ZWEITE SAMMLUNG
ASTRONOMISCHER
MINIATUREN

VON

ELIS STROMGREN

UND

BENGT STROMGREN

MIT 41 ABBILDUNGEN, 2 STEREOSKOPBILDERN
UND 1 TAFEL

BERLIN - VERLAG VON JULIUS SPRINGER - 1927



ALLE RECHTE VORBEHALTEN.
ISBN-13: 978-3-642-98186-9 ¢€-ISBN-13: 978-3-642-98997-1
DOI: 10.1007/978-3-642-98997-1



Vorwort.

Es geschah vor nicht langer Zeit, daB} ein deutscher Phy-
siker im Vorwort eines kleinen Buches iiber ein aktuelles
physikalisches Gebiet dem Verleger besonders dankte, weil er
die Arbeit so beschleunigt hatte, dal das Buch nicht wéhrend
des Druckes veraltete.

Dies ist fiir das Arbeitstempo der modernen Physik be-
zeichnend, und es konnte unter gewissen Umstdnden das-
selbe fiir die Astronomie sein. Wenn der Unterzeichnete
wahrend des Druckes der vorliegenden kleinen Arbeit keine
ernsthaften Sorgen in derselben Richtung wie sein Kollege
in der Physik zu haben brauchte, so liegt das im wesent-
lichen daran, daB3 das Buch Probleme aus der klassischen
Astronomie behandelt. Doch auf einen Punkt muB ich
in diesem Zusammenhang die Aufmerksamkeit lenken:
die Eddingtonsche Theorie vom inneren Bau der Sterne ist
in der letzten Zeit so groen Verinderungen ausgesetzt ge-
wesen, daBl dic Schilderung, die ich in meinen vorherigen
Biichern ,,Astronomische Miniaturen (das Kapitel Scylla
und Charybdis) und ,,Die Hauptprobleme der modernen
Astronomie‘‘ davon gegeben habe, jetzt als teilweise veraltet
angesehen werden mufB. In der vorliegenden Arbeit ist der
Gegenstand unter Berticksichtigung der letzten Entwick-
lungsphasen behandelt.

Die Verfasser haben bei der Ausarbeitung dieses kleinen
Buches an dem Programm der ,,Astronomischen Minia-
turen’* festgehalten: die Einteilung in eine Reihe kleiner
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Kapitel, die fiir einen wesentlichen Teil ganz unabhingig
voneinander sind. Es ist meine Ansicht, daB diese Anord-
nung das ihrige dazu tut, die Lektiire des Buches zu er-
leichtern, um so mehr, als die in den Kapiteln des Buches
behandelten Probleme recht verschiedene Anforderungen
an den Leser stellen. Ich glaube, daB dies eine gute Methode
ist, um zwischen dem allzu Elementaren und dem allzu
Schwierigen zu balancieren. Ein Buch wie das vorliegende
will sich gerne an ein Publikum mit sehr verschiedenen Vor-
aussetzungen wenden; und selbst wenn man in unseren
Tagen es nicht, wie Liftrow in seinem berithmten Werk
,»Wunder des Himmels“, fiir n6tig hélt,den Leserkreisum Ent-
schuldigung zu bitten, weil man hin und wieder Dezimal-
briiche anwendet, so will man doch auf der anderen Seite
nicht so gerne einen Beitrag zu der Illustration der alten
pessimistischen Sentenz liefern, die sagt: Gott gibt die
Mandeln dem, der sie nicht beien kann.

Mit Riicksicht auf die Arbeitsverteilung zwischen den
beiden Verfassern ist zu bemerken, da der Unterzeichnete
die Kapitel I—III, V—VII und X—XI geschrieben hat,
Bengt Stromgren die Kapitel IV, VIII und IX. Die Aus-
fithrung des groBten Teils der geometrischen Zeichnungen
sind dem Assistenten am Observatorium, cand mag.
Jens P. Méller zu verdanken. Die Ubersetzung ins Deutsche
ist von Frau Lisa Kriiger vorgenommen.

Kopenhagen, im Juli 1927.

Elis Stromgren.
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Abb. 1. Die Kuppel in dem fir Miinchen gebauten Planetarium,

von innen gesehen, mit Sternhimmel und Horizont; in der Mitte

der Apparat, der Sonne, Mond, Planeten und Sterne auf das kiinstliche
Himmelsgewdlbe projiziert.

I. Das Wunder in Jena.

Auf jedem einzelnen Heft der franzdsischen populir-
astronomischen Zeitschrift ,,L’Astronomie‘’, die von Camille
Flammarion begriindet wurde, steht seit Jahrzehnten auf
dem Titelblatt das folgende Motto: ,,Ist es nicht erstaunlich,
dal} beinahe alle Bewohner unseres Planeten bis in unsere
Zeit hinein gelebt haben, ohne zu wissen, wo sie sich be-
finden, und ohne das Geringste von den Wundern des Welt-
alls zu ahnen ?“

Und doch mul man wohl zugeben, daB3 es eine plausible
Erklarung fiir diese betriibende Tatsache gibt: Gerade die
allerersten Elemente der Astronomie bieten dem ungeschulten
Gehirn nicht geringe Schwierigkeiten. Die allerersten Ele-
mente der Astronomie, d. h.: die tigliche Umdrehung des

Stromgren, Astronom. Miniaturen II. I
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Himmelsgewdlbes und die scheinbaren Bewegungen der
Sonne, des Mondes und der Planeten zwischen den Fix-
sternen am Himmel. Wer nicht eine gewisse Ubung in geo-
metrischer Anschauung hat, wird alles dies als sehr ver-
wickelt empfinden, und wenn man sich einmal in diesen
elementaren Begriffen der Astronomie festgefahren hat, ist
man in der Regel auch davon abgeschreckt worden, zu ver-
suchen, in Gebiete der Astronomie einzudringen, die in Wirk-
lichkeit bedeutend geringere Anspriiche an die Raumphan-
tasie stellen als gerade die ersten Begriffe.

Man hat versucht, sich mit Globen, mit Zeichnungen,
mit Sternkarten auszuhelfen, aber die Erfahrung hat ge-
lehrt, daB die Schwierigkeiten trotzdem so gro8 waren,
daB sie die meisten abschreckten. Jetzt aber ist das Mittel
gefunden, das die Grundlagen der Astronomie Allen ver-
standlich machen wird, ein Mittel, das Allen zugidnglich
gemacht werden kann, und ein Mittel, das nicht nur ein
padagogisches Anschauungsinstrument allerersten Ranges
ist, sondern auch einen Schonheitswert besitzt wie sehr
wenige unter den Erzeugnissen der menschlichen Kultur seit
den iltesten Zeiten bis zu unseren Tagen.

* *
*

In der kleinen deutschen Universitdtsstadt Jena liegt das
weltbekannte Zeisssche optische Institut, im Jahre 1846 von
Carl Zeiss gegriindet, spiter durch eine lange Reihe von Jah-
ren von dem Physiker Ernst Abbe geleitet, dem Idealisten,
dem Manne mit dem sozialen Gerechtigkeitsgefiihl, dem In-
dustriefiirsten, der in seiner Firma aus eigener Initiative
moderne soziale Organisationsformen eingefiihrt hat. Diese
Firma ist es, aus der das moderne Wunder hervorgeht, welches
imstande sein wird, die grofle Masse iiber die Mysterien des
Sternhimmels aufzukliren und das aller Wahrscheinlich-
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keit nach in unzihligen Kulturzentren der Erde ein festes
Glied bilden wird in der Erziehung des Publikums zu posi-
tivem Wissen iiber das, was am Himmelsgewdlbe geschieht,
und zur Empfanglichkeit fiir seine Schonheit.

Einige Jahre vor dem Ausbruch des Weltkrieges wandte
der Direktor des Deutschen Museums in Miinchen, Dr.
Oskar von Miller, sich an die Firma Zeiss mit der Bitte,
den Versuch zu machen, in Form einer halbkugelf6rmigen
Kuppel ein ,,Planetarium® zu konstruieren, wo man von
innen die tdgliche Umdrehung des Himmels und die Be-
wegungen der Sonne, des Mondes und der Planeten wiirde
verfolgen koénnen.

Der urspriingliche Plan war der, die Sterne mit Hilfe von
kleinen Glihlampen, die an der Innenseite einer Blechkugel
befestigt sein sollten, darzustellen; die tigliche Umdrehung
des Himmels wiederzugeben durch eine drehende Bewegung
der Kugel um eine Achse, die dieselbe Neigung zum Hori-
zont haben sollte wie die Weltachse an der Stelle hat, wo
das Planetarium gebaut werden sollte; und die Bewegungen
der Sonne, des Mondes und der Planeten zwischen den Fix-
sternen mit Hilfe von kleinen leuchtenden Scheiben vorzu-
tithren, die durch besondere mechanische Vorrichtungen iber
das innere Gewdlbe der Himmelskugel gefithrt werden sollten.

Schon die ersten Versuche zeigten aber, daB man hier
unlésbaren mechanischen Aufgaben gegeniiberstand, und
allmahlich wurden die Pline ganz geindert.

In der ,Zeitschrift des Vereins Deutscher Ingenieure
hat Dr. W. Bauersfeld eine vollstindige Beschreibung des
fir das Deutsche Museum in Minchen fertiggestellten
Werkes gegeben, und spiter hat die Firma Zeiss in einer
Reihe von kleinen Schriften die vielen Verbesserungen und
Umformungen beschrieben, denen das Planetarium nach

I*
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und nach unterworfen wurde, bevor es die jetzige Vollendung
erreichte.

Im folgenden gebe ich die Hauptpunkte in der Konstruk-
tion des ersten Planetariums wieder.

Abb. 2. Der Projektionsapparat in Wintertag-Sommernacht-Stellung.

Der Grundgedanke war dieser: Die Himmelskugel fest
aufzubauen und alle Himmelskérper mit Hilfe
eines Systems von Projektionsapparaten vom Zen-
trum der Himmelskugel aus auf diese Kugel zu pro-
jizieren. Das Bild auf S.1 zeigt uns die Himmelskugel,
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nach unten vom (Miinchener) Horizont begrenzt und — in der
Mitte — den Projektionsapparat, der in Abb. 2 und 3 in be-
trichtlich groBerem MafBstab zu sehen ist. Der Projektions-
apparat besteht, abgesehen vom Fullgestell, auf dem er ruht,
aus zwei wesentlichen Teilen: oben eine Kugel aus Eisen

Abb. 3. Der Projektionsapparat in Sommertag-Winternacht-Stellung.

