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Die ZustandsgréBen der Fixsterne

Dr. SIEGFRIED MARX

Eine entscheidende Aufgabe der astronomischen Forschung ist es, einen Beitrag
zur Beantwortung der Frage nach der Entwicklung der Welt zu leisten. Dazu ist es
notwendig, die Entwicklung einzelner Massenansammlungen zu erkennen. Uns sind
Ansammlungen von vielen tausend Galaxien bekannt, sogenannte Galaxienhaufen.
Jede einzelne Galaxie besteht aus Milliarden Sternen und dem interstellaren
Medium.

In unserem MilchstraBensystem sind mehr als 90", der vorhandenen Masse in
den Sternen vereinigt, der Rest ist interstellares Medium. Will man die Entwick-
lung eines Sternsystems erkennen, so muf3 man Aussagen iiber die Entwicklung der
einzelnen Bauelemente, so der Sterne, haben. Die Beobachtung des Sternenhimmels
zeigt aber keine Verinderungen der einzelnen Sterne; diese scheinen fiir Jahr-
tausende unverdndert am Himmel zu stehen.

Aus der Theorie des inneren Aufbaus der Sterne wissen wir jedoch, wie sie ihre
Energie, die ausgestrahlt wird, produzieren; z. B. durch die Verbrennung von Was-
serstoff zu Helium oder durch die Verbrennung von Helium zu Kohlenstoff. Deut-
liche Verdnderungen durch derartige Prozesse treten aber erst in 10° bis 10% Jahren
hervor und koénnen somit von uns nicht beobachtet werden.

Nicht alle Sterne, die wir sehen, sind zum gleichen Zeitpunkt entstanden, d. h, man
hat mit den Sternen ein ridumliches Nebeneinander verschiedener Entwicklungs-
stufen vor sich. Die Aufgabe ist nun, aus dem rdumlichen Nebeneinander ein zeit-
liches Nacheinander zu erkennen. Dazu mufl man als erstes die verschiedenen Ent-
wicklungsstufen, d. h. die physikalischen Zustandsgréflen der Sterne, beschreiben
konnen.

Eine wesentliche Schwierigkeit der Astronomie ist, daBl sie mit ihren Objekten
nicht experimentieren kann. Zur Bestimmung der verschiedenen ZustandsgréBen
steht uns lediglich die von den Sternen zu uns kommende Strahlung zur Verfiigung.
Auf der Erdoberfliche konnen wir nicht einmal alle Sternstrahlung beobachten, da
die Erdatmosphédre nur schmale Wellenldngenbereiche der Strahlung hindurchlét.

Die erste deutliche Verschiedenheit, die sich dem Beobachter bietet, ist die unter-
schiedliche Helligkeit der Sterne. Diese beobachtete Helligkeit ist aber eine schein-
bare Helligkeit, denn sie wiirde sich sofort d&ndern, wenn wir den Stern in eine
andere Entfernung bringen kénnten, Damit ist die scheinbare Helligkeit nicht nur
vom physikalischen Zustand des Sternes, sondern auch von seiner Entfernung
abhéngig.

Die Helligkeiten der Sterne wiren dann miteinander vergleichbar, wenn alle
Sterne in der gleichen Entfernung von uns sténden. Dieses Versetzen aller Sterne in
eine Einheitsentfernung kann man auf rechnerischem Wege natiirlich machen. Die
Helligkeit, die alle Sterne in einer Einheitsentfernung von 10 pc hitten, nennt man
absolute Helligkeit. Man kann sie aus der scheinbaren Helligkeit und der Entfer-
nung des Sternes wie folgt berechnen.

Ein Stern steht tatsachlich in der Entfernung r, und wir beobachten von ihm die
Intensitdt der Strahlung I,. In die Entfernung von 10 pc versetzt, wiirden wir von
ihm die Intensitdt I, beobachten. Nun ist bekannt, daB die beobachtete Strahlungs-
intensitdt mit 1r* abnimmt. Man kann also schreiben:

Ty r?
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Tabelle 1: Darstellung der Zusammenhinge von Spektralklassen, absoluten Hellig-
keiten, effektiven Temperaturen und bolometrischen Korrekturen fiir die Leucht-
kraftklassen I, III und V.

Leuchtkraft- Spektral- Visuelle Effektive Bolometrische
klasse klasse Helligkeit Temperatur Korrektur
in GroBenklassen absolute Grade in GroBenklassen
v [eH 4.6
B, 37 800 3.0
Aq 9700 0.68
F, 7 650 0,10
F; 6 650 0.00
[ 5 960 0.03
Ky 4900 0,20
M, 3 860 1.2
M; 3500 2.1
hoss Gy 5400 0.1
K, 4100 0.6
M, 2 900 1.7
M; 3,0
1 By 3.0
Ay 0,7
F, 6400 0.2
Gy 5400 0.3
K, 4000 1.0
My 2 800 2|

Der Zusammenhang der Intensititen mit den bekannten SterngroBenklassen ist
durch das Weber-Fechnersche Gesetz gegeben:

I3
my —m,=—25 - log 1 )

Wenn man nun annimmt, da m, die scheinbare Helligkeit (m) des Sternes in der
Entfernung r ist und m, die absolute Helligkeit (M), also die Helligkeit in der Ent-
fernung 10 pc, dann erhélt man:

M=m+5—5logr

Nach dieser Beziehung kann man bei Kenntnis der scheinbaren Helligkeit und
der Sternentfernung die absolute Helligkeit berechnen.

Eine Grundlage fir diese Rechnungen ist die Beobachtung der scheinbaren Hellig-
keit. Nun wurde bereits erwihnt, dall die Erdatmosphére nicht fiir die Strahlung
aller Wellenldngen durchldssig ist. Hinzu kommt. daBl die Strahlungsempfinger

Tabelle 2: Darstellung der Zusammenhinge von Spektralklassen, Massen, Radien
der Sterne fiir die Leuchtkraftklassen I, III und V. Die Massen und Radien sind

dabei in Einheiten der S werte wieder
Spektral- Massen Radien
klasse v 111 1 v m I

o; 50 18
By 17,5 50 75 16 20
A 3.2 16 26 6 40
Fy 1,78 12 1,35 5 60
Gy 1,10 2.50 10 1.05 6 100
X, 0,80 3.5 13 0,85 16 200
M, 0.49 5.0 b 0.63 40 500
M, 0,20 6.0 0.32 800
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auch nicht fiir alle Wellenldngen gleiche Empfindlichkeit besitzen. Man kann also
niemals die ,gesamte scheinbare Helligkeit“ eines Sternes beobachten und aus den
beobachteten Daten niemals die gesamte absolute Helligkeit, die auch bolometrische
absolute Helligkeit genannt wird, berechnen.

Man kann die Helligkeit der Sterne im blauen oder roten Spektralbereich beob-
achten, und man kennt auch eine visuelle scheinbare Helligkeit. Aus der visuellen
scheinbaren Helligkeit und einer bolometrischen Korrektur wird die bolometrische
scheinbare Helligkeit berechnet:

nol = Myjs = Cyyq1

Die bolometrische Korrektur kann man nur aus theoretischen Uberlegungen er-
halten. Diese Korrektur ist von der Energieverteilung in der Sternstrahlung ab-
héngig und somit eine Funktion der effektiven Temperatur der Sterne.

Die bolometrische Helligkeit ist immer die gro3te Helligkeit, denn sie umfaBt das

gesamte Spektrum, wihrend alle anderen nur auf einen schmalen Spektralbereich
bezogen sind. Fiir unsere Sonne gelten z. B. folgende Werte:

Spektralbereich scheinbare Helligkeit absolute Helligkeit
visuell —26,Mm86 -+4,m71
fotografisch —26 41 +5 16
bolometrisch —26 95 +4 62

—0 —

Abb. 2: Stellungen der
Bedeckungsverinder-
lichen zu vier verschie-
denen Zeitpunkten:

t;: Letzter Moment des
Maximalleuchtens

t,: Beginn des Minimal-
leuchtens

ty: Ende des Minimal- t]
leuchtens

t,: Erster Moment des

erneuten Maximal-

leuchtens. (2 t.?
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Die bolometrische absolute Helligkeit ist ein echtes Mal} fiir die gesamte vom
Stern ausgestrahlte Energie, die man auch in erg - sec—! angeben kann. Dann spricht
man von der Leuchtkraft des Sternes. Zwischen der Leuchtkraft (L) und der bolo-
metrischen absoluten Helligkeit muf3 ein eindeutiger Zusammenhang bestehen:

L = 2,72 10{—04 Mpol)

Danach kann man aus M, die Strahlungsleistung in erg - sec—! berechnen. Sie
betrégt fiir unsere Sonne 3,86 - 10™ erg - sec—!. Die Leuchikrifte der Sterne streuen
iiber einen breiten Bereich. Der bis heute von der Beobachtung erfafite leucht-
schwichste Stern ist das Objekt Wolf 1055. Er hat nur das 6,6 - 10—tfache der Son-
nenleuchtkraft. Moglicherweise existieren noch leuchtidrmere Sterne, diese entziehen
sich aber noch der Beobachtung. Die Sterne mit der hdchsten Leuchtkraft kénnen
das 10°fache der Leuchtkraft unserer Sonne haben.

Die Leuchtkraft kann man u.a. aus dem Spektrum der Sterne bestimmen. Die
Sternspektren zeigen eine sehr groBle Vielfalt in ihren Erscheinungsformen, sie sind
nicht durch MaBzahlen zu charakterisieren. Die Spektren kann man im wesent-
lichen nur beschreiben.

Im Prinzip besteht ein Sternspektrum aus einem Kontinuum, dem sowohl Emis-
sions- als auch Absorptionslinien iiberlagert sind. Der Verlauf des kontinuierlichen
Spektrums wird durch die Grée der effektiven Temperatur des Sternes bestimmt.
Die Lage des Maximums der Strahlung ist der effektiven Temperatur umgekehrt
proportional. .

