Helligkeit M aus der scheinbaren m unter Ver-
wendung der Entfernung r erhalten, wobei man sie auf eine
bestimmte, aber willkiirlich wahlbare Vergleichsentfernung
umrechnen muB. Die leicht ableitbare Formel lautet:

M=m+ c¢*—-5lgr.

Der Zahlenwert der Konstanten c¢* richtet sich nach der
GroBe der Vergleichsentfernung und nach dem Entfer-
nungsmaB, mit dem man rechnet. Aus der Praxis der Ent-
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fernungsbestimmung und in Anlehnung an die bereits
vorhandene Astronomische Einheit AE hat man zur inter-
stellaren Entfernungseinheit die Parsek (auch Parsec),
Abkirzung pc, geschaffen. Es merkt sich sehr leicht, daB
1 pc die Entfernung ist, aus der die AE, also der Abstand
Erde-Sonne gerade unter einem Winkel von 1" erscheint.
Dieser Winkel heiBt Parallaxe, und so ist auch die Worl-
bildung Parsek (Parallaxensekunde) sofort verstandlich.
Mit Hilfe einer Rechentafel, die heute in jeder Schule ge-
braucht wird, stellt man unschwer fest, dal

1 pc =206 265 AE=3,086-10'%cm

oder rund 31 Billionen km ist. Die Vergleichsentfernung,
auf die man die absolule Helligkeit bezieht, ist ro = 10 pc.
Sodann wird die Konstante ¢* = 5. Berechnet man beispiels-
weise fur die Sonne die absolute Helligkeit, so ergibt sich
Mg = + 4%P72. Die Bedeutung der eben abgeleiteten Formel
beruht nun darin, daB man mit ihrer Hille entweder die
absolute Helligkeit eines Sternes berechnen kann, wenn man
die Entfernung bestimmt hat, oder die Entfernung ermitteln
kann, wenn man etwa auf einem anderen Wege seine ab-
solute Helligkeil gewonnen hat. In dieser Richtung liefen die
Uberlegungen, die W. HerscHeL angestellt hat, um ein Bild
von der Gestalt des Mildhstrallensystems zu gewinnen.

Herschels Untersuchungen. Mit Hilfe eines seiner [ur die
damalige Zeit beachtlichen Spiegelteleskope gelang ihm der
bis dahin tiefste Vorsto8 in den Fixsternraum. Wenn es ihm
dabei nicht gelang, die Ausmalle unseres Sternsystems in
absoluten Einheiten anzugeben, so lag dies wesentlich dar-
an, daB damals noch keine praktische Méglichkeit bestand,
einen zuverlassigen Vergleich zwischen der gewaltigen
Helligkeit der Sonne und der etwa ein Zehnmilliardstel
betragenden Helligkeit der hellsten Fixsterne durchzu-
fihren. Davon abgesehen lieferten seine Untersuchungen
aber doch eine Vorstellung von der rdumlichen Gestalt des
‘Sternsystems. Das Prinzip seiner Methode wird bis heute
noch angewandt und soll deshalb kurz erldutert werden.
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In dem Gesichtsfelde eines jeden Fernrohres erblickt man
einen bestimmten Ausschnitt der Sternsphére. Bei Hes-
scHEL entsprach die GroBe des Gesichtsfeldes rund Yy, °.
Auf diesen Ausschnitt projizieren sich alle Sterne, die in
dem vom Fernrohr optisch erfaBten Kegel (mit der Spitze im
Auge des Beobachters) bis zur scheinbaren Grenzhelligkeit
dieses Instrumentes enthalten sind (Abb.). Nimmt man nun
zur ersten Orientierung an, daB der Raum gleichmiBig von
Sternen erfiillt ist, so gibt die an einer bestimmten Stelle der
Sphare beobachtete Anzahl der Sterne zugleich die Grofe
des von den Sternen eingenommenen Raumkegels und so-
mit die Lange dieses Kegels als Grenzentfernung des Stern-
systems in dieser Richtung an. HerscHEeL lotete an 1088 Stel-
len auf diese Art das MilchstraBensystem aus und erhielt so
ein etwa linsenférmiges System, dessen kleinster Durch-
messer rund !/; des gréBten Durchmessers betragt, wobei
die Kante dieser Sternlinse mit der MilchstraBenebene zu-
sammenféllt und der kleinste Durchmesser in Richtung auf
die Pole der Galaxis zeigt. Wie man sich leicht iberzeugt,
wichst das Volumen zweier Kegel mit gleichem Offnungs-
winkel, deren Hohen sich wie 1 : 5 verhalten, proportional
zur dritten Potenz der Hohen, so daB die extremen Stern-
anzahlen im Verhéltnis 1 : 125 stehen sollten.

Ein Teilergebnis der Untersuchungen von Herschel ist in
der Abbildung S. 144 dargestellt. Danach befindet sich unsere
Sonne nahe dem Mittelpunkt des Sternsystems. Das gleiche
Prinzip, das im Altertum zum geozentrischen Planetensystem
gefiihrt hat, taucht hier, fast 3000 Jahre spiter, nochmals
auf. Es ist einfach der Ausdruck fir die Tatsache, daB der

Die Anzahlen der im Gesichisfeld eines Fernrohres sichtbaren Sterne
sipd den dritlen Potenzen der Grenzentiernungen proportional

143,



Nordpol
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Sonne
®

Querschnitt durch unser Sternsystem senkrecht zur MilchstraBen-
ebene nach den Sternzdhlungen von W. Herschel; die Sonne be-
findet sich nahezu im Mittelpunkt des MilchstraBenraumes; rechls
ist die Aulgabelung der Sommermiichstralle zu erkennen; oben ist
der Nordpol der Galaxis

Beobachter sich stets im Mittelpunkt der von seinem Stand-
ort aus beobachtbaren Welt empfindet.

Eine weitere Annahme, mit der HerscHEL rechnete, war die
unter den damaligen Umstanden und bei den vorhandenen
Kenntnissen naheliegende, daB alle Sterne im Durchschnitt
die gleiche Leuchtkraft, also absolute Helligkeil haben.
Uberlegungen und Vergleiche mit den Beobachtungen zeig-
ten jedoch, daB beide Annahmen — gleiche Raumerfiillung
und gleiche absolute Helligkeit — nicht ohne weiteres gleich-
zeilig mit den Beobachtungen in Einklang zu bringen sind.
HerscHeEL gewann so die Einsicht, daB seine Ergebnisse nur
zu einem vorldufigen Bilde iber den Aufbau des Stern-
systems gefihrt haben.

Bei allen seinen Untersuchungen hatte HerscHEL nicht an
die Maéglichkeit gedacht, daB die Helligkeit der Sterne durch
irgendwelche zwischen Beobachter und den Gestirnen
selbst befindliche lichtabschirmende Stoffe beeintréachtigt
sein koénnte. Es entsprach diese Einstellung durchaus der
damals allgemein herrschenden Ansicht, daB der Raum
zwischen den Planeten und Fixsternen als absolutes Va-
kuum zu betrachten sei. Somit ist diese stillschweigend
gemachte Vgqrausselzung des Fehlens jeder interstellaren
Absorption durchaus vetstandlich.

Bestimmung von Dunkelwolken. Die spdteren, an Hcr-
scHeL ankniipfenden Untersuchungen brachten im wesent-
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lichen Verfeinerungen der Methode, indem z. B. der Einflu8
von Sternen verschiedener Leuchtkraft in Rechnung gestellt
und das umfangreiche Beobachtungsmaterial der ver-
schiedenen Durchmusterungen verarbeitet wurde. Die
Schematisierung bzw. Typisierung wurde weiter beibehal-
ten, so daB zu Beginn des 20. Jahrhunderts das typische
Sternsystem nach den Arbeiten H.v. SeeLicers mit einer
ausgesprochen zentralen Stellung der Sonne in Gestalt einer
Linse erhalten wurde, dessen Aquatordurchmesser 10000 pc
und dessen Polardurchmesser 2000 pc betrug. Im Gegensatz
zu diesen alle ortlichen Ungleichheiten ausgleichenden Ver-
fahren versuchte Karteyn ein der Wirklichkeit starker ange-
paBtes Bild unseres Sternsystems zu gewinnen, in dem jede
groBere Ungleichheit die ihr von Natur aus zukommende
Bedeutung beibehalten sollte, wobei weder gleich[6rmige
rdumliche Sterndichte noch gleiche Leuchtkraft angenommen
werden. Auch hier wird die Wirkung der interstellaren
Absorption noch unterschitzt und nicht beriicksichtigt.
Die Dimensionen des Kapteynschen Sternsystems waren
gegeniiber dem Seeligerschen nur um rund 509, vergréBert.
Mit dem Ubergang zur Untersuchung einzelner MilchstraBen-
wolken, der durch PaANNEKOEK vollzogen wurde, kam die in-
dividuelle Untersuchung der Dunkelwolken der Milchstrafie
auf und fithrte zur Entdeckung der allgemeinen interstellaren
Absorption. An dieser Entdeckung ist M. WoLF wesentlich
beteiligt. An einem Beispiel seien der Grundgedanke der
Wolfschen Methode und ihre Bedeutung fiir die Erforschung
des Sternsystems gezeigt.

Aus der bereits frither mitgeteilten Formel fiir die schein-
bare Helligkeit m und die Entfernung r der Sterne folgt, daB
eine enge Beziehung stets dann zu erwarten sein wird,
%wenn die betrachteten Sterne nahezu die gleiche absolute
Helligkeit M besitzen. Diese einschrankende Bedingung ist
aber fiir viele Zwecke vertretbar. Bei einer durchschnitt-
lichen absoluten Helligkeit M = + 3,0 haben wir eine Ent-
fernung r=2,512 - 10%2 = pc, also eine einfache Beziehung
zwischen der scheinbaren Helligkeit und der Entfernung.
AuBerlich tritt eine Dunkelwolke als sternarmes Gebiet in
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Erscheinung. HerscHeL hielt diese Gebiete fiir wirklich

sternleer. Bei einer besonders ausgeprégten Stelle im Stern-

bild Skorpion schrieb er in sein Beobachtungstagebuch die

Bemerkung, daB hier ein Loch im Himmel zu sein scheine.

Da ihm das Bestimmen der Helligkeitsklassen der Sterne

Schwierigkeiten bereitete, iibersah er die Moglichkeit, eine

wirkliche Sternleere von einer durch Absorption hervor-

gerufenen sternarmen Gegend der Sphdre zu unter-
scheiden.

Durch Auszdhlen der Sterne einer Himmelsgegend, also

durch Gewinnen der Funktion A(m), kann man namlich

nicht nur die Entfernung und Tiefenerstreckung einer

Dunkelwolke bestimmen (Abb.), sondern gleichzeitig ent-

scheiden, welcher Art die an der Sphére sichtbare sternarme

Gegend ist. Die AusmaBe der Wolke senkrecht zum Visions-

radius sind im WinkelmaB meist unmittelbar auf der photo-

graphischen Platte erkennbar. Die entsprechenden Dimen-

sionen in Parsek konnen erst angegeben werden, sobald

der Abstand der vorderen Front der Wolken bekannt ist.

Der Gang der Untersuchung ist etwa folgender: Zuerst wird

in dem ungestorten Gebiet auBerhalb der Dunkelwolke die

Funktion A(m) ausgezéhlt. Wegen der groBen Sternanzah-

len ist es praktisch, in der Ordinate nicht die Anzahl selbst,

sondern den Logarithmus der Anzahl A(m) gegen die Hellig-

keit in Sterngréf8en m aufzutragen. Die an der Abszisse iiber

der Helligkeitsskala angeschrie-

fogA(m) bene Entfernungsskala ist nach

der eben mitgeteilten Formel

berechnet und gibt eine Vorstel-

lung davon, in welcher Entfer-

nung im Durchschnitt Sterne

einer bestimmten scheinbaren

Helligkeit sich befinden. Die im

SternzuNen im ungestirten
Borei ge.

Schematische Analyse zur Unter-
scheidung einer sternarmen Gegend
als Dunkelwolke oder wirkliche
Sternleere

Dunkelwolke




togAfm)

Erlduterung der ]
Wolfschen Methode

zur Bestimmung der Sternanzahlen

im Feld der

Entfernung und der N Dunkelwolken
Tiefenerstreckung !
von Dunkelwolken L ama™
‘;bs_orpsfzr;s'-
4 L]
Bereich der stern- 2 .D}}'L 9}; d:',:::,mmn-
armen Gegend in 0pc 20pc freies Gabiet

250 400 630 1000 1580 2500 4000 6300 10000 _(pc]

gleicher Weise ge-
woN 12 3 K15 15 17 18 N

wonnenen Anzah-

len A(m) werden im allgemeinen von der ersten Kurve der
ungestdrten Verteilung nach unten abweichen. Bleibt nach
dieser Abweichung die A (m)-Kurve parallel zur Kurve der
ungestdrten Sterngegend, so handelt es sich um eine Dunkel-
wolke, deren Absorptionswirkung alle hinter ihr stehenden
Sterne belrifft. Steigt dagegen nach der Abweichung nach
unten die A (m)-Kurve des sternarmen Gebietes wieder an
und miindet in die urspriingliche Kurve ein, so handelt es
sich um eine wirkliche, rdumlich begrenzte Sternleere, deren
Auswirkung naturgem&B nur die Sterne der Helligkeits-
klassen betreffen kann, in deren Entfernungsbereich sich
die Sternleere befindet.

Zur Deutung des Phénomens einer Dunkelwolke geht man
in den Ergebnissen der Auszahlung davon aus, daB die
Haufigkeitsverteilung der scheinbaren Helligkeiten A(m)
im Gebiet der Dunkelwolken grundséatzlich die gleiche ist
wie auBerhalb dieser Bereiche und daB die beobachtete Ab-
weichung allein durch die Absorption in der Dunkelwolke
hervorgerufen wird (Abb.).

Bis zu den Sternen der 11. GréBe, die etwa im Abstand von
400 pc liegen, verlaufen beide Kurven gleichartig, wenn
man bei den gewonnenen Zahlen von zufalligen Streuungen
absieht. Dann setzt im Bereich der Dunkelwolke die Ab-
sorption ein, die bis zu den Sternen der 13. GréBe zunimmt
und zuletzt Am = 1™ betragt. Die vorliegende Dunkelwolke
beginnt also im Abstand von 400 pc und reicht, da die Sterne
der 13. GroBe ohne die Wirkung der Dunkelwolke 12. GréBe
wdren, Bis 630 pc, hat also eine Tiefenerstreckung von

-
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230 pc. Bei den Sternen der 15. Gré8e, die ohne die Wirkung
der ersten Dunkelwolke von der 14. GroBe waren, also im
Abstand von 1580 pc, beginnt eine zweite Dunkelwolke, die
ebenfalls eine Absorption von 4m = 1™ aufweist. In diesem
Abstand entspricht jedoch die Absorption von einer Gréen-
klasse einer Raumestiefenerstreckung von 920 pc, so da8 im
Abstande von 2500 pc ihre riickwértige Begrenzung er-
reicht wird. Dahinter liegt, ebenso wie zwischen 630 und
1580 pc Entfernung, durch Beobachtungen bis in einen
Abstand von 4000 pc belegt ein von Absorptionswirkun-
gen freies Raumgebiet.

Man gibt die Absorptionswirkung von Dunkelwolken ge-
wohnlich in SterngréBen je Kiloparsek an. Die erste Dunkel-
wolke ist mit Am[Adr = 4,35 (B/kpc) optisch wesentlich
dichter als die zweite, deren Absorption nur dm/d4r
= 1,09 (m/kpc) betragt. Die Abbildung gibt natiirlich einen
glatten, idealisierten Fall wieder. In vielen Gebieten ver-
lauft schon die Haufigkeitskurve des ungestorten Stern-
feldes nicht so glatt, und oft erfordert die Deutung des Ver-
laufs der Kurve des gestorten Bereiches der Dunkelwolke
ein groBes Geschick, um ein den tatsdchlichen Gegeben-
heiten entsprechendes Ergebnis zu erbalten.

Aligemeine Absorption. Nachdem sich auf Grund zahl-
reicher nach dieser Methode durchgefiihrter Untersuchungen
die Erkenntnis durchgesetzt hatte, daB die sternarmen
Gebiele der MilchstraBe, die sich als dunkle Flachen vom
leuchtenden Himmelsgrund abheben, durch Dunkelwolken
hervorgerufen werden, war der Schritt nicht mehr weit zu
der Einsicht, daB auch im galaktischen Raum auBerhalb der
ausgeprdgten Dunkelwolken eine allgemeine Absorption
vorhanden ist, deren Gr6B8e mit eiwa 0,6 bis 1,2 m/kpc
angegeben wird und wohl von Natur aus etwas unterschied-
lich sein wird. Insbesondere hat sich gezeigt, da8 diese all-
gemeine Absorption in Richtung auf die Pole der Milch-
strafie einen minimalen Betrag erreicht, also von der galak-
tischen Breite abhéngig ist. Diese Abhéangigkeit riihrt daher,
daB die lichlabsorbierende Materie in der galaktischen
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Hauptebene stark konzentriert ist, so daB sich der gréBte
Teil innerhalb einer etwa planparallelen Schicht von 600 pc
Dicke befindet. Nach unserer heutigen Kenntnis besitzt
diese Materie keine gleichférmige Verteilung, sondern ist
in zahlreiche und relativ zueinander bewegliche Wolken
aufgegliedert, die einander durchdringen, sich auflésen
und von neuem bilden kénnen.
Die unter der Voraussetzung eines absorptionsfreien inter-
stellaren Raumes abgeleitete Entfernungs-Helligkeits-Be-
ziehung ist durch ein Zusatzglied A -r zu verbessern,
das die von der galaktischen Breite abhadngige allgemeine
Absorption A in ®/pc beriicksichtigt:
m=M-—54+5lgr+ A-r
Alle Untersuchungen des Aufbaus unseres Sternsystems,
bei denen die Wirkung der interstellaren Absorption nicht
beriicksichtigt wurde, sind verbesserungsbediiritig; sie
haben zu Vorstellungen gefiihrt, die von der Wirklichkeit
um so mehr abweichen, je gréBer die berechneten Entfer-
nungen sind. Da infolge der Absorptionswirkung die Sterne
in ihrer Helligkeit gemindert, also lichtschwacher erscheinen
als sie ohne Absorplion waren, liegt die Abweichung von
der Wirklichkeit in der Richtung, dafl die Abstdnde zu gro8
erhalten wurden. So wéaren die AusmaBe unseres Stern-
systems nach Beriicksichtigung der interstellaren Absorp-
tion erheblich zusammengeschrumpft, wenn sich nicht
inzwischen durch die Indienstnahme riesiger Teleskope
mit wesentlich grdBerer Reichweite doch noch eine Ver-
gréferung unseres MilchstraBensystems ergeben hatte,
bewirkt durch das Vordringen in bisher unerreichbare
Raumestiefen.

Trigonometrische Parallaxen. An dieser Stelle ist es niitzlich,
sich zu vergegenwadrligen, auf welcher Grundlage und auf
welchen Methoden die Entfernungsbestimmungen im
Weltall beruhen. Das Fundament und der Ausgangspunkt
aller Distanzmessungen ist die Bestimmung der trigono-
metrischen Parallaxen (Abb. S.150).

Die Verschiebung F, F, die ein Fixstern F an der Sphire
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Bestimmung der Parallaxe eines Fixsterns

infolge der Jahresbewegung der Erde um die Sonne von E;
nach E, erleidet, ist abhdngig von dem bekannten Abstand
Erde-Sonne = 1 AE und dem gesuchten Abstand r von der
Sonne zum Fixstern. Aus dem Dreieck Fixstern-Erde-Sonne
hat man

” 1 E . .
sinp =-pT= onder r =1A—,Q—.
Driickt man den Abstand in der Entfernungseinheit Parsek
aus:

1 AE . p"=1,496 - 10" - 2,0626 - 10°=23,086 - 10'®* cm =1 pc,
1
so erhalt man die einfache Beziehung r = o [pc]: wenn die

jahrliche Parallaxe in Bogensekunden bestimmt ist, hat man
im Kehrwert sogleich den Abstand in Parsek, pc. An dem
Weiterausbau dieser wichtigen Grundlage jeder kosmischen
Entfernungsbestimmung wird laufend gearbeitet. Von
rund 3600 trigonometrisch vermessenen Sternparallaxen
liegt eine Ubersicht ihrer Gré8en vor.

Die Tabelle zeigt die Haufigkeitsverteilung und 148t erken-
nen, daB rund die Halfte

der erfaBten Sterne Par- Verteilung der trigonometrischen
allaxen unterhalb 0702 Parallaxen
besitzt. Da die Unsicher-

L GréBenbereich Anzahl
heit, mit der der Wert der der Sterne
Parallaxe bestimmt wer-
den kann, von der glei- kleiner als 0702 1800
chen Gréfle ist, mu man 0702 bis 0705 1300
bei so kleinfan Werl_en 0705 bls 0708 350
dulerst vorsichtig sein.

. ” i ”
Unsere Kenntnis der 0708 bis 0711 80
Sternentfernungen be-  gréfer als 0711 100
ruht also letzten Endes Summe: 3630
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auf rund 2000 Sternparallaxen, deren Werte zwischen 0502
und 0776 liegen. Die auf diesem direkten Wege erschlossene
Raumkugel hat demnach einen Durchmesser von etwa
100 pc, entsprechend einem Volumen von 523000 pc®. Da
in diesem Volumen nach einer groben Abschdtzung 10000
bis 50000 Sterne enthalten sind, so folgt daraus, daB erst
ein geringer Prozentsatz selbst der nachsten Sterne wirklich
vermessen ist,

Photometrische Parallaxe. Eine der wichtigsten indirekten
Methoden der Entfernungsbestimmung ist die der photo-
melrischen Parallaxen, obwohl in diesem Falle keine eigent-
liche Parallaxe, also kein Winkel gemessen wird. Die Ent-
fernung r hangt von der Differenz der scheinbaren und der
absoluten Helligkeit, von dem Entfernungsmodul {m — M}
ab und kann als Parallaxe p dargestellt werden:

m—M= —5(1 + lg-i—); p = 10-[1 + 02(m —M)] =]
Die Bestimmung der photometrischen Parallaxe léuft also
auf die der absoluten Helligkeit M hinaus. Von den Wegen
zu ihrer Bestimmung ist der tliber die Perioden-Helligkeits-
Beziehung gewisser verdnderlicher Sterne der iiblichste und
sicherste. Die in Frage stehenden Sterne sind sogenannte
pulsierende Riesensterne
von den Typen RR-Lyrae M

und 6 Cephei (Abb.). Aus [
X .. -84
noch keineswegs geklar-
-7_
Die Perioden-Helligkeits- -6
Beziehung der pulsierenden
Sterne. Fur einen Stern mit -5
der Lichtwechselperiode
P = 12,64 (Tage) findet man, -4
da lg P = 1,10, ilber die em-
pirisch bestimmte Kurve die -4
mittlere absolute Helligket ~  ~|———=— -
M = — 2,8 (in der Astrono- -2 :
mie wird der dekadische Log- |
arithmus hdufig. mit log be- -1 i
zeichnet)
e et S T

-05- 0 05 HO 4 +20



ten Griinden der inneren Energievorgdnge befinden sich
diese Sterne in einem labilen mechanischen Gleichgewicht, so
dalB sie sich periodisch zusammenziehen und wieder aus-
dehnen. Es gibl Slerne dieser Art mit den verschiedensten
Perioden zwischen Bruchteilen von Tagen bis iiber 100 Tage.
Merkwiirdig ist hierbei zweierlei: daB jeder dieser Sterne in
einer Periode schwingt, die er genau einhalt, und daB seine
mittlere absolute Helligkeit eindeutig von der Dauer der Pul-
sationsperiode abhangt. Findet man irgendwo im Weltall
einen solchen verdnderlichen Stern und gelingt es, die Periode
seines Lichtwechsels abzuleiten, so hat man dadurch seine
absolute Helligkeit gewonnen. Zusammen mit der schein-
baren Helligkeil, die wegen der Absorplion der interstellaren
Materie zu korrigieren ist, erhilt man seinen Entfernungs-
modul und damit seinen Abstand von der Sonne.

Der Umstand, da8 die Pulsationsveranderlichen absolut sehr
helle Sterne sind, erméglicht ein tiefes Eindringen in den
Raum. Ja es ist sogar moglich, die Abstdnde der benach-
barten Sternsysteme mit ihrer Hilfe zu bestimmen. Die ersten
Erfolge in dieser Richtung bei den Kugelsternhaufen bahnte
die Erkenntnis an, daB unsere Sonne eine stark exzentrische
Stellung im gesamten Milchstrafensystem einnimmt. Das
Sternsystem, dessen Erforschung HEerscHEL einleitete und
das zu Beginn unseres Jahrhunderts bei einem Durchmesser
von 12 kpc die Sonne in sehr zentraler Stellung einschlof,
war nur ein Teil des viel gréoBeren galaktischen Systems,
zu dem auch das System der Kugelsternhaufen gehort. Bei
sorgfaltiger Beriicksichtigung der absorbierenden Wirkung
der interslellaren Materie gelang der Nachweis, daB die
Flachen gleicher Sterndichte in der Sonnenumgebung in
Richtung auf das Sternbild Schiitze auseinanderlaufen. In
dieser Richtung ist also das viel gréBere Kerngebiet der
Mildhstrafle zu suchen. Dieser Befund iiber die Lage des
Milchstraflenzentrums ist in Ubereinstimmung mit dem
System der Kugelsternhaufen, das den AuBenraum unserer
Galaxis erfiillt. Ohne jetzt auf alle einzelnen Beobachtungs-
tatsachen einzugehen, die das heutige Bild rechtfertigen,
betrachten wir eine schematische Darstellung des Milch-
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Raum der Kugelsternhaufen

Kern des Milch-
strallensystems

Schematische Darstellung
unseres MilchstraBensystems; @
a AufriB, b GrundriB8

unserer Galoxis

straBensystems (Abb.) im interstellare

AufriB (Schnitt durch das Materie

galaktische Zentrum und die

Sonne) und im GrundriB. ?_,,,,,,,.’f’,__,._,.?."”
Vergleichsmafstad

Das MilchstraBensystem.
Das, was friiher als typisches
oder lokales Sternsyslem be-
zeichnet wurde, ist ein mehr
oder weniger zufélliger Aus-
schnittausdem etwain Schei-
benform angeordneten Be-
reich der Feldsterne. Das et-
waellipsoidische Kerngebiet,
das den grofiten Teil der stellaren Materie umschlieBt und
folglich auch die gré8te Massenansammlung innerhalb
unserer Galaxis darstellt, ist wegen der ausgedehnten in-
terstellaren Materie von unserem Standpunkt aus unmittel-
bar nicht sichtbar. Erst die Infrarotphotographie mit ihrem
wesentlich gréfSeren Durchdringungsvermdégen vermochte
die durch die interstellare Materie gegebene kosmische
Sichtbehinderung zu iiberwinden und ermdglichte ein Vor-
dringen auf das Zentrum unserer Galaxis hin.

Von der Gesamtmasse des MilchstraBensystems befinden
sich etwa 75%, im Kerngebiet, der Rest verteilt sich auf die
Feldsterne, die den scheibenférmigen Raum wahrscheinlich
in spiraliger Anordnung erfiillen, und auf die interstellare
Materie, die in einer etwa 600 pc dicken Schicht noch stérker
zur galaktischen Hauptebene konzentriert ist als die Sterne.
Die Gesamtanzahl der Sterne liegt bei etwa 150 Milliarden,
wobei die durchschnittliche Masse eines Sternes etwas un-
terhalb der Sonnenmasse anzusetzen ist. Etwa ein Drittel
der Feldsterne gehdort einem Doppel- oder Mehrfachsystem
an. Kleinere Gruppen, dle eine Gemeinschaft zu bilden
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scheinen, heiBen Assoziationen. Weiter befinden sich im
Raum der Feldsterne rund 400 sogenannte offene Stern-
haufen, auch galaktische Haufen genannt. Da der sichtbare
Raum der Feldsterne etwa !/; des gesamten Raumes sein
diirfte, ist in unserem Milchstrafensystem mit einer Gesamt-
zahl von rund 3500 offenen Sternhaufen zu rechnen. Einer
der bekanntesten offenen Haufen ist das Siebengestirn oder
die Plejaden. In Aufldsung befindliche galaktische Sternhau-
fen haben sich meist so weit iiber den Himmel verstreut, daB
sie als solche nur noch an der gemeinsamen Bewegung er-
kennbar sind. Man nennt sie deshalb meist Bewegungsstern-
haufen oder Sternfamilien. Die Bdrenfamilie, so genannt, weil
von den sieben hellen Sternen des GroBen Béren fiinf zu ihr
gehoren, hat Vertreter am nérdlichen und siidlichen Himmel.
Dieser Bewegungshaufen hat sich also bereits in einen so
groBen Raum verstreut, da8 die Anzahl der nicht zu ihm ge-
hérigen Sterne die Anzahl der Mitglieder bei weitem iiber-
trifft. Auch im Bereich der Spiralarme sind die Feldsterne
nicht gleichférmig verteilt, sondern zu mehr oder weniger
groBen und langgestreckten Sternwolken vereinigt. Die in
der Sonnenumgebung befindlichen Sternwolken sind es, die
der MilchstraBe die eigentiimliche Struktur geben. Man
nennt sie deshalb auch MilchstraBenwolken.