(Durchmesser 50 cm), mit 31 kleinen Projektionsapparaten
zur Projektion des Fixsternhimmels versehen, und unten
(rechts in der Abb.) ein offener Zylinder, in 7 verschiedene
kleine Geh#use, fiir jeden der sieben Himmelskorper, einge-
teilt: Sonne, Mond und alle fiinf mit bloBem Auge sicht-
baren Planeten: Merkur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn.
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Jeder der 31 kleinen Projektionsapparate fiir den Stern-
himmel gibt einen kleinen Teil des Fixsternhimmels wieder,
und sie haben alle als gemeinsame Lichtquelle eine Nitra-
lampe von 200 Watt im Zentrum der Eisenkugel. Die Sterne
werden auf die Himmelskugel als kleine runde Scheiben pro-
jiziert, grofere fiir die lichtstarken Sterne, kleinere fiir die
lichtschwachen, im ganzen ca. 4500 Sterne, in den spiter
gebauten eine wesentlich groBere Anzahl. Die Eisenkugel
ist drehbar um eine Achse, die in der Richtung der Himmels-
achse liegt, wodurch wir eine naturgetreue Wiedergabe der
tiglichen Umdrehung des Himmels erhalten. Fiir die Dar-
stellung der MilchstraBBe sind eine Anzahl besondere kleine
Projektionsapparate auf der Eisenkugel angebracht worden.

Sonne, Mond und Planeten werden auf unsern kiinst-
lichen Himmel mit Hilfe des genannten, in # Gehiuse ge-
teilten groBen Zylinders projiziert, der z. B. auf der Abb. 2
unten rechts zu sehen ist. In dieser Einstellung, der Winter-
tag-Sommernacht-Stellung, liegt er dem Eisenful3, auf dem
der obere Teil des Apparates ruht, nahezu parallel. Es ist
nicht moglich, die Einzelheiten dieser sieben Mechanismen
nur an Hand dieser Abbildung zu erkldren, aber das Haupt-
prinzip 148t sich in folgender Weise ausdriicken.

Wir denken zuerst an den einfachsten Fall: die scheinbare
Bewegung der Sonne am Himmel im Laufe des Jahres. Die
scheinbare Bewegung der Sonne ist dasselbe wie die Be-
wegung der Sonne am Himmel vonder Erdeausgesehen.
Um aber diese Bewegung auf den Himmel zu projizieren,
brauchen wir nur in einem der sieben Gehause des Zylinders
eine kleine Glithlampe (die Erde) um den Mittelpunkt (die
Sonne) wandern zu lassen, mit einer Bewegung, die jeden-
falls annihernd der wirklichen Bewegung der Erde um die
Sonne entspricht. Denken wir uns zum Beispiel die Glith-
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lampe (die Erde) mit dem Mittelpunkt (der Sonne) durch
ein Rohr verbunden, und hinter der Glithlampe einen Pro-
jektionsapparat, so erhalten wir auf der Himmelskugel einen
leuchtenden Koérper projiziert, dessen Bewegung zwischen
den Fixsternen der scheinbaren Bewegung der Sonne im
Laufe eines Jahres entsprechen wird.

Nach demselben Prinzip, wenn auch ein wenig kompli-
zierter in der Ausfithrung, werden mit Hilfe der sechs anderen
Gehduse durch Projektion die scheinbaren Bewegungen des
Mondes und der Planeten am Himmel bewirkt. Hierbei
hat der Konstrukteur beriicksichtigt, dal die betreffenden
Bewegungen nicht kreisférmig sind, sondern nach kompli-
zierteren Gesetzen vor sich gehen. Auf nihere Details wollen
wir nicht eingehen, auch nicht auf die Mechanismen, die
bewirken, dafl der Mond sich in den richtigen Phasen zeigt:
Neumond, erstes Viertel, Vollmond, letztes Viertel, je nach-
dem auf welchem Punkte in seiner Bahn er sich befindet.

% *
*

Aus dem Obigen hat der Leser einen Eindruck von der an
sich nicht so besonders komplizierten Apparatur bekommen,
mit deren Hilfe die Firma Zeiss die gestellte Aufgabe geldst
hat. Aber keine Beschreibung, keine Photographie, keine
Zeichnung ist imstande, den iiberwiltigenden Eindruck
wiederzugeben, den eine Vorfithrung im Zeissschen Planeta-
rium auf den Zuschauer ausiibt. In den wenigen Wochen, in
denen Zeiss’ Planetarium in Jena aufgestellt war, ist es Abenid
fiir Abend von Hunderten und Aberhunderten von begei-
sterten Zuschauern besucht gewesen. Das Deutsche Museum
in Miinchen hat dies erste Exemplar von der Firma Zeiss
geschenkt bekommen. In Jena ist kurze Zeit darauf ein
neues aufgestellt worden; augenblicklich hat eine grofle An-
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zahl deutscher GroBstiddte Planetarien gebaut oder bestellt,
und wenn man nach den begeisterten Beschreibungen urteilen
darf, die man in englischen, amerikanischen und franzosischen
Zeitschriften gesehen hat, steht dem Zeissschen Planetarium
ein Siegeszug iiber die ganze zivilisierte Welt bevor.

Schon ist es, auBerordentlich schén bei einer solchen Vor-
fithrung dort in Jena. Aber die Bedeutung des Planetariums
geht viel weiter als dieser unbestreitbare Schénheitseindruck.
Die grofite Rolle wird es sicher als Unterrichtsmittel spie-
len. Der Mechanismus des Planetariums erlaubt eine Varia-
tion in den Vorfithrungen, die es Jedem moglich macht, den
Begebenheiten am Himmel in einer Weise zu folgen und sie
so zu verstehen, wie sonst nur ernste Studien es ermdglichen.
Man kann den verschiedenen Bewegungen verschiedene Ge-
schwindigkeiten geben. Man kann den Mond langsam iber das
Himmelsgewélbe ziehen lassen und seine Bewegung unter
den Sternen in allen Einzelheiten verfolgen. Man kann ihn
auch mit einer solchen Geschwindigkeit iiber den Himmel
sausen lassen, daf} er in etwa 1/, Sekunde den Himmel um-
fliegt. Dann wird der Mond zu einem leuchtenden Band rund
um den Himmel; verfolge ich ihn wihrend einer gréBeren
Anzahl von Umlidufen am Himmel, dann bekomme ich eine
klare und anschauliche Vorstellung davon, wie die Mondbahn
allmihlich ihre Lage am Himmel dndert, eine Verdnderung,
die man sonst nur verstehen kann, wenn man eine ge-
wisse geometrische Phantasie besitzt, oder eine geometrische
Ubung, die ein ernsthafteres Studium voraussetzt.

Und die Bewegungen der Planeten:

Indem man die Mechanismen mit groBerer oder kleinerer
Geschwindigkeit funktionieren 148t, und indem man die Sonne
an einem bestimmten Ort am Himmel festhilt oder sie wan-
dern 14Bt, kann man vor seinen Augen die scheinbaren Be-
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wegungen der Planeten in einer so konkreten, so eindring-
lichen Art sehen, wie es nie frither moglich gewesen ist.
Und noch weiter: Man kann die Namen der Sternbilder
auf die Himmelskugel projizieren; man kann mit Hilfe einer
kleinen Handlampe einen leuchtenden Pfeil irgendwo am
Himmel als Hilfsmittel fiir den Unterricht projizieren; in
den in den letzten Zeiten gebauten Planetarien kann der
ganze Projektionsapparat fiir jede beliebige Polhdhe einge-
stellt werden, so daBl man an jedem Planetarium den Be-
wegungen am Himmel folgen kann, so wie sie sich an allen
moglichen verschiedenen Orten der Erde zeigen. Man hat
eine Bewegung eingefithrt, die der Prézession entspricht,
so dal man im Laufe von Minuten oder noch kiirzerer Zeit
die durch die Prizession im Laufe der Jahrtausende her-
vorgerufene Verdnderung im Aussehen des Himmels ver-
folgen kann. Man hat die Méglichkeit, Meridian, Aquator

und Ekliptik auf das Himmelsgewélbe zu projizieren usw.

* *
*

Der Schreiber dieser Zeilen zweifelt nicht daran, daB
die Hauptzentren der Kultur einmal alle — frither oder
spater — ihre Planetarien bekommen. Es ist keine billige
Geschichte, die Kosten belaufen sich auf mehrere hundert-
tausend Mark. Aber nie ist ein Anschauungsmittel geschaf-
fen worden, das so instruktiv wie dies wire, nie eins, das
so bezaubernd gewirkt hitte, nie eins, das im selben Grade,
wie dies, sich an Alle wendet. Ein kostbares und aristo-
kratisches Instrument, in seinen Wirkungen demokrati-
scher als irgendein anderes. Esist Schule, Theater und Film
zugleich, ein Schulsaal unter dem Gewdlbe des Himmels, und
ein Schauspiel, wo die Himmelské6rper die Akteure sind. Natiir-
lich soll der, der dies subtile Kunstwerk vorzeigt, selber
Phantasie besitzen und auch eine astronomische Bildung, die



sich weit iiber die Elemente hinaus erstreckt. Hier haben wir

vielleicht die Achillesferse des Planetariumgedankens.
* * »
% :
Jena hat alte Kulturahnen. An Jena kniipfen sich viele der
groften Namen deutschen Geisteslebens: Goethe und Schiller,

Leibniz, Hegel, Fichte, Novalis, Schelling, Nietzsche . . .

Abb. 4. Das neue Planetarium-Gebiude in Jena.

Das Jena von heute arbeitet vielleicht weniger mit philo-
sophischen Systemen als das alte, und die Dichtkunst in
Jena hat auch bessere Tage gekannt, aber es liegt in dem
modernen Jenensischen Wunder soviel Phantasie und soviel
Poesie, daBl es von diesem Gesichtspunkt aus gut im selben
Atemzuge mit den groBen Namenderdeutschen Dichtkunst ge-
nannt werden kann. Eine Nitralampe, eine Anzahl Taschen-
projektionsapparate, einige Zahnradiibersetzungen und so-
undsoviele Meter elektrischer Leitungsdraht, das sind die
Hauptingredienzenund dasResultat :dasschénste Kunstwerk.



II. Das Zweikérperproblem.

Wenn Tycho Brahes Beobachtungen wesentlich genauer
gewesen wiren, als sie es waren, dann wire das Gesetz der
allgemeinen Gravitation vielleicht nie entdeckt worden, oder
es hitte auf jeden Fall wahrscheinlich lange gedauert, ehe
diese Entdeckung hitte stattfinden kénnen. Dies ist eines
der vielen Paradoxen, die man aus dem Studium der Pro-
bleme der Himmelsmechanik herausholen kann.

Ein zweites lautet wie folgt: Wenn es geschihe, daB ein
Planet auf seiner Wanderung um die Sonne in einen Stoff
hineinkdme, der seiner Bewegung Widerstand béte, dann
wiirde er in Zukunft ganz sicher eine gréBere durchschnitt-
liche Geschwindigkeit erlangen. Und ein drittes: Hitte
Laplace das Wissen unserer Mathematik {iber die Konver-
genz der Reihen besessen, dann hitten unsere numeri-
schen Theorien iiber die Bewegung der groen Planeten viel-
leicht nie die Vollendung erreicht, die sie zur jetzigen Zeit
haben.