Die Stirke der Linien im Spektrum ist von der Zahl der Atome des die Linie
erzeugenden Elements abhingig. An der Linienbildung sind aber nicht alle Atome
des betreffenden Elementes beteiligt, sondern nur die in einem ganz bestimmten
Anregungszustand befindlichen. Nimmt man an, daB zwei Sterne die gleiche
chemische Zusammensetzung besitzen, so kann die Linienstdrke sich in ihren
Spektren auf Grund der verschiedenen Anregungsbedingungen unterscheiden. Diese
Anregungsbedingungen werden einmal durch die effektive Temperatur bestimmt.
Damit &ndern sich die Anregungsbedingungen in den verschiedenen Spektralklassen.
Die zweite, die Anregungsbedingungen bestimmende GroBe, ist die Schwere-
beschleunigung an der Oberflache der Sterne. Damit kénnen bei einer Spektralklasse
verschiedene Anregungsbedingungen herrschen. Das kommt in den Leuchtkraft-
klassen zum Ausdruck.

So gibt es z. B. bei dem Spektraltyp G, Hauptreihensterne, das sind Objekte der

Leuchtkraftklasse V, und es gibt auch Riesensterne, das sind Objekte der Leucht-
kraftklasse III.

Die Spektralklassen der Sterne werden mit Buchstaben in der Reihenfolge
R—N (Nebenfolge)
W—-0-B—A—F-G—K—M (Hauptfolge)
S (Nebenfolge)

bezeichnet. Dabei sind die W- und O-Sterne die heiflesten, die M-Sterne die kiihl-
sten Objekte.

In den frithen Typen (W- bis A-Sterne) sind die Linien des neutralen und einfach
ionisierten Heliums charakteristisch fiir das Linienspektrum. Bei den mittleren
Tygpen tiberwiegen die Linien des neutralen Siliziums, bei den spdten Typen (K-
und M-Sternen) sind dann die H- und K-Linien des einfachen ionisierten Kalziums
vorherrschend. Es sind aber nur einige starke Linien erwihnt, denn gerade bei den
spidten Klassen hat man es mit sehr linienreichen Spektren zu tun. Die Bezeichnun-
gen friih, mittel und spdt haben keine kosmogonische Bedeutung.
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Sowohl bei der bolometrischen Korrektur als auch bei den Spektralklassen wurde
die effektive Temperatur erwihnt. Sie ist auch eine physikalische Zustandsgrofe
der Sterne. Als effektive Temperatur wird jene Temperatur bezeichnet, die ein
schwarzer Strahler hat, der je Zeiteinheit und je Flécheneinheit die gleiche Energie-
menge aussendet wie der Stern.

Die effektive Temperatur steht also in unmittelbarem Zusammenhang mit der
Leuchtkraft des Sternes, der Gesamtmenge der ausgestrahlten Energie. Da aber
auch die strahlende Fliche wichtig ist, geht in die Bestimmungsgleichung fiir die
effektive Temperatur auch der Sternradius ein.

Der Zusammenhang zwischen den drei erwdhnten Grofien ist im Stefan-Boltz-
mannschen Gesetz gegeben:

L

47 -0 R?

o ist die Stefan-Boltzmannsche Konstante (6 = 5,71 - 10— erg - sec—! - ecm—2 - grad—%).

Thoy =

Die effektive Temperatur unserer Sonne liegt bei 5785 °K. Der Streubereich der
effektiven Temperatur ist im Vergleich zur Streubreite der moglichen Leuchtkrifte
sehr klein. Die niedrigsten vorkommenden Temperaturen liegen bei einem Viertel
des Sonnenwertes, die hichsten Temperaturen bei dem 12fachen des Sonnenwertes.

Das Stefan-Boltzmannsche Gesetz kann man auch zur Bestimmung des Stern-
radius, einer weiteren Zustandsgrofie, heranziehen. Bei Kenntnis der Leuchtkraft
und der effektiven Temperatur 148t sich der Radius ausrechnen. Mit derartigen
indirekten Methoden mufl man sich bei der Radiusbestimmung immer begniigen,
denn eine direkte geometrische Messung ist wegen der grofien Entfernung der
Sterne nicht moglich. Die Messung des Sternwinkeldurchmessers bei Kenntnis der
Sternentfernung fiihrt nur bei der Sonne zum linearen Durchmesser von
1,392 - 106 km.

Eine Bestimmungsmethode, die mit relativ einfachen Mitteln und doch guter Ge-
nauigkeit zu Sterndurchmessern fiihrt, sei hier etwas ausfiihrlicher behandelt.
Leider ist sie nur auf eine beschrinkte Anzahl von Sternen iiberhaupt anwendbar,
ndmlich auf die Bedeckungsverdnderlichen.

In Abbildung2, S.3, sind die Stellungen der beiden Sterne zu vier verschiedenen
Zeiten dargestellt. Es ist auch die schematische Lichtkurve mit eingezeichnet. Zum
Zeitpunkt t; sind beide Sterne noch nebeneinander zu sehen, und das Doppelstern-
paar erstrahlt in seiner maximalen Helligkeit. Im Zeitintervall von t; bis t, ver-
schwindet der Begleiter allméhlich hinter dem Hauptstern. Zum Zeitpunkt t, beob-
achtet man nur noch die Strahlung des einen Sternes, also das Minimumleuchten
des Doppelsternsystems. Dies bleibt solange erhalten, bis der Begleiter zum Zeit-
punkt t; wieder zu erscheinen beginnt. Zum Zeitpunkt t; sind beide Sterne wieder
ganz zu sehen, so dafl man also die Maximumstrahlung beobachtet.

Die vier Zeitpunkte kann man sehr gut aus der Lichtkurve erfassen. Ebenfalls
aus der Lichtkurve kann man die Periode, die Gesamtumlaufszeit U, bestimmen.
Wenn 1 die Gesamtbahnlidnge des Begleiters ist, dann gelten folgende Beziehungen:

t,~t,  D—d L=t D+d

U 1 U 1

Die Gesamtbahnlédnge 1 muf3 aus der Umlaufzeit und aus der Bahngeschwindig-
keit bestimmt werden. Die Bahngeschwindigkeit kann man dabei aus Radial-
geschwindigkeitsbeobachtungen erhalten. Dann enthalten die beiden obigen Glei-
chungen nur noch zwei Unbekannte, ndmlich die Durchmesser der beiden Sterne D
und d. So kann man D und d berechnen.
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Die Durchmesser der Sterne iiberbriicken ein ziemlich breites Intervall. Sterne
mit sehr kleinem bekannten Durchmesser sind die Objekte van Maanen 2 mit 0,68
Erddurchmesser und Wolf 219 mit nur 0,36 Erddurchmesser. Im Gegensatz dazu
sind die Ausdehnungen von « Herkules 680 Sonnendurchmesser und von « Orionis
500 Sonnendurchmesser. In den Stern « Orionis konnte man also die gesamte
Jupiterbahn unterbringen.

Aus Doppelsternbeobachtungen kann man neben der Zustandsgréfle Radius auch
noch eine weitere charakteristische GroBe der Sterne erhalten. Die Massen der
beiden Komponenten eines Sternpaares sind wichtig fiir die Umlaufsperioden. Die
Bewegungen von Massen um einen gemeinsamen Schwerpunkt werden durch das
3. Keplersche Gesetz beschrieben:

(T, + M) =

al  (a; + ag)?
PE T Pz

Darin bedeuten 2, und M., die Massen der beiden Komponenten, a=a, + a,
ist die mittlere Entfernung der beiden Systemmitglieder voneinander, P die Um-
laufszeit um den gemeinsamen Schwerpunkt. Aus dem oben beschriebenen Kepler-
schen Gesetz kann man zunéchst nur die Massensumme bestimmen, denn es ist ja
nur eine Gleichung fiir die beiden Unbekannten M1, unc Hi.. Um die Massen jedes
Einzelobjektes zu erhalten, benétigt man eine zweite Gleichung. Diese bekommt
man aus der Kenntnis der Bahn jeder Komponente um den gemeinsamen Schwer-
runkt. Die zweite Beziehung lautet dann:

m s
MW, .

Fur die Berechnung der Sternmassen nach dieser Methode ist die GroBe a sehr
wichtig. Sie geht mit der dritten Potenz in die Rechnungen ein und Fehler in a
machen sich sehr stark bemerkbar. Im allgemeinen erhilt man a durch die Messung
des maximalen Winkelabstandes der beiden Doppelsternkomponenten und die Kennt-
nis der Entfernung des Sternpaares. Da man Sternentfernungen mit hoher Genauig-
keit aber nur in der Sonnenumgebung bestimmen kann, wird diese Methode auch
nur in diesem Raum niitzliche Anwendung finden.

Es sei aber auch noch eine andere Methode fiir die Bestimmung der Massen von
Einzelsternen erwihnt. Wenn die Lichtquanten den Stern verlassen, miissen sie
gegen das Schwerefeld des Sternes Arbeit leisten. Das hat einen Energieverlust zur
Folge, der sich in einer relativistischen Rotverschiebung bemerkbar macht. Die
GroBe der Verschiebung ist A4 4. Sie ist der Sternenmasse proportional und dem
Sternradius umgekehrt proportional.

A m
2 TR

Diese Methode wird danach am glinstigsten bei sehr massereichen Sternen oder

solchen mit sehr kleinen Radien Anwendung finden.

Ein Stern mit sehr kleiner Masse ist der Stern Rof} 614 B. Seine Masse betrigt
nur 0,08 Sonnenmassen (Sonnenmasse =1,99 - 10% g). Nach der Theorie des inneren
Autbaus sind die stabilen massereichsten Gebilde solche mit etwa 60 Sonnenmassen.