Der Raum auBerhalb des linsenférmigen galaktischen Sy-
stems wird von den sogenannten Kugelsternhaufen einge-
nommen, von denen wir gegenwdértig etwa 100 kennen,
deren Anzahl aber wohl mindestens doppelt so groff sein
diirfte. Wahrend die Durchmesser der offenen Sternhaufen
zwischen 1,5 und 15 pc und ihre Mitgliederzahlen zwischen
einem Dutzend bis etwa 500 betragen, liegen die Durch-
messer der Kugelsternhaufen mit relativ geringer Streuung
um den Wert 60 pc. Die im Bereich zwischen 100000 bis tiber
10000000 zéhlenden Mitglieder erfiillen einen nahezu kugel-
formigen Raum mit starker Konzentration zum Mittelpunkt
hin. Wiirde unsere Sonne einem der beiden Haupttypen der
Sternhaufen angehdren, so wiirde uns der néchtliche Stern-
himmel eine erheblich gréBere Zahl sehr heller Sterne von
der durchschnittlichen Helligkeit der Planeten zeigen.
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Scheinbare und rdumliche Bewegung der Sterne

Eigenbewegung. Die Bezeichuung Fixstern wurde zu einer
Zeit geschaffen, in der es anoch nicht mdglich war, Eigen-
bewegungen der Sterne relativ zueinander festzustellen.
Heute wissen wir, daB es im Weltall nirgends Ruhe und
Stilistand gibt, sondern daf alles in Bewegung ist. Zufolge
dieser Bewegung erfahren die Fixsterne laufend. gering-
fiigige Veranderungen ihrer Lage (Position) an der Sphire,
deren GrdBe von der Entfernung des Gestirns von der Erde
abhéngt. Im gilinstigsten Fall, nadmlich fiir die néachsten
Sterne, erreicht diese Eigenbewegung den Betrag von eini-
gen Bogensekunden im Jahre. Die Gewinnung dieser Ver-
schiebungen der Sternorter erfordert eine Prazisionsbestim-
mung der Fundamentalkoordinaten in zwei hinreichend
weit auseinanderliegenden Zeitpunkten (Epochen). Je
groBer der Epochenunterschied der beiden Beobachtungen
ist, desto geringere Eigenbewegungen kénnen erfafit werden.
Die Eigenbewegung (EB) ist ein senkrecht zum Visionsradius
— das ist die Richtung des Lichtstrahls vom Stern zum Beob-
achter — liegender Vektor. Seine Lage an der Sphére oder
genauer in der im Sternpunkt an die Sphéare gelegten Tan-
gentialeben& wird durch die beiden Komponenten (nach
Rektaszension und Deklination) in den Koordinaten in
jedem Fundamental-Sternkatalog angegeben. Man bezeich-
net den EB-Vektor mit dem Buchstaben z und miBt in der
Einheit Bogensekunden pro Jahr, ["/a]. Mit Hilfe der Eigen-
bewegung kann aber, wenn gleichzeitig auch die Entfernung
bzw. die Parallaxe bekannt ist, nur die tangentiale Kompo-
nente der rdumlichen Geschwindigkeit v; des Sternes be-
stimmt werden (Abb. S. 156); in einer Ebene durch den
Vektor der Eigenbewegung EB und den Beobachtungsort
" erhdlt man: vy = % [i::] = 4,74 % [km/s], da eine astro-
nomische Einheit 1 AE = 1,496 - 10® km und ein Jahr
a = 3,156 - 107 s ist. Neben dieser formalen Beziehung zwi-
schen u ur‘ld v; giblies noch eine anschauliche, die aus der
Abbildung folgt.
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Geschwindigkeits-
vektor v, der rdum-
lichen Bewegung des
Fixsterns F, zerlegt in
die tangentiale v; und
in die radiale Kompo-
nente vy fiir den Beob-
achter B; u Eigenbe-
wegung

Radialgeschwindigkeit. Die zweite Komponente der raum-
lichen Sterngeschwindigkeit ist dié sogenannte Radialge-
schwindigkeil RG, die in Richtung des Visionsradius r liegt.
Sie wird in Richtung auf den Beobachter hin negativ (Ver-
kleinerung des Abstandes r), im entgegengesetzten Sinne
positiv gezdhlt und kann mit Hilfe des Doppler-Effektes ge-
wonnen werden, also aus der Verschiebung von Spektral-
linien. Die Bestimmung der Radialgeschwindigkeit ist dem-
nach nur dann méglich, wenn von dem betreffenden Stern
ein Spektrum hinreichender Dispersion gewonnen werden
kann. Wenn mit ¢ die Lichtgeschwindigkeit bezeichnet wird,
A die Wellenlange der benutzten Linie im irdischen Labora-
torium ist und die Verschiebung 44 = A* — A sich aus der
Lage der Linie im Sternspektrum A* ergibt, so lautet die For-
mel zur Berechnung der Radialgeschwindigkeit v, = c%.
Hier ist die MaBeinheit von v, die gleiche, in der man die
Lichtgeschwindigkeit miBt. Das Ergebnis ist unabh&ngig
vom Abstand des Sternes, da in der Formel weder r noch p
vorkommen.

Sonnenbewegung. Unter Verwendung der beiden eben be-
trachteten Geschwindigkeitskomponenten laft sich die rdum-

liche Geschwindigkeit zusammensetzen: vi =v? + v?.
. t r

Diese raumliche Geschwindigkeit v, ist nach dem Wege,
auf dem sie gewonnen wurde, bezogen auf die Sonne. Da
aber unsere Sonne auch nur ein Stern unter den anderen
Sternen des MilchstraBensystems ist, miissen wir annehmen,
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daB auch sie eine rdumliche Bewegung ausfiihrt. Diese zu-
nachst natiirlich nach GréBe und Richtung unbekannte
rdumliche Bewegung der Sonne wird sich in der Bewegung
der iibrigen Sterne widerspiegeln, und folglich muf8 es
moglich sein, aus den Eigenbewegungen und Radialge-
schwindigkeiten einer moglichst groBen Zah! iiber den gan-
zen Sternhimmel regellos verteilter Sterne die Sonnenbe-
wegung abzuleiten. Die Raumbewegung der Sonne kann
dargestellt werden durch einen Geschwindigkeitsvektor, in
der astronomischen Ausdrucksweise durch die Koordinaten
des Zielpunktes der Sonnenbewegung, des sogenannten
Apex, und durch die GréBe der Geschwindigkeit selbst. Die
Lage des Sonnenapex an der Sphére wird gegeben durch die
Fundamentalkoordinaten a4 = 271°, d4 = + 30°. Der Be-
trag der Apexgeschwindigkeit der Sonne ist vy = 19,4 km/s.
Diese Angaben beziehen sich auf die Bewegung der Sonne
relativ zu dem Schwerpunkt derjenigen Umgebungssterne,
deren Radialgeschwindigkeiten als Beobachtungsunterlagen
benutzt wurden. Der Zielpunkt, dessen Lage an der Sphére
auch aus den Eigenbewegungen bestimmt werden kann,
liegt an der Grenze der Sternbilder Herkules und Leier. Die
Apexbewegung der Sonne zeigt also keine {iberzeugende
Beziehung zur MilchstraBenhauptebene und erweist sich
somit als eine zufallige Bewegung, der im Rahmen unseres
galaktischen Systems keine besondere Bedeutung zu-
kommt.

Um iiberhaupt typische Eigenarten der Sternbewegung fest-
zustellen, miissen an die Eigenbewegungen und Radial-
geschwindigkeiten die Betrdge der Auswirkungen der
Sonnenbewegung angebracht werden. Die dann iibrigblei-
benden Werte zeigen insofern ein merkwiirdiges Verhalten,
als die erfaBten Sterne zwei Strémen anzugehdren scheinen,
die in ungefdhr entgegengesetzter Richtung einander durch-
dringen. Ein solches Bild der Bewegungsverhéltnisse in un-
serem Sternsystem ist in jeder Hinsicht unbefriedigend. Es
hat dann spéter auch eine verniinftige Deutung im Rahmen
des grofien galaktischen Systems gefunden. Den Ubergang
zu dieser Auffassung schufen die Untersuchungen der Apex-
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bewegung der Sonne relativ zu den verschiedensten Stern-
gruppen. Das wichtigste dieser Ergebnisse war die Ent-
deckung, daB die Sonne relativ zum System der Kugelstern-
baufen eine Geschwindigkeit von vg = 200 km/s besitzt,
die nach einem Punkt in der Milchstrafe gerichtet ist, der
nahe bei dem hellsten Stern im Schwan, dem Deneb, liegt.
Da sich auf Grund von Entfernungsbestimmungen mit Hilfe
der Verdnderlichenparallaxen die zentrale galaktische Stel-
lung des Systems der Kugelsternhaufen ergeben hatte,
konnte die groBe Relativhewegung der Sonne gegen dieses
System nur als Zeichen dafiir gedeutet werden, daB eine
allgemeine Umlaufbewegung um das Zentrum der Milch-
straBe besteht, die man — vom Ganzen aus betrachtet —
als Rolation der MilchstraBe bezeichnete. An dieser Bewe-
gung nimmt unsere Sonne als Stern unter Sternen selbst-
verstdndlich auch teil.

Rotation der MilchstraBie. Der Anblick unseres galaktischen
Systems (vgl. Abb. S. 153), insbesondere seine abgeplattete,
rotationssymmetrische Gestalt, legt den Gedanken an eine
allgemeine Umdrehung um die kleinste Achse des Kernge-
bietes nahe. Unsere Sonne, die sich inmitten des scheiben-
formigen Feldgebietes befindet, miiBte sich mit den Sternen
ihrer Umgebung um das Zentralgebiet bewegen. Wir wissen
aus unmittelbarer Anschauung nidits iber die Form dieser
Bewegung, liber die dabei eingeschlagenen Bahnen. Doch
in einer Hinsicht sehen wir véllig klar, daB namlich auch
diese Bewegungen gemdf dem Newtonschen Gravitations-
geselz erfolgen. Zufolge der bereits erdrterten Massenver-
teilung muB erwartet werden, daB sich die Sterne im Feld-
gebiet ungefahr nach dem 3. Keplerschen Gesetz bewegen.
Mangels einer genaueren Kenntnis wird man zur Annahme
gedrangt, daB die Bahnen der Feldsterne, also auch die unse-
rer Sonne, in erster Naherung Kreise sind, bei der Sonne mit
dem Bahnradius r = 8,2 Kiloparsek, kpc (1 kpc = 1000 pc).
Hier erhebt sich nun die fiir uns duBerst wichtige Frage, ob
es eine Maoglichkeit gibt, aus dem kinematischen Verhalten
der Sterne der Sonnenumgebung einen SchluB auf die Be-
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Bewegung der Sonne und einiger sie
umgebender Feldslerne nach dem
3. Keplerschen Gesetz

wegung im galaktischen System
zu ziehen. Es ist in der Tat még-
lich, auf statistischem Wege, d.h.

durch Untersuchung eines gro- %0°
Beren Kollektivs vonFeldsternen, %
sowohlinden Radialgeschwindig-

Richtung rum gatakt Zentrum

keiten als auch inden Eigenbewe-
eitenalsa n Eigenbew (Lo 395°)

gungen Effekte festzustellen, die

man erwarten sollte, wenn die gemachten Voraussetzun-
gen im Durchschnitt zutreffen, wenn namlich die Bewegung’
in kreisférmigen Bahnen um das Zentrum bei Giiltigkeit
der Geschwindigkeits-Abstandsbeziehung v ~ r-1/® (3. Kep-
lersches Gesetz) verlduft. In der schematischen Abbildung
sehen wir die Sonne umgeben von Sternen in allen
méglichen galaktischen Langen L, wobei aus praktischen
Griinden die Langendifferenz L-Lg (fir 0°, 45° 90°, 135%
180°, 225° 270° 315°) ringsum aufgetragen ist. Jeder
einzelne Stern soll sich gemaB unseter Annahme auf einer
Kreisbahn um das galaktische Zentrum bewegen, das
in groBer Entfernung nach unten hin gelegen sein soll.
Wiirde das Gebiet der Feldsterne unseres MilchstraBen-
systems starr wie ein Rad rotieren, so &nderte sich am An-
blick der Sonnenumgebung nichts. Nach dem 3.Keplerschen
Gesetz ist aber die Geschwindigkeit V der naher beim Zen-
trum umlaufenden Sterne gréBer als die der Sterne, die in
weiterem Abstande einherlaufen. Daraus folgt z. B. fiir die
Radialgeschwindigkeit das in der Abbildung dargestellte
Verhalten. Fir den bei L-Ly = 45° stehenden Stern ist die
in Richtung Sonne-Stern liegende Geschwindigkeitskompo-
nente um den Betrag des kleinen Pfeiles gréBer als die ent-
sprechende Komponente der Sonne. Der Stern entfernt sich
also in diesem MaBe von der Sonne, die Spektrallinien sind
nach dem langwelligen Bereich (rot) verschoben. Je groBer
der Abstand des Sternes von der Sonne in dieser Richtung
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ist, desto groBer wird wegen der gleichermaBen anwachsen-
den Geschwindigkeitsdifferenz dieser Effekt sein. An den
Stellen L-Ly = 0° 90° 180° und 270° verschwindet der
Effekt der Radialgeschwindigkeit: bei 0° und 180°, weil die
beiden Geschwindigkeitsvektoren mit dem der Sonne par-
allel liegen, bei 90° und 270°, weil sie gleich groB sind. Das
Verhalten der Eigenbewegungen in Abhdngigkeit von der
galaklischen Lingendifferenz L-Ly ergibt sich in &hnlicher
Weise, wenn man beriicksichtigt, daB die Geschwindigkeits-
vektoren der betrachteten Sterne zufolge ihrer Bewegung
auf Kreisbahnen in dem Gebiet der voraus- und zuriick-
liegenden Gestirne nicht parallel zueinander sind. Aus der
rechnerischen Analyse dieser Effekte konnen weiterhin
Riickschliisse gezogen werden auf die Gré8e des Abstandes
der Sonne vom galaktischen Zentrum und der Zentralmasse
unseres Milchstraensystems. Man hat auf diese Weise den
Abstand zu rg = 8,2 kpc und die Masse des MilchstraBen-
kerns zu Mg = 1,3- 10" Sonnenmassen, Mo, ermittelt.

Die Physik der Sterne

Die bisherigen Betrachtungen eréffneten uns einen Uber-
blick iiber die Ergebnisse, die vom Aufbau und von den Be-
wegungsverhdltnissen unseres MilchstraBensystems ge-
wonnen wurden. Dabei konnte man immer wieder dariiber
staunen, wie es moéglich war, mit Hilfe astronomischer und
teilweise auch schon physikalischer Uberlegungen in so
groBe Raumestiefen einzudringen. Das Erreichte laBt die
kiihnsten Hoffnungen selbst der Begriinder des astronomi-
schen Weltbildes am Ausgang des Mittelalters weit hinter
sich. Kopernikus, BRaHE, GALILET und KepLER, denen die Fix-
sterne noch unausdenkbar fern lagen, wiirden von der
geistigen Besitzergreifung unseres Sternsystems mit Ver-
wunderung und Begeisterung Kenntnis nehmen. Gewill
haben die genannten GroBen die grundsitzliche Moglich-
keit der Erkenntnis unseres Sternsystems bereits zu ihrer
Zeit klar im BewuBtsein getragen. An dieser Moglichkeit
zweifeln, hieBe der exakten Naturwissenschaft unnatiirliche-
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Sonne mit Flecken und Randverdunklung

Tafel IX

Granulation der Sonne mit
Fleck mit Penumbra kleinen Flecken und Poren




Aufsteigende Protuberanzen
(Aufnahmen von Pettit am
Mount Wilson)

Sonnenkorona(Minimumstyp)




Der Eulennebel (M 97) im UMa




Die Plejaden (Aufnahme von E. Bartl, Sternwarte Apolda)

Tafel XII

Kugelsternhaufen im
Sternbild Herkules
(M 13)




Grenzen setzen. Doch wenn zur damaligen Zeit jemand den
EntschluB gefaBt hatte, die chemische Zusammensetzung
und die Temperaturverhaltnisse der Sterne zu untersuchen,
so waren wohl selbst die kiithnsten Forscher skeptisch ge-
worden. Gewil nicht, ‘weil sie daran zweifelten, dall die
Welt erforschbar ist, sondern weil sie wuBten, daB die natur-
wissenschaftlichen Erkenntnisse ihrer Tage zu diesem
Wagnis noch nicht ausreichten, daB hochstens die Moglich-
keit wissenschaftlich bemdntelter Phantasie bestand. Gegen
diese Art Traumerei kampft jedoch der Forscher jederzeit
ebenso eifrig wie gegen die Unwissenheil selbst.

Vor etwa 100 Jahren wurde mit der Begriindung der quali-
tativen Spektralanalyse durch KircHHorrF und Bunsen der
Grundstein zu einer wissenschalftlichen Astrophysik gelegt.
Damit waren eine neue Erkenntnisquelle und ein neuer
Forschungsbereich fiir die Astronomie erschlossen. Doch es
war erst ein Anfang. Seit der Feststellung der Absorptions-
linien im Sonnenspektrum durch FraunHOFER im Jahre 1814
waren 46 Jahre vergangen. Die nachsten 46 Jahre sollten
eine unerwartet rasche Entwicklung der theoretischen Phy-
sik bringen, die ihrerseits die Voraussetzung fiir die Fort-
schritte und Erfolge der Astrophysik geschaffen hat. Mit der
Entzifferung der Hieroglyphen des Lichles, der Sprache der
elektromagnetischen Strahlung, begann diese Entwicklung.
Vor den Gesetzen der Strahlung, deren Krénung das
Plancksche Gesetz fiir den Schwarzen Korper darstellt, hatte
man bereits mit Hilfe der beiden Hauptsitze der Thermo-
dynamik und des schon im 17. Jahrhundert entdecktien Gas-
gesetzes versucht, eine Vorstellung liber die Zustdnde in den
Sternen zu gewinnen. Ein volles Verstandnis fiir die Einzel-
heiten eines Sternspektrums war grundsatzlich erst mil
Hilfe der Erkenntnisse der sogenannten Quantentheorie
moglich. Zu ihrem Arbeitsbereich gehort vor allem die Er-
forschung der Wechselwirkungen zwischen Strahlung und
Materie.

Es isl nicht zu erwarten, dall die Fixsterne alle gleichartig
aufgebaul und zusammengesctzt sein werden. Man unler-
scheidet sie daher nach verschiedenen Merkmalen, die man
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meist als Zustandsgréfen bezeichnet, weil sie es sind, die
den physikalischen Zustand eines Sternes charakterisieren.
Einige dieser ZustandsgréBen werden unmittelbar aus Be-
obachtungen gewonnen, andere wieder aus den zuerst ge-
wonnenen abgeleitet. Die zwoll ZustandsgroBen sind 1. die
Leuchtkraft, 2. das Spektrum, 3. die effektive Temperatur,
4. der Radius, 5. die Masse, 6. die Rotationsdauer, 7. das
Magnelfeld, 8. die Abplattung, 9. die chemische Zusammen-
selzung, 10. die mittlere Energieerzeugung, 11. die mittlere
Dichte und 12. die Schwerebeschleunigung an der Ober-
fliche. Zwischen diesen Gréfen bestehen gewisse gesetz-
maBige Beziehungen. Im folgenden sollen die wichtigsten
dieser GréBen etwas eingehender besprochen werden.

Leuchtkraft. Als Leuchtkraft L eines Sternes bezeichnet man
die von ihminnerhalb einer Sekunde insgesamt ausgestrahlte
Energie. Von dieser Strahlungsleistung fallt, wenn der Stern
sich im Abstand r befindet, auf eine senkrecht zur Strahlungs-
richtung gestellte Auffangfliche von Q =1 cm? der Strah-

lungsstrom S = L [ erg ]
4xr? |cm?-s

Der Index b bedeutet bolometrisch und besagt, daB es sich
um Sternstrahlung aller Wellenlangen handelt. Die bolome-
trische Sternhelligkeit mp = ¢, — 2,51g S, wird auf dem
Umwege tiber die photographische oder photovisuelle
Helligkeit mp, oder my, bestimmt. Mit Hilfe der Stern-
parallaxe p erhdlt man die absolute bolometrische Hellig-
keit Mp =mp + 5 + 51gp und schlieBlich aus der Bezie-
hung My = 88,6 — 2,51g L die Leuchtkraft L des betreffen-
den Sternes. Aus praktischen Griinden gibt man die Leucht-
kraft vielfach in Einheiten der Leuchtkraft unserer Sonne an.

Spektrum, Leuchtkraftklassen und HertzsprunG-Russer-
Diagramm. Das Spektrum eines Sternes besteht aus dem
kontinuierlichen Untergrund, kurz Kontinuum genannt, und
den Absorptions- bzw. gelegentlich auch Emissionslinien,
die sich dunkel oder hell vom Untergrund abheben. Das
Licht eines Sternes stammt also aus verschiedenen Tiefen
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Schematische

Darstellung
der Spektral-
klassifikation

frihe Typen spate Typen

der AuBenschichien dieses selbstleuchtenden Himmels-
korpers. Da die Temperatur der Sterngase mit zunehmender
Tiefe ebenfalls ansteigt, die Menge und Art der Strahlung
aber wesenllich von der Temperatur abhéngen, erhallen wir
von dem Stern ein Gemisch verschiedenartigster Strahlen,
die aus verschiedenen Tiefen der &uBeren Schichten stam-
men.

Aus dem Vorkommen und dem Intensitatsverhéltnis be-
stimmter Linien wird der Spektrallyp eines Sternes festge-
stellt. ‘99% aller Sterne lassen sich in die sechs Hauptspek-
tralklassen einordnen, die mit den Buchstaben B, A, F, G,
K, M bezeichnet werden. In dieser Folge stellt die Spektral-
reihe eine Skale abnehmender Oberflichentemperatur dar.
Sterne mit noch héheren Oberflaichentemperaturen sind die
O-Sterne, die sogenannten WoLr-Raver-Sterne des Typs W,
die Zentralsterne der planetarischen Nebel, die sogenannten
P-Sterne und die Neuen Sterne oder Novae bzw. Super-
novae Q. Bei den kiihlen Slernen kennt man noch die Klasse
der R- und N- und der S-Sterne (Abb.). Zur genaueren Fest-
legung der Spektraltypen hat man noch eine dezimale Unter-
teilung eingefiihrt. So ist unsere Sonne z. B. ein G 2-Stern.
Aus bestimmten Feinheiten der Linien und aus Intensitéts-
verhaltnissen kann die Leuchtkraftklasse eines Sterns be-
stimmt werden. Diese Unterscheidung von Sternen des
gleichen Spektraltyps ist notwendig, weil es Sterne sehr un-
terschiedlicher Leuchtkraft gibt, die demselben Spektraltyp
angehoéren. Mil den Leuchtkraftklassen I bis V werden
folgende Sterngruppen gekennzeichnet: 1. Ubergiganten,
II. Helle Giganten, III. Giganten, IV. Untergiganten, V. Zwer-
ge oder Hauptreihensterne (Abb. s, nédchste Seite).

Tragt man die Sterne ihrer Leuchtkrafl L (bzw. der absoluten
bolometrischen Helligkeit M) gema8 gegen ihren Spektral-
typ auf, so ist die von den Sternen iiberdeckte Flache des
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Die Leuchtkraftklassen der Sterne

Diagramms, das nach den beiden Forschern HertzsprunG und
RusseL benannt ist, nicht gleichférmig von Sternpunkten er-
flllt, sondern man erhéalt gewisse Haufungsbereiche. Sie
sind als schraffierte Gebiete mil den entsprechenden rdmi-
schen Zahlen versechen. Die von oben nach unten verlau-
fenden Linien sind Isothermen (Linien gleicher Temperatur),
und die von links nach rechts schwach fallenden Linien ver-
binden die Orte von Sternen gleicher Masse. In der fritheren,
aber heute noch in den meisten Biichern iiblichen Spektral-
klassifikation unterschied man nurdreiKlassen bei denselben
Spektraltypen: die Ubergiganten (vor den Typ wurde ein
kleines c gestellt, z. B. cB2), die Giganten, z. B. gG1, und
die Zwerge, z. B. unsere Sonne d G2, die in der neuen Be-
zeichnungsart mit G2V angegeben wird.
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Das Vorkommen bestimmter Linien ist an eine entsprechende
Temperatur und Dichte (bzw. den entsprechenden Druck)
der Gase, also an geeignete Anregungsbedingungen ge-
bunden. Wenn also z. B. im Spektrum Linien eines bestimm-
ten chemischen Elementes vorherrschen, Linien anderer
Stoffe aber nicht festzustellen sind, so ist dies kein Beweis
dafiir, daB der eine Stoff vorhanden ist, die anderen aber
fehlen; vielmehr hat sich auf Grund spektralanalytischer
Untersuchungen, deren Zweck eine mengenmiBige Be-
stimmung der verschiedenen Grundstoffe war, herausgestellt,
daB der Wasserstoff, H, in den Sternen wie iiberhaupt im
Weltall weitaus das haufigste Element ist. An zweiter Stelle
steht das Helium, He, dann folgen in weitem Absland die
anderen, schwereren Kerne. In Prozenten der Anzahlen N{Z)
und der Massenhé&ufigkeit M(Z) ausgedriickt erhéalt man fiir
die zehn hiufigsten Elemente die in der Tabelle gegebene
Ubersicht. Dieses Ergebnis ist von auBerordentlicher Bedeu-
tung; denn die Haufigkeitsverteilung der verschiedensten
Arten von Atomkernen im Weltall ist ein wesentliches Fak-
tum, dessen Erkldrung zu den Aufgaben der Kosmologie
bzw. in das Arbeitsgebiet der Kosmogonie gehért. Die Frage
der Entstehung oder gerlauer der Bildung kosmischer Ma-
terie aus den Elementarteilchen sowie die ihrer Weiterent-
wicklung im Inneren der Sterne und damit die der ver-

Die zehn héaufigsten Elemente

Kern-
Element l“dz';glgs' Anzahl in % | Masse in %
Z

Wasserstofl H 1 83.9 55,6

Hellum He 2 15,9 42,1

Sauerstoff (o] 8 0,07 0,72
Neon Ne 10 0,06 0,86
StickstoH N 7 0,02 0,19
KohlenstoH C 6 0,013 0,10
Eisen Fe 26 0,006 0,24
Magnesium Mg 12 0,004 0,07
Silizium Si 14 0,004 0,07
Schwefel S 16 0,001 0,03

99,978 % 99,98 %
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schiedenartigen chemischen Zusammensetzung stellarer
Massenanhdufungen hangt mit diesen Ergebnissen eng zu-
sammen. Auf diesem heute noch wenig durchforschten
Gebiet liegen begreiflicherweise noch verhiltnisma8ig wenig
Ergebnisse vor. '

Die Abhéngigkeit der Intensitat der Sternstrahlung kann
aus dem kontinuierlichen Untergrund der Spektren (vgl
Tafel VIII) entnommen werden. Dieses Kontinuum wird an
den Stellen der Absorptionslinien um einen geringen Betrag
geschwadht, der iiberdies von Linie zu Linie verschieden gro8
ist, sowohl was die Tiefe der Linie als auch was ihre Breite
betrifit. Schon beim ersten fliichtigen Betrachten erkennt
man, daB die sogenannten frithen Spektraltypen (B und A)
weniger Linien besitzen als die spdten (K und M). Die Be-
zeichnungen friih und spd! in bezug auf die Sternspektren
entstammen zwar einer heute iiberholten kosmogonischen
Auffassung, sie haben sich aber so stark eingebiirgert, daB
sie heute noch, allerdings nur als Fachausdriicke, oft ge-
braucht werden. Der Grund fiir die Linienarmut der frihen
Sterne ist die hohe Temperatur ihrer Oberflachenschichten,
bei der die meisten Atome bis auf Wasserstoff und Helium
zum gréBten Teil ionisiert sind, so'daB ihre Linien nicht im
sichtbaren Gebiet liegen. Je niedriger die Temperatur, desto
mehr Kernarten konnen ihre Leuchtelektronen wieder an
sich binden, desto zahlreicher werden die durch sie erzeugten
Linien. DaB auch sie in den Sternatmosphéaren vorhanden
sind, wird nun erst erkennbar. Der Linienreichtum bei den
spaten und kiihlen Sternen enthélt neben Tausenden von
Atomlinien sogar einzelne Molekiilbanden, wie etwa die des
Titanoxyd-Molekiils, TiO.

Art und Menge der Sternstrahlung hangen in komplizierter
Weise vom physikalischen und chemischen Aufbau der
duBeren Schichten der Sterne ab. Ein Strahlungsgesetz, das
fiir diesen allgemeinen Fall giiltig ist, kennen wir noch nicht.
Man hilft sich auf die Weise, daf man die Gesetze des
schwarzen Strahlers zum Vergleich heranzieht, insbesondere
das Plancksche Strahlungsgesetz, das tiberall dort streng gilt,
wo sich ein Kérper vollkommen im thermischen Gleich-
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gewicht befindet, d. h. soviel Energie abgibt, wie er aus dem
umliegenden Raum erhélt. Dall diese Bedingung fiir die
duBeren, in den Weltraum strahlenden Schichten eines
Sternes nicht streng gelien kann, versteht sich von selbst;
daB sie aber doch nahezu erfiillt ist, darf als eine unerwartete
Vereinfachung betrachtet werden, die uns die Natur bietet.
So gibt es hier auch eine dem Wienschen Verschiebungsge-
setz entsprechende Beziehung, derzufolge die kiihlen Sterne
rétlich erscheinen und die heiBen weiB bis blaulichweiB. Bei
den spaten Typen liegt das Maximum der spektralen Aus-
strahlung im infraroten Gebiet, bei den Sternen mit Ober-
flachentemperaturen zwischen 4000 und 8000 °K verschiebt
sich das Maximum vom roten Ende des Spektrums zum
violetten, bei den frithen Typen schliefllich liegt es im ultra-
violetten Wellenldngenbereich. Aus der Erfahrung des tég-
lichen Lebens ist bekannt, daB ein Kérper, der allmahlich
erhitzt wird — etwa der Gliihdraht einer elektrischen Lam-
pe —, zuerst dunkelrot leuchtet, dann iiber hellrot zu gelb
itbergeht und schliefilich, wenn seine Temperatur einige
tausend Grad erreicht, in blendend blaulichweiBem Lichte
strahlt.