Das erste und das letzte dieser drei Paradoxen hat der
Verfasser in den ,,Hauptproblemen‘* (S. 27—28) beriihrt. Das
zweite ist eines der vielen interessanten Resultate, die sich
aus einigen einfachen Sitzen iiber das Zweikorperproblem
ergeben.

Die Lehre von der Bewegung der Himmelskorper bildete
ein paar Jahrhunderte lang das zentrale Problem der Astro-
nomie. Kopernikus, Kepler, Tycho Brahe und Newton sind
die Namen der vier Minner, die vor allen anderen — direkt



oder indirekt, durch Beobachting, Theorie und Rechnen —
die Grundlage fiir diesen wichi)igen Zweig der Wissenschaft
herbeigeschafft haben. Die Astrophysik existierte nicht, und
die stellarastronomischen Untersuchungen nahm man im
allgemeinen vor, ohne daB} sie einem stellarastronomischen
Zweck dienten: Die Orter der Sterne bestimmte man haupt-
sichlich um der Sonne, des Mondes, der Planeten und der
Kometen willen, um Vergleichspunkte zur Bestimmung der
Bewegung dieser Himmelskérper zur Verfiigung zu haben,
und nicht aus Riicksicht auf die Sterne selbst.

Von allen Zweigen der Astronomie ist wohl die Himmels-
mechanik derjenige, der dem Laien am schwersten zu-
ginglich ist, und in unserer Zeit, wo die Astrophysik und
die Stellarastronomie so gewaltige Triumphe feiern, ist die
Himmelsmechanik aus der populdr-astronomischen Litera-
tur so gut wie verschwunden. Und das ist jammerschade!
Frither konnte man sich ein populidr-astronomisches Werk
nicht ohne die Hauptresultate der Himmelsmechanik denken,
man braucht nur an Herschels und Littrows prachtvolle popu-
lare Biicher zudenken. Und esist ganz begreiflich — dies Ge-
biet ist bedeutend schwieriger, als die meisten anderen Zweige
der Astronomie, sowohl darzustellen wie auch zu verstehen;
doch 148t sich ein groBer Teil der wichtigsten Sitze der
Himmelsmechanik in einer Form darstellen, die wohl eine ge-
wisse Anstrengung von seiten des Lesers voraussetzt, jedoch
keine mathematischen Kenntnisse, die iiber das Mal} der
elementarsten Begriffe hinausgehen. Wenn der Verfasser sichin
diesem und ein paar der folgenden Kapitel auf einige einfache
mathematische Ausdriicke und Sitze stiitzt, geschieht es in
der Hoffnung, daB diese Ausdriicke und Sitze dem ernsthaften
Leser keine wirklichen Schwierigkeiten bereiten werden.

* *
*



Das Gravitationsgesetz besagt: Uberall, wo sich zwei
Massenpartikel finden, existiert zwischen ihnen immer eine
Anziehungskraft, die genau in der Richtung zwischen den
beiden Partikeln wirkt. Diese Kraft ist groBer, je grofer die
Masse der beiden Partikel (bzw. 7, und m,) ist, und kleiner,
je groBer der Abstand (#) zwischen ihnen ist; in exakter
Form: Die Kraft ist proportional dem Produkt der beiden
Massen, und umgekehrt proportional dem Quadrat des Ab-
standes; in mathematischer Form wird es in folgender Weise
ausgedriickt:

Kraft = % .

Die Masse m, zieht die Masse m, mit dieser Kraft an, und
die Masse m, zieht die Masse m, mit genau derselben Kraft
an.

Wie groB ist die Wirkung dieser Kraft (die ,,Akzele-
ration) ? Ja, es ist dieselbe Kraft, die auf #,; und m, wirkt,
doch wenn die beiden Massen #,; und m,, auf die diese Kraft
wirkt, von verschiedener GroBe sind, ist es klar, dal3 die
Wirkung nicht die gleiche sein wird. Die Wirkung auf
my wird kleiner (oder groBer) als die Wirkung auf m;, je
nachdem m, groBer ist (oder kleiner) als m,. Beispiel:
Die Sonne und die Erde. Die Masse der Sonne ist fiber
300 000 mal so grofl wie die der Erde. Dieselbe Kraft, die
die Erde gegen die Sonne zieht, zieht auch die Sonne gegen
die Erde; doch die Wirkung auf die Bewegung der Sonne
wird iiber 300000 mal kleiner als die Wirkung der Sonne auf
die Bewegung der Erde. .

*

%k

Wir -wissen, daBl das Zweikérperproblem das Problem
von der Berechnung der Bewegung fiir zwei Massenpartikel
ist, die nach dem Gravitationsgesetz aufeinander wirken, un-



ter der Voraussetzung, daBB wir von allen anderen Kriften
absehen kénnen.

Stellen wir uns vor, daf} die eine Masse (m,) so klein ist,
daf sie im Verhiltnis zu der anderen (m,) als verschwindend
betrachtet werden kann, dann kommen wir zu einer Uber-
legung, die wir nach S. 10—11 in den,,Astronomischen Minia-
turen‘’ wiederholen:

Wir nennen (Abb. 5) die zwei Koérper S (Sonne) und E
(Erde). Da wir davon ausgehen, da die Masse von E eine
verschwindende ist im Verhiltnis zu der von S, wird S iiber-
haupt keine merkliche Be-
wegung  ausfithren, die
durch die Anziehungskraft
{ von E verursacht ist. Wir

- NN

i oS £Y  nehmen an, daB die Erde
"\\ / in dem Augenblick, wo wir
‘ unsere Untersuchung be-
N k L ginnen, sich in dem Punkt
Abb. 5. Erki;,-r;x-l-;_der Bewegung E auf der Figur befindet,
eines Planeten um die Sonne.  und daB sie eine Bewegung
hat, die sie im Laufe einer
gewissen Zeit von E bis a, fithren wiirde. Gleichzeitig wird
sie durch die Anziehungskraft der Sonne das Stiick a,E,
gegen die Sonne hingefithrt. Als Resultat ergibt sich, daf3
die Erde den Weg E E, (statt E a,) zuriicklegt. Im Laufe der
nichsten Zeiteinheit wiirde die Erde nun von E, bis 4, fort-
schreiten, die Sonne bewegt sie aber das Stiick a, E,, und
deshalb erhalten wir die Bewegung E, E, statt E,a,.

Wir konnen diese Uberlegung wiederholen. Im Laufe der
folgenden Zeiteinheit wird der Planet von E, bis E; wandern
usw. Dies ganze Risonnement ist natiirlich ziemlich grob:
Wenn wir der Bewegung von E genau folgen wollten, kénn-
ten wir uns nicht mit diesen Dreiecken begniigen. Wir mii3-
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ten jedes einzelne kleiner und kleiner machen, um die wirk-
liche kontinuierliche Bewegung zu erfassen. Wir miiten sie
ganz einfach unendlich klein machen, wie der Mathematiker
es nennt. Dies ist dasselbe wie der Ubergang von der niederen
Mathematik zur Infinitesimalrechnung (Differential-
und Integralrechnung). Und mit Hilfe dieser Methode der
hoheren Mathematik ist es in der Tat mdéglich, in die Natur
der kontinuierlichen Bewegung einzudringen.

In der Folge kénnen wir unsere Zuflucht nun nicht zu den
Formeln der héheren Mathematik nehmen; doch zum Teil
ist es mdglich, mit voll- '
standigelementaren Hilfs-
mitteln verschiedene der
Bewegungsgesetze zu er-
kliren, die das Zweikor-
perproblem charakterisie-
ren, und zum Teil werden
wir an einigen Punkten
den mathematischen Ope-
rationen gewisse Sitzeent-
lehnen, deren Richtigkeit
zu beweisen wir hier nicht versuchen werden, von deren
Bedeutung und deren Anwendung auf unser Problem es je-
doch leicht ist, in einfachen Worten eine Vorstellung zu
geben.

Als erstes Beispiel wihlen wir das bekannte zweite
Keplersche Gesetz, welches aussagt, daB das Areal, das
wahrend der Bewegung des Planeten von der Verbin-

Abb. 6. Das zweite Kepler sche Gesetz.

dungslinie zwischen Sonne und Planet iiberstrichen wird,
der Zcit proportional ist. Was dies bedeutet, sehen wir auf
Abb. 6. Wenn E,SE, das Areal bezeichnet, das die Ver-
bindungslinie SE in einer gewissen Zeit in der Nihe des
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Perihels (des Punktes, wo der Planet der Sonne am nich-
sten ist) iiberstreicht, und E;SEg das Areal, das dieselbe
Linie in derselben Zeit tiberstreicht in der Nihe des
Aphels (des Punktes, wo der Planet am weitesten von der
Sonne entfernt ist), dann besagt das zweite Keplersche Ge-
setz, daB} das Areal E; SE, und das Areal E;S E4 genau gleich
groB sein miissen, woraus, wie die Abb. zeigt, unter an-
derem hervorgeht, daB die Geschwindigkeit des Planeten in
seiner Bahn in der Nihe des Perihels immer gréBer sein mufl
als die Geschwindigkeit in der Nihe des Aphels, und daf3 die-
ser Unterschied in der Geschwindigkeit um so gréBer sein
wird, je langgestreckter die Bahn ist (je groBer die ,,Bahn-
exzentrizitit" ist). Und ganz allgemein bedeutet das zweite
Keplersche Gesetz, daB3 die Geschwindigkeit der Planeten
in ihren Bahnen im Perihel immer am groBten ist, daB3
sie immer geringer wird auf dem ganzen Wege vom Perihel
zum Aphel, wo sie ihren geringsten Wert hat, um danach
bestindig groBer zu werden, bis der Planet wieder im
Perihel ist. DaB die Geschwindigkeit eines Planeten not-
wendigerweise gerade auf diese Art variieren muB, das ist
nun sehr leicht, ohne irgendeine Art mathematischer Be-
rechnung zu zeigen. Wir brauchen blo noch einmal einen
Blick auf Abb.6 zu werfen. Wir sehen sofort: Solange
der Planet in seiner Bahn sich der Sonne nidhert (also auf
dem Wege vom Aphel zum Perihel), solange wirkt die An-
ziehungskraft so, daB die neue Geschwindigkeit, die der
Planet erhilt (z. B. E,E), groBer ist als diejenige, die er
hatte, d. h., die Geschwindigkeit nimmt zu; und wenn
der Planet sich auf dem Wege vom Perihel zum Aphel be-
findet, wirkt die Anziehungskraft der Bewegung entgegen,
und die Geschwindigkeit nimmt ab (EE,).