Aus den bis hierher beschriebenen physikalischen Zustandsgréfen der Sterne
lassen sich ohne Schwierigkeiten zwei weitere berechnen. Es handelt sich um die
mittlere Dichte () und um die Schwerebeschleunigung an der Oberfliche der Sterne.
Fir die Berechnung der mittleren Dichte benétigt man die Kenntnis des Sternradius
und der Masse. Da beide GroBen sehr schwer zu bestimmen sind, ist die exakte
mittlere Dichte auch nur von wenigen Sternen bekannt,
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Man weiB8 heute jedoch mit groBer Sicherheit, da es sowohl Sterne mit sehr
hohen Dichten gibt, wie auch solche mit sehr geringen Dichtewerten. Die niedrigsten
Dichtewerte treffen wir bei den Uberriesen, den Sternen der Leuchtkraftklasse I,
an. Hier gibt es Objekte mit dem 500fachen Durchmesser unserer Sonne, die aber
nur das 10 bis 20fache der Sonnenmasse besitzen. Dabei kann ihre Dichte das 10—'-
fache unserer Sonne betragen. Andererseits gibt es sogenannte Weile Zwerge, die
kleiner als unsere Erde sind, aber eine Sonnenmasse in sich vereinen. Diese Sterne
besitzen mittlere Dichten von 10° g - em—". Die Sonne hat dagegen den gewdhnlichen
mittleren Dichtewert von 1,41 g - em—,

Die gleiche groBle Streubreite, die eben von der mittleren Dichte gezeigt wurde,
gibt es auch bei der Oberflichenbeschleunigung der Sterne, denn auch sie ist von
der Sternmasse und dem Sternradius abhidngig.

. G-
G-Oberfliche = —;—
R2

Die Sonne hat eine Oberfdchenbeschleunigung von 2,74 - 10" cm - sec—2 Die
Uberriesensterne haben Werte von einem Tausendstel des Sonnenwertes, die Weilen
Zwerge von dem 1500fachen des Sonnenwertes.

Im letzten Teil wurden Zustandsgréfien vorgestellt, die nach physikalischen Zu-
sammenhéngen eng miteinander verkniipft sind. Aber auch zwischen einigen ande-
ren Zustandsgréfien gibt es eindeutige Zusammenhénge,

Bereits im Jahre 1911 machte Halm auf den Zusammenhang zwischen der Masse
und der Leuchtkraft der Sterne aufmerksam. Diese sogenannte Masse-Leuchtkraft-
Beziehung wurde von dem bekannten Astronomen Hertzsprung dann 1917 empirisch
gefunden und zwei Jahre spédter von Eddington aus der Theorie des inneren
Aufbaus der Sterne hergeleitet.

Rein qualitativ besagt die Masse-Leuchtkraft-Beziehung, daB die Leuchtkraft der
Sterne mit ihrer Masse zunimmt. Heute weil man mit Sicherheit, daB nicht fiir
alle Sterne eine einheitliche Masse-Leuchtkraft-Beziehung gilt. Neben der Masse
gibt es noch einen weiteren bestimmenden Parameter fiir die Leuchtkraft der
Sterne. Dieser Parameter ist die chemische Zusammensetzung. Danach kénnen zwei
Sterne gleicher Masse auf Grund unterschiedlichen chemischen Aufbaus unter-
schiedliche Leuchtkrafte haben.

Bei den Sternen der Leuchtkraftklasse V, also der Hauptreihe, hat die Masse-
Leuchtkraft-Beziehung etwa das folgende Aussehen:

log = — 0,14 M, + 0,55

Das ist gleichbedeutend mit der Proportionalitét
L o R3S

Aus der Theorie des inneren Aufbaus der Sterne folgt, dal die Masse und die
chemische Zusammensetzung iiberhaupt die bestimmenden ZustandsgroBen fiir die
Sterne sind. Das bedeutet: Bei Vorgabe einer Masse und der chemischen Zusammen-
setzung sind filir Sterne im Gleichgewicht alle anderen physikalischen Zustands~
gréflen eindeutig festgelegt. Sterne der gleichen Masse und der gleichen chemischen
Zusammensetzung haben also gleiche Leuchtkréfte, gleiche effektive Temperaturen,
gleiche Spektraltypen, gleiche Radien und gleiche Dichten.

-~



Neben der Masse-Leuchtkraft-Beziehung ist das Hertzsprung-Russel-Diagramm
ein weiteres wichtiges Zustandsdiagramm (siehe auch Heft 4/5 1967, S.99). Es gibt
den Zusammenhang der Leuchtkraft bzw. der absoluten Helligkeit mit der effek-
tiven Temperatur bzw, dem Spektraltyp der Sterne. Bei Kombination dieser Zu-
standsgrofen zeigt es sich, dafl nicht alle Moglichkeiten vorhanden sind.

Die weitaus gréfite Mehrheit der Sterne liegt auf der Hauptreihe. Dieser Ast zieht
sich diagonal von den hellen O-Sternen bis zu den schwachen M-Sternen durch das
Diagramm. Auf diesem Ast befindet sich auch unsere Sonne. Die Objekte auf der

Abb. 3, rechis: Schematisches Hertz-

sprung-Russel-Diagramm. Es ist die ab- -10

solute Helligkeit (Leuchikraft) gegen die

Spektralklassen (effektive Temperatur) l IHHH|H|H“|””“||“||I I
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Hauptreihe nennt man die Sterne der Leuchtkraftklasse V. Etwa bei der absoluten
Helligkeit O-GréBenklassen zieht sich ein Ast von den Gy-Sternen bis zu den
M-Sternen durch das Diagramm. Dieser wird von den normalen Riesensternen der
Leuchtkraftklasse III gebildet. Uber diesem Bereich liegen die Sterne der Leucht-
kraftklassen I und II, zwischen ihm und der Hauptreihe die Vertreter der Leucht-
kraftklasse IV. In einem isolierten Gebiet bei sehr geringen absoluten Helligkeiten
findet man die leuchtkraftarmen Weillen Zwerge.

Das Hertzsprung-Russel-Diagramm hat fiir die Probleme der Sternentwicklung
eine ganz besondere Bedeutung erlangt. Wir wissen heute, daf3 ein Stern im Verlaufe
seines Lebens einen Entwicklungsweg durch das Diagramm beschreibt. So ist fiir
das Erkennen des Entwicklungsalters von Sternansammlungen, z. B. Sternhaufen,
immer die Bestimmung physikalischer ZustandsgroBen der Mitglieder eine not-
wendige Voraussetzung.
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Durch Untersuchungen, die wihrend des Jahres der ruhigen Sonne und des letzten Jahres
durchgefiihrt wurden, sind mehrere Hauptmerkmale der Struktur und der Strahlungseigen-
schaften der Sonnenatmosphire erkannt worden.

Der Sonnenwind

Der Sonnenwind ist eine primire Quelle der Entwicklung aktiver Regionen in der Chromo-
sphidre und der Korona der Sonne. Der Windstrom ist so groB, daB die gesamte Korona in
nur wenigen Tagen nachgeﬁflllt werden mufB. Die Energie des Sonnenwindes kann alle ener-
getischen Anforderungen der Sonnenflares erfiillen. Die Windenergie wird oft in einer
typischen ,Helm“-Struktur der Korona gespeichert; diese hat eine verbliiffende Ahnlichkeit
mit dem irdischen magnetosphérischen Schweif, der durch den Druck des Sonnenwindes auf
die Magnetosphédre der Erde hervorgerufen wird. Ein charakteristisches Merkmal des Helms
ist der scharfe nagelférmige Koronaschweif. Diese Form ist durch von Raketen getragene
Koronagraphen entdeckt worden.

Réntgenstrahlenemission

Die Quellen fiir ener it o: issi werden in Koronaverdichtungen.
10 bis 100mal so dicht wie die Korona, iert, die 19, oder weniger der Sonnen-
oberfliche bedecken. Ein wichtiger Beweis ergab sich aus der ersten Beobachtung einer Sonnen-
finsternis, die von einem Satelliten (dem NRL/'Solrad 8) bei Arcetri am 20. Mai 1966 aufge-
zeichnet wurde.

Wesentlich ist, daB die ganze Emission von Ionen, die bei Beharrungstemperaturen groBer
als 1,5 - 10% K gebildet werden, mit aktiven Regionen verbunden ist, die von ,plages“ umgrenzt
sind. Die Variation des Sonnenzyklus folgt dem Wachsen der ,plages“. Unter 20 A (Strahlun-
gen, die auf die unteren E- und D-Regionen der Ionosphdre einwirken) fing Ende 1965 ein
nachweisbarer Ro lenhintergrund zu i an. Der erste groBle Fleck, der sich
entwickelte (Mérz 1966), vermehrte den 8-20 A-FluB um das 50fache; aber dieser Fleck belegte
Wweniger als ein Tausendstel der Fliche der Scheibe. Daraus schlieBen wir, dall die Korona
unmittelbar {iber dieser Stelle eine Rontgenstrahlenhelligkeit 5000mal so groB wie die umgebende
Korona hatte. Ein Faktor 2 in der erhéhten Emission kénnte der erhohten Temperatur zuge-
schrieben werden. Die iibrige Vermehrung um 2500 muf3 von der groBeren Dichte der verdich-
teten Korona iiber der aktiven Region abhiéngen — eine 50fache Zunahme an Dichte, da
Rontgenstrahlenhelligkeit sich mit dem Quadrat der Dichte &ndert.