Die Strahlung eines Sternes, die wir in den Mefgeriten,
empfangen, ist weder mengenméBig noch ihrer spektralen
Zusammensetzung nach die vom Stern ausgesandte. Aufler
der bereits friiher behandelten Absorption durch die inter-
stellare Materie, die eine auch von der Wellenldnge ab-
héngige, also selektive Abschwachung bewirkt, ist es vor
allem das quadratische Ausbreitungsgesetz der Strahlung,
das die Intensitat der aus der Oberflache der Sternkugel mit
dem Radius R austretenden Strahlung aul die Oberflache
einer Raumkugel mit dem Radius r gleich der Entfernung
Stern-Beobachter verteilt, so daB der sogenannte Verdiin-

2
nungsfaktor der Sternstrahlung V = (%) wird. Die Sonnen-

strahlung wird von der Sonnenphotosphére bis zur Ober-
grenze der Erdatmosphére auf den 46500sten Teil verdiinnt,
die Strahlung des Sirius dagegen auf den 4270billionlen
Teil = 2,34-10-18,
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Die Erdatmosphare siebt auBerdem noch einen Teil aus der
Sternstrahlung heraus, und zwar in Héhen iiber 100 km im
kurzwelligen Ultraviolett; im Hoéhenbereich der mit Ozon
angereicherten Schichten zwischen 25 und 50 km verschwin-
det alle Strahlung bis etwa 2 = 2900 A = 290 nm, und es
treten in noch geringeren Hohen die starken Absorplions-
banden des Sauerstoff- (O,-), des Wasser- (H,0-) und des
Kohlendioxyd- (CO,-) Molekiils der Erdatmosphare im
Bereiche des Infrarot auf. Infolge der RavLEIGH-Streuung in
den untersten und dichtesten Schichten wird auch in dem
noch {ibrigbleibenden Wellenldngenbereich die kurzwellige
Strahlung stérker geslreut als die langwellige. Dieser Vor-
i gang bewirkt bekanntlich die
Lichtweg s und Extinktion  Blaularbungy des durchstrahlten
dmgderSternstrahlungals  Lufiraumes und die Rotfarbung
Funktion der Zenit- der durch die Atmosphédre be-
distanz z
trachteten Gestirne, wobei der
Farbton um so starker ins R&t-
liche geht, je langer der von den
0 1,00 0‘?‘00 Strahlen in der A.tmosph'al"e zu-
20 1,06 0,02 riicckgelegte Weg ist. In welcher

40 1,30 0,12 Weise der Lichtweg s und die
60 1,99 0,38

2 s Am,

70 2,90 0,74 Extinktion der Strahlung, aus-

80 5,60 1,78 gedriickt in SterngréB8en A4m,,

85 10.4 3,64 g s
von der Zenitdistanz abhéngen,

89 | 27,0 10,1 :
90 40,0 15,1 zeigt uns die Tabelle.

Farbindex. Um eine Vorstellung von der spektralen Energie-
verteilung der Sternstrahlung zu gewinnen, mufl man das
Spektrum des betreffenden Sternes haben. Die Intensitéats-
messung im Spektrum ist eine zeitraubende Arbeit und nur
moglich, wenn der Stern so hell ist, daB man ihn spektral-
photometrisch untersuchen kann. Aus diesen Griinden hat
man schon frithzeitig nach einem Ersatz [iir den Spektraltyp
gesucht. Ein sehr grober Ersalz ist die Farbe des Sternlichtes.
Ein farbtiichtiger Beobachter kann ohne Schwierigkeit er-
kennen, ob es sich um einen frithen, mittleren oder spéten
Typ handelt. Doch bleibt die Feststellung der Farbe stets nur
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ein subjektives Kriterium geringer Genauigkeit. Einen ob-
jektiven Ersatz fiir den Spektraltyp bietet der sogenannte
Farbindex. Photographiert man ein Sternfeld — am besten
gleichzeitig mit zwei gleichartigen Instrumenten — auf zwei
Plattensorten, auf eine Sternplatte, die den blauen Spektral-
bereich erfaBt, und auf eine panchromatische Emulsion kom-
biniert mit einem bestimmten Rotfilter, so wird ein {riiher
Spektraltyp sich auf der blauempfindlichen Platte heller ab-
bilden als auf der rotempfindlichen. Bei einem spaten Typ
wird es gerade umgekehrt sein. Bildet man nun die Differenz
zwischen den beiden Sternhelligkeiten, der photographi-
schen und der photovisuellen, so wird diese bald positiv,
bald negativ sein. Man nennt diese Dilferenz den Farbindex
FI und schreibl FI = mpg — mp,. Die Tabelle gibt die Zu-
ordnung des Farbindex zu den sechs Hauptspektraltypen.

Beziehung zwischen Farbindex Fl und Spektraltyp,
aufgeteilt nach den 3 Hauptleuchtkraltkiassen

Fl

Spektraltyp Zwerge Riesen Uberriesen

05 -—0.45

BO —0,42

A0 —0,17

FO +0,15 +0,22

F5 +0,28 +0,40 +0.34

Go +0,42 +0,60 +0.,70

G5 +0,58 +0,82 +1.05

K0 +0,77 +1,06 +1,41

K5 +1,08 +1.35

MO +1,31 +1,50

Effektive Temperatur. Noch enger ist der Farbindex mil der
Oberfldchentemperatur der Sterne verknipfl, die wesentlich
auch die Farbe des Sternes bestimmt. Das Problem, diese
ZustandsgrdéBe zu bestimmen, erscheint bei der groBen Enl.
fernung der Sonne und der Sterne so gut wie aussichtslos.
Doch darf man nicht ibersehen, daf diese hohen Tempera-
turen niemals direkt meBbar sein konnen, sondern stets nur
indirekt aus der Strahlung bestimmt werden miissen. Schon
die fiir irdische Begriffe hohen Temperaturen von Flammen.
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Glihdrédhlen oder Metallschmelzen werden durch Strah-
lungsmessungen ermittelt. Im Prinzip das gleiche Verfahren
wird bei den Sternen angewandt. Die {iir unsere Betrach-
tungen wichtigsle Temperatur ist die effektive Te. Ihr
Begriff sei am Beispiel der Sonne erlautert.
Von der enormen Strahlungsfiille der Sonne gelangt, wie wir
bereits wissen, nur ein bescheidener Bruchteil zur Erde,
wird von der Erdatmosphére in der oben beschriebenen
Weise noch weiter geschwécht und kann dann schlieflich
gemessen werden. Bezieht man den gemessenen Leistungs-
strom auf die obere Grenze der Erdatmosphire und gibt die
Energie an, die in 1 Sekunde durch 1 Quadratzentimeter
einfallt, so hat man die sogenannte Solarlkonstante S = 1,37
-10° [erg cm-? s-!] bestimmt. Da die Sonne aber offenbar nicht
nur auf den eben betrachteten Quadratzentimeter im Ab-
stande r = 1 AE diesen Leistungsstrom schickt, sondern in
alle Richtungen des Raumes, so braucht man die Solarkon-
stante nur mit der Anzahl der Quadratzentimeter der Ober-
flache der Kugel, deren Radius der Erdbahnhalbmesser ist,
zu multiplizieren und erhalt dann die Leuchtkraft der Sonne
= 3,86 - 10* [erg s~']. Da diese Leistung laufend aus dem
Sonneninneren durch die Oberflache in den Weltraum hin-
ausgestrahlt wird, liegt die folgende Frage nahe: Wie hei8
mufl die Oberlldche eines Korpers von der Gréfie der Sonne
sein, wenn er die-gleiche Leistung wie sie ausstrahlen soll?
Da die so definierte Temperatur den gleichen Strahlungs-
effekt hervorbringen soll wie die tatsachlichen Temperaturen
der AuBenschichien der Sonne, so nennt man sie ihre
effektive Temperatur und erkennt, daB sie im Grunde ge-
nommen nichls anderes isl als ein MaB fiir die Gesamt-
strahlung. Aus den angegebenen Zahlen findet man als
eflektive Temperatur der Sonne Tg = 5785 °K, und zwar
nach dem aus der Planckschen Strahlungsformel folgenden
Gesetz [ir die Gesamtslrahlung des Schwarzen Kérpers.
Dieses Gesetz wurde unabhangig und bereits vor der Planck-
schen Strahlungsformel im vorigen Jahrhundert von SteFan
und Borrzmann gefunden. Nach ihm gilt fiir die Gesamt-
strahlung eines kugelférmigen Korpers L=47R? -6 - T
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Wenn fiir die Strahlungskonstante o = 5,67 - 10-% [erg
- cm-? s~ grd-] eingesetzt wird und die Leuchtkraft L
und der Sonnenradius Ry bekannt sind, kann die effek-
tive Temperatur der Sonne berechnet werden. Schwieriger
ist es, die effektiven Temperaturen fiir die Fixsterne zu be-
stimmen.

Betrachten wir die Oberflachentemperaturen der Fixsterne,
so ergibt ein Vergleich mit irdischen Verhailtnissen, daB die
Materie in den AuBenschichten der Sterne weder fest noch
fliissig, sondern nur gasférmig sein kann. Theoretische
Uberlegungen sowohl als auch die Beobachtungen erup-
tiver Vorgdnge aufl der Sonne zeigen, da die Temperatur
nach innen hin ansteigt, so daB man zu dem SchluB gelangt,
daB die Sonne und somit auch die Sterne durch und durch
aus Gas bestehen

Radius und Temperatur-Leuchtkraft-Diagramm. Der Radius
des Sternes als MaB fiir die lineare Grofle der Sterngaskugel
tritt in Verkettung mit zwei anderen ZustandsgréBen duBerst
anschaulich im Temperatur-Leuchtkraft-Diagramm in Er-
scheinung. Dieses TL-Diagramm, wie man es abgekiirzt
bezeichnet, ist eine Abart des zuerst entworfenen Hertz-
sPRUNG-RusseL-Diagramms, auch als Farben-Helligkeils-Dia-
gramm bezeichnet, gewissermaBen seine Ubertragung ins
Physikalische. An die Stelle der Farbe bzw. des Speklraltyps
tritt hier die effektive Temperatur, und die bolomelrische
Helligkeit wird durch die Leuchtkraft ersetzt. Das Bild der
Verteilung der Slerne im TL-Diagramm (s. Abb. néchste Seite)
unterscheidel sich nicht ‘grundsitzlich vom Aussehen des
HEerTtzsrrunG-RusscL-Diagramms.

Sucht man den Bildpunkl der Sonne © entsprechend
Te = 5785°K (g Te = 3,762, in der Astronomie wird oft
auch das Zeichen log fiir den dekadischen Logarithmus
verwendat; vgl. Abb. nachsle Seite) und % =1 auf und
denkt sich durch ihn zwei Parallele zu den Koordinaten-
achsen gelegl, so wird das ganze Feld in vier Rechtecke
aufgeteilt. Ganz allgemein kann man feststellen, daB alle
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Das Temperatur-Leuchtkraft-Diagramm

Sterne, die oberhalb der gedachten Waagerechten durch den
Sonnenpunkt gelegen sind, hinsichtlich der Gesamtstrah-
lung, also bolometrisch, heller sind als unser Tagesgestirn,
die darunterliegenden jedoch eine geringere Leistung ab-
strahlen; alle Sterne, deren Bildpunkle sich rechts von der
Senkrechten befinden, haben eine geringere Oberflichentem-
peratur als die Sonne, strahlen also je Oberflacheneinheil
weniger aus als die Sonne, und schlieBlich alle links von der
Senkrechten liegenden entsprechend mehr, und zwar in um
so starkerem MabBe, je weiter sie von der Geraden entfernt
sind. Zeichnet man nun schlieBlich nodh die Gerade. auf
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der alle Sterne liegen miiBten, die bei gleicher Grélie wie die
Sonne alle mdéglichen Temperaturen des betrachteten Be-
reiches haben, so erhalt man die von links nach rechts ge-

neigte Gerade lg %c—) =41g T, — 15,05 und erkennt sofort,

daB die Sterne der Hauptreihe nach links oben in zunehmen-
dem MaBe gréBer sein miissen als die Sonne, nach rechts
unten aber kleiner. In der ersten Richtung kommt man auf
der Hauptreihe in das Gebiet der WeiBlen Riesen, in der ent-
gegengesetzten Richtung in den Bereich der Roten Zwerge.
Gehen wir jetzt auf der Senkrechten durch den Sonnenpunkt

nach oben bis zum Punktt—* = 4 bzw. nach unten bis zum
o]

Punkt % = 0,25, so kénnen diese Unterschiede in der

Leuchtkraft zufolge der gleichgebliebenen Temperatur nur
die Folge einer um die genannten Betrdge gréfieren bzw.
kleineren strahlenden Flidche sein. Da der Radius proportional
der Quadratwurzel aus der Oberflache beziechungsweise dem
Querschnitt ist, so haben wir in den Schnittpunkten der

Waagerechlen L = 4 bzw. L. = 0,25 mit der Senkrechten
Lo Lo

Ig Te = 3,762 die Bildpunkte zweier Sterne, von denen der
obere einen doppelt so groBen, der untere aber einen halb
so groBen Radius hal wie die Sonne. Zwei Parallelen zur
schriagen Geraden durch diese beiden Schnittpunkte ver-
binden die Bildpunkte aller Sterne mit doppeltem bzw. halbem
Sonnenradius. Gem&B diesen Uberlegungen kann man das
ganze Feld des TL-Diagramms mit schridgen Parallelen tiber-
ziehen und erkennt dann unmittelbar, da8 die am weitesten
ausgedehnten Sterne die Roten Uberriesen sind, die klein-
sten dagegen im Bereich der WeiBlen und Roten Zwerge
liegen.

Die photometrische Methode der Bestimmung von Stern-
radien setzt einen Dpppelstern vom Typ der Bedeckungs-
verdnderlichen voraus. Es handell sich also um zwei leuch-
tende Sonnen, die sich um ihren gemeinsamen Schwerpunkt
bewegen, und zwar in einer Ebene, die nahezu in Richtung
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Zur Erklérung
der Vorgdnge
bei einem Be-

Heliigkeit
m [ 5 [ t 234 deckungs-
20 ' IR K verdnderlichen
m
27 \/
m zur Sonne, also
24 auch zum Beob-
m .
26 Periode — Zeif‘ achter liegt, so
" q2h gh oh gh 2h ggh gh  gh ph ggh - daB sich wéh-
1April—*l<——— 4 April 0 5 April ——— rend eines Um-

laufs  zweimal
eine gegenseitige Bedeckung ereignet. Im oberen Teil der
Abbildung sieht man die Bahn der lichtschwacheren Kom-
ponente eines optischen Doppelsterns relativ zur helleren
Komponente, in Wirklichkeit bewegen sich beide um ihren
gemeinsamen Schwerpunkt. Die sechs hervorgehobenen
Phasen der relativen Bahn sind in der darunter befindlichen
Lichtkurve angegeben: § Normallicht, hell; 2 Beginn, 3 Mitte
und 4 Ende des Hauptminimums; 5 Normallicht; 6 Mitte des
Nebenminimums. Die Dauer der Periode des Lichtwechsels
betrégt 30D, sie wird meist vom Hauptminimum zum nachsten
Hauptminimum gerechnet; die Dauer der Minima betrdgt
etwa 5b. Im allgemeinen werden die beiden Komponenten
dieses Doppelsternes nicht die gleiche Oberflaichentemperatur
besitzen. Dann wird, wenn die beiden Sterne ungefahr die
gleiche GroBe haben, wie es meist der Fall ist, die Hellig-
keitsabnahme bei der Bedeckung des heiBlen Sternes stirker
sein (Hauptminimum) als bei der Bedeckung des kiihleren
durch den heifleren (Nebenminimum). Aus der Dauer der
beiden Minima im Verhaltnis zur Dauer der ganzen Periode
des Lichtwechsels und aus der Form des Helligkeitsabfalles
1aft sich die GroBe der beiden Sterne in Einheiten des Bahn-
radius angeben. Kennt man von einem solchen Bedeckungs-
verdnderlichen auBerdem noch den Verlauf der Radial-
geschwindigkeit wahrend einer Periode des Lichtwechsels,
so kann man die Dimensionen der beiden Sterne einschlieB-
lich des Bahnradius auch in metrischen Einheiten ausdriik-
ken. Komplizierter werden die Berechnungen, wenn die
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Bahn stark elliptisch ist, was aus der Kurve der Radial-
geschwindigkeit bzw. aus der unsymmetrischen Lage der
Minima zu erkennen ist, wenn ferner die beiden Kérper so
nahe umeinander kreisen, daB sie durch gegenseitige An-
ziehung (Flutkrafte) und durch die starken dabei auftreten-
den Zentrifugalkrafte eine von der Kugelgestalt merklich
abweichende Kérperform erhalten, oder wenn zufolge sehr
unterschiedlicher Oberflachentemperaturen der beiden Kom-
ponenten die Beleuchtung der lichtschwécheren Sonne durch
die hellere noch weitere Besonderheiten hervorruft. In der
Tabelle sind fiir sieben Bedeckungsveranderliche die Spek-
traltypen und Radienverhaltnisse gegeben.

Verhdltnis der Sternradien R, von Bedeckungsverdnderlichen zum
Sonnenradius RO

Stern Spektren Radienverhiltnis R*/Ro

{ Aurigae ’ K5 B9 293 4
B Aurigae A0 AO 2,8 2,8
a Geminorum

Begleiter C M1 M1 0,6 0.6
V Puppis B1 B3 8.4 7.7
W Ursae Majoris F8 F8 0.8 0.8
Z Herkulis F2 F2 1,8 3.3
¢ Aquilae B8 18 3,6 3.6

Nun werden zur Ubersicht in einer Tabelle die Radien-
verhélinisse fiir die wichtigsten Leuchtkraftklassen der Ster-
ne im TL-Diagramm mitgeteilt. Gleichzeitig sind auch die
“effektiven Temperaturen T, derselben Sternklassen ge-
geben, die vom Radienverhdltnis abhédngig sind, wie aus der
Formel 1g T = 3,762 + 0,25 1g % -
Es zeigt sich, daB einem bestimmten Spektraltyp nur inner-
halb bestimmter Leuchtkraitklassen eine bestimmte Tem-

peratur eindeutig zugeordnet ist.

.

0,51g 2—; hervorgeht

Masse. Die Masse B der, Sterne ist eine der wichtigsten
Gréfen, die den physikalischen Zustand und die Entwick-
lung eines Sternes wesentlich bestimmen. Sie ist die Mitgift,
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Ubersicht itber die Radienverhdltnisse R'/Ro und die eflektiven
Temperaturen der hauptsdchlichsten Sternklassen im TL-Diagramm

Sp Ri/pgo Te [°K]

HR R UR WwWZ HR R UR wzZ
0O5] 20 23000
BO 9 20 18300 25800
B5 3.9 30 13900 14500
Ao 2,2 40 0,020 |10900 10300 | 6120
AS 1,7 50 0,020 | 8750 7700 | 5780
FO 1,5 63 0,018 | 7530 6500 | 5460
F5 1,2 80 0,016 | 6560 5450 | 5150
GO0 1,0 10 100 6260 4540 4860
G5 0,9 15 125 5780 4240 | 4600
KO 0.83 24 200 5030 3520 | 3860
K5 0,75 48 400 4000 3320 | 3250
MO0] 0,60 76 500 3730 2960 | 2760
M5] 0,25 160 800 3650 2280 2400

Sp Spektraltyp, HR Hauptreihensterne, R Riesensterne, UR Uber-
riesen, WZ Weille Zwerge

die der einzelne Stern bei seiner Geburt von der Natur aus
erhalten hat und die seinen Lebensweg im wesentlichen
vorzeichnet. Die Masse ist zwar eine dynamische Grdfle, die
entweder als trége Masse den Widerstand angibt, den ein
Korper seiner Inbewegungsetzung entgegenstellt, oder die
als schwere Masse selbst die Kraft bestimmt, die zwischen
den Himmelskoérpern wirkt; aber sie ist auch das Mab fiir
die Menge der Materie, die den betrachteten Korper bildet.
Uber ihre GréBe kénnen wir nur etwas erfahren, wenn
es uns gelingt, in dem von ihr hervorgerufenen Gravi-
tationsfelde das Verhalten eines oder mehrerer Kérper zu
beobachten.

Fiir unser Problem ist vor allem das 3. Keplersche Gesetz
maBgebend, um bei den visuellen, photometrischen oder
spektroskopischen Doppelsternen eine Massenbestimmung
durchzufiihren. Fiir unseren Fall vereinfachen wir das 3. Kep-
lersche Gesetz dadurch, daB wir die groBe Halbachse in AE,
die Umlaufzeit in Jahren und die Massen in Sonnenmassen

3
. . . . da
ausdriicken. In dieser normierten Form haben wir 0= R,

-+ M1,; wenn aus den Beobachtungen die Umlaufzeit U
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des Doppelsternes und die groBe Halbachse a bekannt sind,
erhélt man die Summe der Massen beider Komponenten in
Sonnenmassen. So sind bei den sogenannten photomelri-
schen Doppelsternen, die wir bereits als Bedeckungsver-
dnderliche kennengelernl haben. die Dimensionen des
Systems bei gleichzeitiger Kenntnis der Radialgeschwindig-
keit bestimmbar. Fiir die in der Tabelle Seite 175 enthaltenen
Bedeckungsveranderlichen sind in der folgenden Tabelle die
Massenverhaltnisse 'm/mo und die mittleren Dichten &
mitgeteilt, die nach dieser Methode sich ergeben.

Massenverhdltnisse /m/’mo und mittlere Dichten § [iir sieben
photometrische Doppelsterne

Stern W /mo ¢- [gicm']

¢ Aur 32 13 0,0000013 0,2

# Aur 2,4 2,4 0,11 0,11
e Gem C _ 0,5 0.5 2,6 26

V Pup 19 19 0,044 0.058
W UMa 0.7 0.5 21 15
Z Her 1.6 1.3 0.29 0,04
o Aql 6.2 5.1 0.15 012

Eine Zusammenstellung auf diesem Wege gewonnener
mittlerer Massen, in der Hauptsache fiir die Sterne der
Hauptreihe, enthall die folgende Tabelle. Die angefiihrten
Spektraltypen sind ebenfalls Mittelwerte, ynd zwar jeweils
aus der Anzahl N ge-

bildete. Mittelwerte von Gesamtmassen spek-
troskopischer Doppelsterne, von den
Dichte. Mil der Kenni- weiBen Uberriesen entlang der Haupt-

. ) reihe des TL-Diagramms bis zu den
nis von Masse und Ra- gelbroten Zwergen

dius der Sterne ist auch

die mittlere Dichte o Spektrallyp | Anzahl N m
gewonnen. Fir die glei- fo):] 5 1
chen Sternklassen, de- B1 1 15
. s Tpn s B3 13 11
ren Radienverhéltnisse B5 7 9
und effektive Tempera- A2 lg 2,3
. F2 1 2,
turen in der Tab.elle G5 4 17
Seite 176 zu finden sind, K8 2 0.7
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seien in einer Tabelle nun die Massenverhaltnisse und die

mittleren Dichtewerte gegeben. Uber den mechanischen
Aufbau der Sternkugeln sind somit alle wesentlichen GréB8en

bekannt.
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Die Sonne als strahlender Stern

Der uns am néchsten stehende Stern der MiichstraBe ist die
Sonne. Die hier interessierenden Zustandsgréfien sind in der
Tabelle gegeben. )

Die wichtigsten ZustandsgréB8en der Sonne

Leuchtkraft L =3,86-10" e_:g_
Masse M =1,99.10%¢g
Temperatur Te =5786 °K
Radius R =6,96 10" cm
mittlere Dichte p =141 —g—,-

cm
mittlere Energieerzeugung £ =1,94 %9;
Schwerebeschleunigungan der Oberlldche g =274-10¢ CSL::
Rotationsdauer (siderisch) U, = 25 bis 31 Tage

Wegen der relativ geringen Entfernung des Tagesgestirns
von der Erde (r =1.496 10" cm) kennen wir hier Vor-
gange und Erscheinungen in den oberflichennahen Schich-
ten, die sonst bei keinem Stern direkl beobachtbar sind

Sonnenflecken. Schon beim Betrachten mit dem blollen
Auge — entweder durch eine berufBile Scheibe oder durch
ein entsprechend dichles Buntglas — erkennt man die
Helligkeitsabnahme der Sonnenscheibe zum Rande hin.
Sie ist eine Folge davon, dal} man in der Mitte liefer in
die AuBenschichten der Sonne hineinschauen kann als
am Rande, in heillere Schichten also, die folglich mehr
Licht ausstrahlen. Damit in Einklang stehl auch die Tat-
sache, daB die Randverdunklung im Bereich der kurz-
welligen Strahlen stédrker ist als bei den langwelligen. Zu
gewissen Zeilen kann man auch mit unbewaffnelem Auge
dunkle Flecken auf der Sonnenscheibe wahrnehmen, die
in Wirklichkeit weit ausgedehnte Gruppen von Sonnen-
flecken sind (vgl. Tafel IX).

Schon im'17. Jahrhundert stellte man fest, daB die Haufigkeit
der Sonnenflecken in einer rund 1ljahrigen Periode
schwankt. Die Lénge der Periode ist jedoch nicht konstant,
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sondern kann zwischen 7 und 16 Jahren liegen. Die Sonnen-
tatigkeit, oft auch Aktivitdt der Sonne genannt, die sich nicht
nur auf die Fleckenbildung, sondern auch auf die Fackeln,
die Eruptionen, die Granulation, die Protuberanzen und die
Korona erstreckt, ist kein eigentlich periodischer Vorgang,
sondern wird von vielen Nebenefiekten beeinfluBl, so dall
kein Zyklus nach der Art des Ablaufs der Einzelvorgange
und der Menge der produzierten Flecken dem anderen
gleicht.

Zu Beginn einer Periode treten die Flecken nérdlich und
siidlich des Sonnenéquators in 30 bis 40° Breite auf. Spéter,
etwa um die Milte des Maximums, liegen die Entstehungs-
herde der Flecken in 10 bis 20° Breite und wandern bis zum
Ende des Zyklus bis unter 10° heliographischer Breite. In
der letzten Phase eines abklingenden Zyklus erscheinen in
hoheren Breiten bereits die ersten Flecken der neuen Periode
{Minimum).

Ein normaler Sonnenfleck besteht aus einem im Kontrasl
zur leuchtenden Umgebung (Photosphdre) fast schwarz
erscheinenden Kerngebiet. der Umbra. das von einem halb-
schattigen Hol, der Penumbra. umgeben ist (vgl. Tafel [X).
Das dunkle Kerngebiel strahlt bei etner Temperatur von
rund 4400 °K nur etwa ein Drittel der Energiemenge in den
Raum wie ein gleichgroBes Flachenstiick der ungestorten
Photosphédre. Diese erscheint, abgesehen von der bereits
erwdhnlen Randverdunklung, bei schwacher Vergroflerung
gleichformig hell. Wendet man mehr als 30fache Vergrd-
Berung an, so losl sich die Photosphdre in eine dichtge-
drangte Menge heller Flecken auf, die Granulation (vgl.
Tafel IX). Die Durchmesser dieser hellen Inselchen liegen
bei 1* bis 2°, was in der Entfernung Erde-Sonne 700 bis
1500 km entspricht. Fehlt in dieser Feinstruktur der Photo-
sphare irgendwo eines dieser Kérnchen oder gar mehrere,
so nenni man dann diese dunkle Stelle eine Pore. Die
Lebensdauer der Granulen liegt bei 2 bis 5 Minuten,
das Aussehen der Granulation &nderl sich also standig.
Uberhaupt ist die Lebensdauer aller Gebilde an der Sonnen-
oberflache begrenzt.
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So entwickelt sich ein Sonnenfleck aus einer Pore in
einigen Tagen zu einem Kern mit Penumbra, der im all-
gemeinen nach einer Woche wieder verschwindet. Um die
Zeit des Fleckenmaximums treten dagegen héufig ausge-
dehnte Gebilde auf, die aus mehreren groflen Flecken und
zahlreichen kleineren bestehen und zuweilen iber Monate
hinweg unter stetiger Anderung ihres Aussehens sichtbar
bleiben. Aus der Verlagerung der Sonnenflecken auf der
Sonnenscheibe von Ost nach West schliefit man auf eine
Rotation der Sonne. Sie betragt relativ zur Erde 26,9 Tage
am Sonnenaquator, dagegen 33,5 Tage in etwa 80° helio-
graphischer Breile in Ubereinstimmung mit den Messungen
des Doppler-Effektes am ostlichen bzw. westlichen Sonnen-
rande.

Aus dem allgemeinen Magnetfelde der Sonne von wahi-
scheinlich nur 1 bis 2 GauB heben sich die starken Magnet-
felder der Flecken- und anderen Storgebiete der Sonnen-
oberflache hervor, die bis einige tausend Gaull Feldstarke
erreichen und in tieferen Schichten verankert sind.

Bei der Entstehung einer Fleckengruppe kommt es zunachst
zur Ausbildung zweier Hauptflecken, deren Magnetfelder
entgegengesetzt polarisiert sind. In dem Zyklus, der im Jahre
1954 begann, lag auf der Nordhalbkugel im westlichen
Fleck der magnetische Nordpol, im ostlichen der Sidpol.
Auf der Siidhalbkugel der Sonne liegen die Verhaltnisse
gerade umyekehrt. Bemerkenswert ist nun, dal im folgen-
den Zyklus die Polarilat wechseln wird, so dall man zu dem
SchluB gedrangt wird, daB eine volle Periode der Sonnen-
tatigkeit 22 Jahre dauert, also einen Doppelzyklus um/faBt.
Von den physikalischen Ursachen der Entstehung der
Flecken und der Fleckenzyklen hat man heute noch keine
endgiiltige Vorstellung. So viel scheint sicher, dal man
zpym Verstandnis dieser Vorgange auf die Magneto-Gas-
dynamik zuriickgreifen mul. Eine derartige Theorie ist
kiirzlich von StEENBECk entwickelt worden. Sie erklart fast
alle bekannten Tatsachen des Fleckenphanomens qualitativ
einleuchtend und liegt auch quantitativ in der richtigen
GroBenordnung.
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Chromosphdre. Die Strémung im Gebiete eines Sonnen-
flecks scheint am Grunde der beobachtbaren Schichi, im
Bereich der Photosphére, von innen nach aufen zu gehen,
im Bereich der rund 15 000 km dariber lagernden Chromo-
sphdre in umgekehrter Richtung zu verlaufen. Diese oberste
Schicht der Sonnenatmosphire bildet den Ubergang von der
Photosphére zur Korona und kann wegen ihrer relativ
geringen Strahlung nur gesehen werden, wenn auf irgend-
eine Weise die intensive Lichtfiille der Sonnenoberfliche
ausgeschaltet wird. Dies isl z. B. bei einer totalen Sonnen-
finsternis der Fall, wenn der Mond gerade die Photosphére
abdeckt. Der dann fiir wenige Augenblicke sichtbare schmale,
rosarole Saum hat dieser Schicht, der Chromosphére, den
Namen gegeben.