* *
*



Esist analog moglich, durch einfache Gedankengéinge auch
andere Eigenschaften der Bewegung im Zweikorperproblem
abzuleiten. Esist z. B. gerade so leicht, zu zeigen, daf}, wenn
wir verschiedene Planetenbahnen miteinander vergleichen,
die Umlaufszeit in einer duBeren Planetenbahn immer gré8er
sein muB als in einer inneren (drittes Keplersches Gesetz),
nicht bloB, weil ein Planet in einer dufleren Bahn einen lin-
geren Weg zuriickzulegen hat als in einer inneren, sondern
auch, weil die Geschwindigkeit an sich in der
duBeren Bahn durchschnittlich geringer sein mufl
als in der inneren.

Wir sind jedoch genétigt, auf verschiedene dieser Sitzeinner-
halb des reinen Zweikorperproblems nicht weiter einzugehen
und einige Fragen zu besprechen, die spiter als Grundlage
unseres Verstidndnisses fiir kompliziertere Probleme, besonders
das wichtige sogenannte Stérungsproblem, dienen werden.

Eine Planetenbahn wird durch sechs verschiedene Be-
stimmungsstiicke, die sogenannten Bahnelemente, cha-
rakterisiert. Zwei von diesen sechs dienen dazu, die Lage
der Bahnebene im Raum festzulegen. Auf diese beiden Bahn-
elemente werden wir in einem spiteren Kapitel zuriickkom-
men. Die vier anderen Bahnelemente konnen in folgender
Weise definiert werden.

Bahnelement 1: Die halbe GroBachse der Ellipse (M 4=
M P);sie wird im folgenden mit dem Buchstaben a bezeichnet.

Bahnelement 2: Die Exzentrizitit; wird mit e bezeichnet
und ist der Ausdruck fiir den Grad der Langgestrecktheit
der Bahn. Den Abstand vom Mittelpunkt der Ellipse (M)
bis zu einem Brennpunkte (S u. B) bezeichnet man gewdhn-
lich mit ¢, und der Theorie der Ellipse entlehnen wir dic
Definition e = .

a

Stromgren, Astronom. Miniaturen II.

18]
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Bahnelement 3: Die Orientierung der Ellipse in der Ebene
der Planetenbahn = dem Winkel zwischen einer fest ge-
gebenen Anfangsrichtung, ausgehend von der Sonne (S),
die ja immer in dem einen Brennpunkt der Ellipse steht,
und der Richtung von der Sonne zum Perihel. Dieser
Winkel (VS P) wird Perihelldnge genannt und mitz be-
zeichnet.

Bahnelement 4: Die Perihelzeit, die einen Augenblick
angibt, wo sich der Planet exakt im Perihel befindet. Sie
wird mit dem Buchtaben T bezeichnet. Kenne ich T, dann
kann ich mit Hilfe
der bekannten Um-
laufszeit alle fritheren
und alle kommenden

Periheldurchginge
berechnen.

Stelle ich mir nun
vor, daf3 ich weif3, wo
der Planet sich in
einem gewissen Au-
genblick relativ zur Sonne befindet, und wie er sich in
diesem Augenblick bewegt, dann kann ich die Ellipse mit
Hilfe dreier Sitze bestimmen, die ich teils der geometrischen
Theorie der Ellipse entlehne und teils der mathematischen
Theorie des Zweikérperproblems, die uns die Infinitesimal-

Abb. 7. Eine Bahnellipse.

rechnung geschaffen hat.

Diese Sitze kann man auf die folgende Weise ausdriicken:

1. In der Ellipse bilden die Tangenten in jedem Punkt
gleichgroB3e Winkel mit den beiden Geraden, die von diesem
Punkt zu den beiden Brennpunkten der Ellipse ausgehen
(Abb. 8, Winkel SEa = BED).

2. Wenn ich von einem Punkt einer Ellipse zu den beiden



Brennpunkten der Ellipse (S und B) die zwei Geraden 7
und 7, ziehe, dann gilt fiir jeden Punkt der Ellipse, daB
v+ 7, =2a, d h, da die Summe dieser beiden Geraden
denselben Wert fiir alle Punkte der Ellipse hat, einen Wert,
der gleich der ganzen GroBachse der Ellipse ist.

3. Nenne ich die Geschwindigkeit eines Planeten in einem
gewissen Punkte seiner Bahn ¥, die Gerade vom Planeten bis
zur Sonne 7 und die halbe GroBachse der Ellipse a, dann
haben wir aus der Theorie des Zweikorperproblems folgen-
den wichtigen Satz: V2
=K (i — i),woKeine

v a
Konstante bedeutet,deren
numerischen Wert wir in

dem Folgenden nicht zu
kennen brauchen. Dieser
Satz setzt uns in den
Stand, eine der drei Gro-
Ben V, 7 und a zu berech- Abb. 8. Die Eigenschaften der Ellipse.
nen, wenn wir die beiden

anderen kennen. Beispiel: Kenne ich den Abstand eines
Planeten von der Sonne in einem gewissen Augenblick und
seine Bewegungsgeschwindigkeit im selben Augenblick,
kann ich daraus die halbe GrofBlachse der Bahnellipse be-
rechnen. Diese Gleichung, die im ibrigen aus gewissen
Griinden die Gleichung der lebendigen Kraft genannt wird,
spielt in dem Folgenden eine entscheidende Rolle. Man kann
sie nicht ohne mathematische Hilfsmittel beweisen; der

Leser muf3 sie auf Treu und Glauben hinnehmen.

* *
*

Mit Hilfe der drei genannten Sitze im Zweikérperproblem
konnen wir die oben angedeutete Aufgabe 19sen, die spiter

2%
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in unserer Darstellung des Stérungsproblems eine grofe
Rolle spielen wird: Wir kennen die Stellung und Bewegung
eines Planeten (sowohl mit Riicksicht auf Richtung wie Ge-
schwindigkeit) in einem gewissen Augenblick, es handelt
sich dann darum, die Ellipse, in der der Planet sich von nun
an bewegen wird, zu konstruieren.

Wir nennen die Sonne S, den Planeten E; der Pfeil auf
Abb. 8 gibt durch seine Richtung und Linge die Bewegung
im gegebenen Augenblick an. Die Sonne soll, wie wir aus
dem ersten Keplerschen Gesetz wissen, in einem Brennpunkt
der Ellipse liegen. Wir haben die Linie SE mit 7 bezeichnet,
und die Bewegungsrichtung (Pfeilrichtung) ist natiirlicher-
weise mit der Richtung fiir die Tangente der Ellipse im be-
treffenden Punkt identisch. Da wir aber nun wissen (siehe
oben Satz 1), daB der zweite Brennpunktsradius (r;) den-
selben Winkel mit der Tangente bilden soll wie der erste
(), kénnen wir sofort die Richtung von E zum zweiten
Brennpunkt der Ellipse einzeichnen.

Wo der zweite Brennpunkt auf dieser Linie liegen soll, er-
fahren wir durch folgende Uberlegung. Aus der Gleichung
in Satz 3 (Satz von der lebendigen Kraft) konnen wir 4 be-
rechnen, wenn wir, wie hier, » und V kennen. Wir kennen
also 2 @, und dem Satze 2 zufolge soll ja 2 a4 = » + 7, sein.
‘Gehe daher von S aus, auf der Linie 7 entlang, bis zu E und
davon auf 7, so weit, bis wir, von S aus gerechnet insgesamt
den Weg 2a zuriickgelegt haben, dann kommen wir gerade
zum zweiten Brennpunkt der Ellipse (B)!

Wenn wir jedoch die beiden Brennpunkte haben, dann
haben wir die Richtung der groBen Achse (S B), und da wir
2a kennen, haben wir auch die L4 n g e der groBen Achse, und
wir koénnen daher gleich das Perihel (P) feststellen und das
Aphel (4). Und ferner: Das Stiick M S haben wir ¢, und das
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Stiick M P haben wir a genannt; wir wissen, dal die Bahn-

¢
exzentrizitit (e) gleich P ist, und dadurch kennen wir sowohl

die Form der Ellipse wie ihre Dimensionen und ihre Orien-
tierung (die Elemente ¢, @ und z). Und zuletzt: Wissen wir
in einem bestimmten Augenblick, wo der Planet sich be-
findet, dann konnen wir mit Hilfe der Formeln des Zwei-
kérperproblems dessen Ort leicht zu jedem anderen be-
liebigen Zeitpunkt berechnen und ebenso auch die Perihel-
zeiten (7). Und damit haben wir die Losung des Problems
skizziert: Die Bahn eines Planeten zu bestimmen, wenn wir
seine Stellung und Bewegung im Verhiltnis zur Sonne in
einem einzigen Augenblick kennen. Wir werden in Kap. VI
sehen, welche wichtigen Anwendungen dies Resultat in der

Theorie der Stérungen der Planeten hat.

* *
*

Wenn ein neuer Komet entdeckt ist, wird ein Telegramm
abgesandt an eines der beiden jetzt bestehenden Zentral-
biiros, die die Entdeckung gleich weitermelden. Hat man
drei Beobachtungen an verschiedenen Tagen angestellt,
wird eine Bahn berechnet, und mit Hilfe dieser Bahn kann
man dann eine ,, Ephemeride‘‘ berechnen, die uns die Stellung
des neuen Himmelskérpers in der folgenden Zeit am Himmel
angibt.

Nach und nach laufen neue Beobachtungen ein, und es
wird dadurch méglich, immer bessere und bessere Bahnele-
mente zu berechnen. Hier haben wir eins der beiden Haupt-
gebiete, wo das Zweikorperproblem immer noch eine wichtige
Rolle in der astronomischen Praxis spielt.

Ein zweites Gebiet ist die Theorie der Doppelstern-
bahnen, und dber dies Problem wollen wir in einem spi-
teren Kapitel sprechen (Kap. III). Doch bevor wir nun das



Zweikorperproblem in seiner reinen Form verlassen, miissen
wir zuerst eine Schuld aus den ersten Seiten dieses Kapitels
zuriickzahlen.

Auf S. 14 haben wir das Zweikorperproblem unter der
Voraussetzung behandelt, daB der eine der beiden Kdérper
eine Masse hatte, die so klein war, daBB man sie als ver-
schwindend betrachten konnte im Verhiltnis zu der des
zweiten. Wenn die Rede von der ungestérten Bewegung
eines Kometen oder eines kleinen Planeten um die Sonne ist,
dann ist dies Verfahren vollstindig ausreichend; gehen wir
zu der ungestorten Bewegung der grofen Planeten um die
Sonne iiber, dann ist es einigermafen richtig; firr die Dop-
pelsterne wiirde aber die Theorie in dieser Form ein voll-
stindig irrefithrendes Resultat geben.