Schnelle Verinderungen in dem Rdntgenstrahlenflufl der Sonne

Unter ,ruhigen“ Bedingungen gibt es selten einen Beweis tiir Veriénderungen von mehr als
ein paar Prozenten in dem 44 bis 60 A- Band das im wesenthchen von der gesamten Scheibe
ausstromt. In den kiirzeren Wel i n er Verédnderungen; bis zu
50 0% (8—20 A) in 10 Minuten, ohne einen Nachweis auch nur eines schwachen Flares. Bei noch
kiirzeren Wellenldngen ist der Fluf immer sprunghaft. Man beobachtet, dall groGere Spek-
trallinienverdnderungen unfer 25 A in Sekundenschnelle ohne Flareaktivitit vor sich gehen.
Vorher ruhige Regionen werden augenblicklich heller. Die Verinderungen kénnen einmal von
der Temperatur abhiéingen, die sich von weniger als 1 Million bis zu mehreren Millionen Grad
in Sekundenschnelle éndern miiBte, zum andern von der Dichte, die in Sekundenschnelle um
eine GroBenordnung zunehmen miiite. Die Verinderungen lassen nichtthermische Anregung
durch abgeschlossene Elektronen vermuten, die sich in den aktiven Regionen abscheiden.
Radio-Typ III-Gerduschexplosionen, die den energetischen Elektronen zugeschrieben werden,

9



die Plasmaoszillationen hervorrufen, wenn sie durch die Korona mit Relativitdtsgeschwin-
digkeit rasen, stehen oft mit Subflares in Verbindung und scheinen ein fast stindiges Merkmal
der Sonnenemission zu sein. Ihre allgegenwirtige Prdsenz und Verbindung mit kleineren
optischen Phanamenen wie aktiven Protuberanzen und Fiden bedeuten, dafl ein einfacher und

irksamer Besch ismu; r Elektronen existieren muB. Es muB im Mikro-
maBstab eine stindige Erzeugung nichtthermischer Elektronen vor sich gehen, die imstande
ist, Elektronen auf mehr als 105 eV zu beschleunigen und dann Roéntgenstrahlen zu erzeugen.
Es ist auch moglich, daB magnetische Pincheffekte in feinen magnetisch eingefangenen Plasma-
tiden die schnellen Verinderungen in Temperatur und Dichte, die in der Rontgensirahlung
widergespiegelt werden, hervorrufen konnten. Solche Uberlegungen schliefen ein, daB die
untere Korona ein Dschungel von magnetischen Seilen ist, straff geschlungen von einem
magnetischen Sonnenfleck zum anderen — ein Wachstum der durch die Van-Allen-Giirtel ge-
koppelten Auroraausféllungszonen. Die Elektronen kénnen von einem einfangenden zum
anderen iibergehen und sich iiber die Scheibe verteilen, bis sie sich entladen oder lings eines
Streifens in den interplanetaren Raum entkommen.

E. R. MUSTEL
Akademie der Wissenschaften, Moskau UdSSR

Der Ursprung des Sonnenwindes und seine astrophysikalischen Aspekte

Bei der Diskussion einiger wichtiger Probleme des Ursprungs des Sonnenwindes wéhrend
der Jahre niedriger Sonnenaktivitidt ergibt sich, daB das Minimum der Aktivitit ein Uber-
gangsstadium im Sonnenzyklus ist und daB das in den Eigenheiten der korpuskularen
Emission widergespiegelt wird.

In der Diskussion zur Gasemission aus den ungestérten Regionen der Sonne werden
folgende Schlufifolgerungen gezogen:

a) Polare Koronastrahlen, die eine potenhene Quelle des Sonnenwindes sind, haben keine

direkten zu den ma, ischen Feldern; diese Strahlen
konnen als Ergebnis der Prozesse des Ausflusses von Gasen aus der Sonne aufgefaBt
werden.

b) Es scheint, daB zwei Komponenten fiir die Sonnenkorona charakteristisch sind: eine
Komponente mit einer verhéltnisméfig geringen Plasmageschwindigkeit und mit bemer-
kenswerter ,Porositdt“; und der Sonnenwind selber, der sich durch die Spalten bewegt,
die in der ersten Komponente bestehen.

Zum Problem der Lokalisierung (auf der Sonne) der quasi-stationiren Kkorpuskularen
Strome, welche die wiederkehrenden geophysischen Phiéinomene hervorrufen, wird deutlich
gemacht, daB fiir die Losung dieses Problems zwei Typen von Stirungen getrennt untersucht
werden miissen:

a) die gewohnlichen wiederkehrenden R-Stérungen, die in allen Phasen des Zyklus beob-
achtet wurden,

b) die Klassischen RM(M)-Stérungen, die hauptséchlich beim Minimum der Aktivitdt beob-
achtet wurden.

Neue Argumente werden kurz zusammengefafit zugunsten der Tatsache, dal quasi-stationére
Strome, die beide Typen von Stérungen hervorrufen, in den aktiven Regionen der Sonne ent-
stehen. Im ersten Fall sind die Quellen der Stréme die aktiven Regionen in ihrem optisch-
magnetischen Stadium, im zweiten Fall sind es diese Regionen in ihrem nachfolgenden
magnetischen Stadium, das durch schwache einpolige Regionen dargestellt wird.

Zu den Dimensionen der Quellen der quasi-stationéren Stréome auf der Sonne wird der
Schluff dafB diese Di i nahe dem Minimum des Zyklus merklich gréGer als
die Dimensionen der Quellen fiir die anderen Phasen des Zyklus sind.

Im Hinblick auf die Mechanismen des quasi-stationidren Gasausflusses von der Sonne wird
darauf hingewiesen, daB auBler den gewdhnlichen Prozessen der dynamischen thermischen
Dissipation, die mit der hohen kinetischen Temperatur verbunden ist, eine bestimmte und
manchmal vielleicht groSe Rolle von Prozessen eines nichtthermischen Charakters gespiel:
werden kann, die zu der Schaffung energetischer Partikel filhren und mit den lokalen magne
tischen Feldern auf der Sonne in Beziehung stehen.
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NORMAN F. NESS
NASA Goddard Space Flight Center, Greenbilt, Md USA

Direkte von inter taren ischen Feldern und Plasmen

Direkte Messungen durch Satelliten und Raumsonden seit 1961 haben die Existenz des
Sonnenwindes, im wesentlichen so wie von E.N. Parker theoretisch vorausgesagt, festgestellt.
Die typischen Werte des interplanetaren magnetischen Feldes sind: 6y Mittelwert mit
GréBen von 2 bis 20 y. Die FluBwerte reichen von 10% bis zu 10" Partikeln em—* sek—!. Zusétz-
liche Resultate ersten Grades lassen vermuten, daf der Sonnenwind, wie bei 1 A.U. beob-
achtet, prinzipiell aus 5° bis 15° nordlicher heliographischer Breite kommt. Synoptische
Studien der physikalischen Eigenschaften haben auf eine Sektorbildung der Richtung des
interplanetarischen magnetischen Feldes und der mit ihr zusammenhéngenden Variationen der
Plasmageschwindigkeit, -dichte und -temperatur hingewiesen. Ergebnisse zweiten Grades, die
kiirzlich erzielt wurden, decken eine feingradige, fadenférmige Struktur magnetischer Felder
auf, die direkt mit der Sonne verbunden sind. Temperaturanisotropien im Plasma werden
auch beobachtet, Da die Sonnenaktivitit zugenommen hat, sind zahlreiche Beobachtungen von
Druckwellen im interplanetaren Raum gemacht worden, die mit vergréBerten magnetischen
Feldstidrken korrelieren. Dieser Vortrag gibt einen Uberblick iiber die quantitativen Resultate
und das synoptische Bild, das aus der ausgedehnten Sonnenkorona hervorgegangen ist, die
von 0,7 bis 1,5 A. U. wihrend der letzten 6 Jahre durch Mariner-, IMP-, Pioneer- und Vela-
Raumflugkdrper beobachtet wurde.

S. K. VSEKHSVYATSKII
Universitdt Kiew, UdSSR

Kometen, interplanetarer Raum und die Pr des

Die Einbeziehungen der Kometenbeobachtungen und Kometenforschungen in das Programm
des Jahres der ruhigen Sonne war auf die giinstige Moglichkeit zuriickzufiihren, Kometen als
natiirliche Sonden des interplanetaren Raumes zu benutzen: aber die Pline waren etwas
experimentellen Charakters. Jetzt kénnen wir die Resultate dieser Experimente zusammen-
fassen.

Ungefdhr 25 Kometen sind wihrend der Periode 1963—1965 beobachtet worden, darunter die
Kometen, die fiir ihre Aktivititen oder die Besonderheiten ihrer Bewegung bemerkenswert
sind: wie Huniason 1962 VIII, Tomita-Herber-Honda 1964 VII, Alcock 1963 III, Pereyra 1963 V.
(Kearns Kwee) 1963 VIII, Tkeya 1964 VIII, Everhart 1964 IV, (Klemola) 1965) V, (Tsuchinshan 1)
1965 I, (Tsuchinshan 2) 1965 II und besonders IKkeya-Seki 1965 VIII. Eine betréchtliche Anzahl
kurzlebiger Kometen durchquerte die weite Region nahe der Sonnenbahn. Die Anzahl der
Kometen und die Verteilung ihrer Bahnen im Sonnensystem reicht aus, um die Bedingungen
in einer sehr grofien Region des interplanetaren Raums zu erkennen,

Dije Organisation des Kometendienstes wihrend der Periode des Jahres der ruhigen Sonne
hatte ein betrichtliches Anwachsen der Zahl der Beobachtungen und der der Observatorien
zur Folge, die an den Kometenstudien teilhatten. Man muf die groBartigen Beobachtungs-
serien hervorheben, die in der Naval Observatory Flagstaff Station, den Observatorien von
Skalnaté Pleso, Hamburg und Tokyo, den Stationen der Smithsonian Astrophysical Obser-
vatorys und kiirzlich bei dem Astrophysikalischen Observatorium der Krim, bei Tartu und an
anderen Orten unternommen wurden.