In Verbindung mit den Flecken, aber auch in fleckenfreien
Gebieten treten die sogenannten Fackeln aul, flufinetzartig
verédstelle Lichtadern, die sich zum gréf8ten Teil in der Chro-
mosphire finden, wie aus ihrer deutlichen Sichtbarkeit im
Bereich des Sonnenrandes hervorgeht. Fackeln verédndern
ihr Aussehen meist sehr langsam. Bisweilen kommt es aber
im Gebiet ciner Fackel zu einem plétzlichen Strahlungsaus-
bruch, einer sogenannten Eruption, bei der im sichtbaren
Bereich des Lichtes nur wenig wahrzunehmen ist. Die
Hauptausstrahlung einer Eruption liegt im Ultravioletten
unterhalb 200 nm und ruft beim Eindringen in die Erd-
atmosphiére im Bereich der D-Schichl zwischen etwa 50 und
80 km Hohe eine starke Ionisalion hervor, die iiber eine Zeit
von einigen Minuten bis fast zu einer Stunde anhalten kann
und zu starken Stérungen der drahtlosen Ubertragungen im
Kurzwellenbereich (MdceL-DELLINGER-Effekt) fihrt. Auch
im Bereich der Zentimeter- bis Meterwellen, deren Beobach-
tung zu den Aufgaben der Radioastronomic gehort, tritt eine
starke zusélzliche Strahlung auf, und schlieBlich erfahrl
sogar die Intensitat der solaren kosmischen Strahlung eine
Erhéhung. Nicht nur in unmittelbarem Zusammenhang mit
den Flecken, sondern auch an anderen Stellen der Sonnen-
oberfliche finden sich Magnetfelder, deren Kraftlinien. das
Geriist jener Erscheinungen bilden, die wir Protuberanzen
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nennen (vgl. Tafel X). Sie halten sich im Durchschnitt in
Héhen von 30 000 bis 60 000 km auf und zeigen bei einer
Lange bis zu 200 000 km eine grofle Anzahl mannigfaltiger
Formen. Ihre Dichte ist etwas groBer als die ihrer Umgebung,
ihre Temperatur im allgemeinen niedriger, etwa 4000 °K, so
dagl sie sich auf photographischen Aufnahmen der Sonne im
Lichte der Wasserstofflinie H, als dunkle, wurmartige Ge-
bilde abheben. In der Literatur werden sie vielfach als Fila-
mente bezeichnet. Als helle Erscheinungen kénnen sie nur
auferhalb des Bereiches der Sonnenscheibe gesehen werden,
entweder wenn bei einer Finsternis der Mond die Licht{tlle
der Photo- und Chrecmosphéare abdeckt oder wenn mit Hilfe
einer entsprechenden Vorrichtung in Spezialfernrohren
(Spektrohelioskop) das helle Sonnenlicht herausgeblendet
wird.

Korona. Protuberanzen zeigen insofern ein hemerkens-
wertes Verhalten, als sie aus einem Zustand langsamer
Verdnderungen sich plétzlich und meist radial nach auBen in
Bewegung setzen. Die dann als eruptive Protuberanzen
bezeichneten Gebilde erreichen in ausgepréagten Fallen Ge-
schwindigkeiten von 100 bis tiber 500 km/s und Hoéhen von
100 000 bis 1500 000 km, dringen also in den Bereich der
Sonnenkorona ein (vgl. Tafel X). Auch dieses Phénomen
zeigt wie die librigen solaren Erscheinungen eine Abhédngig-
keit vom Fleckenzyklus: Im Maximum ist die Korona
wesentlich symmetrisch zur Sonne mit stark ausgeprégten
Strahlen, zur Zeit des Minimums erscheint die Rotations-
achse abgeplattet mit schwacher Strahlenentwicklung an
den Polen. Die Helligkeil der Korona nimint nach aulen ab,
der grofite Teil ihres Leuchtens ist gestreule Sonnenstrah-
lung. Ihre Eigenstrahlung liegt in Emissionslinien, die von
vielfach ionisierlen Metallatomen des Eisens, Nickels u. a.
herriihren. Auf verschiedenen Wegen wurde fiir die Korona
eine Temperatur von durchschnittlich 1,3 - 10® °K abge-
leitet. Uber den der Beobachtung zuginglichen Bereich
hinaus setzt sich die Korona bis in den Gas- und Staubkorper
des Zodiakallichtes fort.
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Energiequellen. Die von der Sonne dauernd ausgestrahlte
Leistung liegt mit L, = 3,86 - 10*® erg/s so hoch, dafl von
den iiblichen Energiequellen keine ausreicht, um diesen
Verlust zu decken. Weder chemische Energien noch der von
Robert Maver vermutete Meteoritenhagel, noch die durch
Kontraktion zu gewinnende potentielle Energie der Sonnen-
masse reichen hierzu aus. Eine Sonne aus reinem Anthrazit
wiirde bei gleichbleibender Ausstrahlung nicht ganz 6000
Jahre existieren kénnen, in Wirklichkeit freilich sehr bald
in ihrer Intensitdt nachlassen und dafiir langer strahlen.
Doch die Geologen kodnnen iiberzeugend nachweisen, daB
die Sonne seit etwa einer Milliarde Jahren mit wesentlich
unverminderter Stirke leuchtet. Die Erzeugung eines Meteo-
ritenhagels zur Erganzung der Sonnenenergie erfordert eine
Dichte der Meteoritenwolke, die bei der bekannten Grée
der Einzelk6rperchen optisch im Lichte der Sonne bemerkbar
sein miifite, ganz abgesehen davon, daB der dann am ir-
dischen Himmel sichtbare Dauermeteorstrom ein unvorstell-
bar imposantes Schauspiel bieten wiirde. Selbst die erheblich
ergiebigere Kontraktionsenergie kann die Sonnenaus-
strahlung fiir die von den Geologen geforderte Zeitdauer
nicht decken. Wiahrend der letzten 10°® Jahre strahlte unsere
Sonne 43mal soviel Energie aus, wie sie aus der Zusammen-
ziehung von einem weit iiber die Grenzen des Planeten-
systems reichenden urspriinglichen Radius auf ihre heutige
Grofle hiatte gewinnen kdnnen. Die Verhéltnisse werden
erheblich ungiinstiger, wenn wir die heute erkannte Lebens-
dauer der Sonne von mindestens 6 - 10° Jahren unseren
Betrachtungen zugrunde legen. Die Kontraktionsenergie
kann also im Dasein der Sonne und mithin der Sterne nur
zeitweise eine Rolle gespielt haben. Gegen Ende des vorigen
Jahrhunderts wurde deshalb von den Astronomen die
Existenz von Energiequellen mindestens fiir den kosmischen
Bereich gesucht, die wesentlich ergiebiger sein miiiten als
alle bis dahin bekannten.

Auch die Entdeckung der Radioaktivitdt im Jahre 1896
brachte noch nicht die erwartete Klarung; Radium hatte eine
viel zu geringe Halbwertszeit und das natiirliche Uran eine.
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zu geringe Leistung. Erst mit der Entdeckung der Kern-
energien war das Problem wenigstens grundsatzlich gelost,
und wir wissen heuté, daB die Sterne wahrend der langsten
Entwicklungsphasen ihres Daseins ihre Strahlungsenergie
aus Kernprozessen decken. Bei dem hier zuerst in Frage
stehenden ProzeB des Aufbaus von Helium aus Wasserstoff
wird im Mittel 0,71 9% der beteiligten Masse in Energie
umgewandelt gem&3 dem von EINsTEIN im Jahre 1905 for-
mulierten Aquivalenzprinzip von Masse und Energie 4 E
= c? - Am. Ein fast génzlich aus Wasserstofi bestehender
Stern mit der Masse unserer Sonne hatte somit AE
= 1,27-10°¢ erg zur Verfiigung und koénnle bei der gleichen
Strahlungsleistung wie die Sonne etwa 1,05-10" Jahre
unvermindert strahlen.

Fir den genannten Kernaufbau stehen zwei Mdglichkeiten
zur Verfiigung, der Proton-Proton-Prozefl und der Kohlen-
stoffzyklus. Beim ersten ProzeB vereinigen sich zuerst zwei
Protonen unter Aussendung eines Positrons zu einem
Deuteron, das mit einem weiteren Proton das Heliumisotop,
’He, bildet. An dieser Stelle wird eine Reihe weiterer
Reaktionen méglich. In iiberwiegendem MaBe werden zwei
solcher Heliumisotope miteinander einen Helium-4-Kern
aufbauen und zwei Protonen in Freiheit setzen. Der zweite
Zyklus ist, wie sein Name andeulet, an-das Vorhandensein
von Kernen des Kohlenstoff 12 gebunden. Trifft ein solcher
mit einem Proton zusammen, so wird das inslabile Isotop
Stickstoff 13 gebildet, das unter Abgabe eines Positrons in
Kohlenstoff 13 zerfallt. Nun erfolgen zweimal nacheinander
Einfénge je eines Protons, und es werden erst Stickstoff 14
und dann Sauerstofi 15 aufgebaut, der durch Emission eines
Positrons in Stickstoff 15 Gibergeht. Der Zusammenslo8 mit
einem Proton fiihrt schlieBlich zum Zerfall in den Kern von
Helium 4 und den urspringlichen Kern von Kohlenstoff 12,
der nun erneut bei einem gleichartigen ProzeB mitwirken
kann; er spielt also die Rolle eines Katalysators, der zum
Einleiten des Prozesses notwendig ist, am Ende aber wieder
abgegeben wird.

Zur Deckung ihres Energiebedarfs muB also die Sonne im

L4 185



Verteilung des Druckes P,
der Temperatur T und der
Masse M imInnern der Sonne

Durchschnitt je Sekunde
3,8 - 10°® Protonen in He-
llumkerne verarbeiten ; sie
verliert dabei durch ihre
Ausstrahlung in der glei-
chen Zeit 4,5 - 102g ihrer
Masse. Wesentlich fiir die
eben dargelegte Theorie
der Energieerzeugung ist
nun der Umstand, daB die schon etwa zwei Jahrzehnte
friher aus der Theorie vom inneren Aufbau der Sterne ge-
folgerte Temperatur und Dichte des Zentralgebietes der
Sonne so hoch sind, daB die genannten Kernaufbauprozesse
iiberhaupt und in ausreichendem Mafe ablaufen koénnen
(Abb.). Im Zentrum der Sonne herrschen ein Druck von
P, = 4 - 10" dyn/cm? und einec Temperatur T, = 2 - 107 °K.
Die im Bild dargestellten 10 Kugelschalen zeigen bei Druck
und Temperatur deren Abnahme nach auBen in Zehnteln der
Zentralwerte. Fiir die Masse enthalten die zentrale Kugel und
jede dariiber liegende Schale je ein Zehntel der Sonnenmasse.
Am starksten ist der Druck, am schwéchsten die Temperatur
zum Zentrum hin konzentriert. Eine anschauliche Vorstellung
von der Massenverteilung im Sonneninnern gewinnt man
vielleicht durch die Feststellung, daB ®/,, der Sonnenmasse
in einer Kugel eingeschlossen sind, deren Volumen noch
nicht 7 9% des Sonnenvolumens ist. Die Ubereinstimmung
der Ergebnisse dieser beiden voneinander unabhéangig ent-
wickelten Theorien ist ein iiberzeugender Beweis [iir die
Leistungsfahigkeit der kithnen Untersuchungen des Inneren
der Sterne und gibt uns wieder einmal die Gewi3heit, da8 es
innerhalb der Reichweite der MeBinstrumente keine Natur-
vorgiange gibt, die der Erforschung unzuganglich wéren.

Was fiir die Sonne gilt, trifft in entsprechendem Ma0Be auch
fiir die Sterne zu. Insbesondere reich! die in den Kernpro-
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zessen zur Verfilgung stehende Leistung selbst zur Be-
friedigung des grofBen Bedarfs der heiBesten Riesensterne
fir einige Millionen Jahre aus, was etwa der Verweilzeit
dieser verschwenderischen Strahler auf dem Hauptast im
Temperatur-Leuchtkraft-Diagramm entspricht.

Veranderliche Sterne

Bisher haben wir nur Sterne kennengelernt, deren Zuslands-
gréBen iber lange Zeiten hin nahezu konstant sind. Im
Hinblick auf die allgemeine Entwicklung der Weltkoérper
gibt es freilich strenggenommen keinen unverédnderlichen
Stern. Unter der Bezeichnung verdnderliche Sterne oder
Variable versteht man jedoch solche Sterne, bei denen sich
innerhalb von Stunden oder Tagen merkbare Verdnde-
rungen feststellen lassen. Die zun#chst auffalligste Anderung
ist die der Helligkeit, die in der ersten Zeil seit der Ent-
deckung dieser Art Himmelskérper vom 17. bis Mitte des
19. Jahrhunderts ausschlieBlich Gegenstand der Forschung
gewesen ist. Als erster Veranderlicher wurde bereits im
Jahre 1596 der Stern o Ceti (Omikron im Walfisch), auch
Mira, der Wunderbare genannl, entdeckt. Es folgte Algol
(8 Persei) im Jahre 1667. Algol ist physikalisch betrachlet ein
unveranderlicher Stern. Er ist aber ein Doppelstern, der sich
mit seinem etwas lichtschwédcheren Begleiter um den ge-
meinsamen Schwerpunkt gerade so bewegt, daB sich diese
beiden Sterne fiir die Bewohner der Erde wahrend eines
Umlaufs zweimal gegenseitig bedecken (vgl. Abb. Seite 174).
Diese durch die Lage ihrer Bahnebene nur zuféllig einen
Lichtwechsel zeigenden Sterne, meisl Bedeckungsverdnder-
liche oder photometrische Doppelsterne genannl, haben wir
bereits kennengelernt. Hier sollen nur die physisch ver-
dnderlichen Sterne betrachtet werden, von denen man zwei
Hauptgruppen unterscheiden kann: 1. die periodisch Ver-
dnderlichen, zu denen die Klassen der Mira-Sterne, der
0 Cephei-Sterne und der RR Lyrae-Sterne gehoéren, und 2.
die unperiodisch Verdnderlichen, zu denen man halbregel-
mdBig, unregelmdlig und zeitweilig Verdnderliche rechnet.
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Die letzte Klasse ist die der Novae und Supernovae, die im
allgemeinen wohl! nur einmal aufleuchten. Schliefllich gibt
es eine Menge noch nicht klassifizierter Veranderlicher,
deren Lichtwechsel zwar feststeht, deren Einordnung in
eine der genannten Klassen aber noch nicht vorgenommen
werden konnte, weil die dazu erforderlichen Beobachtungen
des genauen Helligkeitsverlaufs noch nicht gemacht sind.
Die Tafel gibt eine Ubersicht iiber die Verteilung der be-
kannten Verdnderlichen auf die verschiedenen Klassen {un-
ter AusschluB der Bedeckungsverdnderlichen).

Die relative Hdufigkeit der physisch verdnderlichen Sterne

Mira-Sterne 41% | halb- und unperiodische Ver-
&nderliche 7%

8 Cephei-Sterne 6 Novae bzw. Supernovae 1

RR Lyrae-Sterne 16 noch nicht klassifizierte Ver
#nderliche 29

Die Gesamtheit der bis heute gefundenen physisch ver-
anderlichen Sterne betrdgt nach unserer Kenntnis 8000,
Bedeckungsverédnderliche dagegen kennen wir etwa 1650.
Die physisch verdnderlichen Sterne sind fiir den Astro-
physiker von groBter Bedeutung, denn sie bieten thm die
Maoéglichkeit, den Ablauf von der Natur selbst dargebotener
physikalischer Experimente allergréften Umfanges zu be-
obachten. Es ist dies bis heute die einzige Maglichkeit,
parallel verlaufende Anderungen der ZustandsgréSen zu
untersuchen. Bei den Variablen &ndern sich nicht nur die
Lichtausstrahlung, sondern die Oberflichentemperatur, da-
mit auch der Temperatur-, Druck- und Dichteverlauf im
Inneren, der Sternradius und das Spektrum.

Periodisch Verdnderliche. Von den periodisch Veranderlichen
haben die Mira-Sterne einen Lichtwechsel, dessen Dauer
vornehmlich im Bereich von 100 bis 750 Tagen liegt. Nach
kiirzeren Perioden hin schlieflen sich daran die 6 Cephei-
und RR Lyrae-Sterne an, die das Intervall von 1,5 Stunden
bis zu 60 Tagen iberspannen, wobei die Perioden von
20 Stunden bis 1 Tag und von 60 bis zu 100 Tagen schwach
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besetzt sind und bei 12 Stunden und 5 Tagen Héaufungs-
stellen zu sein scheinen. Man benutzt die Liicke der Perioden
bei 1 Tag zur Abgrenzung der kurzperiodischen RR Lyrae-.
Sterne von den d Cephei-Sternen

Bei den drei behandelten Klassen von Veranderlichen wird
der Lichtwechsel durch ein iberraschend regelmaBiges
Wacdhsen und Schrumpfen des Sternradius bei gleichzeitiger
Anderung der Oberflaichentemperatur hervorgerufen; beide
Erscheinungen treten jedoch mil einer gewissen Phasenver-
schiebung ein. Der Helligkeitsanstieg wird wesentlich her-
vorgerufen durch einen Temperaturanstieg um durch-
schnittlich 1000 °K bei mittlerem Radius. Die Ausdehnung
des Sternes erreicht ihren Héhepunkt, wéhrend gleichzeitig
Temperatur und Leuchtkraft abnehmen — offensichtlich
gerade als Folge der Ausdehnung. Die Kontraktion vermag
zundchst den Helligkeitsriickgang nicht aufzuhallen; den
kleinsten Durchmesser erreicht der Stern jedoch erst dann,
wenn Temperatur und Leuchtkrafl bereits wieder zuneh-
men. Diese Vorgénge sind ein Zeichen dafiir, da83 die betref-
fenden Sterne eine innere Krise durchmachen, zu der ent-
weder die Energieerzeugung oder der Energietransport den
Anstof gibt. Der Stern pulsiert mechanisch in seiner Eigen-
schwingung; eine zu hohe Energielieferung blaht ihn auf
und verbraucht Energie; das dadurch eintretende Lei-
stungsdefizit 140t den Stern wieder zusammensinken und
somit das Spiel von neuem beginnen. Auffallig ist, da8 die
Vertreter dieser drei Klassen Riesen bzw. Uberriesen sind,
und zwar liegen die Mira-Sterne im Bereich der roten
M-Sterne, wogegen die Vertreter der beiden anderen
Klassen den Spektraltypen B bis G angehoren. Es sind durch-
weg Sterne groder Massen, bei denen auch die Energie-
produktion sehr hoch ist. Nach neuerer Auffassung findet
in diesem Stadium der Sternentwicklung der Aul- und
Abbau der schweren Atomkerne im Inneren der Sterne bei
Temperaturen bis 10® °K statt, wobei geringliigige Tempe-
raturdanderungen nach oben oder unten die genannten
Prozesse so rasch zum Ablauf bringen, dal eine Katastrophe
gerade noch verhindert wird. Am harmlosesten und lang-
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samsten laufen diese Prozesse bei den Mira-Sternen ab, bei
denen infolge der gewaltigen Dimensionen vom 100- bis
-400fachen des Sonnendurchmessers die Oberflichentem-
peratur sich nur um 500 °K zu andern braucht. Dafiir pul-
siert der Radius um etwa 209, wéhrend bei den heifieren
Sternen die lineare Anderung nur 109, betragt. Die Hellig-
keitsdnderung erreicht jedoch wieder bei den kiihlen Mira-
Sternen eine gréfere Amplitude und schwankt um mehrere
GroBenlklassen.

UnregelmdBig Verdnderliche. Unter den nichtperiodischen
Verédnderlichen gibt es sowohl Zwergsterne, die in unmittel-
barer Ndahe der Hauptreihe slehen, als auch Riesensterne,
die das weite Gebiet zwischen den roten M-Sternen und den
weilen B-Sternen bevélkern. Bei den Hauptreihenver-
dnderlichen scheint es sich um Sterne zu handeln, die ent-
weder das Vorstadium der Sternentstehung (Protostern)
insofern abschlieBlen, als die Kernprozesse gerade anlaufen,
oder die als vollausgereifte Zwerge einen so grofen Helium-
kern dgebildet haben, daB sie nunmehr im Begriffe stehen,
die Hauptreihe zu verlassen und in das Gebiet der Riesen
abzuwandern. Beide Ubergangsstadien haben Entwidck-
lungskrisen zur Folge, die sich in unregelméBigen Ande-
rungen der Helligkeit, der Temperatur und des Radius
aufern. '

Bei den unregelmaBig veranderlichen Riesen scheinen andere
Ursachen eine Rolle zu spielen. Riesensterne sind nicht ein-
heitlich aufgebaut, sondern bestehen aus zwei oder mehre-
ren Schalen. Liegen iliber dem Energie produzierenden Kern
noch zwei Schichten, so besitzt dieser Teil des Sternes im
allgemeinen mehrere Eigenschwingungen, die sich unter
Umstanden tiberlagern. Bei vielen dieser Slerne laBt sich der
Lichtwechsel durch Uberlagerung mehrerer Schwingungen
darstellen.

Hier gibt es nun zahlreiche Sterne, deren Veradnderlichkeit
sich in Helligkeitsausbriichen &ufierl, die meist &uBerst
selten erfolgen, so daB ein allméhlicher Ubergang zu den
Novae besteht. Wahrend bei den sogenannten novaihn-
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lichen Sternen meist mehrere Lichtausbriiche beobadhtet
worden sind, kennen wir noch keine echte Nova, die zwei-
mal aufgeleuchtet ist.

Die Umstédnde, die bei einem Stern zu der Novakalastrophe
fiihren, sind uns unbekannt. Der Name Nova oder Super-
nova ist sachlich nicht berechtigt, aber nicht mehr zu dndern.
Die deutsche Bezeichnung Neuer Stern zeigt den Irrtum der
ersten Entdecker solcher Sterne sehr deutlich. Seit An-
wendung der Photographie in der Astronomie ist es in
vielen Fallen mdglich gewesen, am Ort der Nova in der
zuriickliegenden Zeit einen Stern nachzuweisen, den man
als Prdnova bezeichnet. Nach Beendigung des Lichtaus-
bruches nennt man diesen Stern Post- oder Exnova.

DaB es sich in jedem Fall um eine Sternkatastrophe handelt,
zeigt schon die Geschwindigkeit des Lichtausbruches. Viel-
fach innerhalb von Stunden, héchstens von Tagen steigt
die Leuchtkraft des Sternes auf das 8000- bis 60000(ache an.
Dabei expandiert die Atmosphére des Sterns mit Geschwin-
digkeiten zwischen Hunderten bis tiber 1000 km/s. Die ins-
gesamt ausgestrahlte Energie liegt bei 104 erg. Es handelt
sich also um eine Menge, die unsere Sonne in ungeféhr
8000 Jahren ausstrahlt. Man hat abgeschétzt, daB in einem
Sternsystem von der GroBe unserer Milchstrafle etwa
40 Novae im Jahre aufleuchten, von denen wegen des Ab-
deckungseffektes etwa drei wirklich zu beobachten sind. Zahl-
reiche Novae sind auch bereits im Andromedanebel und
anderen benachbarten extragalaktischen Sternsystemen be-
obachtet worden. Es handell sich in jedem Fall um Sterne
aus der Ndhe der Hauptreihe, die nur unwesentlich heller
sind als unsere Sonne, jedoch eine hdhere Oberflichen-
temperatur besitzen. Wahrscheinlich stehen sie am Ende
ihrer Entwicklung, womit eine noch stéarkere Instabilitit er-
reicht wird als im Bereich der Veranderlichen.

Deutlich unterschieden von den Novaausbriichen, die in
einem weiten Bereich des Helligkeitszuwachses schwanken,
sind die Erscheinungen der Supernovae, bei denen die
Energie- und die Massenabgabe noch 3 bis 4 Zehnerpotenzen
hoher liegen. Diese Energiemengen sind von der GroBen-
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ordnung der in einem Stern enthaltenen thermischen Ener-
gie, was zur Folge hat, daB hier der bisherige Bestand des
Sternes selbst in Frage gestellt ist und der Stern eine ein-
schneidende Veranderung erfahrt. Ein merklicher Bruchteil
der Sternmasse wird in den Weltraum ausgestoBfen. Um den
sehr heifien, aber nunmehr sehr lichtschwachen Slern
bleiben diese Massen als planetarischer Nebel sichtbar.
Insgesamt sind bisher etwa 50 Supernova-Ausbriiche beob-
achtet worden, die meisten von ihnen ereigneten sich in
extragalaktischen Sternsystemen. In unserer MilchstraBe
sind bisher drei Supernovae festgestellt worden, die vom
Jahre 1054, in deren Gefolge der Krebsnebel im Stier ent-
stand, und die beiden nicht so hellen Erscheinungen aus den
Jahren 1572 (in der Cassiopeia) und 1604 (im Ophiuchus). In
dem nodch heute mit iiber 1000 km/s expandierenden Krebs-
nebel spielen sich Prozesse ab, die auler dem visuellen und
photographisch erfaBibaren Licht auch eine intensive Radio-
strahlung aussenden.

Was sich beim Aufleuchten einer Supernova ereignet, wissen
wir noch nicht, es gibt dariiber nur Vermutungen. So wird
diese Erscheinung als das Aufleuchten stellarer Materie
beim Zusammensturz zu einem tatsachlich neuen Stern ge-
deutet. Nach einer anderen Auffassung handelt es sich hier-
bei um die Bildung eines Doppelsternes. Beim Auseinander-
reien des vorher bereits stark deformierten urspriinglichen
Sternes in die beiden Komponenten muf im Augenblick der
Trennung fiir kurze Zeit Materie nach auBen gelangen, die
vorher unter sehr hohem Druck stand und dabei eine sehr
hohe Temperatur besaB, so daB explosionsartig gréBere
Massen unter Ausstrahlung gewaltiger Energiemengen in
den umliegenden Weltraum befdrdert werden.

Mehrfache Sterne und Sternhaufen

Da die Sterne an der Sphéare, von ihrer Konzentration zur
MilchstraBe abgesehen, verhaltnisméaBig gleichartig verteill
sind — insbesondere sind es die helleren, mit bloBem Auge
sichtbaren Sterne —, so erscheint die Frage berechtigt, wie-
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viele von diesen Lichtpunkten infolge der regellosen Ver-
teilung zufallig einen vorgegebenen geringen Abstand
haben. Die rechnerische Beantwortung dieser Frage, an-
gewandt auf die frei sichtbaren Sterne und auf einen Ab-
stand unterhalb 1’, zeigt, daB es etwa acht solcher zufélliger
Doppelsterne geben kénnte. Die tatsachliche Zahl der dop-
pelten Sterne der bezeichneten Art betrdagt aber rund 1500.
Allein aus dieser Talsache folgt, daB die engen Sternpaare
nicht nur perspektivisch zusammenstehen, sondern wirklich
zusammengehdren. Natiirlich werden unter ihnen auch die
acht zu erwartenden optischen Doppelsterne sein. Sie heraus-
zufinden ist verhéltnismaBig einfach. Wahrend die wirk-
lichen, die physischen Doppelsterne infolge der Wirkung der
Gravitationskraft sich umeinander bewegen, wandern bei
einem optischen Paar die Sterne gradlinig aneinander vorbei.

Physische Doppelsterne. Zur Zeit sind fast 40000 Doppel-
sterne katalogisiert, ihre Zahl ist standig im Wachsen be-
griffen. Die wirkliche Zahl der Doppelsterne liegt natiirlich
bedeutend héher und diirfte in die Milliarden gehen. Etwa
259, aller Sterne sind Doppelsterne oder Mehrlachsysteme,
ihnen gehéren etwa ein Driltel aller Sterne an. Dieses Er-
gebnis ist kosmogonisch sehr bedeutungsvoll; denn es laBt
erkennen, daB Doppel- und mehrfache Sternsysteme eine
sehr haufige Form des Vorkommens der stellaren Materie
darstellen. Von den im Umkreis der Sonne von 15 pc Radius
enthaltenen 285 Sternen sind 133 Einzelsterne und 76 Stern-
paare. Die sieben Sterne der unmittelbaren Sonnenumgebung
bis 2 pc Abstand bilden ein dreifaches und ein doppeltes
System, das 6. Mitglied ist ein Einzelstern und das 7., unsere
Sonne, hat ein Planetensystem.

Man unterscheidet bei den physischen Doppelsternen drei
Gruppen:

1. Die visuellen Paare, von denen einige mit unbewaffnetem
Auge sichtbar sind, die meisten aber nur im Fernrohr ge-
trennt und vermessen werden kénnen. Man nennt sie zum
Unterschied von den frei sichtbaren oft auch teleskopische
Doppelsterne.
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Relative Bahn der lichtschwd-
cheren Komponente B elnes
visuellen Doppelsterns um die
hellere Komponente A

2. Die spektroskopischen
Doppelsterne, deren Kom-
ponenten sich im allgemei-
nen nicht trennen lassen.
Ihre Doppelsternnatur wird
aus dem Spektrum er-
schlossen, entweder durch
Feststellung periodischer
Linienverschiebung oder direkt, indem man erkennt, daf
der betreffende Stern ein zusammengesetztes Spektrum hat.
3. Die Bedeckungsverdnderlichen oder photometrischen
Doppelsterne, fir die vielfach auch die unter 2. aufgezihlten
Erkennungsmerkmale zutreffen, duBern sich besonders ein-
drucksvoll als perspektivische Verdnderliche. In allen drei
Gruppen ermoglichen die Beobachtungen einen mehr oder
weniger eindeutigen Einblick in die Bahn und die Bewe-
gungsverhaltnisse dieser Sternsysteme.

Am klarsten liegen die Verhdltnisse bei den visuellen
Doppelsternen (Abb.), deren Ortsdnderung wéhrend einer
Umlaufperiode mit Hilfe eines geeigneten MeBinstrumentes
moglichst oft festgestellt wird. Hierzu verwendet man lang-
brennweitige Fernrohre oder Astrographen. Jeder Punkt
der lichtschwéacheren Komponente entspricht der Stellung
dieses Sternes zu einem bestimmten Zeitpunkt. Durch die
im Laufe der Zeit gemessenen Punkte wird eine elliptische
Bahn gelegl und aus ihr die wirkliche Bahn, also die grofie
Halbachse und Exzentrizitat, berechnet und ibre Lage im
Raum bestimmdt.