Lassen wir die Annahme fallen, daB3 die Masse des einen
Korpers verschwindend klein ist im Verhiltnis zu der des
anderen, dann werden beide Korper sich bewegen. Und
die Theorie zeigt, daBl wir hier einer Ellipse gegeniiber-
gestellt werden (im Folgenden halten wir uns ausschlieBlich an
elliptische Bewegungen), in welcher der eine Kérper sich
im Raum bewegt, und einer zweiten Ellipse fiir den anderen.
Diese beiden Ellipsen haben einen gemeinsamen Brennpunkt
(+), wie Abb. g zeigt, und sie sind gleichférmig, d. h. sie
haben den gleichen Wert firr die Exzentrizitit (e).

Der Punkt + liegt im Raume fest, und er hat die Eigen-
schaft, daf} er, wie man es nennt, der gemeinsame Schwer-
punkt fiir die beiden Massen m, und m, ist. Das bedeutet,
daB der Abstand m, 4+ auf der Abb. sich zu dem Abstand
+ m, immer so verhilt wie m, : m,. Der gemeinsame Schwer-
punkt liegt also der gréBeren Masse immer am nichsten.

Doch auBer diesen beiden ,,absoluten‘ Ellipsen miissen
wir auch noch eine dritte betrachten: Die Bahn, in welcher



my im Verhiltnis zu m, geht (oder m, im Verhiltnis zu
m,). Diese Ellipse (die sogenannte ,,relative” Ellipse) hat

wiederumdasselbe

¢ wie die zwel an- .

deren, und was die
Dimensionen be-
trifft, liegt diegan-
ze Sache sehr ein-
fach: Die groBe
Achse der dritten
Ellipse (bzw. die
kleine Achse) ist
genau gleich der
Summe derer der
beiden  anderen
Ellipsen.

Und damit ha-
ben wir die Aufga-
be gelést, die wir
uns in diesem Ka-
pitel gestellt hat-
ten: Die Darstel-
lung einer Anzahl
Sitze desZweikor-
perproblems, die
uns spater bei der
Behandlung einer

Y

Abb. 9. Die drei Ellipsen im Zweikdrper-
problem: die relative und die zwei absoluten.

ganzen Reihe komplizierterer Probleme

helfen werden, die im Bereich der Stérungstheorie und der
Stellarastronomie liegen.



III. Das spezifische Gewicht der Sterne.

Vor ungefihr zwei Jahren kam vom Mt. Wilson-Observa-
torium die Mitteilung, da man dort imstande gewesen war,
am Begleiter des Sirius die Rotverschiebung der Spektral-
linien zu messen, die Einsteins Theorie fordert, und, die
an unserer Sonne zu konstatieren, bislang sehr schwierig
gewesen ist. :

Warum hatte man gerade den Begleiter des Sirius zu
dieser Untersuchung gewihlt? Ja, weil man gerade bei
diesem Stern Grund hatte, zu erwarten, daf3 die Rotver-
schiebung besonders groB sein miiite.

Es ist nicht meine Absicht, hier Relativititstheorie zu
reden; auBer der Andeutung, die bereits gemacht ist, werden
wir hier nicht niher auf das Problem der Rotverschiebung
eingehen. Nur dies eine noch: Die Rotverschiebung muBte
am Begleiter des Sirius besonders gro8 sein, weil man unter
anderem hatte berechnen koénnen, daB dieser Stern ein
abnorm groBes spezifisches Gewicht besitzt.

* L%

Wie kann man wissen, daB ein gewisser Stern ein besonders
groBes spezifisches Gewicht hat? Ja, ich bin dessen nicht
sicher, daB die Astronomen und andere Freunde der Astro-
nomie sich immer vergegenwirtigen, wie wunderbar die
Resultate der modernen Astronomie in Wirklichkeit sind.

Ein Stern sieht fiir das bloBe Auge aus wie ein Punkt. Im
Fernrohr sieht er auch aus wie ein Punkt; und wenn wir
den Eindruck haben, daB die hellsten Sterne visuell oder
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photographisch eine kleine runde Scheibe zeigen, dann ist
das nicht die Sternscheibe, die wir sehen: sie entsteht durch
Eigenschaften der Luft, des Fernrohrs, des Auges und der
photographischen Platte. Und trotzdem wissen wir zur
jetzigen Zeit von diesen kleinen Punkten, welche Dimensic-
nen sie haben, wieviel sie wiegen, welches spezifische Gewicht
sie haben, welche Temperatur, und wir wissen genau, aus
welchen chemischen Grundstoffen sie zusammengesetzt sind.

Und die allermodernste Astrophysik ist noch ein Stiick
tiefer eingedrungen. Wir wissen, in welchem Zustand die
ungeheuer kleinen Bruchstiicke dieser kleinen Punkte sich
befinden, die Atome, aus denen die Sterne sich aufbauen. Wir
konnen von einem bestimmten Stern sagen, ob die Atome
des einen oder anderen Grundstoffes dieses Sternes sich in
ihrem normalen Zustand befinden, oder ob sie einen oder
mehrere ihrer Elektronen verloren haben!

Wir wollen hier nun eines dieser Probleme behandeln:
wie man die Dichte eines Sternes bestimmen kann.

Wir werden dies Problem fiir sich allein behandeln, so-
weit es moglich ist getrennt von allen anderen Problemen,
die nicht als notwendige Bindeglieder in unsere Betrachtun-
gen mit eingehen.

Die Gedankenginge, die wir verfolgen werden, sind an
und fiir sich alle sehr einfach. Es kommt blof darauf an, sie
in ihrem richtigen Zusammenhang zusammenzustellen.

Zuerst wollen wir von einigen einfachen Grundsitzen
sprechen. Und ich fange mit den beiden folgenden an:

1. Dem Verhiltnis, welches zwischen der wirklichen
Lichtstarke eines Sternes, seiner Entfernung von uns
und seiner scheinbaren Lichtstirke besteht, und:

2. den Methoden zur Bestimmung der Masse (des Ge-
wichtes) der Sterne.
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Das erste Problem ist so einfach wie ein wissenschaftliches
Problem nur sein kann. Habe ich einen Stern, der eine ge-
wisse Lichtmenge in der Richtung gegen uns ausstrahlt,
dann erscheint er schwicher, je weiter er entfernt ist, und
zwar in einem ganz bestimmten, gesetzmiBig gegebenen
Verhiltnis: Denken wir uns den Stern doppelt soweit ent-
fernt, werden wir viermal so wenig Licht empfangen; ist
er dreimal so weit entfernt, dann wird er neunmal schwicher
fiir uns usw.

Hieraus ist direkt zu folgern, daB, wenn ich die wirkliche
Lichtstdrke eines Sternes kenne, und weiB, in welcher Ent-
fernung er sich von uns befindet, ich dann die scheinbare
Lichtstirke des Sternes berechnen kann. Doch 148t sich
dieser Satz auf folgende Weise umkehren: kenne ich die
scheinbare Lichtstirke eines Sternes (diese konnen wir
immer beobachten) und dessen Entfernung von uns (das
Parallaxenproblem, siehe die ,,Hauptprobleme* S.80), dann
kann ich daraus seine wirkliche Lichtstirke berechnen.
Die wirkliche Lichtstirke eines Sternes ist ein sehr wichtiger
Begriff im Folgenden; es gibt auch andere Methoden, um
sie zu bestimmen?, die Hauptsache aber ist, daB wir wissen,
daB sie bestimmt werden kann.

Das zweite Problem lautete folgendermaBen: Die Metho-
den zur Bestimmung der Massen der Sterne. Auch dafiir
gilt, daB es mehr als eine Methode gibt, doch fiir das
prinzipielle Verstindnis unserer Probleme ist es geniigend,
sich an ein einziges zu halten.

Wir brauchen hier etwas Himmelsmechanik, aber nicht
mehr als das, was wir schon aus dem zweiten Kapitel dieses
Buches kennen.

/

1 Stromgren: Hauptproblem der modernen Astronomie S. 89—go-
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Wir denken uns ein Doppelsternpaar: Zwei Sterne, die,
von anderen Kriften ungestért, in elliptischen Bahnen
umeinander herumwandeln (auf Grund der gegenseitigen
Anziehung). Aus dem Vorhergehenden wissen wir nun,
(S.23) daB wir drei verschiedene Ellipsen unterscheiden
miissen (Abb. g):

a) Die Ellipse, in welcher der eine Stern (mit der Masse m,)
um den gemeinsamen Schwerpunkt der beiden Massen
wandert,

b) die Ellipse, in welcher der andere Stern um denselben
gemeinsamen Schwerpunkt geht, und

¢) die Ellipse, in welcher m, um m,, oder, was dasselbe
ist, die Ellipse, in welcher s, um m, herumgeht. Letztere
Bahn wird die relative Bahn genannt (die Bahn des einen
Kérpers in bezug auf den anderen).

Diese drei Ellipsen haben alle genau dieselbe Form (die-
selbe Exzentrizitit), und mit Riicksicht auf die Dimensionen
der Ellipsen konnte gezeigt werden, dal3 diese sich auf fol-
gende Weise zueinander verhalten:

Ellipse (a) zu Ellipse (b) zu Ellipse (¢) = m; zu m, zu
my ~+ my.

So ist z. B. die groBe Achse der letzten Ellipse gerade so
grol3 wie die groBen Achsen der beiden anderen Ellipsen zu-
sammen.

Doch was wissen wir nun von diesen drei Ellipsen mit
Hilfe der Beobachtung von der Bewegung der beiden Sterne ?

Ja, wir setzen voraus, daB wir wihrend eines lingeren
Zeitraumes beobachtet haben, wie der eine der beiden Sterne
im Verhiltnis zum anderen seine Stellung am Himmel ver-
dndert hat, d. h. wir haben die dritte Ellipse beobachtet (die
relative Bahn). Ganz richtig ist es nun im allgemeinen nicht,
und zwar aus folgenden Griinden: wenn die eine Ellipse, in
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welcher der eine Korper um den anderen herumwandelt,
senkrecht auf der Linie von uns zum Doppelsternpaar
steht (der Sehlinie, dem ,,Visionsradius‘‘), dann ist das die
wirkliche Ellipse, die wir im verkleinerten MaBstab sehen.
Doch wenn die Bahn schief gegen den Visionsradius liegt,
dann ist das, was wir sehen, die Projektion der wirklichen
Bahn auf eine Ebene, die senkrecht auf der Sehlinie steht.
Das macht indessen nichts aus, da man mit Hilfe der Be-
obachtungen selbst die Neigung der scheinbaren Bahn zur
wirklichen Bahn bestimmen kann.