Die Ephemeridenberechnung, die dringliche Bestimmung neuer Umlaufbahnen und der
Informationsdienst spielten eine entscheidende Rolle in der Ausdehnung der Kometenbeob-
achtungen. Man muf} die tiichtige Arbeit des Zentralbiiros fiir astronomische Telegramme der
Internationalen Astr i Union (O. Gi i und B. Marsden beim Smithsonian
Astrophysical Observatory) erwédhnen und die Titigkeit anderer Kometenberechnungszentren
wie der British Astronomical Association (J. G. Porter) bei der Herstellung der Ephemeriden
kurzlebiger Kometen und der Herausgabe des zusétzlichen Katalogs der Kometenbahnen (1965)
im Anschluf an den gut bekannten Katalog von 1560. Die Komputerrechnungen in Prag
(Z. Sekanina) und eilige Bahn- und Ephemeridenbestimmungen, vorgenommen in Leningrad
am Institut fir theoretische Astronomie (S. G. Macover), sicherten dieses Werk.
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Die Kometen von Humason. Tomita-Herber-Honda und besonders Ikeya-Seki, {iber die wir
einzigartiges Beobachtungsmaterial erhielten, sind von aufBergewdhnlichem Interesse. Trotz-
dem hat der Kometendienst noch nicht den Umfang erreicht, den er verdient.

Die Beitrige des internationalen Symposiums iiber die Natur der Kometen und ihren
Ursprung, organisiert von Prof. Swings (Liége. Juli 1965) bzw. das in Kiew zusammengestellte
Kompendium geben eine Vorstellung von dem Umfang der Forschungen auf dem Gebiet der
Kometenphysik und der Information iiber kiirzliche Kometenaktivitit. Einige Hauptergebnisse.
die schon gewonnen sind. kénnen genannt werden, auch wenn die Diskussion der zur
Betrachtung stehenden Daten, die wihrend der Periode des Jahres der ruhigen Sonne erlangt
wurden, bei weitem noch nicht abgeschlossen ist.

Es ist ganz klar, daB integrale Kometenhelligkeitsvariationen zusammen mit den Studien der
Plasmakometenschweife eine wichtige Indikation der Sonnentitigkeit und der interplanetaren
Bedingungen ergeben. Das Studium des Kometen Schwassmann-Wachmann 1 deutete die
Existenz einer Wiederkehr von Kometenflares nach 25-30 Tagen an, und in vxelen Féllen ent-
hiillt die Untersuchung eine direkte Relation zwischen K 1i ichen und
geomagnetischen Stérungen. Wihrend der letzten 50 Jahre wurden zumindest bei 3¢ Kometen
Flares und Helligkeitsvariationen. die Eigentiimlichkeiten aufwiesen. beobachtet, welche
Aktivitdten in der Korpuskularstruktur der duBeren Korona vermuten lassen. Die Ergebnisse
zeigen, daB radiale Stréme. die sich bis jenseits der Bahn des Jupiter erstrecken, wéhrend
einiger Perioden in der #ufleren Korona existieren. Eine Anzahl Flares in anderen Kometen.
die auch diese SchluBfifolgerungen unterstiitzen. sind beobachtet worden.

Ein interessanter Zusammenhang zwischen dem Grad der Aktivitit und der Bewegungs-
richtung der Kometen wurde bei der Analyse von Tétigkeitsausbriichen der Kometen gefun-
den. Die meisten retrograden Kometen (1964 VI, 1962 VIII, 1960 IIT, 1954 II. 1937 V. 1910 II.
1908 III usw.) zeigten sowohl starke Helligkeitsvariationen als auch eine spezielle Schweif-
aktivitdt, welche die Folge entweder grofer relativer Geschwi i der ng der
Kometen mit korpuskularen Strémen und ihren magnetischen Unregelméfigkeiten im inter-
planetaren Raum sein kénnen oder der Ursprung solcher Kometen. Eine interessante Inter-
pretation der im Schweif des Tomita-Herber-Honda beobachteten Besonderheiten spricht
zugunsten der ersten Annahme.

Das Studium der Orientierung der Kometenschweife als ein direktes Zeichen der Wechsel-
beziehung zwischen K und dem Sonnenwi (oder Kor stromen)
tithrte zu wichtigen Ergebnissen. Der Einflu elektromagnetischer Krifte, der 1943 von
Hoffmeister, 1952 von Biermann und von Vsekhsvyatskii, der 1968 Typ-II-Schweife betrachtete.
vermutet wurde, muf} als bewiesen angesehen werden. Beim Studium der Typ-II-Schweife
erhielt Brandt einen Wert flir die Radialgeschwindigkeit des inter aren Plasmas, der mit
dem Beweismaterial von Mariner 2 iibereinstimmt. Die mégliche niedrigste Grenze wurde auf
etwa 150 km sec—! und die Transversalgeschwindigkeit auf etwa 11 km/sec—! geschétzt. Beltron
zeigte die Notwendigkeit fiir die Einflihrung elektromagnetischer Kréfte, um die Besonder-
heiten der Typ-II-Schweife zu erkliren.

Die Folgerungen aus dem statistischen Studium der Kometen, die Typ-I-Schweife haben.
zeigen, dau der Wechselbeziehungseffekt des Sonnenwindes auf einen Kometen von der
heliogr Breite dngig ist. Dieser Einflull der Stellung eines Kometen in Bezug auf
die Sonne wurde schon 1938 von Vekhsvyatskili beim Studium von Kometenhelligkeits-
variationen entdeckt und von Stumpff beim Studium von Schweifbesonderheiten 1961. Das
offenbare Fehlen irgendeiner Abhidngigkeit vom Niveau der Sonnenaktivitit, welches die
Autoren feststellten, kann aber mit dem statistischen Charakter der Untersuchung und mit der
Tatsache zusammenhéngen. dal Wolfs Son: len in der H keine ins ein-
zelne gehende Indikation des Niveaus der Korpuskularaktivitiit der Sonne geben. Besondere
Phénomene im Schweif des Tomita-Herber-Honda, bereits oben erwéhnt. weisen auf die Natur
wirklicher Effekte hin.

Alfven war der erste, der die Theorie der Plasmakometenschv\enle ausarbeitete. Marochnik
benutzte die Idee einer Schockwelle, um die W des K tenplasmas mit dem
Sonnenwind zu beschreiben. Ness und Donn erorterten die Moglichkeit der Strahlenstruktur-
formation in Kometen und zeigten die Bedeutung der Benutzung der Resultate der direkten
Sondierung der Magnetosphédre der Erde r die Versuche auf, die Kometenprozesse zu ver-
stehen. Bei der Auswertung der Beobachtungen von 11 Kometen fand Pflug, dal} die Partikel-
geschwindigkeit des Sonnenwindes von der heliografischen Breite abhing. Die Geschwindig-
keit ist am grofiten nahe dem Sonnenéquator und bei 45° heliographischer Breite (500—600 km/
sec—1) : bei 25°—30° und auch bei 55° betrégt die Geschwindigkeit gegen 300 km sec—!.
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Alle diese Ergebnisse illustrieren die groBen Méglichkeiten fiir die Benutzung von Kometen-
phénomenen bei der Erforschung der Struktur und der Stirke der magnetischen Felder im
interplanetaren Raum, d. h. bei Studien der Natur der duBeren Sonnenkorona und des korpus-
kularen Feldes. Schon der blofle Vergleich der Kometenstrukturen bei verschiedenen Entfer-
nungen von der Sonne Kann eine allgemeine Information geben.

Weiterer Fortschritt in der Nutzung der Kometen als Raumsonden ist mit der Kldrung der
Natur der physikalisch-chemi 1 Prozesse ver . die in den Koépfen und den Kernen
der Kometen stattfinden. Der Klassischen Arbeit von Swings, Wurm und Whipple folgend.
entwickelten Delsemme, Markovich und Mokhnach wesentlich neue Ideen, die Anwesenheit
von einigen zusammengesetzten Hydraten in den Kometenkernen, die thermodynamischen
Prozesse in den schwer schmelzbaren und den schmelzbaren Komponenten und die Verteilung
der Materie in den Kopfen der Kometen betreffend. Die Berechnungen, die kiirzlich von
Cherednichenko vorgenommen wurden, zeigten die sehr wahrscheinlichen Wechselbeziehungen
der Ausgangsmolekiile in den Kopfen der Kometen, den neuen Mechanismus der Natrium-
emission und die wahrscheinliche Losung der Hydrogen- und Oxygen-Probleme in den
Kometen. Die Spektrogramme des Ikeya-Seki-Kometen, die in den USA und in Europa
gemacht wurden, sind von grofiem Wert, und die Kometenforscher in der ganzen Welt sind
auf die Ergebnisse ihres Studiums begierig. Die Erforschung von Kometen, besonders in den
letzten Jahren, ist von grofler Bedeutung, da die Kometen die meisten fundamentalen
Probleme der Evolution und des Ursprungs des Sonnensystems erkldren kénnen. Dieser vor-
her nicht gesehene Aspekt des Kometenproblems, der in den Diskussionen vollstindig auller
acht gelassen worden war, als 1963 die Kometen in das Programm des internationalen Jahres
der ruhigen Sonne aufgenommen wurden, ist jetzt von unabdingbarem Interesse. Die Berichte
von Richter, Whipple, Swings, Remy-Battiau, (jpik, Vsekhsvyatskii und anderen, die auf dem
Symposium in Liége gegeben wurden, hoben die Bedeutung der Kometen in den Studien der
Kosmogonie hervor. Zwei a wurden auf diesem Symposium
vertreten: die La Verdichtu ie und ihre Verbindung wé&hrend der letzten
beiden Jahrzehnte mit der Idee von Oort’s Kometenwolke. Diese Konzeption wird noch von
vielen Wissenschaftlern vertreten.