So erhielt man fiir den Doppelstern Sirius folgende Werte:
Umlaufzeit beider Komponenten umeinander P = 49,9 Jah-
re; groBe Halbachse a = 20,3 AE; Exzentrizitit e = 0,59;
die Massen in Einheiten der Sonnenmasse sind 0, = 2,35,
My = 0,99; die Helligkeiten m4 = ~— 1,43, mp = 8,6 erm4g-
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lichen die Bestimmung der Radien dieser beiden Sterne in
Einheiten des Sonnenradius, R4 = 1,8 Rg, Rg = 0,022 Rg,.
Aus den Werten fiir Masse und Radius des Siriusbegleilers
ergibt sich z. B. die unvorstellbare hohe mittlere Dichte
dieses Sternes von gg = 132000 g/cm?®.
Bei dem visuellen Doppelstern { UMa (Mizar), dessen
scheinbare Distanz 14” betrégt, 146t sich aus der Parallaxe
= 07041 der wirkliche Abstand r = 340 AE ermitteln und
nach dem auch hier giiltigen 3. Keplerschen Gesetz eine
Umlaufzeit von etwa 3500 Jahren errechnen.
Uber die Bildung von doppelten und mehrfachen Stern-
systemen weill man noch nichts Sicheres, da ein derartiger
Vorgang noch nicht beobachtet wurde. Sehr wahrscheinlich
liegt der Ursprung der Doppelsterne in der Phase der Stern-
entstehung, in der schliefilich auch die Bildung des Planeten-
systems zu suchen ist.
Sternhaufen. GréBere Ansammlungen von Sternen bezeich-
net man als Sternhaufen. Aul Grund der GréBe, der Mit-
gliederzahl und der Einordnung in das MilchstraBensystem
hat man zwei Haupttypen zu unterscheiden, die sogenannlen
offenen oder lockeren Sternhaufen und die Kugelsternhau-
fen. Die offenen Sternhaulen sind in unserem Slernsystem
sehr stark zur MilchstraBe konzentriert. Es sind je nach
GréBe Ansammlungen von 10 bis 500 Sternen, die einen
Raum mil einem Durchmesser zwischen 1,5 und 15 pc er-
fiilllen, offensichtlich gemeinsam entslanden sind und zufolge
der allgemeinen Umlaufbewegung im Milchstralensystem
noch heute in geschlossener Gruppe einherziehen. Einige
Vertreter dieser Haufen sind mit bloBem Auge sichlbar, so
der Doppelsternhaufen im Perseus; die Plejaden, auch
Siebengestirn genannt (vgl. Tafel XII), im Stier; die Hyaden
ebenfalls im Stier; die Krippe im Krebs; die Sterne des Haar
der Berenike. Die meisten jedoch sind nur im Fernrohr zu
beobachten. Wir kennen heute einige Hundert der lockeren
Haufen; im ganzen Milchstraensystem mag es an die 3500
geben.
Der innere Zusammenhalt wird durch die Eigengravitation
gegeben. Das Schwerefeld der Galaxis und der haufennahen
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Sterne, die seinen Bereich durchqueren, arbeiten an der all-
mahlichen Zerstreuung der Mitglieder der offenen Stern-
haufen. Unsere Sonne selbst durchquert cinen solchen be-
reits stark aufgelockerten galaktischen Sternhaufen, der
friiher als Bdrenfamilie bezeichnet wurde, heute meist
Ursamajor-Strom heifit. Derartige Bewegungshaufen kennen
wir bis heute sechs, doch diirfte es sehr viel mehr geben.
Im Gegensatz zu den offenen Sternhaufen bevorzugen die
Kugelsternhaufen den AuBenraum unseres Milchstra-
Bensystems bis zu einem Durchmesser von 50000 pc. Da
wir uns in bzw. nahe bei der von absorbierender Materie
stark erfiillten Hauptebene befinden, sind im MilchstraBen-
giirtel fast keine Kugelsternhaufen zu sehen. Thre Gesamt-
zahl ist wesentlich kleiner als die der galaktischen Stern-
haufen, man schitzt sie auf 250. Dafiir aber sind die Kugel-
slernhaufen wesentlich sternreicher und zeigen eine starke
Konzentration zum Zentrum des Haufens. Bei den meisten
sind wegen der groBen Sterndichte und der durch die groBe
Entfernung bedingten perspektivischen Zusammendran-
gung die zentralen Gebiete nicht mehr in Einzelsterne auf-
losbar (vgl. Talel XII). Die Durchmesser liegen im Bereich
von 20 bis 120 pc. Die Zahl der Mitglieder dieser Haufen
schwankt zwischen 100000 und 10 Millionen.

Das Temperatur-Leuchtkraft-Diagramm der Kugelsternhau-
fen weicht von dem des Sternfeldes der Sonnenumgebung
deutlich ab. Man unterscheidet deshalb unter den Stern-
ansammlungen im Weltall heute zwei Hauptpopulationen.
Zur Population 1 gehéren z. B. die Sterne der Spiralarme
extragalaktischer Systeme, also auch die Sterne der Sonnen-
umgebung und die physisch zu ihnen gehérenden Mit-
glieder der offenen Sternhaufen, zur Population II die Sterne
der Kugelsternhaufen und die der elliptischen Nebel. Hier
fehlen die Riesensterne vom Spektraityp O und B, und der
von den Roten Riesen kommende Ast teilt sich in den oberen
Arm der Verdnderlichen (hauptsdchlich RR Lyrae-Sterne)
und den steil absteigenden unteren Arm, der mit einem
Knick in die Hauptreihe umbiegt. In den Sterngruppen der
Population II fehlt die interstellare Materie fast ganz, aus der

196



sich in der Population I junge Riesensterne bilden kdnnen,
die im Laufe der Zeit das ganze Gebiet von den heiBlen bis
zu den kiihlen Uberriesen bevdlkern (vgl. Abb. Temperatur-
Leudhtkraft-Diagramm).

Gas und Staub zwischen den Sternen

Bei der Betrachtung der Absorptionsgebiete innerhalb der
MilchstraBe wurde bereits deutlich, daB der Raum zwischen
den Sternen kein absolutes Vakuum sein kann. Es sollen
jetzt die hauptséachlichsten Erscheinungen behandelt werden,
die an die interstellare Materie gekniipft sind. Da die stoff-
liche Zusammensetzung dieser Massen etwa die gleiche ist
wie in den Sternatmosphéren, so treffen wir auch hier den
Wasserstoff als vorherrschendes Element an.

Die interstellaren Massen sind zu 98 bis 999, gasformig, der
Rest besteht aus festen Partikeln, unter denen melallische,
silikatische und auch Eiskérner vorkommen dirflten. Ob-
wohl die mittlere Dichte nur rund 10-2 g/cm? betragt, be-
lauft sich die Gesamtmasse der inlerstellaren Materie auf
25 Milliarden Sonnenmassen. Infolge der extremen Ver-
diinnung — es befinden sich durchschnittlich 600 Wasser-
stoffatome im Volumen eines Liters — finden zwischen den
Atomen &duBerst selten Zusammenstéfe statt. Je nach der
Temperatur oder, was auf dasselbe herauskommt, der Ge-
schwindigkeit der Atome liegen die Zeiten zwischen zwei
Begegnungen im Bereich von 100 bis 1000 Jahren, und die
dazwischen zuriickgelegten Wegslrecken belaufen SlCh auf
200 bis 300 AE.

Die seltenen ZusammenstdBe und die auflerordentlich ge-
ringe Dichte des interstellaren Strahlungsfeldes haben zur
Folge, daB sich die Atome praktisch alle im Grundzustand
befinden, d. h. die Elektronen sich auf der untersten Bahn
aufhalten und nach einer Anregung, die duBerst selten er-
folgt, in einem oder mehreren Spriingen sofort wieder dort-
hin zuriicksinken. Infolge der groBen Ruhe kommen auch
Ausstrahlungen von den metastabilen Niveaus zustande. Es
kdnnen also die sogenannten verbotenen Linien ausgesandt
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werden, zu denen u. a. drei helle Linien des einfach ioni-
sierten Stickstoffs und des ein- und zweifach ionisierten
Sauerstoffs gehéren, die man vor einem halben Jahrhundert
einem noch unbekannten Element, dem Nebulium, zu-
schrieb.

Emissions- und Reflexionsnebel. Der interstellare Wasser-
stoff ist iiberwiegend neutral. Die von ihm erfiillten Gebiete
bezeichnet man nach dem Symbol fiir neutralen Wasserstoff
als H I-Gebiete. Durch die kurzwellige Ultraviolettstrahlung
der Sterne wird er ionisiert und stellt dann ein sogenanntes
Plasma aus Protonen und Elektronen dar. Diese H II-Gebiete
befinden sich in der Néhe der heiBen O- und B-Sterne, in
schwiachster Konzentration durchsetzen sie allerdings auch
den gesamten MilchstraBenraum. Weite Regionen des gas-
erfiillten MilchstraBenraumes leuchten im Lichte der H,-
Linie, die bei der Rekombination besonders stark ausge-
strahlt wird. In der unmittelbaren Nachbarschaft heiBler
Sterne, vor allem wenn diese in enger Gruppe auftreten,
wird die Ausstrahlung so stark, daB man diese Gebiete hell
leuchten sieht und als Emissionsnebel bezeichnet (vgl.
Tafel XIII). Ein Beispiel ist der mit bloBem Auge sichtbare
Gasnebel beim Stern # im Orion (Orionnebel). AuBer den
Wasserstoff-Emissionslinien treten neben vielen schwiédche-
ren Emissionen besonders auch die Nebuliumlinien von
Stickstolf N II und Sauerstoff O Il und O III in Erscheinung.
Daneben zeigen Emissionsnebel oft auch ein schwaches
Kontinuum. Es riihrt von dem im Bereich des leuchtenden
Nebels befindlichen Staub her, an dessen festen Partikeln
das Licht gestreul wird und einen entsprechenden Anteil
am Leuchteffekt des Nebels hat.

Je geringer die Oberflachentemperatur des Sternes ist, desto
mehr treten die Emissionen zuriick. Sterne, die einem Spek-
traltyp spéler als B2 angehoren, vermégen den interstellaren
Wasserstoff praktisch nicht mehr so stark zu ionisieren, daB
Emissionslinien ausgesandt werden. In der Umgebung sol-
dher Sterne finden sich die sogenannten Reflexionsnebel,
deren Staubkornchen das Licht dieser Sterne reflektieren.
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Ein bekanntes Beispiel ist der Nebel, der durch die Plejaden-
sterne sichtbar wird.

Sowohl bei den Emissionsnebeln als auch bei den Reflexions-
nebeln erkennt man die faserige Struktur der turbulenten
Anordnung der interstellaren Materie, ein Zeichen dafiir,
daB sie heftig bewegl ist.

Wahrend die H II-Gebiete ein Emissionsspektrum zeigen,
machen sich die HI-Gebiete durch Absorptionslinien im
Spektrum der heiBen Sterne bemerkbar, die von sich aus nur
wenige Linien besitzen. Es handelt sich vor allem um Linien
der Atome vom neutralen Eisen, Natrium, Kalium und Kal-
zium und des einfach ionisierten Kalziums sowie des Titans.
Auch Molekiile sind im interstellaren Gas vertreten, so z.B.
CH, CH* und CN.

Eine Emissionslinie des neutralen Wasserstoffs ist hekannt.
Sie liegt allerdings nicht im sichtbaren Teil des elektroma-
gnetischen Spektrums, sondern im Bereich der sogenannten
Radiostrahlung. Es ist die 21-cm-Linie, mit deren Hilfe der
Nachweis ausgedehnter H I-Gebiete gelang, die sich ldngs
der wahrscheinlich vorhandenen Spiralarme unseres Stern-
systems lagern. So hat bei der Erforschung der interslellaren
Materie und damit der Struktur des MilchstraBensystems die
Radioastronomie ein weites Beldtigungsfeld gefunden.

Dunkelwolken. Die wolkige Struktur der intersiellaren Ma-
terie tritt in den leuchtenden Nebeln wie in den Dunkel-
wolken der MilchstraBe deutlich hervor. Eine durchschnitt-
liche Wolke hat einen Durchmesser von rund 15 pc und
umschlieBt in diesem Volumen etwa 400 Sonnenmassen.
Ihre Dichte liegt etwa zehnmal so hoch wie die mittlere
Dichte des umliegenden wolkenfreien Gebietes. Die Gesamt-
absorption einer solchen Wolke ist nicht hoch, namlich etwa
0,2®, Der mittlere Abstand zweier Wolken betridgt etwa
50 pc. Dutch die Bewegung der Wolken im MilchstraBen-
system werden sich hdufig Zusammenstéfe ereignen, wobei
neben einer starken Erhitzung auch Vorgange sich ab-
spielen, die zur Aussendung von Strahlen im Radiofrequenz-
bereich fiihren.
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Besonders starke Konzentrationen der interstellaren Materie
treten uns in den Globulen entgegen, die es in einem weiten
Durchmesser- und Massenbereich gibt. Es sind dies jene
kleinen, oft kreisrunden Dunkelwolken, die sich vor den
leuchtenden Nebeln oder den dicht mit Sternen beséten
Sternwolken der MilchstraBe als fast schwarze Gebilde ab-
heben (vgl. Tafel XIII). Bei Durchmessern von 10000 bis
100000 AE haben sie eine Absorptionswirkung von 1,5 bis
5m; dazu miissen Massen vorhanden sein, die im allgemeinen
ein Vielfaches der Sonnenmasse betragen. Ihrer rundlichen
Form nach, der sie ihren Namen verdanken, kénnte man sie
fiir Massen halten, die bereits in Kontraktion begriffen sind
und zur Entstehung eines oder mehrerer Sterne fiithren.
Die Absorptionswirkung der interstellaren Materie geht
praktisch vollstdndig von festen Partikeln aus, deren Durdh-
messer zwischen 0,2 und 0,8 um liegen. Dabei wirkt ein
kompliziertes Streugesetz, so daB nicht nur eine Abschwé-
chung, sondern auch eine Verfarbung des Sternenlichtes
eintritt. Das Verhaltnis von Verfarbung und Absorption ist
dabei nahezu konstant.

Magnetielder. Bei der Bewegung elektrisch geladener Teil-
chen entsteht ein Magnetfeld. Die turbulente und allge-
meine Bewegung der interstellaren Materie muBl somit zur
Bildung lokaler sowie auch eines allgemeinen Magnetfeldes
im MilchstraBensystem fithren. Die Stirke des allgemeinen
Feldes hat man zu 10-% GauB3 abgeschitzt. Das Magnetfeld
der Erde ist vergleichsweise 100000mal so stark. Bei der
GroBe des MilchstraBensystems hat aber schon ein so
schwaches Magnetfeld auf die interstellare Materie einen
starken EinfluB. Aullerdem wird die sogenannte kosmische
Strahlung, deren primére (extraterrestrische) Komponente
aus rasch bewegten Teilchen (iiberwiegend Protonen und
spurenweise auch andere Atomkerne) besteht, vom Magnet-
feld der Milchstrafle erfaBt und gespeichert. Die Partikel der
kosmischen Strahlung, die man als die aktivste Komponente
der interstellaren Materie ansieht, wiirden sonst nahezu
gradlinig in den extragalaktischen Raum entweichen. Bei
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dieser Speicherung im galaktischen Magnetfeld werden die
Teilchen der kosmischen Strahlung derart durcheinander-
gewirbelt, daB sie aul die Erde praktisch aus allen Richtungen
des Raumes mit etwa der gleichen Haufigkeit und Intensital
einfallen.

DIE EXTRAGALAKTISCHEN NEBEL
UND DAS UNIVERSUM

Bereits um die Mitte des 18. Jahrhunderts tauchte der Ge-
danke zum ersten Male auf (WrigHT, LamBerT, Kanr), daB
gewisse nebelartige Objekte an der Sternsphére auch in den
damals groBten Teleskopen nicht auflésbare Sternsysteme
seien, die sich im Raume auBerhalb unserer MilchstraBe be-
finden. Das war zu einer Zeit, als noch nicht einmal die
ersten auf Messungen beruhenden Vorslellungen vom Auf-
bau unseres Sternsystems gewonnen waren. Es hat dann
auch noch iiber anderthalb Jahrhunderte gedauert, bis ein
Beweis fiir die extragalaktische Lage der zur Klasse der
Spiralnebel zu rechnenden Objekte erbracht werden konnte.

Die extragalaktischen Nebel als Sternsysteme

Besonders hinderlich fiir die endglltige Entscheidung wirkte
sich die scheinbare Verteilung der Nebel an der Sternsphére
aus. Je mehr Nebel im Laufe der Zeit aufgefunden wurden,
desto eindeutiger wurde erkennbar, daB diese meist symme-
trischen Gebilde, deren Gestalten zwischen Kreisflichen und
spindelférmig-langgestreckten Ellipsen liegen, "au{ den
Kugelkappen um die beiden Pole der MilchstraBe am héu-
figsten auftreten, mit Annéherung an den galaktischen
Aquator seltener werden und in einer der Breile nach
schwankenden, im Durchschnitt 4 15° breiten Zone fast
iiberhaupt nicht vorkommen. Da man den tatsachlichen
Grund fir diese ungleichformige Verteilung an der Sphare
damals noch nicht kannte, hielt man sie fiir eine Bestitigung
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einer entsprechenden rdumlichen Zuordnung zum Milch-
straBensystem. Die Spiralnebel waren somit auf Grund ge-
nauerer und umiangreicher Messungen zunéachst galaktische
Objekte geworden und galten entweder als werdende Pla-
netensysieme oder als in Rotation befindliche Sternhaufen,
Dies insbesondere, nachdem es anscheinend gelungen war,
geringfiigige auswaértsgerichtete Eigenbewegungen in eini-
gen der scheinbar gréBten, also nachsten Spiralnebel nach-
Zuweisen.

Die Auffassung von der Zugehorigkeit der Spiralnebel zum
Milchsiraflensystem wurde durch zwei Entdeckungen er-
schiittert. Im Jahre 1885 wurde in dem bereits mit bloBem
Auge sichtbaren Andromedanebel ein bisher nie beobach-
teter Stern der 7.'bis 8. GroBe gefunden, der nach einigen
Wochen wieder unsichtbar wurde. Man deutecte dieses Ge-
stirn sofort als eine Nova, wie solche bereits 6fters in unse-
rem Sternsystem aulgeleuchtet waren. Verglichen etwa mit
den Neuen Sternen, die zur Zeit BrRanes und KEPLERS er-
schienen, muBte sich dieser Stern in einer Entfernung be-
finden, die weit iiber die Grenzen unseres Sternsystems
hinausfiihrte. Damit aber riickte auch der Andromedanebel
aus dem Sternverband der Milchstrafie hinaus und war somil
als gleichgeordnetes Sternsystem erkannt. Spatere Ent-
deckungen weiterer Neuer Sterne in den benachbarten
Spiralnebeln konnten die damals gewonnene grundsitzliche
Erkenntnis nur bestétigen.

Die zweite Entdeckung, die eine einleuchtende Deutung fiir
die merkwiirdige Zuordnung der extragalaktischen Nebel
zur MilchstraBenebene erméglichte, war die Feststellung,
daB der interstellare Raum nicht leer ist, wie man im 18. und
19. Jahrhundert noch annahm, sondern daB er von gas- und
staubformiger Materie duBerst diinner Verteilung erfillt ist.
Als erstes Anzeichen dafiir drangten sich die dunklen Stellen
innerhalb der strukturreichen leuchtenden Gebiete der Milch-
straBe auf. Ebenso deutlich sprachen die hellen Nebel fiir das
Vorhandensein von Gas und Staub im Raume zwischen den
Sternen. Auf Grund zahlreicher Untersuchungen setzte sich
in den ersten Jahrzehnten des 20. Jahrhunderts die Erkennt-
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Richtung zum
galoktischen
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Schematische Darstellung zur Er- °’dP°'
léuterung der Lichtabschwdachung

durch eine absorbierende Schicht thtuﬂ_g

ne'

[ d

der Dicke D ‘ \

nis durch, daB in der Haupt-

ebene unseres Sternsystems

eine etwa 600 pc dicke Schicht von vielfach wolkiger Struktur
lagert (Abb.), die das Licht der extragalaktischen Sternsyste-
me um so stdrker abschwécht, je ndher diese der Milch-
straBenebene stehen. Der Grund liegt darin, dal der Weg
des Lichtes durch die absorbierende Schicht mit abnehmender
galaktischer Breite B zunimmt. Doch auch in Richtung nach
den Polen der Galaxis findet noch eine Absorption statt, die
sich dahin auswirkt, daB von den Nebeln, die uns bei freier
Sicht bis zu einer bestimmten GréBenklasse beobachtbar
wiéren, nur ein Teil zugénglich bleibt. Die Anzahl Ny der
im auBergalaktischen Raume im allgemeinen gleichformig
verteillen Nebel wird auf eine Anzahl N(B) herabgedriickt;
die Abbildung zeigt, wieviel von 100 vorhandenen Nebeln
infolge der lichtabsorbierenden Schicht in den verschiedenen
Breiten tatsdchlich sichtbar sind. Innerhalb der Zone von
4 15° Breite treten danach {iberhaupt keine Nebel auf.
Eine Vorstellung der in unmittelbarer Ndhe der galak-
tischen Pole bis zu einer

bestimmten Sterngréfe o0 kanstante Dizhle No

photographisch beobacht- %0 N
baren Nebel ¥ (m) gibt v
die Tabelle auf néchster

Seite. Vergleicht man diese 77 ]

Anzahlen mit den bis zu &0
den gleichen GréBenklas-
sen sichtbaren Fixsternen
am Pol der MilchstraBe, 40

Die durchschnittliche Zu- ']

nahme der Nebelanzahlen p {
N (B) mit der galaktischen
Brelte B in Prozenten 19 4

Y @B, 1g-0l6cosecs
N,
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Anzahlen der Nebel so findet man die iiber-

bls zur Helllgkeit m raschende Tatsache, daB bis
m T (m) zur 20. Gréfe die Sterne
haufiger sind als die Nebel,
15 33100 von der 21. Gré8e ab jedoch die
16 105000 Nebel hl iih .
17 331000 ebelanzahlen {iberwiegen.
18 1050000
19 3310000 : . ]
20 10505000 Hauptiypen. So wie bei gc'a
21 33100000 nauerer Beobachtung die

groBe Zahl der Sterne sich
als nicht einheitlich erweist, sondern in verschiedene deut-
lich voneinander unterscheidbare Typen gegliedert ist, so
gibt es auch keine einheitliche Form des extragalaktischen
Sternsystems, sondern es lassen sich aus der groBen Fiille
verschiedener Geslalten drei Haupltypen herausfinden:
die sogenannten elliptischen Nebel, die man mit dem
Buchstaben E bezeichnet, die Spiralnebel, allgemein mit S
gekennzeichnet (vgl. Tafel XIV), und die irreguldren Stern-
systeme Ir.
Die erste Gruppe umfafBt die geschlossenen und symmetri-
schen Formen von Kugelgestalt bis zur Figur abgeplatteter
Rotationsellipsoide mit einem maximalen Achsenverhiltnis
1:3 (E?).
Die Objekte dieser Gruppe zeigen kaum eine erkennbare
Struktur. Sie bestehen aus Slernen der Population II. Die
E-Systeme nehmen etwa 199 aller extragalaktischen Nebel
ein.
Zur zweiten Gruppe gehoren die Objekte mit spiraligen oder
kreisférmigen Armen, insgesamt etwa 3/, aller extragalak-
tischen Nebel. Somit erscheint die Bezeichnung Spiralnebel
fur die Gesamtheit aller dieser Sternsysteme auch gerecht-
fertigt. Dem &uBeren Aussehen nach werden die spiraligen
Sternsysteme in zwei Untergruppen eingeordnet, die nor-
malen Spiralnebel S und die Balkenspiralen SB (vgl. Tafel
XV), zwischen denen die Haufigkeitsverteilung 9:2 betragt.
Den Grad der Auflosung der Spiralen bezeichnet man mit
den kleinen Buchstaben a, b, c, so daB Sa ein Nebel mit eng
um den Kern gewundenen Spiralarmen und SBc eine
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Die Haupttypen der extragalak- L - -
tischen Nebel und ihre Haufigkeil

9%

in Prozenten

Balkenspirale mit weit gedff-
neten Armen ist. Das in der
Mitte befindliche Kerngebiet
besteht ebenfalls aus Sternen
der Population II, der Bereich
der Spiralarme aus solchen
der Population I In diesen
Nebeln sind ausgedehnte +

Dunkelgebiete (vgl. Tafel XV)

62%

%%

5%

um so deutlicher sichtbar, je

kleiner der Winkel zwischen Blickstrahl und Hauptebene
des Systems ist.

Die dritte und kleinste Gruppe der irregularen Nebel umfaBL
59, aller Objekte. Man gewinnt den Eindruck, dag hier eine
frithere symmetrische Struktur auf irgendeinem Wege auf-
geldst worden ist (Abb.) oder sich erst ausbilden wird.

Gruppenbildung. Von den extragalaktischen Nebeln sind
insgesamt drei Objekte mit bloBem Auge zu erkennen. Am
nérdlichen Himmel ist es der groBe Nebel im Sternbild
Andromeda (vgl. Tafel XIV), am siidlichen sind es die beiden
Magellanschen Wolken (vgl. Tafel XV). Diese beiden irre-
guldren Nebel bilden zusammen mit unserem Milchstrafen-
system eine enge Gruppe, vergleichbar etwa einem drei-
fachen Stern. Ein ahnliches enges System von extragalakti-
schen Nebeln finden wir im Andromedanebel mit seinen
beiden elliptischen Begleitern. Diese sechs Weltinseln bilden
zusammen mit noch mindestens 10, wahrscheinlich aber
16 anderen Slernsystemen die sogenannte Lokale Gruppe.
In ihr befinden sich die Nebel etwas dichter gedrangt als
sonst im extragalaktischen Raume. Die durchschnittliche
materielle Dichte ist ¢ = 2,25-10-2% g/cm® oder anders aus-
gedriickt: 160 Nebel in einem Wiirfel mit einer Kantenlédnge
von 1| Mpc {1 Mpc = 1 Megaparsek = 1000000 pc). Der
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mittlere Abstand zwischen den Sternsystemen betrigt hier.
bei ¥ = 1,8-10°% pc oder 600000 Lichtjahre.

Die Gruppenbildung sowie das Vorkommen mehrfacher
Galaxien liegt zweifellos in dem Ablauf der Entstehung bzw.
Entwicklung der extragalaktischen Systeme. Doch wire es
gegenwartig sehr verfriiht, irgendwelche Vermutungen iiber
derartige kosmische Vorgénge zu &uflern. Der Grund, daB
dariiber noch keine konkreten Vorstellungen entwickelt
werden konnten, liegt eindeutig in unseren &uferst diirftigen
Kenntnissen von dem Aufbau und der materiellen Erfiillung
des Raumes auflerhalb unseres MilchstraBensystems.

Die Tendenz zur Gruppenbildung finden wir auch sonst noch
unter den extragalaktischen Systemen. Es sind gegenwirtig
liber 16 Haufen von Galaxien bekannt mit zum Teil erheblich
mehr Mitgliedern, als die Lokale Gruppe zdhlt. Wahrschein-
lich sind die gréoBten Nebelhaufen Zusammenballungen
vieler lokaler Gruppen. Die Tabelle gibt eine kleine Uber-
sicht iiber einige solcher Systeme von Galaxien.

Gruppen galaktischer Systeme

Haufen oder Gruppe Zahl der Nebel Abstand r in Mpc
Lokale Gruppe 16 -
Virgo-Haufen 2500 12
Pegasus | 100 38
Pegasus II 500 52
Coma 1000 74
Ursa Major 1 300 150
Leo 300 200
Corona Borealis 400 210
Gemini 200 230
Bootes 150 . 390
Ursa Major II 200 420
‘Hydra 200 610

Bezeichnet werden diese Systeme nach dem Sternbild, durch
dessen Sterne hindurch man sie beobachtet. Aufier den An-
zahlen der Nebel der einzelnen Gruppen sind auch die Ab-
stande in Mpc angegeben. Von dem entferntesten Nebel-
haufen im Sternbild Hydra, dessen Abstand iiber eine halbe
Milliarde pc betragt, sind nur die gréBten und absolut hell-
sten Nebel einer ausreichenden Untersuchung zugénglich.
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Zwischen dem Abstand r eines Nebels, seiner scheinbaren m
und absoluten Helligkeit M besteht hier wegen verschiede-
ner besonderer Umstédnde eine Beziehung, die von der
iiblichen Form etwas abweicht, namlich:

Ipe = 101,127 + 0,167- m - 0,2- M,
Je weiter von uns entfernt ein extragalaktischer Nebel ist,
desto weniger Einzelheiten kann man aus den Beobach-
tungen gewinnen. In den benachbarten Systemen lassen
sich einzelne Sterne erkennen. Es sind freilich die hellsten
Typen. Allen voran stehen die Novae und vor allem die
Supernovae, dann folgen die weiBlen und rotgelben Riesen
bzw. Uberriesen, darunter vor allem veranderliche Sterne.
Aber auch andere Einzelobjekte konnten festgestellt werden:
helle Gasnebel nach Art des groBen Nebels im Orion, offene
Sternhaufen wie die Plejaden und Prasepe sowie Kugelstern-
haufen. Die Anordnung dieser Objekte in den extragalakti-
schen Nebeln entspricht ihrer Stellung im MilchstraBen-
system, so daB durch die Untersuchungen gerade der be-
nachbarten Nebel der Beweis erbracht wurde, daB die extra-
galaktischen Sternsysteme Geschwister unserer Milchstrafe
sind. Bis in welche Einzelheiten die Ubereinstimmung geht,
zeigt eindrucksvoll die Anordnung der lichtabsorbierenden
Materie, die sich bei den entsprechenden Typen der Stern-
systeme in der Hauptebene befindet, wie wir das in unserem
Sternsystem festgestellt haben.
Je nach der absoluten Helligkeit der einzelnen Mitglieder
oder Untersysteme in den extragalaktischen Nebeln erlischi
die individuelle Nachweis-

o s . Grenze rpc der Aufi6sbarkeit eines
barkeit in verschiedenen pe

. extragalaktischen Nebels bei Ob-
Absténden. Setzt man als jekten der absoluten Helligkeit M
Grenzhelligkeit der si- (m = +19)

cheren Wahrnehmung in M tpc
einem Nebel die scheinbare
SterngréBe m = +19 fest, —1 31800
w . . — 3 79800
so erhélt man fiir Objekte _ 5 200000
verschiedener  absoluter - ; gggggg
. s s s _ 1
Helligkeiten M die in der —15 22000000
nebenstehenden Tabelle -—17 50400000
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errechneten Distanzen. In den letzten beiden Zeilen findet
man fiir die Supernovae mit M = —15 bzw. —17 die natur-
gemiB ebenfalls unscharfe Grenze der Feststellbarkeit so
gewaltiger Einzelerscheinungen in den Nebeln. Zum Ver-
gleich sind in einer Tabelle fiir einige extragalaktische
Systeme in der Nachbarschall des MilchstraBensystems
die Entfernung rpe und der mittlere Durchmesser Dy an-
gegeben.