Wir stellen uns also vor, daB wir die relative Bahn be-
obachtet haben. Wir kennen dann z. B. die groBe Achse
dieser Ellipse, im Winkelmall am Himmel ausgedriickt (Bo-
gensekunden oder Bruchteile von Bogensekunden). Und
wenn wir auf die eine oder andere Art die Entfernung des
Doppelsternpaares von uns festgestellt haben (Parallaxen-
problem), dann wissen wir auch, was diese Bogensekunden
(oder Bruchteile von Bogensekunden) draufen im Raum be-
deuten. Wir konnen mit anderen Worten die wirkliche
groBe Achse in der relativen Bahn berechnen, im Verhalt-
nis z. B. zur groBen Achse in der Erdbahn um die Sonne.

Doch nun beweist man im Zweikorperproblem (s. Kap. VI)
einen Satz (das erweiterte dritte Keplersche Gesetz), mit
dessen Hilfe man die gesamte Masse der beiden Sterne,
m, + m,, berechnen kann, im selben Augenblick, wo man
die groBe Achse () der Bahn kennt, und die Umlaufszeit (U)
der Bahnbewegung. Die groBle Achse haben wir ja herbei-
geschafft, und die Umlaufszeit kénnen wir natiirlich direkt
beobachten. Wir kénnen also m, + m, bestimmen.

Und nun gehért nur noch ein Schritt dazu, um die beiden
Massen m, und m,, jede fiir sich zu berechnen. Wir wissen, dal3
die Dimensionen derjenigen Ellipse, die eine der Massen



z. B. m,, im Weltenraum um den Schwerpunkt des Systems
beschreibt, sich zu den Dimensionen der relativen Ellipse
verhalten wie m, zu m, + m,. Nun haben wir zunichst die
relative Bahn beobachtet, jedoch hindert uns nichts
daran, auch die Ellipse zu beobachten, die die Masse #,
in bezug auf den gemeinsamen Schwerpunkt beschreibt,
d. h. in bezug auf einen im Raume festen Punkt. Einen
festen Punkt am Himmel kénnen wir natiirlich nicht direkt
beobachten, doch wenn wir wihrend eines lingeren Zeit-
raumes die Stellung unserer einen Doppelsternkomponente
(z. B. my) mit der anderer Sterne vergleichen, die in der Nihe
davon am Himmel gesehen werden konnen, so erhalten wir
die Bahn von m, im Raume, wenn wir nur annehmen
diirfen, daB die Sterne, die wir damit verglichen haben, sich
in der Zwischenzeit nicht merkbar bewegt haben.

Wir wollen ein Beispiel wihlen. Wir nehmen an, da§ wir
mit Hilfe unserer Formeln herausgefunden haben, daf3 die
gesamte Masse der beiden Doppelsternkomponenten genau
gleich zweimal der Masse der Sonne ist; dies driicken wir
folgendermallen aus:

my + my = 20).

Wir nehmen ferner an, wir hitten herausgefunden, daB
die groBe Achse in der Ellipse, die der Stern m, im Raum be-
schreibt (also um einen im Raume festen Punkt) sich zur
groBen Achse in der relativen Ellipse wie 1 zu 4 verhilt.
Wir erhalten dann mit Hilfe des Satzes auf S. 27:

my = | (my + my),
woraus sich ergibt:

m =40
und ferner:
my = %0,
und beide Massen sind dann bestimmt.
* *

*
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Dies waren die beiden ersten Probleme: Das Verhiltnis
zwischen scheinbarer Lichtstirke, Entfernung und wirk-
licher Lichtstirke, und die Methoden zur Bestimmung der
Massen der Sterne.

Jetzt kommen wir zu einem dritten Problem: es besteht
eine Relation zwischen dem Spektrum eines Sternes
und der Lichtstirke, mit der ein bestimmter Teil
der Oberfliche des Sternes strahlt.

Die Physiker haben Gesetze gefunden, mit deren Hilfe
man aus der Lichtintensititsverteilung im Spektrum eines
Korpers die Strahlungsintensitit dieses Korpers fiir die
Oberflicheneinheit berechnen kann. Das sind die sogenann-
ten Strahlungsgesetze. Populdrer kann es in der Weise
ausgedriickt werden, dal man aus der Farbe eines gliihen-
den Korpers auf die Strahlungsintensitit pro Oberflichen-
einheit schlieBen kann: Ein weiler Stern sendet mehr Licht
aus pro Oberflicheneinheit als ein gelber, und ein gelber
Stern mehr als ein roter. Und diese Verhiltnisse kénnen wir
in Zahlen ausdriicken.

Das bedeutet, daB wir aus dem Spektrum eines Sternes
auf die Strahlungsintensitit pro Oberflicheneinheit schlie-

Ben kénnen. Und dann sind wir gleich am Ziel.

* *
*

Wir stellen die bisherigen Resultate zusammen:

1. Wir kénnen aus der scheinbaren Lichtstirke eines
Sternes und dessen Entfernung von uns die gesamte Licht-
starke berechnen, die die ganze Oberfliche des Sternes
aussendet (das erste Problem).

2. Mit Hilfe des Spektrums des Sternes kénnen wir ent-
scheiden, wieviel Licht der Stern pro Oberflacheneinheit
aussendet (das dritte Problem).

Hieraus geht hervor, daB wir berechnen kénnen, wie
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groB3 die Oberfliche eines Sternes ist. Das ist
eine einfache Division! Und wenn ich die Oberfliche einer
Kugel kenne, dann kann ich durch einfache Formeln deren
Radius und Rauminhalt ausrechnen.

Nun kenne ich also den Rauminhalt des Sternes. Und
wenn wir zu dem zweiten Problem auf S. 25 zuriickkehren,
dann werden wir uns erinnern: 3. Dal} wir unter gewissen
Umstidnden auch die Masse eines Sternes bestimmen kénnen,
d. h. ausrechnen, wieviel ein Stern wiegt.

Und dann ist unsere Aufgabe gelst. Denn wenn wir wissen,
wieviel ein Korper wiegt, und auBerdem seinen Rauminhalt
kennen, dann ist es klar, daB wir damit auch die Masse
des Korpers pro Rauminhaltseinheit haben, oder, was
dasselbe ist, sein spezifisches Gewicht kennen. Es setzt

wiederum nur eine einfache Division voraus.

* *
*

Unter giinstigen Verhiltnissen kann man also die gesamte
Lichtstirke eines Sternes bestimmen, seine Masse und sein
spezifisches Gewicht. Im Hinblick auf den Begleiter des
Sirius war die Untersuchungsmethode nicht in allen Punkten
genau dieselbe wie die, die wir jetzt skizziert haben. Doch
im Prinzip war sie dieselbe, und die Messungen der Rotver-
schiebung, die auf dem Mt. Wilson-Observatorium unter-
nommen wurden, bestdtigten — im Licht der Relativitits-
theorie — die Berechnungen der Astronomen: Der Begleiter
des Sirius hat ein spezifisches Gewicht, welches auBerge-
wohnlich grof} ist, etwa 50000 mal so groB wie das spezi-
fische Gewicht des Wassers.

Wie kann dieses abnorm groBe spezifische Gewicht er-
klart werden ?

Ja, das ist eine andere Geschichte, und davon wird in
einem spateren Kapitel die Rede sein.



IV. Beobachtungen ohne Beobachter.

Die lichtelektrische Methode zur Bestimmung der Orter der Fixsterne.

Eine der wichtigsten Aufgaben der Astronomie ist es,
die Orter der Fixsterne am Himmel im Verhiltnis zuein-
ander zu bestimmen.

Im Laufe der letzten 100 Jahre ist dieser Aufgabe eine
sehr groBe Arbeit gewidmet worden; die Anzahl der Orter
von Fixsternen, die beobachtet wurden, belduft sich auf
iiber eine Million.

Der Ort eines Sternes am Himmel wird durch seine Rekt-
aszension und seine Deklination angegeben. Die Rektaszen-
sion wird durch den Zeitmoment charakterisiert, wo der Stern
wihrend der tiglichen Umdrehung des Himmels durch den
Meridian geht; die Deklination des Sternes wird dadurch
charakterisiert, wie hoch er iiber oder unter dem Himmels-
dquator steht.

Die Rektaszensionen und Deklinationen der Fixsterne
miBt man mit einem besonders dafiir gebauten Fernrohr,
das Meridiankreis genannt wird. Der Meridiankreis ist so
aufgestellt, daB er sich um eine Achse drehen und so auf
Sterne mit groBerer oder kleinerer Deklination eingestellt
werden kann.

Bei der Bestimmung der Rektaszension eines Sternes
kommt es darauf an, den Augenblick festzustellen, wo der
Stern durch den Meridian geht. Dies geschieht mit Hilfe
des Meridiankreises, indem man ihn auf den Stern einstellt,
wobel man infolge der tdglichen Umdrehung des Himmels



den Stern durch das Gesichtsfeld des Fernrohres wandern
sieht. Im Gesichtsfeld des Fernrohres sind eine Reihe
senkrechter Faden angebracht (siehe ,,Hauptprobleme* S. g).
Einer dieser Fiden, der Mittelfaden, stellt, wenn er sonst
richtig angebracht ist, den Meridian vor. Wenn nun der
Stern durch das Ge-
sichtsfeld wandert, stel-
len wir auf die eine oder
andere Art den Augen-
blick fest, wo der Stern
den Mittelfaden passiert,
und wissen dann, daB3
der Stern in diesem Au-
genblick durch den Me-
ridian ging, d. h. wir ha-
ben die Rektaszension
des Sternes bestimmt.
Die anderen Fiden die-
nen zur Kontrolle und
zur Erhoéhung der Ge-
nauigkeit des Resul-
tates: Man beobachtet Abb. 10. Der Meridiankreis auf der
auch die Zeitpunkte, wo  Kopenhagener Sternwarte (Pistor und
der Stern die anderen Martins 1859).
Faden passiert; da man
deren Abstand vom Mittelfaden kennt, kann' man daraus
die Rektaszension des Sternes berechnen.

Die groBen Kreise, die man auf dem Meridiankreis sieht
dienen dazu, die Deklination des Sternes zu messen, doch
dies Problem soll uns im Folgenden nicht beschiftigen.

* *
*

Strémgren, Astronom. Miniaturen II. 3



Es ist ersichtlich, daB das Wesentliche bei der Rektaszen-
sionsbestimmung eines Sternes ist, die Zeitpunkte festzu-
legen, wo der Stern bestimmte Stellen im Gesichtsfeld pas-
siert, die, wie gesagt, durch senkrechte Fiden bezeichnet
sein konnen,

Bei der photoelektrischen Methode zur Bestimmung der
Sternorter geschieht dies ganz automatisch.

Uber die Methoden, die darauf beruhen, daB ein Beob-
achter die Wanderung der Sterne durch das Gesichtsfeld
direkt verfolgt, ist in den ,,Hauptproblemen* S. g—13 ge-
sprochen worden.