Es ist in den letzten Jahren offensichtlich geworden, dal} die Kometen zahlreiche Zeugen
der eruptiven Evolutionsprozesse darstellen, die in vielen planetarischen Kérpern im Sonnen-
system vor sich gegangen sind. Zur Stiitzung dieser Hypothese, die schon von Lagrange
vertreten wurde, trug Vsekhsvyatskii zahlreiche Argumente vor. und er widerlegte die
Mbglichkeit einer stabilen Oortschen Kometenwolke wegen der hdufigen Durchdringungen der
‘Wolkenregion durch Sterne (500000 AU). die 100 bis 1000mal wéhrend der Existenz des

vor sich sein mufiten.

Die Auswertung der eruptiven Prozesse auf den Planeten und Satelliten. die direkt durch
Beobachtungen vulkanischer Phénomene auf den Planetenoberflichen bestiitigt oder Folge-

dieser Phé sind, zeigt, daB dieser Aspekt des Problems kleiner Korper
eine entscheidende Rolle bei der Enthiillung der Natur der Planeten erringt, und zwar bei
unserer Erde zu allererst. Die Wi ftler haben die Kometen als Indikatoren
der Sonnenaktivitdt und der i im inter en Raum zu b zen, nun sollten

sie die Kometen fiir einen wichtigen Schliissel zum Verstindnis der friiheren Geschichte der
Planeten und flr einige Fragen ihrer inneren Struktur und der Quellen der kosmischen
vulkanischen Energie halten. Das unterstreicht die stéindig wachsende Rolle der kleinen Kérper
bei der Losung geophysikalischer Probleme und zwingt die Astronomen zu der immer
dringlicher werdenden Einrichtung eines wirksamen Kometendienstes.

Die Notw i it. einen Kometen i nach dem Beispiel der Beobachtung
der Asteroide zu organisieren, wurde zum erstenmal auf der Sitzung der IAU-Kommission 15
wihrend des Kongresses 1938 in Stockholm diskutiert. Die Erfahrung der Beobachtungen des
Internationalen Jahres der ruhigen Sonne bekriftigte die Notwendigkeit. den Kometenbeob-
achtungsdienst auszudehnen und rief neue Forderungen nach wissenschaftlicher Kooperation
hervor. um die Losung verwandter geophysikalischer Probleme zu beschleunigen.

Sowjetische Astronomen schlugen zwei Aufgaben vor:

Erstens einen internationalen Dienst fiir ische Aufzei ngen der Haupthellig-
keit ausgewéhlter Kometen einzurichten. Deren Ergebnisse wiirden detaillierte Vergleiche mit
ischen A i ermo und Information iiber die Feldstruktur der

Koronastreifen in der Ekliptikebene geben. Es ist von grofler Wichtigkeit. einzelne und
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I liche (aber verglei e und trische Be: T zu kombi-
nieren und so eine kontinuierliche A i ng der Pro: e im Kometenkopf zu gewinnen,
welche durch die Helli itsvari wider i werden. Es ist klar, dal eine solche
internationale Organisation fiir photoelekirische Kometenbeobachtungen nur innerhalb der
internationalen Astronomischen Union geschaffen werden sollte. Aber es sollte einen engen
Kontakt mit den Erforschern des interplanetarischen Raums und aktive Unterstiitzung durch
die Organisationen geben, die an einer internationalen Zusammenarbeit in der Geophysik
interessiert sind.

Zweitens muB die Suche nach neuen Kometen in grofiem Umfange erweitert und sollte
wahrscheinlich auf einer neuen Basis organisiert werden. Bisher ist sie eine Sphiire gelegent-
licher Aufmerksamkeit geblieben und wurde auch als eine Aufgabe fiir enthusiastische Ama-
teurastronomen gehalten.

Besondere Aufmerksamkeit sollte hauptséchlich der betrdchtlichen Vermehrung der Beob-
achtungen schwacher Kometen geschenkt werden. Da praKktisch nur 2 oder 3 grogfe Teleskope
fiir die Kometenbeobachtungen benutzt werden, sind wir, manchmal fiir immer, der &ullerst
wichtigen Information (iber die Prozesse beraubt, die in entfernten Regionen des Sonnen-
systems vor sich gehen, und Uber jene, welche sich in der Vergangenheit ereigneten.

Eine wesentliche Verbesserung in der gegenwiirtigen Situation wiirde nicht weniger als
10 Teleskope mit einem Objektiv- oder Spiegeldurchmesser von 100 cm oder dariiber erfordern:
diese Teleskope sollten fiir die regelméBigen Beobachtungen schwacher Kometen benutzt
werden, und zwar auf dem gleichen Niveau, das Miss Roemer mit dem Flagstaffreflektor
erzielt hatte. Eine groBe Zahl von Beobachtern, die sich auf Kometenprobleme spezialisieren.
mufB ausgebildet werden.

Pulsare

Nach der Entdeckung der Quasare war die Auffindung des ersten Pulsars im Jahre 1967 un-
crwartet. Englische Radioastronomen der Universitdit Cambridge haben ein Radioteleskop
speziell zur Beobachtung der Szintillation bei Radioquellen gebaut. Hier entsteht die Szintil-
lation, die ihre Ursache fiir das optische Leuchten in der Turbulenz der Luftelemente in der
Erdatmosphire hat, durch den Sonnenwind oder die Plasmakomponente des interplanetaren
Gases. Das radioastronomische Beobachtungsinstrument dafiir ist ein grofes Interferometer.
Es hat in Ost-West~Richtung eine Ausdehnung von 470 m und in Nord-Siid-Richtung von 45 m.
Bei den Beobachtungen I4uft der Himmel auf Grund der téglichen Bewegung durch die
Empfangskeule des Instrumentes hindurch.

Bei einem Beobachtungsprogramm. das sich auf einen Bereich von = —8° bis = 41°
erstreckte, fiel eine ungewohnliche, rhythmische Stérung, die téiglich zur gleichen Sternzeii
auftrat, auf. Eine genaue Lokalisierung der Strahlungsquelle fiihrte zur Entdeckung des ersten
Pulsars: CP 1919. In der Bezeichnung bedeutet: C == Cambridge, P = Pulsar, die Ziffern ergeben
sich aus der Rektaszension der Quelle 19h 19m. In der Folgezeit wurden im Bereich. der dem
Instrument zugénglich war. drei weitere Pulsare gefunden (s. Tabelle).

Tabelle: Daten der vier ersten bekannten Pulsare.

Objekt Rektaszension Deklination Impulsperiode

(1950) in Sekunden
CP 0834 8h 34m22s +6°07700” 1,2737642
CP 0950 9 50 28 9 +8011706” 0,253065
CP 1133 11 33 36 +16°07/36” 1,18790928
CP 1919 19 19 37 210477027 1,33730109
Blauer Stern 19 19 36 9 +2104675774

Die Tabelle gibt auch die Koordinaten des Sternes. der moglicherweise mit CP 1919 identisch ist.
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Abb. oben: Kosmos-Satellit vom standardisierten Typ, der speziell zur Untersuchung der
Hochatmosphiire dient. — Abb. unten: Miitlerer Teil dieses Satelliten mit zwei hier angebrach-
ten Massenspektrometern. Links im Bild die aktive Wirmeregulierungsanlage mit verschieb-
baren Halbkugelsegmenten.




Abb. rechts: An dem
Ausleger des
Satelliten sind
Tonisationsmano-
meter angebracht.

Abb. unten: Kugel-
formiger Kaltgas-
behiilter von Kosmos
166, Dieser Satellit,
der speziell der
Untersuchung der
solaren Strahlung
diente, mufite lage-
stabilisiert und auf
die Sonne ausge-
richtet sein. Den
Rohrableitungen
nachgehend, erkennt
man mehrere Kalt-
gasdiisen.




Abb. links: Triebwerksteil
fiir Bahnkorrekturen einer
sowjetischen Planetensonde.

Sowijetische
Raumflugkorper
im Detail
vorgestellt

Abb. unten: Landebehiilter
von ,Venus 4%




Sowijetische
Raumflug-
korper

im Detail
vorgestellt

Abb. rechts: Instru-
mententeil eines
sowjetischen Satel-
liten der Serie
Proton. Bei ,Proton
4“ hatte allein dieser
Instrumententeil eine
Masse von 12,5 Ton-
nen.

Abb. unten: Der
interplanetare Raum-
flugkérper ,Venus 4%



Da an verschiedenen Stellen der Erde Ein-
richtungen fiir Szintillationsbeobachtungen CP 083 4

im Radiofrequenzbereich vorhanden waren,
setzte nach der Entdeckung der ersten Pul-
sare eine intensive Beobachtung der neuen
Objekte ein.

Im folgenden werden cinige Beobachtungs-
tatsachen mitgeteilt.

Die Pulsare scheinen sich in Entfernungen CP 0950
von einigen 100 Lichtjahren zu befinden und
somit Objekte zu sein, die zu unserem Milch-
strafensystem gehoren. Fir alle Pulsare gilt,
daB sie sehr kurze Perioden (s.Tabelle) der
Pulsfolgen mit hoher Stabilitdt haben. Die
Pulsare sind gewissermaBen sehr gute Uhren.

Mit dem groBen Radioteleskop von Jodrell
Bank (England) wurde CP 1919 bei den Fre-
quenzen 151, 240 und 408 MHz chtet: Die
emptangene Energie nimmt mit steigender CP 7733
Frequenz ab. Dies gilt nicht fiir alle Pulsare.

Auch das feststehende Radioteleskop von
Aricebo (Durchmesser 1000 FuB) wurde zur
Untersuchung der Pulsare eingesetzt. Fiir CP
1919 wurde festgestellt, dal der Anstieg der
Pulsenergie auf den Maximalwert sehr steil
ist; das Maximum wird in 0,003 Sekunden er-
reicht. Der Abfall geht flacher, in etwa 0,03 CP 7919
Sekunden vor sich (s. Abb.). Auch die Puls-
formen der anderen Pulsare wurden mit dem
Teleskop untersucht.