Entlernung rpc und Durchmesser Dpc einiger bekannter
extragalaktischer Nebel

Bezeichnung Typ Ipe Dpc Sternbild

GroBe Magellansche

Wolke It 62000 8400
Kleine Magellansche

Wolke Ir 65000 4400
NGC 6822 Ir 405000 2500
‘M 31 Sb 30000 [} Andromeda-
M 32 E2 570000 570 | ¢nebel und
NGC 205 ES 1150 {) Begleiter
M 33 Sc 580000 9000 | Dreieck
IC 1613 Ir 590000 3200
M 81 Sb 1800000 9400 | GroBer Bar
M 51 Sc 2100000 7300 | Jagdhunde
M 101 Sc 2100000 |16500 | Grofer Bar
Galaxis Sb - 25000

Die besonders groBen Durchmesser des Andromedanebels
(M 31), der MilchstraBe (Galaxis) und des Spiralnebels M 101
im GroBen Baren, verglichen mit den AusmabBen des schwa-
chen Begleilers des Andromedanebels (M 32), zeigen, daB
es audh unler den extragalaktischen Sternsystemen Riesen
und Zwerge der Ausdehnung und Helligkeit nach gibt. Die
Dimensionen der iibrigen Nebel streuen im allgemeinen nur
wenig um die stalistischen Mitlelwerte der verschiedenen
Typen (s. Abb. nachste Seite). Bei allen diesen Beziehungen
darf man allerdings nie vergessen, dafl die Beobachtungs-
grundlagen auch heute noch sehr diirftig sind und daB
naturgem&fB die innere Genauigkeit der Ergebnisse nichl
sehr hoch angesetzt werden darf. Die Sternsysteme, deren
ZustandsgroBen einigermaBen sicher bekannt sind, gehdren
der Lokalen Gruppe und deren nédchster Umgebung an, also
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einem Volumen, das weniger
als ein Milliontel des insge-
samt erreichbaren Raumaus-
schnittes betragt. Wir stehen
damit erst am Anfang der Er-
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wichtige Beziehung scheint

zwischen der absoluten Helligkeil und der Masse eines
Nebels zu bestehen. Die absolute, meist photographische
Helligkeit My, isl, da die spektralen Strahlungskurven der
verschiedenen Nebel nur unwesentlich voneinander unter-
schieden sind, der Leuchtkraft proportional, gibt also ein
MabB fiir die insgesamt ausgestrahlte Energie. Beiden Slernen
besteht aus physikalischen Griinden eine Abhéangigkeit der
Leudhtkrafl von der Masse. Dieser Umstand bedingl offenbar,
daB auch bei den aus Sternen zusammengesetzten Nebeln
eine ahnliche Beziehung, wenn auch mit einer gréBeren

Streuung — némlich # = 1033.0-0.625-M,, _ anzutreffen’

ist.

Die Berechnung der Masse extragalaktischer Nebel ist direkt
nur bei den nahen Objeklen mdglich, bei denen die inneren
Bewegungsverhaltnisse beobachtel werden koénnen bzw.
deren Bewegung unter dem Einflu benachbarter Systeme
der Beobachtung erreichbar ist. Diesen Massenbestimmun-
gen liegt die Erfahrungstatsache zugrunde, daB nach dem
Gravitationsgesetz die Bewegungen innerhalb eines Stern-
systems mit dessen Gesamtmasse zusammenhédngen, bzw.
die Vorausselzung, daBl auch zwischen den Sternsyslemen
die Gravitation wirkt. Mit Hille der obigen Formel kann man
nun auch fiir alle Sternsysteme einen Anhaltspunkt fiir die
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GroBe ihrer Masse gewinnen, deren absolute photographi-
sche Helligkeit bestimmbar ist. Der Weg von der unmittelbar
zu gewinnenden scheinbaren Helligkeit der Nebel zur abso-
luten Helligkeit fithrt gemaf der bereits bekannten Bezie-
hung M = 0,833 m 4 5,633 — 51gr direkt zum Problem der
Entfernungsbestimmung.

Welche Mdéglichkeiten gibt es zur Gewinnung von Entfer-
nungen extragalaktischer Sternsysteme? Die Schwierig-
keiten der Entfernungsmessung kamen bereits bei der
Frage der kosmischen Stellung der Spiralnebel zum Vor-
schein. Den entscheidenden Fortschriti brachte das Auf-
leuchten einer Supernova im Andromeda-Nebel. Die Ent-
fernung dieses zum Andromeda-Nebe! gehdrenden Sternes
wurde auf dem Wege iiber die Methode der photometrischen
Parallaxen bestimmt, die iiberhaupt als die wichtigste Mdg-
lichkeit in Frage kommt.

Die Genauigkeit der Entfernungsmessung wird hierbei we-
sentlich bedingt durch die Genauigkeit, mit der die absolute
Helligkeit von Einzelobjekten in den Nebeln bekannt ist.
Am groBten ist die Sicherheit bei den Veranderlichen vom
Typ der é Cephei-Sterne. Man wird diese relativ hohe Ge-
nauigkeit nur bis zu Entfernungen von rund 0,5 Millionen pc
erreichen, weil iiber diese Grenzentfernung hinaus auch die
hellsten § Cephei-Sterne nicht mehr beobachtbar sind. An
Einzelsternen kommen dann nur noch die weiBen und roten
‘Uberriesen sowie die Novae und Supernovae in Frage.
SchlieBlich ist auch die absolute Gesamthelligkeit eines Ne-
bels als Entfernungskriterium verwendbar. Es hat sich nam-
lich gezeigt, daB diese Helligkeiten fiir die einzelnen Nebel-
lypen innerhalb gewisser Grenzen liegen; fiir die ellipti-
schen und unregelméBfigen Nebel bei etwa — 14™8 und fiir
die eigentlichen Spiralen bei — 17™6. Wie genau, oder besser
wie ungenau, solche Entfernungsbestimmungen werden
konnen, ergibt sich aus dem Helligkeitsstreubereich, der fiir
beide Typengruppen bis etwa 1 2™1 betrdagt. Dementspre-
chend erhélt man hiernach Entfernungswerte, die im Ein-
zelfall um den Faktor 2,3 zu groB oder zu klein ausfallen
koénnen. Es ist auBerordentlich wichtig, sich diesen Sach-
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verhalt stets vor Augen zu halten, um die Zuriickhaltung
der Astronomen zu verstehen, wenn es sich um kosmo-
logische Probleme handelt, deren Bedeutung in den hier
tiberbriickten R&umen beginnt. Bei einer beobachtbaren
GrenzgréBe von m = 21™ reicht diese Methode der Ent-
fernungsbestimmung bei den schwécheren Typen bis 40 Mil-
lionen pc, bei den Spiralen bis 150 Millionen pc, iiberdeckt
also den hauptsachlichsten Teil des heute erforschbaren
Universums.

Eine zweite, noch weniger genaue Methode stiitzt sich auf
die scheinbaren Durchmesser der Nebel. Es wird dabei an-
genommen, daB der wirkliche Durchmesser, etwa ausge-
drickt in kpc, bekannt ist. Von den Nebeln der naheren
Umgebung wissen wir, daB die Durchmesser in einem sehr
weiten Bereich streuen (vgl. Tabelle S. 208). Von Extremen
abgesehen betragen fiir die elliptischen und unregelmaBigen
Nebel der Durchmesserbereich 0,8 bis 6,9 kpc und der
Mittelwert D = 2,5 kpc; fiir die Spiralen hat man Werte
zwischen 4 und 16 kpc gefunden mit einem Mittelwert
bei D = 7,8 kpc. Wenn D’ der in Bogenminuten gemessene
Winkeldurchmesser des Nebels ist, dann hat man fir die
Entfernung die Beziehung

D
r = 3440 - E
Setzt man fiir D den zutreffenden Mittelwert ein, so kann in
den ungiinstigsten Fallen bei der ersten Gruppe die Ent-
fernung um den Faktor 3 zu groB oder zu klein ausfallen,
bei der zweiten Gruppe, den Spiralnebeln, nur um den
Faktor 2. Die Reichweite dieser Methode liegt bei den
Nebeln der ersten Gruppe in der Gegend von 30 Millionen pc,
bei den Spiralen reicht sie bis etwa 100 Millionen pc.

Rotverschiebung der Spektrallinien

_Eine besondere Rolle fiir die Abstandsbestimmung der am
“weitesten entfernten extragalaktischen Sternsysteme spielt
die Verschiebung der Linien in den Spektren in Richtung
auf langere Wellen hin, kurz die Rotverschiebung der
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Spektrallinien. Entdeckt wurde diese merkwiirdige Erschei-
nung von Wirtz im Jahre 1922 bei dem Versuch, die Be-
wegung der Sonne in bezug auf das System der extragalak-
tischen Nebel zu bestimmen. Es wurde bemerkt, daB anstelle
der erwarteten Streuung der Linienverschiebung nach rot
und violelt bei den schwéacheren Nebeln etwa von der 10.
GroBenklasse ab nurmehr die Rolverschiebung vorkam.
Spatere mit Hilfe der groBen amerikanischen Spiegelteleskope
gewonnene genauere und weiter reichende MeBergebnisse
[6rderlen zwischen der scheinbaren Helligkeit der Nebel und

dem Logarithmus des Ausdruckes %}1 eine praktisch lineare

Beziehung zulage.

Die Abbildung gibt eine Darstellung dieser Beziehung. Die
Punkte sind Melwerte, die man aus den bezeichneten Nebel-
haufen gewann. Die photographische Nebelhelligkeit Epg
ist das Mittel aus den zehn hellsten Nebeln eines jeden Hau-
fens. Das Verhaltnis aus der Linienverschiebung 44 und der
Wellenlange 4 der unverschobenen Linie ist im logarithmi-
schen Mallstab aufgetragen, rechts der Ordinatenachse als
Zah), links direkt als Logarithmus.

Die in der Abbildung dargestellte Beobachtungstatsache
konnle man auch als Rotverschiebung iiber den scheinbaren
Durchmesser der Nebel aultragen. An diese Beobachtungs-
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tatsache, die es zu deuten gilt, kniipfen sich eine Reihe kiih-
ner Spekulationen. Ihre Zahl ist deshalb so groB, weil wir
noch zu wenig und zu ungenaues iiber die Welt der extra-
galaktischen Nebel wissen, weniger als z. B. KoPerNIKUS Zu
seiner Zeit liber das Planetensystem wubte.

Rotverschiebung als Doppler-Effekt. Mit abnehmender Ne-
belhelligkeit nimmt die Rotverschiebung zu. Es ist unzwei-
felhaft, daB der geringeren Helligkeit im Durchschnitt eine
gréBere Entfernung entspricht. Wenn wir aber sagen, daB
die Nebel mit um so gréfierer Geschwindigkeit davoneilen,
je weiter sie entfernt sind, dann haben wir uns bereits tiber
die Beobachtungstatsache hinaus festgelegt, indem wir die
Rotverschiebung als Doppler-Effekt in eine Fluchtbewegung
umdeuteten. Es ist wichtig, diesen Sachverhalt einmal ganz
klar auszusprechen und zu erkennen, da8 grundsatzlich
auch noch andere Méglichkeiten der Deutung bestehen.

So geht ein Deutungsversuch dahin, die Rotverschiebung
als Folge davon zu betrachten, daB die Energie der Licht-
quanten auf der weiten Reise durch den Weltraum mit der
Zeit abnimmt. Eine solche Deutung liegt aber vom Stand-
punkte der theoretischen Physik heute weit auBerhalb des
Bereichs des Madglichen, und man betrachtet die Rotver-
schiebung allgemein als Anzeichen dafiir, daB wir uns im
extragalaktischen Raume innerhalb einer rdumlich ausein-
anderflieBenden (divergenten) Strémung befinden, an der
alle unseren Rieseninstrumenten zugénglichen Nebel teil-
nehmen. Wir wissen naturgemaB8 noch nicht, woher diese
Stromung ihren Ursprung nimmt und wohin sie fihren mag.
Die geringfiigigen Abweichungen von der streng radialen
Auswirtsbewegung iliberlagern sich in der néheren Um-
gebung des Beobachters der dort noch sehr kleinen Diver-
genzbewegung. Dies [iihrt dahin, daB z. B. in der Lokalen
Gruppe alle méglichen Werte der Linienverschiebung, auc
negative, auftreten, wie z. B. beim Andromeda-Nebel. Doch
liegen die daraus folgenden Geschwindigkeiten nur in der
GroBenordnung einiger hundert Kilometer je Sekunde.

Hat man sich erst einmal entschlossen, die Rotverschiebung
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und aus der scheinbaren Helligkeit mit Hilfe der Beziehung
lgr = 0,167 - m + 4,647 den Abstand (Abb.). Die ungefahr
langs einer Geraden liegenden Punkte sind die Grundlage
fiir die Formel v, = H-r, in der v, die in positiver, also
nach auflen weisender radialer Richtung liegende Fluchtge-
schwindigkeit in km/s, r der Abstand in Mpc ist und H die so-
genannte Hubble-Konstante bezeichnet (H =95km/s-Mpc).
Doch auch hier sollte man sich stets vor Augen halten, daB
aufler der Deutung der Linienverschiebung als Doppler-
Effekt noch eine Annahme liber die absolute Helligkeit der
betrachteten Nebel eingeht.

Die Annahme einer allgemeinen divergenten Strémung der
Materle in dem unseren Teleskopen zugédnglichen Bereich
des Weltalls, zu deren Begriindung das Phdnomen der Rot-
verschiebung herangezogen werden kann, scheint nun
wieder fiir den Menschen eine Sonderstellung zu ergeben,
insofern er sich im Quellpunkt dieser Strémung sieht. Doch
diese zentrale Stellung des Menschen bzw. unseres Milch-
straBensystems im Weltall ist ebenso scheinbar wie die Lage
der Erde im Weltzentrum, die seinerzeit ProLemius auch
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Zum Verstdndnis dieses Sachverhaltes betrachten wir {(Abb.)
eine zweidimensionale Darstellung der vom angenommenen
Quellpunkt ausgehenden kosmischen Expansionsstrémung.
Unser MilchstraBensystem ist schematisch von 16 symme-
trisch angeordneten Nebeln umgeben, von denen zwel,
namlich S; und S,, bervorgehoben sind. Zufolge der tatséch-
lichen divergenten Stréomung bewegen sich diese 17 Welt-
inseln mit Geschwindigkeiten V, die nach GréB8e und Rich-
tung durch die stark ausgezogenen Pfeile gemé&f der Formel
V = H-R gegeben sind (H = Hubble-Konstante, R = Ab-
stand vom Quellpunkt).

Um die Relativbewegung der 16 Nebel zu erhalten, wie sie
sich einem in unserem Sternsystem mitbewegten Beobachter
darstellt, muB der Geschwindigkeitspfeil der MilchstraBe Vg
von den Pfeilen der Quellstrdmung nach Gré8e und Richtung
(vektoriell) abgezogen werden. Die dann iibrigbleibenden
Geschwindigkeiten v bilden insgesamt eine véllig gleich-
artige, jetzt aber galaktozentrische Quellstrémung, die iden-
tisch ist mit jener Strémung, von der wir auf Grund der be-
obachteten Rotverschiebungen gemd8 der Formel v,=H -r
ausgegangen waren. Was fiir die zweidimensionale diver-
gierende Strémung zutrifft, gilt ebenfalls fiir eine gleichartige
rdumliche Stromung. Es folgt daraus, daB in einer Well
derartig expandierender Sternsysteme ein Beobachter auf
jedem beliebigen an d\e§er Stréomung teilnehmenden Welt-
kérper vom Bewegungszustand der Nebel den gleichen
Eindruck gewinnen muB. Dieser Sachverhalt, zum Prinzip
erhoben, wird uns spéter als Weltpostulat begegnen
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Hubble-Konstante. Kombiniert man die Formel der Expan-
sion mit der des Doppler-Effektes, so ergibt sich _4% = %’ 3
eine Beziehung zwischen der Linienverschiebung und der
Nebelentfernung, die sogar gelten muf, wenn die Deutung
als Doppler-Effekt nicht richtig sein sollte. Fiir sehr entfernte
Nebel, in denen keine é Cephei-Sterne oder anderen mar-
kanten Einzelobjekte feststellbar sind, liefert die Entfer-
nungsbestimmung auf Grund der Rotverschiebung der
Spektrallinien die zuverldssigsten Werte. Natiirlich darf man
nie vergessen, daB die Beobachtungsgroflen, die dieser
Formel zugrunde liegen, noch mit relativ groBen Fehlern
behaftet sind und da8 man folglich noch nicht endgiiltig
weiB, ob die Formel selbst in den Grenzen der Genauigkeit
streng gilt. Setzt man dies einmal mangels besserer Kennt-
nisse voraus, dann braucht man nur die Hubble-Konstante
zu kennen. IThr Wert wurde um das Jahr 1940 mit
H = 580 km/s + Mpc angegeben, um 1952 mit H = 260,
und wird heute mit rund H = 100 gegeben. In diesem
Wandel driickt sich zweierlei aus: einmal der in den letzten
beiden Jahrzehnten gemachte Fortschritt und zum anderen
die Schwierigkeit, mit der man zu kdmpfen hat, wenn man
solche an der Grenze des Beobachtbaren liegende Mes-
sungen ausfithren mu8.

Im vorliegenden Fall ist die Bestimmung der Hubble-Kon-
stante nur moglich auf Grund der Kenntnis von Entfer-
nungen, die wesentlich gréfer als 10 Mpc sein miissen. Die
nurmehr indirekten Methoden dieses Abstandsbereiches
werden geeicht an Entfernungen, die mit Hilfe der § Cephei-
Verénderlichen gewonnen sind, also gema8 fritherer Uber-
legungen unterhalb 500 kpc liegen. Die § Cephei-Methode
anderseits kann aber wieder nicht direkt an die trigono-
metrischen Entfernungsbestimmungen angeschlossen wer-
den, sondern bedarf vermittelnder Beobachtungen. In dem
der Winkelmessung zugénglichen Entfernungsbereich von
etwa 100 pc Radius befindet sich leider kein einziger é Ce-
phei-Stern. Wie schwierig diese vermittelnden Beobach-
tungen auszufiithren sind, zeigt die bekannte Tatsache, daB
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beim ersten Anschlufl des einen MeBbereichs an den ande-
ren elne Unsicherheit verblieb, die um den Faktor 2,2 zu
kleine Entfernungen leferte. Neuere Untersuchungen
erhdhten diesen Faktor auf rund 3 (H = 190). In jiingster
Zeit sind Werte fiir dle Hubble-Konstante veréffentlicht
worden, dle zwischen 57 und 134 liegen. Angesichts der
gegenwirtig noch herrschenden Unsicherheit erscheint es
ratsam, fiir die Hubble-Konstante den runden Wert von
H = 100 anzunehmen. Vom Palomar-5-m-Spiegel, dessen
bis heute vorliegende Beobachtungen nur zum geringsten
Teil ausgewertet sind, erwartet man Ergebnisse, die der
augenblicklichen unbefriedigenden Situation ein Ende
bereiten diirften.

Verteilung der Nebel im Raum

Nach allem, was wir Gber die Verteilung der Nebel im
Raume wissen, scheint eine nahezu gleichférmige Anord-
nung vorhanden zu sein. Um eine noch mehr ins einzelne
gehende Vorstellung zu gewinnen von der Erfiillung des
den grofiten Teleskopen zugédnglichen Teils des Welt-
raumes mit Materie, ist die bereits frither fiir unser Stern-
system gestellte Frage nach der Anzah! der Objekle bis zu
einer bestimmten Helligkeitsklasse hier fiir die Nebel zu
wiederholen. An der Sphire sind gem#8 den Auszdhlungen
photographischer Aufnahmen bis zur Sterngrofie m an
Nebeln vorhanden
17T (m) = 10050 - m~2,98,

In der Konstanten 2,98 sind zwei uns besonders interessie-
rende GréBen enthalten, némlich die mittlere Raumdichte 3
und die mittlere Masse eines Nebels 7. Beide Werte sind
jetzt erst ihrer Grofenordnung nach bekannt. Bei der mitt-
leren Masse eines extragalaktischen Nebels von 5 - 10"
Sonnenmassen wird g = 10-**. Dies bedeutet aber, anders
ausgedriickt, daB sich in einem Kubikmegaparsek (1 Mpc?
im Durchschnitt 3 Galaxien befinden. Hieraus wiederum
folgt fiir den mittleren Abstand zwischen zwei extragalak-
tischen Sternsystemen ! = 0,7 Mpc oder 2,3 Millionen
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Lichtjahre. Setzt man diesen Wert Ins Verhéltnis mit den
Dimensionen der Systeme, wobei der mittlere Durchmesser
der Spiralnebel mit D = 7.8 kpc zugrunde gelegt werden
soll, so erhalt man die {iberraschende Tatsache, daB die Ent-
fernungen zwischen den Sternsystemen rund das 90fache
ihrer Durchmesser betragen.

Vergleicht man hiermit das ndmliche Verhéltnis bei den
Sternen im galaktischen System — es betrédgt 47 Millionen —,
so folgt daraus, daf} die Fixsterne relativ weiter voneinander
entfernt sind. Das hat zur Folge, daB Begegnungen zweier
Sterne im MilchstraBensystem viel seltener sind als Kolli-
sionen zwischen den extragalaktischen Nebeln.

Durchdringung zweier MilchstraBen. Man hat abgeschétzt,
daB in etwa 1 Milliarde Jahren sich ein Zusammensto8
zweier Sterne im MilchstraBensystem ereignet, wenn man
die GréBe und Relativgeschwindigkeit der Sonne als typisch
fiir die Galaxis betrachtet. Bei der oben angegebenen Raum-
erfilllung unter Beriicksichtigung der mittleren Geschwin-
digkeit der Galaxien relativ zueinander findet man eine
Nebelkollision in dem iiberblickbaren Raume innerhalb
500 000 Jahren.

Von einer Begegnung zweier Sterne kann man wohl erst
sprechen, wenn sich zwel MilchstraBensonnen auf etwa
Neptunsentfernung gen#hert haben. Die so definierte Dauer
eines solchen ZusammenstoBes ist von der Gré8enordnung
100 Jahre, also kurz im Verhéltnis zur Zeit zwischen zwei
Begegnungen.

Infolge der gr6Beren relativen Besetzung mit Objekten im
extragalaktischen Raume und der verhéltnismaBig kleinen
Relativgeschwindigkeit von 200 km/s dauert eine Begegnung
zweier Nebel viel langer als die Zeitspanne zwischen zwei
Kollisionen im gesamten Raume. Dabei soll hier als Begeg-
nungsdauer nur die Zeit gelten, die bei Bericksichtigung
der gegenseitigen Anziehunyg zwischen der ersten und
letzten Beriihrung der beiden scheibenformigen Korper
verstreicht, wenn angenommen wird, daB sich die Scheiben
in ihren zusammenfallenden Hauptebenen durchdringen.
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Ein solches Ereignis wiirde unter den geschilderten Ver-
héltnissen fast 70 Millionen Jahre dauern. Wahrend dieser
Zeit wiirden sich gemé&B der Haufigkeit der Nebelkollisionen
aber rund 150 weitere ZusammenstdB8e ereignen; da aber
diese Bewegungsverhéltnisse dauernd bestehen, sollten in
dem ganzen iiberblickbaren Ausschnitt des Universums
etwa ebenso viele kollidierende Nebel beobachtbar sein.
Beachtet man, da8 durch die Absorptionsschicht der inter-
stellaren Materie ein groBer Teil dieser Nebelwelt der Be-
obachtung entzogen ist, so scheint die festgestellte Anzahl
der Kollisionen dem zu entsprechen, was man auf Grund der
gegenwirtigen Raumerflilung und des derzeitigen Be-
wegungszustandes der Nebel zu erwarten hat.

Zum Begriff der Begegnung bzw. Kollision im Weltall bletbt
noch etwas zu sagen. Die Auswirkung eines zentralen oder
streifenden Zusammenstofes zweier Sterne diirlte eine
Katastrophe allergréten AusmaBes zur Folge haben. Die
frither geduBerte Ansicht, wonach eine solche Sternkollision
zum Aufleuchten eines Neuen Sternes fiihrt, ist heute tiber-
holt. Es lobnt kaum der Miihe, einen solchen Vorgang durch-
zurechnen, weil — wie wir eben gehoért haben — keine Aus-
sicht besteht, ein solches Ereignis zu beobachten.

Ganz anders verlduft der ZusammenstoB zweier exiragalak-
tischer Nebel, die wir uns als zwei gleichartige Spiralnebel
vorstellen wollen, im Aufbau &hnlich wie unser Milch-
straBensystem. Der groBte Teil der Masse eines extragalak-
tischen Nebels ist in den groBen Korpern, den Sternen, kon-
zentriert. Ein von System zu System schwankender Bruch-
teil in der Gegend von vielleicht 59, der Masse verteilt sich
auf die interstellare Materie, also tiberwiegend aul den gas-
formigen Wasserstoff. Man kénnte nunmehr also etwas
schematisch sagen: Ein Spiralnebel besteht hinsichtlich
seiner Masse zu 959, aus Sternen, den Rest bildet die vor
allem in den duBeren Bezirken der Hauptebene angereicherte
interstellare Materie. Zwischen diesen beiden kosmischen
Korpern besteht eine so enge Gemeinschaft wie beispiels-
weise zwischen dem Knodchengeriist eines Menschen und
seiner plastisch-fllissigen Materie.
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Wihrend nun bei den Sternen eines Spiralnebels, wie wir
bereits wissen, eine Wechselwirkung durch St48e praktisch
kaum vorkommt, spielen sich zwischen den Atomen des
interstellaren Gases ununterbrochen Zusammenst68e ab.
Eine anschauliche Darstellung der Haufigkeit dieser Zusam-
menstéfBe ist kaum moéglich. Ein gedachter kosmischer Be-
obachter, der mit Hilfe eines geeigneten Mikroskopes 1 cm?®
des interstellaren Raumes iiberwachen wiirde, kénnte etwa
alle 4000 Jahre eine Kollision konstatieren. Das m&chte
uns wenlg erscheinen. Um so mehr miiBte in Erstaunen
versetzen, daB in einem Volumen von der GroB8e der Erd-
kugel unter den gleichen Verhéltnissen 10 000 Billionen
(10'%) StsBe in der Sekunde stattfinden.

Durchdringen sich nun zwei solche Sternsysteme mit einer
Relativgeschwindigkeit von 200 km/s, so wird im Augen-
blick der vollstindigen Vereinigung die Masse bzw. die
Dichte verdoppelt. Fiir das Untersystem der Fixsterne be-
wirkt dies nur eine Vervierfachung der Kollisionszahlen,
was so viel bedeutet, daB wihrend der relativ kurzen Dauer
der Begegnung kein einziger Zusammensto8 zwischen den
Sternen der beiden Systeme stattfinden diirfte. Dies liegt
einfach an den unvorstellbar groBen Abstdnden der Sterne
im Verhaltnis zu ihren AusmaBen.

Ganz anders sieht es bei dem ZusammenstoB der beiden
gasférmigen Untersysteme der kollidierenden Spiralnebel
aus. Hier stoBen ja bereits innerhalb eines jeden der beiden
Untersysteme die Atome oft zusammen, wenn audh freilich
vom Standpunkte des einzelnen Atoms wiederum sehr
selten, ndmlich nach Zuricklegen einer Wegstrecke vom
6fachen Abstand des Pluto von der Sonne. Doch bei dem
Zusammentreflen der beiden Korper der interstellaren Ma-
terie kommt es zu einem vollstindigen Abbremsen beider
Gaskdrper und dabei zu einer vollstandigen Umsetzung der
relativen kinetischen Energie, die zur lonisation und An-
regung der Atome, also zu intensiver Ausstrahlung, zur
Erhéhung der thermischen Bewegung der Teilchen des
Gases und zufolge dieser enormen Temperaturerhéhung
(50 000 bis 100 000 °K) zur Verdampfung der festen Partikel
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des in beiden Korpern vorhandenen kosmischen Staubes
fahrt,

Nach dem Zusammensto der beiden Spiralnebel bleiben
drei Korper zuriick: die beiden vom kosmischen Staub be-
freiten und sich wieder voneinander entfernenden Stern-
systeme und zwischen ihnen die gesamte, aus beiden
Systemen stammende interstellare Materie, die zu einem
expandierenden extragalaktischen Gasnebel vereint wurde,
dessen physikalischer Zustand gegeniiber den Verhalt-
nissen vor dem ZusammenstoB stark verdndert ist.

Intergalaktische Materie. Bemerkenswert ist jedenfalls die
Tatsache, daf als Ergebnis solcher unvermeidbarer Kollisio-
nen auch in den intergalaktischen Raum Atome verstreut
werden, wie uns der auf diesem Wege entstandene inter-
galaktische Gasnebel deutlich gemacht hat. Im Laufe der
Zeit muB die Dichte dieser intergalaktischen Materie zu-
nehmen. Von den im oben angedeuteten Bereich der Spiral-
nebel bis zur scheinbaren Helligkeit m = 21 befindlichen
Sternsystemen hat erst reichlich eins von tausend kollidiert.
Die Dichte der intergalaktischen Materie kann also, ver-
glichen mit der mittleren Dichte der in den Nebeln konzen-
trierten Massen, nur duBerst gering sein, was die Beobach-
tungen zu bestatigen scheinen. Eine Entstehung von Spiral-
nebeln aus intergalaktischer Materie zur gegenwartigen Zeit,
analog zur Entstehung von Sternen in der Milchstrafe,
diirfte daher so gut wie ausgeschlossen sein und wegen der
stdindigen Expansion kaum jemals mdéglich werden.