Die 4dlteste Methode, die sogenannte Auge- und Ohrmetho-
de, beruht darauf, daB der Beobachter, wihrend er die
Sterne durch das Gesichtsfeld wandern sieht, auf das
Ticken einer Pendeluhr hért, und auf die Weise die Sekunden
fiir sich selbst zdhlt; er sieht den Stern einen Faden im
Gesichtsfeld passieren, und wihrend er die Sekunden fiir
sich selbst zidhlt, kann er also beobachten, wieviel die Uhr
war, als der Stern durch den Faden ging. Ein geiibter Be-
obachter kann durch die Auge- und Ohrmethode die Zehntel
der Sekunde schitzen.

Spiter fithrte man eine Methode ein, bei der es nicht not-
wendig war, daB der Beobachter die Sekunden fiir sich
selbst zdhlt. Man vermied dies durch Einfithrung des
Chronographen. Der Chronograph ist im Prinzip ein
Telegraphenapparat, doch hat er an Stelle einer Feder
zwei Federn. Die eine Feder steht in Verbindung mit der
Beobachtungsuhr, sodaB sie jede Sekunde einen Knick
auf dem Chronographenstreifen macht. Die andere Feder
steht in Verbindung mit einem Taster, auf den der Be-
obachter in dem Augenblick driickt, wo er den Stern den
Faden im Gesichtsfeld passieren sieht. Wenn der Beob-



achter auf den Taster driickt, macht die andere Feder also
einen Knick auf dem Chronographenstreifen. Auf dem Strei-
fen kann man nachher die Lage des Knickes im Verhiltnis
zu den Sekundenknicken ablesen, und dadurch den Zeit-
punkt bestimmen, wo der Stern durch den Faden ging.
Auller diesen beiden Methoden hat man dann noch eine,
die in der Benutzung des sogenannten Repsold-Mikrometers
besteht. Ein einzelner senkrechter Faden wird genau auf
den Stern eingestellt und von dem Beobachter mit Hilfe
einer Schraube bewegt. Bei ganz bestimmten Stellungen
der Schraube entsteht ein Stromschluf im Chronographen,
so daB3 ein Knick auf dem Chronographenstreifen hervorge-
bracht wird. Ganz bestimmten Stellungen der Schraube ent-
sprechen ganz bestimmte Stellen im Gesichtsfeld des
Fernrohrs. Wenn wir also mit Hilfe der Schraube den
Faden durch das Gesichtsfeld bewegen, wird jedesmal, wenn
der Faden eine ganz bestimmte Stelle im Feld passiert, ein
Knick auf dem Chronographenstreifen entstehen. Doch:
Der Faden und der Stern koinzidieren die ganze Zeit, dafiir
sorgt der Beobachter, d. h. die Chronographenfeder macht
Zeichen, indem der Stern ganz bestimmte Stellen im
Gesichtsfeld passiert. Einer der Vorteile dieser Methode ist,
daB der Beobachter den Stern ununterbrochen beobachtet,
und nicht nur in dem Augenblick, wo er den Faden passiert.
Alle diese drei Methoden sind von dem Beobachter ab-
hingig, also mit persénlichen Fehlern behaftet: die erste,
die Ohr- und Augemethode am meisten, die letzte am wenig-

sten.

*® *
ES

Um tiibersehen zu kénnen, wie wichtig es ist, die duBerste
Genauigkeit zu erreichen, mu man sich den eigentlichen
Zweck der Beobachtungen klar machen. Das, was in erster

3*



Linie wichtig ist, ist nicht, den Ort des Sternes selbst so
genau zu bestimmen. In unseren Tagen ist es der wichtigste
Zweck, das zu bestimmen, was man die Eigenbewegung
der Sterne nennt. Wenn man die Rektaszension und Dekli-
nation eines Sternes Jahr fiir Jahr beobachtet, dann wird
es sich zeigen, daB sie sich etwas verdndern. Diese jahrliche
Verinderung nennt man die Eigenbewegung des Sternes.

Die Eigenbewegung ist eine sehr kleine GréBe: Normal
hat sie fiir hellere Sterne die GréBenordnung /5o, der Zeit-
sekunde pro Jahr, obgleich sie in einzelnen Féllen bedeutend
grofler ist.

Die Eigenbewegungen der Sterne einigermaflen genau zu
bestimmen, ist also eine schwierige Aufgabe, aber es ist
eine sehr wichtige Aufgabe, indem die Kenntnis von der
Konstitution und von den Bewegungsverhéltnissen unseres
MilchstraBensystems zu einem wesentlichen Teil von der
Bestimmung der Eigenbewegungen der Sterne abhingt.

* *
*

Es ist also wichtig, zu erkennen, wie genau es mit Hilfe der
drei genannten Methoden gelungen ist, die Rektaszensionen
der Sterne zu bestimmen. Dadurch, da man viele Beob-
achtungen anstellt, kann man erreichen, daB die zufalligen
Fehler in der Rektaszension sehr klein werden. Wesentlich
ist es, wie groB die persénlichen Fehler sind, die durch
psychische und physische Unvollkommenheiten des Beob-
achters entstehen. Diese personlichen Fehler sind ver-
schiedener Art. Zunichst konnen sie von der Lichtstiarke
des Sternes abhingig sein. Es hat sich gezeigt, daB} viele
Beobachter den Durchgang eines lichtstarken Sternes iiber
einen Faden zu frith, und den Durchgang eines lichtschwa-
chen Sternes zu spit beobachten. Dieser personliche Fehler



ist ziemlich grof3: die Fehler in den Rektaszensionen kén-
nen bis zu o’ 1 oder noch mehr betragen.

Ferner kann der personliche Fehler sich im Laufe eines
Beobachtungsabends 4ndern. Der Beobachter beobachtet
zu Beginn des Beobachtungsabends die Durchgdnge durch
die Faden zu spit; doch wird diese Verspatung kleiner und
kleiner im Laufe des Abends. Die Fehler, die hierdurch
in den Rektaszensionen entstehen, konnen bis zu o* 2 be-
tragen.

Endlich ist der personliche Fehler von der Deklination
des Sternes abhingig.

Wie schon gesagt, sind die personlichen Fehler am klein-
sten, wenn man Repsolds Mikrometer benutzt, um die Rekt-
aszensionen zu beobachten. Aber auch hier sind die persén-
lichen Fehler ziemlich gro.

Nehmen wir nun zum Beispiel an, dal wir die Eigenbe-
wegung eines Sternes in Rektaszension aus zwei Posi-
tionen bestimmen, die mit einer Zwischenzeit von 50 Jah-
ren beobachtet sind, dann sehen wir, da3 ein Fehler von 0°*: 1
in der einen Rektaszension das Resultat vollkommen filschen
wird: wenn die GroBe der Eigenbewegung normal ist, dann
wird der Fehler in der Eigenbewegung ungefahr ebenso grof3
sein wie die Eigenbewegung selbst.

Es zeigt sich also, daf3 die persénlichen Fehler so gro8 sind,
daB} das augenblicklich vorliegende Material in vielen Fillen
zur Bestimmung der Eigenbewegung der Sterne unzureichend
sein wird, und es wiirde daher zu wiinschen sein, wenn man
den Beobachter mit seinen physischen und psychischen Un-
vollkommenheiten ganz umgehen koénnte. Und das ist es,
was bei der photoelektrischen Methode zur Bestimmung der

Orter der Sterne geschieht.

* *
*



Das Prinzip der photoelektrischen Methode ist ganz schema-
tisch das folgende: In der Brennebene des Fernrohres ist
ein System von Lamellen angebracht. Wenn der Stern
durch das Gesichtsfeld wandert, wird er hinter einer Lamelle
verschwinden, wiedererscheinen, dann hinter der nichsten
Lamelle verschwinden usw. Hinter den Lamellen ist eine
lichtelektrische Zelle angebracht. In dem Augenblick, wo
der Stern aus der Lamelle heraustritt, fillt sein Licht auf
die Zelle, und wenn Licht auf eine lichtelektrische Zelle
fallt, dann flieBt durch sie ein elek-
trischer Strom. Wenn der Stern
hinter der nichsten Lamelle ver-
schwindet, fillt kein Licht auf
die Zelle: Diese gibt keinen Strom
\ ab, usw. Falls der Strom nun so
stark wire, daB3 er auf einen Tele-
graphenapparat einwirken konnte,
dann hitten wir ja das erreicht,
was wir wollten, nimlich automa-
tisch ein Zeichen auf dem Chrono-
graphenstreifen hervorzubringen, wenn der Stern ganz be-
stimmte Stellen im Gesichtsfeld passiert.

Nun ist indessen der Strom, den eine lichtelektrische Zelle
abgibt, wenn sie durch das Licht des hellsten Sternes am
Himmel beleuchtet wird, ungefihr 1 Millarde Mal zu Kklein,
um auf einen Telegraphenapparat einzuwirken; und ein
Stern, der so schwach leuchtet, dal3 er gerade mit dem bloen
Auge wahrgenommen werden kann, wird nur einen Strom
geben, der 1000 Milliarden Mal zu klein ist. Das bedeutet
also, daB wir den Strom verstirken miissen, der von der
lichtelektrischen Zelle ausgeht, und darin liegt die Schwierig-
keit des Problems.

Abb. 11. Lamellen im Felde
des Fernrohrs.



Die wichtigsten Bestandteile der Aufstellung sind die
lichtelektrische Zelle und der Verstirker.

Das Prinzip der benutzten lichtelektrischen Zelle ist
ganz dasselbe wie bei den lichtelektrischen Zellen, die von
den Apparaten zur Bildiibertragung bekannt sind.

In einem kleinen Glaskoérper ist eine Schicht Kalium an-
gebracht, und diese Kaliumschicht sendet Elektronen aus,
wenn sie beleuchtet wird. Diese Elektronen werden von
einem kleinen Ring in dem Glaskoérper aufgefangen, der eine
positive Spannung hat und demzufolge die Elektronen an-
zieht. Der Glaskorper ist mit Argon gefiillt, das durch
die Elektronen auf ihrem Weg vom Kalium zu dem’ positiv
geladenen Ring ionisiert wird. Hierdurch wird der licht-
elektrische Strom (Photostrom) sehr bedeutend erhoht.

Wie gesagt, hat der kleine Ring eine positive Spannung.
Je groBer diese Spannung ist, desto lichtempfindlicher ist
die Zelle. Die Abhingigkeit der Empfindlichkeit von der
Spannung sieht man auf der umstehenden Kurve abgebildet.
Die Empfindlichkeit steigt sehr stark, wenn wir uns einer
bestimmten Spannung néhern, hier etwa 284 Volt. Wenn
wir bis zu dieser Spannung hinaufgehen, dann leuchtet die
Zelle, indem eine Glimmentladung erfolgt, und im Laufe
von ganz kurzer Zeit wird *die Zelle dadurch verdorben.
Um eine groBe Empfindlichkeit zu erlangen, mu8 man
Spannungen gebrauchen, die sehr nahe bei der kritischen
Spannung liegen, jedoch muBl man dabei sehr vorsichtig
vorgehen. Erhoéht man die Spannung zu schnell, treten
kleine Entladungen schon ein, ehe die kritische Spannung
erreicht ist, und darum erhéht man die Spannung vorsichtig
stufenweise, mit langen Pausen zwischen jeder Stufe, im
Verlauf eines ganzen Tages. Die Zelle leidet indessen nicht
dadurch, dal} sie dauernd unter der Arbeitsspannung steht,



und die schwierige Operation, die Spannung einzuschalten,
braucht man nur einmal vorzunehmen.