Des weiteren wurde das Instrument von
Aricebo ei t flr die ung der
Pulsare bei 85, 150, 630 und 1410 MHz. Dabei
erkannte man, daf der Pulsabstand bei allen

Frequenzen fiir alle Pulsare bis auf eine [ et |
Genauigkeit von 10—' Sekunden immer gleich 0050 sec
ist.

Die Untersuchung der Pulsstrukturen ergab
fiir zwei Objekte von 1,33 Sekunden Periode Pulsprofile der vier ersten bekannten Pulsare.
einen Doppelcharakter Abb.). Der Pulsar
mit 0,25 Sekunden Periode zeigt in der Struk-
tur Einzelcharakter. Dabei betrédgt die Puls- Die Empfingerbandbreite betrigt bei CP 1919
breite im Mittel in jedem Fall etwa 0,050 Se- 1 MHz, bei den anderen Pulsaren 4 MHz. Die
kunden. Individuelle Impulse kénnen von —

A { i 7 ist bei C
diesem Wert Abweichungen bis zu einem Cherive eitliche Aufldsung ist bei CP 083
Zehntel haben. Eine Besonderheit ist bei cp und CP 1133 0,006 sek, bei CP 1919 0.002 sek und
0950 zu erkennen. bei CP 0950 0,001 sek.

Hier gibt es einen Vorpuls. Die Intensitdt des Vorpulses betrigt etwa 1.5", des Hauptpulses
(s. Abb.).

‘Wie bei den Quasaren, die auch durch die beobachtende Radicastronomie gefunden wurden.
ist man an einer optischen Identifizierung der Radioquellen sehr interessiert. Umiangreiche
Arbeiten brachten hier noch keine groBen Erfolge. Fiir CP 1919 ist die Ubereinstimmung mit
einem Stern etwa 18. Sterngrofie sehr wahrscheinlich (s. Tabelle).

Die beobachteten Tatsachen miissen nun nach MoéglichKeit durch einen theoretischen Ansatz
erkldrt werden. Von einer Losung dieses Problemes ist man z. Z. aber noch weit entfernt, Die
Theorie gibt heute lediglich eine Abgrenzung der Moglichkeiten.

In einigen Erklarungs 1 wird dafl sehr schnell rotierende Sterne in ihrer
Magnetosphére Plasmaauswiirfe aus dem Stern festhalten und bei der Rotation mitschleppen.
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Diese Plasmawolken in den Magnetosphiren konnten die als Pulsare beobachtete Strahlung
verursachen. Welche Sterne kénnen nun in der Lage sein, so schnelle Rotationen auszufiihren?
Die Objekte miissen erstens sehr klein sein und zweitens eine hohe Masse haben, um bei der
Rotation zusam halten. Bei einer Dichte von 10* g em—* diirfte der Durchmesser
nicht tiber 10*km liegen, um die Stabilitét des Sternes zu garantieren. Das wire ein Weiller
Zwerg von elwa einer Sonnenmasse.
Es mufBl aber nochmals betont werden, daf es fiir die theoretische Deutung des Pulsar-
phinomens noch sehr viel zu tun gibt,

Dr. S. MARX

Aus der Literatur

Drei weitere Pulsare

Von Astr en des Ob: n Green Bank (USA. Virginia) und vom Observato-
rium in Cambridge (England) konnten dre) weitere Pulsare nachgewiesen werden.

Bezeichnung o (1950) b Periode

HP 1506 15h 06m +55¢ 5 0,7397 Sek.
CP 0328 3 28 52 +55° 0,71446 Sek.
CP 0808 8 d8 50 +75°10” 1,29223 Sek.

Nach Sky and Telescope, 36, 156, 1968

Neues iiber Barnards Pfeilstern

Der Barnardsche Pfeilstern z#dhlt von der Erde aus gesehen zu den néchsten Fixsternen, denn
er steht in 5,9 Lichtjahren Entfernung. Seiner Leuchtkraft nach ist er ein ganz unscheinbares
Objekt, denn sie betrigt nur das 0,0004fache der Sonnenleuchtkraft. Dadurch sehen wir den
M 5 Stern auch irotz seiner Néhe nur als Objekt 9,5 Grofienklasse.

Interessant ist der Stern durch seine hohe Eigenbewegung. Er verédndert z. Z. séinen Stand-
ort am Himmel pro Jahr um 10,30 Bogensekunden. Das ist die gréfite bekannte Eigenbewegung
iiberhaupt. Er hat jedoch aus einem anderen Grunde von sich reden gemacht. P. van de
Kamp hat durch die Bearbeitung von 2400 futograﬂschen Autnnhmen aus den Jahren 1916 bis
1962 erkannt, daf3 der Stern in seiner ung eine per i e Schwankung zeigt,
und fiihrt diese auf das Vorhandensein eines unsichtbaren Begleiters bei dem Pfeilstern
zuriick.

‘Weitere 636 Aufnahmen aus den Jahren 1963 bis 1967 lassen nun {iber den Begleiter schon
einige sicher erscheinende Aussagen zu:

Die Masse des unsichtbaren Begleiters betrigt das 1.8fache der Masse des Planeten Jupiter.
Die Umlaufzeit um den gemeinsamen Schwerpunkt betrdgt 25 Jahre,

Die Exzentrizitit der Bahn liegt bei 0.75.

Die Neigung der Bahn belduft sich auf 69°.

Wenn diese Daten stimmen. kann man mit Recht sagen, daf hier ein Planet eines anderen
~Sonnensystems* gefunden wurde.

Die Beobachtungsmoglichkeiten fiir den Barnardschen Pfeilstern werden immer besser, denn
er hat die hohe Bewegungskomponente von 108 km/sek. auf die Erde zu. Das bedeutet, dal er
im Jahre 10000 nur noch in einer Entfernung von etwa 4 Lichtjahren zu finden sein wird.
Seine Eigenbewegung betrégt dann sogar 25.6 Bogensekunden pro Jahr. Seine Helligkeit wird
auf etwa 8,5 Grofienklassen angewachsen sein.

Nach Sterne und Weltraum, 11, S. 282, 1968.

Anndherung des kleinen Planeten Geographos an die Erde

Der kleine Planet Geographos wurde am 14. September 1951 am Mt. Palomar Observatorium
von A. Wilson und R. Minkowski entdeckt. Er hat eine Umlaufperiode um die Sonne vor
507 Tagen. Die Bahnexzentrizitit betrégt 033:1 dxe Bahnneigung 13°20°. Geographos gehdrt mit
Ikarus und Toro zu den in die kleinen P Ikarus hat einen
Perihelabstand von 0,187 Astronomische E)nhenen (A.E.), Toro von 0,771 A. E. und Geographos
von 0,827 A. E.
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Am 8. Januar 1969 stand Geographos in Opposition zur Sonne. Er hatte zu diesem Zeitpunkt
einen Abstand von 0,6 A. E. von der Erde und war im Sternbild Luchs als Objekt 16. GréBen-
klasse zu sehen. Von hier aus lduft er dann durch die Sternbilder Fuhrmann, Zwillinge und
Nordliche Wasserschlange. Am 8. Juni 1969 kreuzt Geographos den Himmelsédquator. Seinen siid-
lichsten Punkt (b = —55°22’) erreicht der kleine Planet am 23. August 1969 im Sternbild Zentaur.
Dann strebt er wieder mit hoher Geschwindigkeit nach Norden und Kkreuzt bereits am 15. Sep-
tember wieder den Himmelséquator in nérdlicher Richtung.

Seinen kleinsten Abstand von der Erde hat Geographos am 26. August 1969. Die Entfernung
Erde—Geographos betrédgt nur 0,061 A. E. Der kleine Planet steht zu diesem Zeitpunkt bei
& =—50° als Objekt 12. GroBenklasse. Insgesamt bleibt er fir 21 Tage der Erde ndher als
0.1 A. E. Ikarus, der der Erde vor kurzem sogar bis auf 0.042 A, E. nahekam, blieb nur 10,5 Tage
niher als 0.1 A. E. zur Erde.

Nach Sky and Telescope, 36, S. 232, 1968.

Eine Testmdglichkeit fiir die Relativitétstheorie

Nach der Relativitétstheorie ist die Geschwindigkeit des Lichtes abhéngig von der GréBe des
Schwerefeldes, in welchem sich das Lichtsignal bewegt. Wenn man einen Planeten, z. B. Venus
oder Merkur, als Reflektor fiir ein Radarsignal benutzt, und das Radarsignal auf seinem Wege
streifend an der Sonne vorbeigehen 1d6t, so hat nach den Aussagen der Relativititstheorie das
Schwerefeld der Sonne eine Verzogerung des Signals von zwei Millisekunden zur Folge. Diese
geringe Verzogerung muf bei einer Gesamtlaufzeit von etwa 30 Minuten gemessen werden.
Wenn das abgehende Signal eine Leistung von 300 Kilowatt hat, empfingt man ein Echo von
etwa 10— Watt. Das ist eine weitere Klippe fiir die Messungen. Desweiteren miissen die
Standorte der Reflektoren bestens bekannt sein, d. h. die Bahnen der Planeten mufl man sehr
genau Kennen. Am 9. 11. 1966 hat man die Venus zur Testung der Theorie in der oberen Kon-
junktion benutzt, am 18. 1. 1967, am 11.5. 1967 und am 24. 8. 1967 den Merkur in der gleichen
Stellung zur Sonne. Auf Grund der oben erwihnten Schwierigkeiten waren die Resultate mit
etwa 20 %, Fehlern behaftet. Als Ergebnis kann man aber schon festhalten: 1. Das Schwerefeld
iibt auf die Lichtgeschwindigkeit einen Einflu aus. 2. Die MeBwerte der Verziégerung stehen
innerhalb der Fehlergrenzen nicht in Widerspruch mit den Erwartungen nach der Relativitéts-
theorie.

Nach Physical Review, 20, 1265. 1968.