Verdilnnungseffekt. Die Beobachtungstatsache der Rot-
verschiebung bringt noch eine Reihe weiterer Folgerungen
mit sich, die jetzt auch betrachtet werden sollen. Die Ver-
schiebung der an einer Stelle 4 im Spektrum befindlichen
Energie nach dem langwelligen Ende bedeutet einfach
insofern eine Energieminderung, als die Quanten des roten
Lichtes energiedrmer sind als die des violetten Lichtes gemaB

E=hvy =!‘l_c' AuBerdem tritt vielfach noch insofern ein
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Energieverlust ein, als aus dem spektralen Empfangsbereich
der Aufnahmeapparatur bei den tatsédchlichen Verhaltnissen
am roten Ende ein gréBerer Betrag durch Verschiebung
austritt als am violetten Ende eintritt. Der Verlust ist selbst-
verstandlich um so betrachtlicher, je groBer der Betrag der
Linienverschiebung wird.

Zu diesem Helligkeitsverlust, der in jedem Falle auftritt,
gleichgiiltig welche Ursache die Rotverschiebung hal,
kommt noch ein weiterer Energie- bzw. Helligkeitsverlust
hinzu, wenn die Deutung der Rotverschiebung als Doppler-
Efiekt zu Recht besteht. Infolge der von dem Beobachter
fortgerichteten Bewegung der Nebel verteilt sich die in
einer Sekunde ausgestrahlte Energie nichl nur auf die
Strecke von 300 000 km, sondern zusitzlich noch auf den in
1 Sekunde zuriickgelegten Weg, so daB — anschaulich de-
sprochen — eine Art Verdiinnung der Strahlungsenergie
und eben dadurch noch zuséatzlich einre Minderung der
Nebelhelligkeit eintritt. Fiir diese zweite Art der Intensitéts-
schwéchung hat sich die Bezeichnung Verdiinnungseffekt
eingebiirgert. zum Unterschied gegen den erstgenannten
Energieeffekt. Die Summe dieser beiden Effekte ergibt
eine Helligkeitsminderung, die in SterngréBen ausgedriickt
im gegenwdartigen Beobachtungsbereich n#herungsweise
m = 6,5 % betragt. Darliber hinaus muB man mit einer
weiteren Schwéchung der Strahlungsintensitdt durch Ab-
sorption in der extragalaktischen Materie rechnen. Doch
scheint dieser Effekt nach den gegenwiértigen Beobachtun-
gen so gering zu sein, daB er heutzutage meist nicht in
Betracht gezogen wird.

Grenzen der Wahrnehmbarkeit. SchlieBlich erméglicht die
Deutung der Rotverschiebuna als Doppler-Effekt noch eine
Folgerung, die unter gewissen Bedingungen eine endliche
Welt vorzutduschen vermag. Bis in die gegenwirtig er-
reichten Raumestiefen hat sich die in der Abbildung Seite 214
dargestellte Beziehung zwischen der Expansionsgeschwin--
digkeit v, und der Entfernung r als linear im Bereich der
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stets unvermeidbaren Beobaditungsfehler erwiesen. Die
Expansionsgeschwindigkeil hat nun aber schon rund ein
Fiinftel der Lichtausbreitungsgeschwindigkeit erreicht und
miite folgerichtig in der 5fachen Enllernung dem Wert ¢
sehr nahekommen. Dabei wiirde der Lichtverlust gemé&B den
beiden genannten Effekten iiber alle Grenzen anwachsen,
so daB uns von den Nebeln in jenen Entfernungen keine
Strahlung mehr erreichen kénnte. Doch diese Konsequenz
diirfte uns vielleicht erspart bleiben; denn in den allerletzten
Ergebnissen scheinl sich bei den entferntesten Nebeln eine
Abweichung von der Linearitdt anzudeulen, die allerdings
heute noch keineswegs als gesichert anzusehen ist. Nehmen
wir einmal an, diese Abweichung wiirde tatsachlich vor-
handen sein, dann miifte sie, wenn das eben angedeutete
Dilemma vermieden werden sollte, so groB sein, daB in
keinem endlichen Abstand die Expansionsgeschwindigkeit
der Ausbreitungsgeschwindigkeil der elektromagnetischen
Strahlung nahekommt. Doch schon vor Erreichen der Licht-
geschwindigkeit wiirde praktisch die Wahrnehmbarkeit der
Slernsysteme aufhéoren.

Struktur des beobachtbaren Universums

Die Frage nach der Struktur des Universums enthall noch
eine Menge von Problemen, die gerade deshalb so zahlreich
sind, weil noch zu wenig gesicherte Ergebnisse aus diesem
Bereich des Wellalls Vorliegén. Den auch hier geltenden
Zusammenhang zwischen Beobachtungswerten und moég-
lichen Deutungen kann man sich an einem Vergleich ver-
standlich machen. Die Beziehung zwischen zwei Grofien
x und y. die wir uns in einem ebenen, rechtwinkligen Ko-
ordinatensystem (Millimeterpapier) aufgetragen denken,
soll bestimmt werden. Es miissen zu diesem Zweck zusam-
mengehodrige Werte von x und y bestimmt werden. Jedes
Wertepaar (x, y) liefert in dem Koordinatensystem einen
Punkt. Liegt nur ein solcher gemessener Punkt vor, dann
ist eine Aussage liber die gesuchte Beziehung iiberhaupt
nicht mdglich. Sind zwei Punkte vermessen, dann wird die
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Zahl der Méglichkeiten stark vermindert, jedoch nur gré8en-
ordnungsmaBig der allgemeine Charakter der Beziehung
angedeutet, wenn die Punkte relativ nicht zu nahe beiein-
anderliegen. Durch drei geeignet liegende MeBpunkte wer-
den die Méglichkeiten weiter eingeschrénkt, und so geht es
fort. Erst eine grofe und hinreichend dicht liegende Zahl von
MeBpunkten gibt eine gewisse Sicherheit des Ergebnisses,
wenngleich auch dann immer noch, wegen der unvermeid-
baren MeBfehler, mehrere Kurven durch die Punkte dar-
gestellt werden kdnnen. Dieser Umstand macht es dem
im Gebiet der exakten Naturwissenschaften arbeitenden
Forscher zur Pflicht, einen Naturvorgang nur insoweit
als erkannt zu betrachten, als der Mefibereich sich erstreckt,
und grundsdlzlich niemals Aussagen, die iiber den Beob-
achtungsbereich hinausgehen, als gesicherte Ergebnisse hin-
zustellen.

Die Erkenntnis, dafl man physikalische GesetzméaBigkeiten
mit der Metrik des Raumes in Beziehung setzen kann, geht
auf den Mathematiker RiEMANN zuriick, der bereits in der
ersten Halfte des vorigen Jahrhunderts im Zusammenhang
mit allgemeineren Problemen die Geometrie des endlichen
spharischen bzw. elliptischen Raumes entwickelt hat. Ent-
sprechende Moglichkeiten bestehen auch bei anderen
Raumarten, z. B. bei dem von LosarscHEwsk1 und Bovryar dar-
geslellten hyperbolischen Raume.

Die ersten Anwendungen dieser damals zunachst nur
theoretisch bedeutungsvollen Ergebnisse erfolgte auch im
Hinblick auf die extragalaktischen Nebe! im AnschluB an
die Gravitationstheorie von EiNsTEIN. Bei diesen Untersu-
chungen, die wegen der bereits mehrfach erwahnten weni-
gen gesicherten Beobachtungstatsachen in groSer Mannig-
faltigkeit sich ausbreiten konnten, sind — wie bei allem
Neuen — zahlreiche Méglichkeiten betrachtet worden, von
denen allerdings eine Reihe langst wieder tiberholt sind. Da
es sich anscheinend um sensationelle Theorien handelte, ist
gleich auch ein grofier Kreis Unberufener mit diesen Unter-
suchungen bekannt geworden, und es ist eine Ironie des
Schicksals, daB vielfach ausgerechnet Menschen sich mit

224



diesen schwierigen und noch keineswegs in allen Einzel-
heiten gekldrten Problemen befassen wollten, die an den
umfangreichen und gesicherten Erkenntnissen der astro-
nomischen Forschung nur ein sehr geringes Interesse
zeigten. So waren die Voraussetzungen fir das Aufkommen
von MiBverstdndnissen denkbar giinstig, und es darf uns
nicht wundern, wenn heute noch solche meist sehr zahlebige
Irrtiimer ibr Schattendasein fristen.

Kosmologie. Das in Anlehnung an spekulative Versuche im
Altertum heute allgemein als Kosmologie bezeichnete
Arbeitsgebiet, in das die eben gestreiften Fragen nach der
Struktur des Weltraumes gehéren, umfaBt dariiber hinaus
die Probleme der Entstehung und Entwicklung der physi-
kalischen Zustédnde der Weltk6rper im Universum. Nach dem
oben aufgestellten strengen Forschungsprinzip der exakten
Naturwissenschaften liegt das Gebiet der Kosmologie zwi-
schen strenger Wissenschaft und einer mathematisch ge-
" ziigelten Spekulation. Man kann iiber die zur Kosmologie
gehdrenden Fragen nur dann etwas aussagen, wenn man
die Erkenntnisse des jeweils iiberblickbaren Bereichs un-
seres Wissens in das zum gleichen Zeitpunkt unerreichbare
Gebiet extrapoliert. Derartige Extrapolalionen sprengen je-
doch den Rahmen der gesicherten Erkenntnisse.

Um einige-maBen berechtigle Aussagen machen zu kénnen,
geht man von dem aus, was an Beobachtungstatsachen vor-
liegt, legt sich gewisse Weltmodelle, die natiirlich mathema-
tisch formuliert sein miissen, zurecht und priift nach, inwie-
weit SchluBfolgerungen, die man aus dem mathematischen
Formelapparat ableiten kann, in dem tiberblickbaren Bereich
des Universums realisiert sind. Als oberste Bedingung fiir
die Formulierung solcher Weltmodelle hat man das Welt-
postulal aufgestellt; seine Beachtung macht man jedem zur
Pflicht, seine Berechtigung erscheint auch einleuchtend, es
ist jedoch weder logisch noch empirisch beweisbar. Man
sollte oder mdchte meinen — so konnte dieses Wellpostulat
formuliert werden —, daB3 die Welt in allen ihren hinreichend
gro8 gewdhlten Teilgebieten gleichartig gestaltet ist und
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folglich einem Beobachter in jedem beliebigen Punkt dieser
Well einen grundsdtzlich gleichartigen Anblick bietet. Man
sollte sich klarmachen, dall eine Abweichung von diesem
Postulat oder seine Negation beim heutigen Stand unsres
Wissens die Kosmologie von vornherein in eine hoff-
nungslose Lage bréichte, wenn nicht tiberhaupt unméglich
machte.

Eine besondere Rolle bei der Behandlung der kosmologi-
schen Fragen werden naturgemaB jene Gesetze spielen,
deren universelle Geltung sich in dem bekannten Teil der
Welt erwiesen hal und deren VorHandensein fiir den
Bestand der Welt des GroBen wie fiir die Beobachtbarkeit
von einschneidender Bedeutung sind. Die in der astrono-
mischen Forschung notwendigerweise stets gemachte An-
nahme, daB die Gesetze der Natur, insbesondere die der
Physik, immer und iiberall gelten, gchort zu den unver-
duBerlichen Grundlagen der Astronomie und muB auch hier
beibehallen werden. Wenn nicht, wird der Spekulation ein
weites Feld gedffnel und der Boden der exakten Forschung
solange verlassen, als nicht wohlbewiesene Tatsachen das
Gegenteil zeigen. Dies ist aber bis heute noch in keinem ein-
zigen Falle geschehen.

Zwei Gesetze, deren universelle Bedeutung auf der Hand
liegt, sind das Gesetz der Strahlenausbreitung, meist als
Lichtausbreitungsgesetz bezeichnet, und das Gesetz der all-
gemelnen Schwere oder kurz das Gravitationsgesetz. Man
nennt so umfassende und in ihrer Reichweite so bedeutungs-
volle Gesetze daher im Zusammenhang mit den kosmolo-
gischen Problemen Wellgeselze. Die beiden Weltgesetze
filhren, wenn man sie auf ein unendlich groBes Weltall
anwendet, zu Unzulraglichkeiten, auf die man bereits im
17. Jahrhunderl gestoBen war. Zur Uberwindung dieser
Schwierigkeiten kann man verschiedene Wege beschreiten.

Gesetz der Lichtausbreitung. Betrachten wir als erstes das
Gesetz der Lichtausbreitung (Abb. S. 227). Der Stern kann,
aus groBer Entfernung betrachtet, als isotrope, d. h. in alle
moglichen Richtungen des Raumes gleichstark strahlende
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Erlduterung der Forme!
des Strahlungsstromes
als Funktion der Leuchi-
kraft und des Abstandes

Punktlichtquelle gel-
ten, so daB anschaulich
die in einer Sekunde
aus der Oberflache des
Sternes  austretende
gesamte Strahlungs-
energie nach Zurick-
legen der Strecke r
durch die Oberfliche
der konzentrisch zum Stern gedachten Raumkugel mil
dem Radius r nach aufBlen tritt. Durch einen Quadrat-
zentimeter dieser Oberfliche, den man z. B. am Objektiv
eine® Fernrohres aufzeichnen kénnte, fritl ein Strahlungs-
strom S in das optische Instrument und wird mefbar:

S=4—fz'—tz [erg/cm’ s]. In dieser Formel ist das Gesetz der

quadratischen Abnahme der Intensitdl der Strahlung ent
halten. In einem unendlich groBen Universum gibt es bei
Giiltigkeit des Weltpostulates auch unendlich viele Sterne,
d. h., es sind hinreichend viele leuchtende Sonnen vorhan-
den,; um die ganze Sternsphére liickenlos zu besetzen. Folg-
lich sollte die Sphéare mit der mittleren Leuchtdichie (Hellig-
keil geteilt durch Fldche) eines Fixsternes strahlen, so dafi
die Halbsphaére die Helligkeil eines Sternes m = — 39 hilte;
sie kann nicht unendlich hell sein, weil die Sonne und alle
anderen am Leuchten der Sphéare beteiligten Fixsterne die
hinter ihnen stehenden Sterne verdecken.

Der Bedeckungsgrad q der Sphéare hdngt ab von der Grenz-
entfernung, bis zu der unsere optischen Instrumente reichen.
Ein Raum, in dem die uns von der Schule her bekannten
MaBbeziehungen der eukhdischen Geomelrie gellen, ist
unendlich. Er soll gleichférmig mit Sternen {mittlere Materie-
dichte ¢ = 10-?° g/cm?) erfiillt sein und keine anderen ab-
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sorbierenden Massen enthalten. Dann zeigt die Tabelle die
Anzah! ¥T (r) der Sterne, die bis zur Grenzentfernung r den
Bedeckungsgrad q hervorrufen. Erst in 340 Billionen Mpc Ab-
stand wiirden die sichtbaren Sierne 19, der Himmelssphire
bedecken und bis in 0,15 Trillionen Mpc schlieBlich 999, der
Sphire erfiillen. Im Abstandsbereich zwischen 10'® und 10®
Mpc wiirde sich in dem angenommenen Weltall die Sphédre
von fast volliger Klarheit der Aussicht in fernere Rdume bis
zur praktischen Undurchsichtigkeit schlieBen.

Durch die in einem kugelldrmigen Raumausschnitt mit dem Radius r

befindlichen Sterne Y1 (r) erzielter Bedeckungsgrad q in einem gleich-
férmig mit Sternen erfiillten Universum

Bedeckungsgrad Grenzentfernung r Sternanzahl

9% in Mpc T (r)

0,1 3,4-100 1,93.10%

1 3,4-10% 1,93.10%

10 3.4.10" 1,93.10%°
50 2,2-10' 519.10 o
90 7.5-101° 2,06-10%
99 1,5.1047 1,65.10%
99,9 2,2.10%7 5,19.10¢

Diese Uberlegungen kénnen nun in mehrfacher Hinsicht
modifiziert bzw. verfeinert werden. Man kann die Voraus-
setzung eines unendlichen euklidischen Raumes fallenlassen
und andersartige, endliche oder unendliche Rédume betrachten
oder eine im extragalaktischen Raume wirksame Absorption
der Strahlung beriicksichtigen, die uns noch schneller.als
die leuchtenden Sterne auf ein bescheideneres Stiick des
Universums zuriickdrangt, oder auch noch eine andere Ver-
teilung der Materie in Erwdgung ziehen. Aus der Tatsache,
daB unsere Instrumente stets nur einen endlichen Bereich des
Weltraumes zu erfassen gestalten, sollte nicht geschlossen
werden, dafl der dahinter liegende Teil des Weltalls prin-
zipiell unerreichbar und daher unerkennbar bleiben miifite.

Gravitationsgesetz. Bei der Anwendung.des Newtonschen
Gravitationsgesetzes aul ein unendlich ausgedehntes Welt-
all mit endlicher malerieller Dichte st68t man, wie bereits
NEewron selbst klar erkannt hatte, auf ein den Beobachtungs-
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tatsachen widersprechendes Ergebnis, dall ndmlich Krifte
bzw. Beschleunigungen auftreten sollten, die iiber jedes
MaB hinauswachsen. Zur Vermeidung dieses Widerspru-
ches wurde auf mannigfache Weise versucht, das Newton-
sche Gravitationsgesetz entsprechend zu modifizieren, und
zwar in der Art, daB innerhalb des Planetensystems keine
merkbare Abweichung von der Beobachtung eintritt. Meist
versuchte man ein Korrektionsglied so einzufiihren, da8
die bis dahin unerklarte Drehung des Merkurperihels ge-
rade gedeutet werden konnte. NEwTON selbst setzte z. B.

Mm

K= -G Eryy Doch konnten alle diese Anséatze nicht voll

befriedigen. Der Schwierigkeiten konnte man Herr werden,
d.h., man konnte verhindern, daB die Gravitationskrafte ins
Unendliche anwachsen, wenn man die Materie der Well in
einem hierarchischen Aufbau unterbrachte. Darunter versteht
man die Gruppierung der Weltkérper in Systeme mit stufen-
weise abnehmender Dichte (Abb.). Die Abbildung zeigl in
schematischer zweidimensionaler Darstellung einen solchen
Aufbau. Bei geeigneter Wahl des Abstandsverhaltnisses
bzw. der Systemfolge konnen, wie CHARLIER gezeigt hat,
auch die in einer unendlichen Well auftretenden Krafte der
Gravitation endlich bleiben. Auch bei dieser Verteilung der
Materie ist das Weltpostulat erfiillt, die mittlere Dichte
nimmt aber mit wachsendem Volumen stelig ab und ver-
schwindet fiir das unendliche Weltall. Ubersetzen wir das
schematische Bild in die Wirklichkeit, so kdnnte man etwa
sagen: Systeme erster Ordnung sind die Planeten mit ihren
Satelliten. Unser Planetensystem isl dann ein System zweiter
Ordnung. Die Galaxis wére somit ein System dritter Ordnung,
die Nebelhaufen schlieBlichSysteme

vierter Ordnung. Ob und wie es °

ee
moglicherweise weitergeht, wissen o o
: . os oo
wir heute noch nicht,
Zweidimensionale schematische
Darstellung eines Punktleldes
in hierarchischem]Aufbau o
[-X-] [-X-]
o o o o
oo oo %0 oo



Rotverschiebung und Kosmologie. In die kosmologischen
Betrachtungen wird stets mit besonderem Nachdruck das
Phanomen der Rotverschiebung der Spektrallinien bzw. die
Expansion der Nebelwell hineingestelll, ja, es nimmt in den
meisten kosmologischen Theorien eine zentrale Stellung
ein. Vielleicht ist diese Auffassung richtig; beweisen kann
man sie nicht bzw. noch nicht. In der Tat stellt die allgemeine
Nebelflucht eine der hervorstechendsten Eigenschaften des
heute bekannten Teiles des Weltalls zur Schau. Doch viel-
leicht kommi dieser Erscheinung in dem n&chstgréBeren
Bereich des Universums eine ebenso bescheidene Bedeu-
tung zu wie etwa der wesentlich gleichsinnig gerichteten
Umlaufbewegung der Korper des lf’lanelensystems

Der Vorgang der Expansion wird wesentlich durch die
Hubble-Konstante H beschrieben. Thr zahlenméaBiger Wert'
ist heute noch wenig gesichert, diirfte aber in den Grenzen
von 57 bis 134 liegen. Die GriBe selbsl hat die Dimension
einer reziproken Zeit und gibt, ins Anschauliche iibertragen,
"den in der Vergangenheit liegenden Zeitpunkt an, zu dem
die jetzt weit in den Raum verstreuten Nebel nahezu an
einem Ort vereinigt waren. Rechnet man namlich fiir jeden
Nebel, dessen Abstand und Fluchtgeschwindigkeit bekannt
sind, rickwirts aus, wann er sich in unmittelbarer Ndhe
unseres Milchstraflensystems befunden haben wiirde, so
erhédlt man eine fir alle Nebel gleiche Zeitl, die allerdings
wegen der gegenwirtigen Unsicherheit der Hubble-Kon-
stanten zwischen 6 und 16 - 10® Jahren liegt. Nehmen wir
die runde Zahl 10, so kénnte man sagen, dal — wenn die
Deutung der Rotverschiebung als Doppler-Efiekt richtig
ist — damals die gesamte Malerie der heute und in naher
Zukunft beobachtbaren Spiralnebel an einem relativ kleinen
Raum dichtgedréangt zusammen war und danach offensicht-
lich zu expandieren begann.

Da die Slernsysteme in diesem konzentrierten Ausgangs-
stadium zweifellos ihre heutige Gestalt noch nicht haben
konnten, sich also erst in der Folgezeit entwickelt haben,
bezeichnet man, nicht gerade sehr glicklich, diesen Zeit-
punkt als die Entslehung der um uns sichtbaren Nebelwell,
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wobei man leider meist das Wort Nebel fortlait, so wie mar
heute statt Atomkernenergie leider meist auch nur Atom-
energie sagt. Die Zeit von 10! Jahren heifit dann natiirlich
das Alter der Welt, wobei auch hier unter Welt selbst-
verstindlich nur der durch Beobachtungen bekannte Teil
des Weltalls gemeint sein kann. |,

Viel wichtiger ist eine ganz andere Tatsache, namlich die,
daB es keine irdische Gesteinsart, keinen Meteoriten, keinen
Himmelskérper und kein Sternsystem gibt, bei dem eine
nach jeweils verschiedenen Methoden durchgefiihrte Alters-
bestimmung einen Wert ergeben hétte, der gréfer als das
Alter der Welt ware. Dieser Befund scheint darauf hinzu-
deuten, daB der Augenblick des Expansionsbeginns in
unserer Welt wirklich der Antang der Entwicklung ist, die
wir heute allenthalben sehen. Méglicherweise hat sich bel
dieser Gelegenheit auch schon ein kleiner Teil des Wasser-
stoffs in Helium und schwerere Elemente verwandelt. Die
Fragen, was vor dieser Entslehung der Welt war, in wel-
chem Zustand sich die Materie befand u. a., sind heute noch
nicht zu beantworten; sie kénnen erst dann sinnvoll gestellt
werden, wenn der Expansionsvorgang der Nebelwelt ge-
nauso weitgehend erforscht sein wird wie heute etwa der
Lichtwechsel von d Cephei-Veranderlichen.

Unter Beibehaltung des cuklidischen Raumes ist, wie bereits
gesagl, ein statisches Universum nur bei einer bestimmten
Dichteverteilung im hierarchischen Aufbau der Weltkérper-
systeme mdoglich. Statisch nennt man ein Weltmodell, in dem
durch regellose Verteilung der Geschwindigkeiten keine
wesentliche Anderung des momentanen Zustandes ein-
treten kann. Die expandierende Nebelwelt stellt aber ein
nichtstatisches System dar, und es wurde theoretisch gezeigt,
daB sogar ein solches Universum mit dem euklidischen
Raume vertraglich ist.

In der allgemeinen Relativitdtstheorie, die wesentlich eine
Gravitationstheorie ist, ergeben sich neue Moéglichkeiten zur
Losung der Frage nach der Struktur des Raumes. Hier wird
der Raum durch Hinzunahme der modifizierten Zeit vier-
dimensional und als auBerdem noch gekriimmt betrachtet
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und entzieht sich somit unserer unmittelbaren Anschauung.
Wir iiberblicken gerade noch eine zweidimensionale ge-
kriimmte Welt, z. B. die Oberflache einer Kugel. So wie die
Kugeloberflache nirgends eine Grenze besitzt und doch
endlich ist, muB der sphéarisch gekriimmte Raum ein end-
liches Volumen besitzen, das jedoch unbegrenzt ist. Jedes
dieser Weltmodelle bringt Aussagen, die weit iiber das
hinausgehen, was wir von dem heute beobachtbaren Teil
des Wellalls wissen. Jede neue Erkenntnis aber wird die
Zahl der méglichen Modelle verringern und schlieBlich zu
einem Verstdndnis der Vorgange im iiberblickbaren Uni-
versum [iihren.

KOSMOGONIE

Wer sich einen Uberblick iiber die geometrische Anord-
nung, den mechanischen Aufbau und die rdumlichen Be-
wegungsverhéltnisse der ungezéhlten und verschieden-
artigen Weltkd&rper erarbeitet hat und einen grofen Teil der
physikalischen Zustdnde kennt, die den Ablauf der mannig-
fachen Vorginge auslésen oder begleiten, der wird sich
auch die Frage nach dem Woher und Wohin stellen: wie hat
sich die Welt bis zum heutigen Zustand entwickelt, und wie
mag die Entwicklung weitergehen? Ja, er wird vielleicht fiir
den Teil der Welt, der optisch erreichbar ist, und fiir die
darin befindlichen Objekte nach der Entstehung, dem An-
fang, fragen. Nur in diesem Sinne darf man vom Anfang der
Welt, der heobachtbaren Welt der Gestirne, sprechen,

Arbeitsmethoden

Die Kosmogonie, in deren Aufgabenbereich die Beantwor-
tung der gestellten Fragen filll. ist &hnlich wie die eben be-
handelte Kosmologie ein Grenzgebiet unseres Wissens und
daher stark durchmischt mit spekulativen Elementen. Nur
dort, wo ausreichende Beobachtungstatsachen die Grundlage
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unseres Wissens sind, kann die Spekulation entbehrt wer-
den. Aus diesem Grunde gibt es viele Forscher, die den kos-
mogonischen Theorien gegeniiber sehr zuriickhaltend sind,
weil sie die Schwierigkeiten iberblicken. Den Aullenstehen-
den hingegen belastet solche Einsicht nicht, er wunderl sich
hochstens tiber den raschen Wedhsel und die groBe Auswahl
kosmogonischer Theorien.

Die Grundlagen jeder Kosmogonie sind eine méglichst um-
fassende Kenntnis des gegenwiértigen Zustandes der Welt-
korper und das Wissen um die Naturgesetze, die bei der
Entstehung und Enlwicklung mitwirken. Sodann gibt es
zwei verschiedene Wege, sich ein Bild von dem Werdegang
der betrachteten Objekte zu machen. Je nach den Umstéanden
werden der eine oder der andere oder alle beide gegangen.
Beim theoretischen Weg wird man von einem Urzustand
ausgehen, der im Weltall zu beobachten ist und sich als
Ausgangsstadium eignet, wie z. B. ein rotierender gas{or-
miger Nebel, und dann wird man versuchen, unter Anwen-
dung aller in Betracht kommenden physikalischen Gesetze
weitere Zustdnde daraus abzuleiten. Die so gewonnenen Mo-
dellkorper werden mit den beobachteten Weltkérpern ver-
glichen. So kann man von der Entstehung bis zum gegenwar-
tigen Stadium gelangen oder auch, ausgehend vom augen-
blicklichen Zustand, die Weiterentwicklung verfolgen.
Beim empirischen Weg wird man eine gréBere Zahl von
Einzelobjekten verschiedenen Entwicklungsstadiums mit-
einander vergleichen und darangehen, sie als zeitlich auf-
einanderfolgende Durchgangsstadien eines einzelnen Welt-
korpers zu deuten. Dabei wird man freilich auch versuchen,
die Ubergénge zwischen den einzelnen Entwicklungsstadien
auf Grund der bekannten physikalischen Gesetze zu ver-
stehen oder sie gar zu berechnen.

Gedanken zur Entstehung der Sternsysteme

Beginnen wir bei unserer kosmogonischen Belrachlung mit
dem sichtbaren Teil der Welt, in dem wir eine allgemeine
Expansion der Sternsysteme beobachten. Es diirfte kaum

233



zweifelhaft sein, dafl diese divergente Strémung mit dem
Ursprung und der Entwicklung dieses Teils des Universums
eng zusammenhingt. Deshalb wollen wir den Beginn der
Expansion als den Zeitpunkt { = 0 festsetzen und von hier
aus das Alter der verschiedenartigen Weltkorper berechnen.

Urgaskugel. Im Augenblick des Beginns mag die ganze Masse
der Sternsysteme auf relativ engem Raume bei unvorstellbar
hoher Dichte und Temperatur vereinigt gewesen sein. Um
sich gré6BenordnungsmaBig eine Vorstellung davon machen
zu konnen, seien ein paar Zahlen genannl. Bei einer An-
fangsdichte gy = 10! g/cm® wire der Anfangsradius dieser
Urgaskugel Ry = 10" cm, also von den Dimensionen eines
Planetensystems. Bei einer Temperatur Ty = 10!? °K wiirde
diese unvorstellbare Gaskugel von einem Druck von etwa

o = 10* Atmosphéren auseinandergesprengt, womit die
Expansion beginnen wiirde. Dafl in diesem Zustand, der
offenbar nur kurze Zeit verwirklicht war, keine Molekiile
oder Atome Bestand haben konnten, ist verstindlich. Die
Urgaskugel wird also nur aus Elementarteilchen bestehen:
Neutronen, Protonen, Elektronen und Quanten sehr hoher
Energie, um die wesentlichsten zu nennen. Im Verlaufe der
ersten Phasen dieser Urexplosion, wie man diesen Vorgang
gelegentlich genannt hat, kdnnten sich dann vielleicht auBer
Wassersloff auch schwerere Atomkerne bilden. Eine um-
fassende Untersuchung der dabei sich abspielenden, &uBersi
komplizierten Prozesse liegt noch nicht vor. Auf jeden Fall
bietet es keine Schwierigkeit, sich vorzustellen, daD die gas-
férmige Materie hierbei in Massen aulgeteilt wird, aus denen
sich spdler die Spiralnebel entwickeln kénnen. In diesem
Zeitpunkt, der im allgemeinen Millionen Jahre nach dem
Augenblick t = 0 liegen diirfte, setzt nun die Eigenentwick-
lung der Sternsysteme ein. In einem solchen Moment begann
also auch die Geschichte unserer Milchstrafle.