Mitteilungen des Zentralen Fachausschusses Astronomie
Fiinfjéihriges Bestehen der Fachgruppe Potsdam

Zu einer Feierstunde trafen sich am 18. 12. 1968 die Mitglieder anléBlich des fiinfjihrigen
Bestehens der Fachgruppe. Im April 1965 wurden das Astronomische Kabinett mit einem Vor-
tragsraum im Kulturhaus Babelsberg sowie die Volks- und Schulsternwarte in der Biirgel-
Schule, Potsdam-Babelsberg erdffnet. In der folgenden Zeit erfolgte der Ausbau einer aufge-
lassenen Privatsternwarte. Im August 1967 konnten die wesentlichsten Arbeiten abgeschlossen
und das Instrument installiert werden. Sie wurde als Jugendsternwarte ,Wladimir Komarow*
dem Gedenken an den tddlich verungliickten Kosmonaut geweiht. Die Bemiihungen, in Pots-
dam ein Planetarium zu elnmten, hatten Ende 1967 Erfolg als der Rat des Bezirkes, Abt.
Volksbildung, ein K rium fir das Pé Neuererzentrum anschaffte.
Die Eroffnung erfolgte im OKtober 1968. In der verflossenen Zeit fanden statt: Populirwissen-
schaftliche Vortrége: 128 mit 2474 Besuchern, davon Jugendstunden 20 mit 485 Besuchern. davon
Planetariumsvorfiihrungen 4 mit 103 Besuchern, davon Sternfiihrungen 4 mit 80 Besuchern. —
Besichtigungen, Exkursionen, Feierstunden: 14 mit 395 Besuchern, Offentlic] Beobachtungen :
121 mit 1380 Besuchern. davon StraBen- und Campingastronomie 6 mit 335 Besuchern. An
37 Tagen fanden fachliche und met Vortrige im der Lehrerweiterbildung vor
302 Lehrern statt. Astronomische Vortrége im Esperanto-Klub: 2 mit 41 Besuchern, sonstige
Vortiihrungen im Planetarium: 30 mit 1012 Besuchern. Vortrdge auBerhalb der Fachgruppe 44
mit 1844 Besuchern. — Weitere Mitwirkung: A tung von 5 A Durchfiihrung
von 2 Kosmonautenfesten im Haus der Jungen Pioniere, sowie Teilnahme an einer Fernseh-
sendung. — Dank der Unterstiitzung durch das Kulturhaus Babelsberg sowie durch den Deut-
schen Kulturbund verfiigt die Fachgruppe derzeit {iber folgende Arbeitsmiglichkeiten: Volks-
und Schulsternwarte in der Biirgel-Schule Babelsberg: 1RE£rakt01 901500 auf pnrall Montie-
rung 1b. Jugendsternwarte ,Wladimir Komarow*, MENISCAS
1502250 auf parall. Montierung 1 b. 3 transportable Fernrohre: Heiraklor 80/ 1200 und 67950 aul
einf. parall. Montierung, Refraktor 50/540 auf azimutaler Montierung: 1 Astrokamera, 1 Mond-
und Planetenkamera, 17 Okulare, 2 flinffache Okularrevolver, 1 Herschel-Sonnenprisma, 2 Feld-
stecher, 1 Vergroflerungsapparat fiir Fotoarbeiten, 1 Radio. 80 Modelle und Anschauungsmittel.
3 Bildwerfer und 4000 Dias, 35 Binde Handbibliothek. — Leitung der FG: Arnold Zenkert,
Potsdam, Seestr. 17. (Veramwormch fiir die Programmgestaltung, die Arbeit im Planetarium,
die des M beit mit dem KH und dem DKB.) Stell-
vertreter: Fritz Metschies. (verantwortlich fiir Verbindung zur Abt. Volksbildung). Jugend-
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sternwarte ,W. Komarow*: Leiterin Helga Hempel. Volks- und Schulsternwarte in der Bilirgel-
Schule: Leitungskollektiv Uwe Hasselmann, Lutz Giinther, Michael Hiibner. — Fiir die Arbeit
im Jahre 1969 wurden folgende Aufgaben gestellt: Der amateurastronomischen Arbeit ist mehr
Beachtung zu schenken. Monatlich findet ein Praktikum fir Sternireunde statt. Die Strafien-
und Campingastronomie wird verstdrkt fortgesetzt. Die bisherige Tétigkeit auf diesem Gebiet
hat sehr zufriedenstellende Ergebnisse gezeigt. Die Broschiire liber die Sonnenuhren im
Bezirk Potsdam wird abgeschlossen. Nach der Beseitigung kleinerer Méngel in der Jugend-
sternwarte ist der himmelsfotografischen Praxis mehr AufmerksamkKeit zu widmen. Fiir die
Jugendsternwarte sind in den Sommermonaten &ffentliche Beobachtungen mit Kurzvortrégen
und astronomische Plauderstunden auf der Terrasse geplant. Der Vorgarten wird durch die
Schule Drewitz in Ordnung gebracht. Es ist beabsichtigt, einen kleinen astronomischen Lehr-
garten anzulegen. Ab 1969 wird monatlich eine Matinee (Sonntagmorgen im Planetarium) mit
einem interessanten Thema durchgefiihrt.

Amateure heobachten und berichten

Die Sonnenfleckentitigkeit im 4. Vierteljahr 1968

Refraktor: 50 mm Rm = Monatsmittel

VergroBerung: 30fach n = Anzahl der Beobachtungen
Monat Rm n
Oktober 68,7 10
November 52,8 8
Dezember 56,3 12

Jahresiibersicht 1968

1. Vierteljahr 65,6 38
2. Vierteljahr 70,5 49
3. Vierteljahr 65,0 46
4. Vierteljahr 59,5 30

Jahresmittel 65,2 163

Vergleicht man die Monatsmittel von 1968, so hat der Mai mit r = 88 den maximalen
Wert und bei den Vierteljahresmitteln das II. mit r = 70,5. Das Jahresmittel von
1967 betrug 55,2, von 1968 65,2. Die Aktivitit 1Bt in den beiden letzten Vierteljahren
schon wieder langsam nach. Demnach wurde das Maximum im Mai 1968 erreicht.

ERICH SCHUTZ, Hildburghausen

Lur Griindung einer Fachgruppe Astronomie in Berlin

Schon mehrfach wurde in dieser Zeitschrift tiber die aktive und fruchtbringende Arbeit
astronomischer Fachgruppen des Deutschen Kulturbundes in vielen Orten unserer Republik
berichtet. Durch Initiative, Einsatzbereitschaft und unermiidliche Mitarbeit von jungen und
alten Sternfreunden wird in diesen Fachgruppen Anerkennenswertes fiir unsere schéne
Wissenschaft geleistet. Ich denke dabei beispielsweise an die sehr riihrigen Fachgruppen in
Potsdam, Dresden oder Hartha.

Sicherlich haben auch in Berlin und dessen niéherer Umgebung interessierte Amateurastro-
nomen den Wunsch, sich in einem solchen Kollektiv zu betétigen. Es ist bedauerlich, daB in
Berlin ncch keine Fachgruppe Astronomie des Deutschen Kulturbundes besteht.

Ich rufe deshalb alle Berliner Sternfreunde, die an der Griindung einer Fachgruppe Astro-
nomie in Berlin interessiert sind. zu aktiver Mitarbeit auf. Ubermitteln Sie bitte Ihre Bereit-
schaft schriftlich, méglichst mit Angabe Ihrer fachlichen bzw. autodidaktischen Ausbildung
sowie Ihrer beruflichen Tétigkeit, an die Redaktion dieser Zeitschrift.

Ich hoffe, daB dieser Aufruf nicht ungehért bleiben und von vielen Berliner Sternfreunden
begriifit werden wird.
Dietmar Stachowski

o
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MITTEILUNGEN

DER DEUTSCHEN ASTRONAUTISCHEN GESELLSCHAFT
MITGLIED DER IAF

Priisident: Prof. Dr. Johannes Hoppe, Direktor am Heinrich- Hertz - Institut der Deutschen

Akademie der W ften zu Berlin, Vizepriisi : Prof. Dr. Hans Reichardt,
Dr. Eberhard Hollax, Heinz Mielke, Sekretir: Dipl.-Gewi. Herbert Pfaffe

Westeuropas Nachrichtensatelliten-Pliine
Hintergriinde, Organisationen, Projekte

H. D. NAUMANN

1. Die Hintergriinde der westeuropdischen Nachrichtensateliiten-Projekte

In den letzten Jahren sind westeuropiische Firmen, Institutionen und Vereini-
gungen in verstirktem MalBe mit eigenen Nachrichtensatelliten-Planen aufgetreten.
Diese Tendenz ist an sich verwunderlich, da die westeuropdischen Staaten durch
langfristige Vertrdge am internationalen Konsortium ,Intelsat® beteiligt sind und
damit fur sie die Bereitstellung von Satellitenkapazitiat auf ihren Hauptnachrichten-
strecken tber den Atlantik gesichert ist.

Es konnen folgende Hauptaspekte fiir die westeuropdische Nachrichtensatelliten-
Aktivitdt genannt werden:

1. Nachrichtensatelliten werfen in zunehmendem MafBle Gewinn ab. Sie werden
damit mehr und mehr Gegenstand internationaler Konkurrenzkampfe.

2. Nachrichtensatelliten werden zunehmend auch fiir nationale Zwecke inter-
essant, insbesondere im Zusammenhang mit Verteiler- und Direktempfangs-
schleifen (siehe Astronomie und Raumfahrt, H. 268, S. 61 {f.).

3. Die von ,Intelsat® zu vergebenden Entwicklungsauftrige gehen vorwiegend
an amerikanische Firmen. Trotz 28 ©,, Kostenbeteiligung der europ&ischen
Staaten gehen nur 4 " der Intelsat-Auftrdge an europiische Firmen, der
KargitalriickfluB ist zu gering.


















































































































































































































































































































































































































































































