Unser Slernsystem. Die Gasmassen, die heute unser Stern-
system bilden, waren als Folge des explosiven Abschleude-

rungsvorganges in heftiger turbulenter Bewegung mit gleich-

234



zeitiger Drehbewegung um eine im Raume zufallig orientierte
Achse. Die spiétere Galaxis besaB also in der Gasphase eine
dreifache Bewegung: die lranslatorische Expansionsbewe-
gung (kinetische Energie), die im Drehimpuls zum Ausdruck
kommende Umdrehungsbewegung (Rotationsenergie) und
die Wirbelbewegung der einzelnen Turbulenzelemente
(Reibungsenergie). Die Turbulenzenergie wird teils in Wir-
me, teils in Rotationsenergie des Systems umgewandelt, oder
es bleibt ein kleiner Rest als Rotationsenergie der Sterngas-
kugeln erhalten, die sich in der Zwischenzeit zu formen be-
gonnen haben. Von der gleichzeitig einsetzenden Abplatiung
des Systems werden wesentlich die Massen erfa8L, in denen
sich eine lebhafte Wechselwirkung durch Sté8e abspielt.
also das interstellare Gas. Es wandert in radialer Richtung
auseinander und wickelt sich wegen der nach auflen hin ab-
nehmenden Umlaufgeschwindigkeit spiralférmig auf. Da der
Sternbildungsproze dabei nicht unterbrochen wird und
heute noch andauert, finden wir die Sterne in dem scheiben-
férmigen AufBlenraum vornehmlich in spiraliger Anordnung.
Die noch vor Einsetzen der starken Abplattung entstandenen
Sterne bildgn das wenig abgeplattete Zentrum, in dem kaum
noch Reste des urspriinglichen Gases vorhanden sind. Je
nach den Anfangsbedingungen findet man Nebel mit zahl-
reichen engen Spiralen oder solche mit nur zwei diametral
entgegengesetzt verlaufenden Armen. Bei den elliptischen
Nebeln hal man fast keine interstellare Materie gefunden.
Méglicherweise handelt es sich hier um jene Nebel, die bei
ihrer Entstechung einen nur sehr geringen Drehimpuls mit-
bekamen, sich folglich kaum abplatten konnten und in dem
engen urspringlichen Volumen infolge gréBerer Dichte alles
Gas in Sterne umwandelten. Nach einer anderen Aulfassung
handell es sich um Sternsysteme, die kurz nach ihrer Ent-
stehung einen ZusammenstoB hatten, wobei sie ihre inter-
stellare Malerie verloren, bevor sie den Prozefl der Ab-
plattung beginnen konnten.

Wenn auch diese kurze Darstellung 1n groben Ziigen und
mehr qualitativ die verschiedenarligen Erscheinungsformen
der extragalaktischen Nebel und ihre mutmafliche Entste-
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hung und Entwicklung beschreibt, so bleiben doch noch
zahlreiche Fragen unbeantwortet. Soviel aber scheint heute
gewiB, daB die frihere Deutung der Klassifikation der Spiral-
nebel als Entwicklungsweg iiberholt ist.

Entstehung und Entwicklung der Sterne

Auf die Enlstehung der Sterne als Gaskugeln aus Teilen der
sich bildenden, noch gasférmigen Spiralnebel wurde oben
bereits hingewiesen. DaB diese Entstehung der Sterne nicht
nur zu Beginn des Daseins der Sternsysteme erfolgen kann,
geht aus Uberlegungen hervor, die man bereits vor 20 Jahren
anstellte. Damals war bekannt geworden, da8 die von den
Sternen ausgestrahlte Energie aus der Umwandlung des
Wasserstoffs in Helium stammt, daB also, wenn man die
Sterne als reine Wasserstoffkugeln ihren Lebensweg be-
ginnen laBt. 0,79, ihrer Masse, in Energie umgesetzt, zur
Ausstrahlung zur Verfiigung steht. Setzt man voraus, daB
die Sterne seil ihrer Entstehung ungefdahr in der heutigeh
Intensitit gestrahlt haben, so ergibt sich fiir unsere Sonne
eine maximale Lebensdauer von 10" Jahren; fiir den etwa
10mal massigeren, dafiir aber iiber 20000mal starker strah-
lenden Rigel (8 Orionis) erhalt man dagegen eine maximale
Lebensdauer von nur 45-10° Jahren. Rigel, ein typischer
weiler Riesenstern, kann demnach noch nicht so alt sein wie
unsere Sonne bzw. das MilchstraBensystem. Man nimmt
heute an, daB die Weilen Riesen der Spektralklassen O und
B ein Alter zwischen 10° und 10® Jahren haben. Die Entste-
hung von Sternen ist demnach ein ProzeD, der sich auch in
unseren Tagen noch abspielt; das bedeutet allerdings nicht,
daB man den Vorgang selbst im Fernrohr beobachten kann.
Wir kurzlebigen Menschen sind nun einmal gegentiiber den
Vorgédngen im Kosmos Eintagsfliegen, fiir die kosmische
Entwicklungsprozesse unmittelbar nicht beobachtbar sind.
Vielleicht fordern die photographische Dokumentation des
Sternhimmels und eine Verfeinerung der Beobachtungs-
methoden in den néachsten Jahrzehnten einige Fille tat-
sachlicher Sternentwicklung zutage.
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Entstehung von Sternen. Auf die Tatsache, dafl sich Fix-
sterne in jiingster kosmischer Vergangenheit gebildet haben,
scheinen unabhéngig von den eben durchgefiihrten energe-
tischen Uberlegungen gewisse Sterngruppen hinzudeuten,
die sogenannten Assoziationen. lhre Mitglieder sind sehr
heife und friihe Riesensterne, die sich anscheinend vom Ort
ihrer Entstehung auseinanderbewegen. Au{ solche Asso-
ziationen hat im Zusammenhang mit der Sternentslehung
vor etwa 10 Jahren AmBarzumjaN hingewiesen. Doch ist es
bis heute immer noch nicht gelungen, véllige Klarheit liber
den Mechanismus der Sternentstehung zu gewinnen. Die
Schwierigkeit liegt darin, daB die interstellare Materie, die
zum groBten Teil aus Wasserstoff besteht, im Schwereleld
des MilchstraBensystems wegen ihrer geringen Dichte im
allgemeinen keine Moéglichkeit hat, sich zu Sternen zu-
sammenzuziehen. Dies ist erst von einer bestimmten kriti-
schen Dichte ab mdoglich. Ist diese in einem bestimmten Ge-
biet erreicht dder tberschritten, dann beginnl die interstel-
lare Materie dieses Bereiches infolge ihrer Eigengravitation
zusammenzustiirzen, und es wird in der sich bildenden
Sternkugel von vielleicht 100 oder mehr Sonnenmassen so
viel (potentielle) Energie frei, daB die kontrahierende Gas-
kugel zu leuchten beginnt oder unter Umstanden sogar vom
aufkommenden Strahlungsdruck gesprengt wird und sich
in mehrere Sterne teilt, die auseinanderfliegen. Das Zusam-
mendrangen der inlerstellaren Materie bis zur kritischen
Dichte kann etwa durch die Anwesenheit eines heiflen
Riesensternes hervorgerufen werden, der in eine kosmische
“Wolke eindringt, in seiner Umgebung infolge der intensiven
Ultraviolett-Strahlung ein HII-Gebiet schafft, das seinerseits
durch Erwarmung expandiert und das anliegende HI-Gebiet
bis zur kritischen Dichte komprimiert. Alle diese Stufen des
Prozesses der Sternentstehung miifiten nun in den ver-
dichteten Gebieten der interstellaren Materie zu finden sein
(vgl. Tafel XIII). In dem offensichtlich turbulent bewegten
Nebeneinander von interslellarem Wasserstoff, der durch
die heiBen Sterne der naheren Umgebung zum Leuchten
angeregt wird, und den bereits stark konzentrierten und
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deshalb durch die Lichtabsorption dunkel erscheinenden
Massen, die oft von bizarrer Form sind, zum Teil aber bereits
zu rundlichen schwarzen Globulen zusammengedrangt er
scheinen, erblickl man Gebiele lebhafier Sternneubildung.
Hierbei scheint es aber ebenso moglich zu sein, daB sich
auch Zwergsterne bilden, die durch eine relativ geringe An-
fangsmasse charakterisiert sind.

Der SternbildungsprozeB miifite im Laufe der Zeit die inter-
stellare Materie restlos aufzehren und dann zum Erliegen
kommen. Man hat allerdings den Eindruck, daB eine Quelle
vorhanden ist, die stédndig den Bestand an interstellarer
Materie ergdnzt. Es sind die Sterne selbst. die von ihrer
Masse an den Wellraum abgeben, am intensivsten die
Riesensterne, am wenigsten die Zwergslerne. Man hat ab-
geschilzt, daB auf diese Weise im Jahre rund 5 Sonnen-
massen an den interstellaren Raum geliefert werden. Wenn
Gleichgewicht herrscht, was anzunehmen ist, kénnen inner-
halb unseres Milchstraflensystems im Jahre ebensoviele
Sterne neu gebildet werden.

Entwicklung der Sterne. Ber der Kontraktion des interstel-
laren Wasserstoffs zu einem Stern (Protostern) wird, wie
schon HrrmuoLrz gezeigt hat, die potentielle Energie zur
Erhéhung der Temperatur und zur Lieferung der Strahlungs-
energie verwendet. Doch reichl diese Quelle je nach der
Leuchtkrafl des Sternes bzw. nach seinem Radius und seiner
Oberflachentemperatur nur 10°® bis 107 Jahre. Wahrend
dieser Kompressionsphase des Sternes erreicht die Materie
im Zentrum eine so hohe Dichte und Temperatur, daB Kern-
prozesse beginnen, die eine Umwandlung von Wasserstofl
in Helium zur Folge haben. Mil Beginn der Kernprozesse
erreicht der Stern einen Gleichgewichtszustand, in dem er
lange Zeit (10° bis 10 Jahre) verweilen kann. Dieser Gleich-
gewichtszustand besteht darin, daB die Masse des Sternes die
Zentraltemperatur und Dichte und damit die Ergiebigkeit der
erzeugten Kernenergiemenge beslimmt. Um diese an den
Raum abstrahlen zu koénnen, mubB der Stern seine Ober-
flichentemperatur entsprechend einstellen. Mit der Ober-
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flachentemperatur hangt in bekannter Weise die Leuchtkralt
zusammen, so daB wir hier den physikalischen Grund fiir die
Masse-Leuchtkrafl-Beziehung vor uns haben. Im Tempera-
tur-Leuchtkraft-Diagramm (vgl. Abb. S. 172) hat der Stern,
von rechts kommend, die Hauptreihe erreicht. Auf Grund
der Umwandlung von Wasserstoff in Helium — bei den
Zwergsternen unterhalb der Sonne ist es die Proton-Proton-
Reaktion, iiber die Sonne hinweg bis zu den heiBen Riesen
der Kohlenstoffzykius — wird im Zentrum zuerst der
Wasserstoff aufgebraucht, und es bildet sich ein zunachst
ispthermer Heliumkern, den man vielfach als ausgebrannten
Kern bezeichnet. Die Kernreaktionen spielen sich dann nur
noch in einer relativ diinnen Schicht an seiner Oberfliche ab,
die sich allmahlich immer weiter nach aufien verlagert.
Sobald der Heliumkern wesentlich iiber 109, der Gesamt-
masse.das Sternes ausmacht. beginnt er, sich zusammenzu-
ziehen, wobei die Kontraktion weilere Energie liefert, den
Stern also gewissermaBen von innen her aufheizl. Dies hat
zur Folge, daB der Stern sich ausdehnt. Dies ist wiederum
nichts anderes als eine Maflinahme, das durch die zusatz-
liche Energiequelle gestorte Gleichgewicht wieder herzu-
stellen. Die vergroferte Oberflaiche vermag einen gréBeren
Energiebetrag abzustrahlen. Der Slern ist heller geworden.
Diese Zustandsdnderung bedingt eine Verlagerung seines
Bildpunktes im Temperatur-Leuchtkraft-Diagramm, er wan-
dert- nach oben und spéater sogar nach rechts fort in den
Bereich der roten Riesensterne. Infolge des weiteren An-
steigens der zentralen Temperatur auf tiber 10® °K beginnt
im Heliumkern der Aufbau schwererer Kerne aus Helium,
z, B. Beryllium, Kohlenstoff, Sauerstoff, Neon u. a. Dieser
sukzessive AufbauprozeB8 wird nach seinem Entdecker als
SalpeterprozeB8 bezeichnet. Durch die dabei frei werdende
Energie steigt die Temperalur noch weiter, der Stern wird
groBer; gleichzeitig wird sein Heliumvorrat verbraucht. Es
setzen danach weitere Auf- und Abbauprozesse ein, die nichl
im einzelnen aufgefiihrt werden sollen. Es ist so gut wie
sicher, dafl auf diesem Wege im Zentralgebiet der Sterne
praktisch alle Arten der Atomkerne entstehen kénnen.
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Alle diese Prozesse hangen wesentlich ab von den bei den
einzelnen Sternen verschiedenen inneren Verhiltnissen, die
wiederum bedingt sind von der urspriinglichen Masse, die
der Stern auf seinen Lebensweg mitbekam. Im Kerngebiet
werden infolge der andauernden Kontraktion Dichtewerte
zwischen 104 und 107 g/cm? erreicht, die wir bei den WeiBlen
Zwergen kennengelernt haben. .
Der weitere Entwicklungsweg ist noch wenig bekannt. Er
fiihrt wahrscheinlich durch das Gebiet instabiler Sterne, die
wir als Verdnderliche kennen, und von dort méglicherweise
zu einer Katastrophe. Infolge energieverzehrender Abbau-
prozesse verliert der Stern in seinem Kerngebiel die Féahig-
keit, seine Massen gegen die Gravitalionskrafte aufrecht-
zuerhalten. Der Kern stiirzt praktisch im freien Fall zusam-
men, die frei werdende potentielle Energie fithrt zu einer
Explosion, die wahrscheinlich dem Aufleuchten im Nova-
Stadium entspricht, Ein erheblicher Teil der Masse wird in
den interstellaren Raum geschleudert, der Rest riickt in das
Gebiet der Weillen Zwerge.

Waihrend der erste Teil der Sternentwicklung fiir bestimmte
Massen streng durchgerechnet ist, was naturgemaB nur mit
Hilfe elektronischer Rechenmaschinen moglich ist, ist das
letzte Stiick der Entwicklung nach Verlassen des Gebietes
der Roten Riesen nur qualitativ bekannt. Die Arbeiten hier-
iiber sind gegenwartig in vollem Gange, so daB uns die
nédchste Zeit weitere Aufklarung dieser sehr interessanten
Fragen bringen wird.

In dieses Bild der allgemeinen Entwicklung im Universum
hat sich als letztes Kapitel noch die Entstehung und Ent-
wicklung des Planetensystems einzuordnen, also jener Teil,
der in fritherer Zeil ungerechtfertigterweise das Schwer-
gewicht der kosmogonischen Theorien ausmachte.

Kosmogonie des Planetensystems

Auf dem Gebiet der Kosmogonie des Planetensystems ist
unser gesichertes Wissen deshalb besonders diirftig, weil
uns die bei den Nebeln und Sternen zur Verfiigung stehen-
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den Vergleichsmoglichkeiten zwischen Objekten verschie-
dener Entwicklungsstufen hier fehlen. Wir kennen nur ein
Planetensystem, namlich das unsere,

Folgende drei &lteren Hypothesen iiber die Entstehung des
Planetensystems sollen erwahnt werden, obwohl sie in we-
sentlichen Punkten als unzutreffend erkannt und heute
iberholt sind. 1. Die Meteoritenhypothese von Kanr, der das
Sonnensystem aus einer Wolke regellos durcheinander-
wirbelnder Teilchen durch die allmdhlich Ordnung schaffen-
de Wirkung der Gravitation entstehen laBt. 2. Die Nebular-
hypothese von LarLace, dessen Urnebel von Anfang an eine
gleichsinnig rotierende Gasmasse war, von der sich durch
Kontraktion und nachfolgende Zunahme der Zentrifugal-
beschleunigung am Aquator Ringe gasférmiger Materie ab-
16sen, die sich spater zu Planeten zusammenballen. Abarten
dieser beiden Hypothesen aus der neueren Zeit sind die von
Scumipr und Fessenkow. 3. Die Stellar- oder Katastrophen-
hypothese von Jeans (Abarten von JEFrREYs, CHAMBERLIN,
MouLroN u. a.) vermag im Gegensatz zu den beiden ersten
Theorien zu erkldren, weshalb das Umlaufmoment der nur
Promille betragenden Planetenmassen ein Vielfaches des
Drehmomentes der Sonne ist, da die Entstehung der Pla-
netenkérper auf die Begegnung der Sonne mit einem Stern
zurickgefithrt wird.

Neuere Untersuchungen iber die Entstehung des Planeten-
systems fiihrte v. Weizsicker (Turbulenztheorie) aus. Seine
Theorie ist kiirzlich von Kuieer weiterentwickelt und ausge-
baut worden. Ankniipfend an die bei der Entstehung der
Sterne vorhandene turbulente Masse wird &hnlich wie beim
Sternsystem die Herausbildung eines zentralen Kerns (Son-
ne) und einer scheibenférmigen Masse (Planetenfeld) er-
wartet, zwischen denen infolge der turbulenten Reibung eine
Ubertragung des Hauptmomentes des ganzen Systems aufdie
Planeten mit einer gleichzeitigen Expansion dieses Bereiches
stattfindet. Die Entstehung der Satellifensysteme um die
Planeten denkt man sich in dhnlicher Weise in verkleinertem
Malstabe.
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KURZER GESCHICHTLICHER UBERBLICK

Der Ursprung der Astronomie liegt im Dunkel der Vorge-
schichte der Menschheit. Die Gestirne wurden in der vor-
wissenschafllichen Epoche vielfach als Kiinder des Willens
gottlicher Wesen oder als Gottheiten selbst betrachtet. So
standen die Notwendigkeit der Beobachtung aulffalliger
Konstellationen oder eindrucksvoller Ereignisse am Stern-
himmel (wie Konjunktionen, Finsternisse) und das Bed{irf-
nis nach einer geordneten Zeitrechnung zur Festlegung
staatlicher Feste und anderer periodisch wiederkehrender
Ereignisse am Anfang einer systematischen Beschaftigung
mit den Gestirnen.

Die dltesten astronomischen Urkunden reichen bei den
Mayas, Chinesen, Babyloniern und Agyptern etwa bis ins
3. Jahrtausend v. u. Z. zuriick. Aber erst in den letzten sechs
Jahrhunderten vor Beginn unserer Zeitrechnung werden
Ansichten vom Weltall entwickelt, die sich auf naturwissen-
schaftliche Verarbeitung eingehender Beobachtungen griin-
den. Die heutige Vorstellung vom Aufbau des Universums
ist das Ergebnis der damals einsetzenden Entwicklung der
Astronomie, die von Babylon iiber die kleinasiatischen Sied-
lungen der Griechen nach Hellas vordrang.

Die erste wissenschaftliche Auffassung kniipft an die augen-
scheinliche Realitét einer ndherungsweise scheibenférmigen
Erde an, die von der Sternsphére umgeben ist. Dieses Bild
findet sich heute noch in. dem horizontalen Koordinaten-
system der spharischen Astronomie. PyrHAGORAS lehrt um
540 v. u. Z. die Kugelgestalt der im Raum frei schwebenden
Erde, um die sich die Fixsternsphire mit Sonne, Mond und
Planeten taglich von Ost nach West bewegt. Die genannten
Gestirne besitzen nach ihm eine von West nach Ost gerich-
tete Eigepbewegung, die bei allen ungleich{érmig, bei den
Planeten aber aulerdem verschiedenllich in ostwestlicher
Richtung verlauft. Die Kenntnis dieser zweifachen Ungleich-
formigkeit der Planetenbewegung fithrt bei PHiLoLaus um
420 v. u. Z. zu einem Weltsystem, in dem sich alle Gestirne,
aud die als Planet betrachtete Erde, um das im Mittelpunkt
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der Welt /befindliche Zentralfeuer bewegen. HERAKLID ver-
bessert um 350 v. u. Z. dieses Weltsystem durch Annahme
der Erdrotation, beseitiglt das Zentralfeuer und komml damil
dem heliozentrischen Weltsystem sehr nahe.

Eine grundsatzlich andere Darstellungsart der Gestirn-
bewegungen entwickelt Euvpoxus um 380 v. u. Z. Seine Theo-
rie der homozentrischen Sphéren ist eine mathematische
Beschreibung der scheinbaren Bewegung der Wandelge-
stirne, die aus verschieden schnellen, in gegeneinander ge-
neigten Ebenen verlaufenden Einzelbewegungen zusam-
mengesetzt werden. Die Sonne hat z. B. in erster Niaherung
eine in der Ebene des Himmelséquators riicklaufige Tages-
und eine in der Ekliptik liegende rechtlaufige Jahresperiode.
Die verwickelten Bewegungen der Planeten, zu denen da-
mals auch Sonne und Mond gerechnet wurden, lassen sich
so ndherungsweise in gleichférmige Umdrehungen von
Sphéaren aufldsen. Die 27 Sphiren des Eupoxus sind also nur
ein mathematisches Hilfsmittel. Die spédtere Vermehrung der
Sphéren auf 56 brachte keinen wesentlichen Gewinn in der
Darstellung der Planetenbewegungen.

Im dritten Jahrhundert gelingen die ersten GréBenbestim-
mungen im Weltall. EratostnENES miBt den Radius der Erde,
AristarcH das Entferhungs- und GroéBenverhéltnis von
Sonne, Erde und Mond. Auf die Erkenntnis der iiberragen-
den Gr6Be der Sonne griindet er das erste heliozentrische
Planetensystem, das von den meisten abgelehnt oder aus
religiéser Unduldsamkeit bekampft wird. Es hat sich auch
fachlich nicht durchgesetzt, weil es fiir die Praxis keinen
Vorteil brachte.

HreparchH vertritt um 150 v. u. Z. wieder ein geozentrisches
Weltsystem, wobei er zur Darslellung der Bewegung von
Sonne, Mond und der ersten Ungleichheil des Planetenlaufs -
den exzentrischen Kreis verwendet und zur Beschreibung
der zweiten Ungleichheil den Epizykel vorschlagl. ProLemius
begriindet um 130 v. u. Z. im Almagest die Epizykeltheorie
und wendet sie auf die Planeten an. Das Verfahren, die Pla-
netenbewegungen in Bewegungen aul Kreisen mit ver-
schiedenen Radien und Umlauffrequenzen aufzuldsen, ist
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der harmonischen Analyse verwandt. Mangels einer besse-
ren Darstellung dienen die von ProLemius gegebenen Wnter-
lagen bis zum Beginn des 17. Jahrhunderts als Grundlage
fiir die Berechnung der Gestirnstellung.

Das Erbe der antiken Astronomie wird durch die Araber vom
8. Jahrhundert ab erhalten und durch eigene Arbeiten fort-
gesetzt. Zahlreiche Namen und Bezeichnungen, die heute
noch gebrduchlich sind, erinnern an den Beitrag der Araber
zur Astronomie. Die Erkenntnis der Notwendigkeit einer
Kalenderreform fiithrt zur Forderung der Erhéhung der Be-
obachtungsgenauigkeit. Der erste Versuch einer Entschei-
dung zwischen der heliozentrischen und geozentrischen Pla-
netentheorie von PeurBacH und REGIOMONTAN ist wegen des
friihen Todes beider Forscher nicht tiber die ersten Ansitze
hinausgekommen. Korernikus entwickelt die zweite helio-
zentrische Planetentheorie (1543), fuflt dabei auf den antiken
Vorstellungen der gleichférmigen Kreisbewegung, des Ex-
zenters und Epizykels, und kann folglich die Bewegungen
der Planeten nicht genauer darstellen ‘als ProLemAus, Seine
Theorie wurde daher vielfach auch von Astronomen abge-
lehnt. BraHE erreicht die genauesten Beobachtungen der vor-
teleskopischen Astronomie und stellt das letzte wissenschaft-
lich begriindete geozentrische Planetensystem auf: Sonne
und Mond bewegen sich danach um die Erde, die Planeten
um die Sonne. Auf Grund der Beobachtungen BraHEs be-
seitigt KepLer 1609 die Unrichtigkeiten des kopernikanischen
Planetensystems durch die Formulierung der Gesetze der
Planetenbewegung. Gavricel fithrt 1610 das Fernrohr in die
Astronomie ein und erweitert damit wesentlich die Kennt-
nisse liber die Weltkorper. NEwroN begriindet 1687 die Prin-
zipien der Mechanik und erméglicht durch das Gravitations-
gesetz ein tiefgreifendes Verstédndnis der Planetenbewegung.
Die Kometen werden als Himmelsk&rper erkannt.

Im 18. Jahrhundert wird die Himmelsmechanik ausgebaut.
HaLLey erkennt die Eigenbewegungen der Fixsterne. Die
ersten Vorstellungen tiber den Aufbau des Sternsystems
werden entwickelt. BRADLEY findet 1728 die Aberration des
Sternlichtes als eindrucksvollen Beweis fiir die Umlaufbewe-
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gung der Erde um die Sonne. HerscHEL fithrt Spiegeltele-
skope groBerer Dimensionen in die Astronomie ein, entdeckt
1781 den Uranus und unternimmt die erste Ausmessung des
MilchstraBensystems.

Zu Beginn des 19. Jahrh'inderts werden die kosmische Natur
der Meteore erkannt und das System der Planetoiden ent-
deckt. Die ersten Fixsternparallaxen werden fast gleichzeitig
und unabhéangig von Besser, Struve und HENDERsoN 1838 ge-
messen. 1846 gelingt die Berechnung der Bahn des Neptun.
Fraunnorer, KircHuHoFF und Bunsen liefern die Grundlagen
fiir das Aufkommen der Astrophysik. Die Himmelsphoto-
graphie greift auf zahlreichen Gebieten der Astronomie
ein.

Zu Beginn des 20. Jahrhunderts wird unser Sternsystem als
Spiralnebel erkannt, seine Dimensionen und seine Masse
werden bestimmt. Die interstellare Materie und die Welt der
Spiralnebel werden entdeckt. Die groBen Fortschritte der
Atom- und Quantenphysik erméglichen ein rasches Auf-
blithen der Astrophysik: Erforschung der Sternatmosphéaren
und des Inneren der Fixsterne. Die Energiequellen der Stern-
strahlung werden als hauptsidchlich subatomar erkannt. Durch
die Relativitatstheorie und die Erforschung des Systems der
Spiralnebel wird die Kosmologie neu belebt. Seit etwa 19438
erschlieft die Radioastronomie neue Informationsméglich-
keiten,
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sphérische Trigonomelrie 12
Spiralnebel 204
Stand 3t
Staub 76
Sternanzahlen 135
Sternbilder 13, 27, 28
Sternhaufen 22, 192, 195
Sternhelligkeit 135
Sternleere 146
Sternschnuppe 120
Sternsystem 234
Sterntag 30
Sternzeit 26, 27, 29
Sternzeituhr 31
Stérungen 72
Strahlensysteme 66, 69
Strahlungsdruck 117
Stunde 29
Stundenkreis 25
Stundenwinkel 25, 27
Supernova 163, 188, 191
synodischer Monat 50
Syzygien 55
Szintillation 13
Tag 29
Tagesstrom 122
tagliche Aberration 46
tégliche Parallaxe . 46
Tag, mittlerer 35
teleskopisches Meteor 123
Temperatur 169
Temperatur-Leuchtkraft-
Diagramm 171
Terminator 64
Tierkreis 33
Tierkreisbilder, Tierkreis-
zeichen 47
trigonometrische Parallaxe 149
Trojaner 94
tropischer Monat 51
tropisches Jahr 33, 43
Troposphére 9
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Ubergiganten 163

Uberriesen 173
Uhrstand 31
Umbra 180
Ungleichheit, erste und

zweite 72
Uranus 105
Uranusmonde 106
Urexplosion 234
Urgaskuge) 234
Variable 187
Venus 80

Veranderliche, veréanderliche

Sterne 187, 188. 190, 240
verbotene Linien 197
Verdinnungsefekt 221, 222
Verdiinnungsfaktor 167
Vertikal 23, 25
Vertikal, erster 45
Verwerfungen 66
Vollmond 53
wahre Anomalie 52
wahre Sonne 34
wahre Zeniltdistanz 46
Wallebene 67
Weile Rlesen 173
Weille Zwerge 173
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Weltachse 16
Weltgesetze 226
Weltmodelle 225
Weltpostulat 225
Weltzeil, westeuropaische

Zeit 38
Widderpunkt 26
Wolf-Rayet-Sterne 163
Zeitbestimmung 3
Zeiteinheit 29
Zeitgleichung 35
Zeit, mittlere 37
Zeitrechnung 26
Zejtsterne 17
Zeitzdhlung, astronomische,

chronologische 42
Zeitzonen 38
Zenit 123,24
Zenitdistanz, scheinbare.

wahre 46
Zenitpunkt 9
Zirkumpolarsterne 15
Zodiakallicht 127
Zonenzeit 37, 38
Zustandsgréfen 162
Zweikorperproblem "
Zwerge 163
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UNSERE NEUE TASCHENBUCHREIHE

Band 1 Gropp
Der dialektische Materialismus

Band 2 Neumann

Schatzsucher unserer Zeit

Band 3 Moéller

Deutsch von heute
(Eine kleine Stilkunde)

Band 4 Mielke
Unternehmen Luna

(Kleiner Reisefiihrer zum Mond)

Band 5

Unsere Ostseekliste
Herausgeber: Kleinfeld!

Band 6/7  Hoppe
Planeten, Sterne, Nebel

(Kleine Astronomie fiir jedermann)
Doppelband

Diese Reihe wird fortgesetzt!

Preis jedes Bandes 2,— DM

VEB VERLAG ENZYKLOPADIE LEIPZIG