Wenn man die lichtelektrische Zelle beleuchtet, gibt sie
einen Strom ab, und dieser Strom ist genau proportional
der Lichtenergie, die in die Zelle hineinkommt. Wenn man
die Zelle mit einer konstanten Lichtquelle beleuchtet, wird
der Strom indessen nicht gleich kon-
stant sein: Zuerst nimmt er etwas ab,
und es dauert eine kleine Weile, be-
vor er konstant wird. Man nimmt an,
daB dies durch die Bildung einer elek-
trischen Doppelschicht in der Ober-
fliche des Kaliums verursacht wird.
} Ist jedoch der Zustand in der Zelle erst

stabil geworden, dann ist der Strom
sehr konstant, und der stabile Zustand
in der Zelle besteht noch lange Zeit,
nachdem man das Licht entfernt hat,
weiter fort. Daher tut man gut dar-
R R an, daB man, ehe man die Photozelle

/"."” ) zu Beobachtungen benutzt, den sta-
ﬁfl?k;: ];fefmgﬁgig: bilen Zustand dadurch herbeifiihrt,
zelle in ihrer Abhin- daB man die Zelle einige Zeit be-
gigkeit von der Span- leuchtet.

nung.

Eine wichtige Eigenschaft der Zelle

besteht darin, daBl sie beinahe trigheitslos arbeitet, d. h.
der Photostrom erreicht bei der Beleuchtung seinen vollen
Wert im Laufe einer auBerordentlich kurzen Zeit, etwa einer
millionstel Sekunde. '

*
*

Das zweite wichtige Glied in der Anordnung war der Ver-
starker.



Als dieser Verstarker gebaut werden sollte, trat das Ob-
servatorium mit Herrn Ingenieur Rahbek in Verbindung,
und nach seinen Erfahrungen mit einem Verstérker fiir das
statische Mikrophon baute er einen Verstirker, der in-
dessen noch nicht empfindlich genug war, da3 Sterne damit
registriert werden konnten. Doch gelang es dem Verfasser,
auf dieser Grundlage einen empfindlicheren Verstirker zu
erlangen, und mit diesem wurden die ersten Sterne regi-
striert. Spaterhin bewilligte der H. C. Orsted-Fond Mittel fiir
den Bau dieses Verstirkers in einer definitiven Form.

Abb. 13. Verstarkerschema.

Die prinzipielle Einrichtung ersieht man aus dem oben-
stehenden Schema. Der Photostrom wird iiber einen sehr
groBen Widerstand von 10 Milliarden Ohm geleitet. DaB
man einen so groen Widerstand in Serienschaltung mit der
lichtelektrischen Zelle anwenden kann, liegt daran, daB3 der
innere Widerstand der lichtelektrischen Zelle ganz aufBer-
ordentlich groB ist, der GréBenordnung nach eine Billion
Ohm, wenn die Zelle von einem so schwachen Licht wie
dem eines Sternes beleuchtet wird. Hierdurch entsteht eine
Spannung iiber den Widerstand, und diese soll nun weiter
verstarkt werden mit Hilfe von Elektronenréhren. Wir wiin-
schen also den groflen Widerstand in den Gitterkreis der
ersten Rohre des Verstirkers einzuschalten, wie es das



Schema zeigt. Um diese Anordnung benutzen zu konnen,
miissen wir zwei Dinge verlangen: erstens muBl das Gitter
der Rohre sehr gut isoliert sein, der Isolationswiderstand
muB iiber eine Billion Ohm sein; zweitens mul3 der Gitter-
strom in der ersten Réhre, der ja auch iiber den Widerstand
hinweggeleitet wird, auBerordentlich klein sein.

Beides wurde durch Benutzung einer besonders kon-
struierten Rohre erreicht. Ihr Gitter ist oben fiir sich
allein ausgefiihrt und durch ein Stiick Bernstein und eine
Glasplatte isoliert, die mit Chlorkalzium trockengehalten
wird.

AuBlerdem ist die Rohre als Doppelgitterréhre konstruiert.
Die Absicht dabei ist, zu erreichen, daB3 der schidliche Gitter-
strom so gering wie méglich wird. Der Gitterstrom ent-
steht dadurch, dafl nach dem Auspumpen sich in der Rohre
trotz allem etwas ganz verdiinnte Luft befindet. Setzt man
nun eine grofle positive Spannung auf die Platte, so zieht man
die Elektronen vom Glithfaden in der Rohre mit so groBer
Geschwindigkeit auf die Platte heriiber, da8 sie die verdiinnte
Luft zerschlagen, so daB sich positiv geladene Ionen bilden,
die zum Gitter hinsuchen; hierdurch wird der Gitterstrom
verursacht. Nun ist es klar, daB je grofler die auf die Platte
gesetzte Spannung ist, desto mehr positive Ionen sich bil-
den werden, und der Gitterstrom desto groBer wird. Will
man also einen geringen Gitterstrom erlangen, mufl man
eine kleine Anodenspannung benutzen, und gerade das ist
bei einer Doppelgitterlampe mdéglich; sie kann z. B. mit
5 Volt auf der Anode arbeiten. Bei einer gewéhnlichen Réhre
kann der Gitterstrom im allgemeinen nicht geringer als
/00 Mikroampére gemacht werden. Bei der benutzten
Doppelgitterlampe ist der Gitterstrom unter normalen Ver-
hiltnissen 2000 mal kleiner, und unter besonderen Ver-



hiltnissen sogar 60000 mal kleiner, so dafl der Gitterstrom
bedeutend Kkleiner ist als ein Billionstel Ampére.

Es zeigt sich also, daB es moglich ist, einen so grolen Wider-
stand wie 10 Milliarden Ohm im ersten Gitterkreis anzu-
wenden. Hierdurch erreichen wir, dal3 der ganz schwache
Strom der lichtelektrischen Zelle ein Spannungsgefille tiber
den Widerstand hervorruft, das ungefihr ein Millivolt
ist, das, wie wir spiter sehen werden, geniigt, um ihn
durch den Rohrenverstirker weiter zu verstirken. Das
Prinzip des letzteren ersieht man aus dem Schaltbild
(Abb. 14). Die Spannung, die ver-
stirkt werden soll, setzt man auf
das Gitter einer Rohre. Hierdurch
wird der Anodenstrom der Réhre
verindert, und wenn der Anoden- ’5-/;’

eut

strom verindert wird, dann wird

auch die Spannung iiber den An- oot
. . Abb. 14. Verstarkerschema.
odenwiderstand veridndert. Setzen Die erste Lampe.

wir also die Spannung, die wir ver-
stirken wollen, auf das Gitter, dann wird auch die Spannung
iiber den Anodenwiderstand verdndert, und nunistdiese Span-
nungsverdnderung viele Male groBer als die urspriingliche, so
daBl wir unsere Spannung wirklich verstirkt haben. Jetzt
gehen wir weiter und setzen die verstirkte Spannung auf das
Gitter der nichsten Réhre. Nun bekommen wir eine noch
weiter verstirkte Spannung im Anodenkreis dieser Rohre usw.
Mit den benutzten Réhren ist die Spannungsverstirkung
pro Réhre ungefihr 20; mit 3 Réhren bekommt man also
eine Spannungsverstirkung von 8000 mal. Nach den drei
Spannungsverstarkerréhren kommt nun noch eine Réhre,
deren Anodenstrom durch das Telegraphenrelais geht, das
den Chronographen betitigt.



Wir kénnen nun iiberblicken, was geschieht, wenn ein
Stern das Gesichtsfeld des Fernrohres passiert. In dem Augen-
blick, wo der Stern aus der Lamelle heraustritt, beleuchtet
er die lichtelektrische Zelle, die Zelle gibt einen ganz kleinen
Strom ab, der iiber den groBen Widerstand im Gitterkreis
der ersten Lampe hinweggeleitet wird, wodurch eine Span-
nungsinderung auf dem Gitter hervorgerufen wird. Diese
Spannungsidnderung wird durch den Spannungsverstirker
weiter verstirkt und wirkt, wenn er durch drei Stufen
hinreichend verstirkt ist, auf eine Rohre, die dann Strom
durch ein Telegraphenrelais sendet, so da der Chronograph
ein Zeichen macht. Jedesmal, wenn der Stern hinter einer
‘Lamelle verschwindet oder wieder aus ihr heraustritt, macht
der Chronograph ein Zeichen und gerade das war es, was wir
erreichen wollten.

Es ist ersichtlich, daB der Verstirker an keiner Stelle
Kapazititen oder Selbstinduktionen enthilt. Er ist ledig-
lich widerstandsgekoppelt, und daraus folgt, daB er nicht
daran gebunden ist, mit einer bestimmten Frequenz zu ar-
beiten, und gerade deshalb kann er hier benutzt werden,
wo es sich um einen Verstirker zur Verstirkung von Gleich-

strom handelt. )
* % *

Man kénnte vielleicht glauben, da3 es moglich ware, durch
die bloBe Benutzung einer beliebig groBen Anzahl Réhren
im Spannungsverstirker, jede noch so kleine Spannungsver-
dnderung im Gitter der ersten Lampe so stark zu verstarken,
daB der Chronograph ein Zeichen macht. .

Das ist indessen nicht méglich, und der Grund dafiir ist,
daB der Verstirker ja ein Gleichstromverstiarker ist und
folglich auch alle kleinen Veridnderungen verstirkt, die
z. B. in den benutzten Batterien vor sich gehen. '



Die Folge davon ist, daf3 in jedem Verstirker nach diesem
Schema in dem Strom, den die letzte Réhre gibt, zufillige
Stromvariationen vorkommen werden. Bei einer kleinen
Verstdarkung sind diese Variationen ganz klein. Doch, wenn
man die Verstirkung dadurch vergréBert, dal man mehrere
Rohren benutzt, dann nehmen auch die zufilligen Strom-
variationen zu.

Und soll man eine Spannungsverdnderung verstirken,
dann muB man verlangen, daB der Strom, der dem ver-
starkten Photostrom entspricht, bedeutend gréBer ist, als
die zufalligen Stromvariationen. Wir brauchen uns ja nur
vorzustellen, wohin es fithren wiirde, wenn wir so viele
Rohren mitndhmen, daBl die zufilligen Stromverinderungen
so grofl wiirden, daf3 sie den Chronographen beeinflussen kénn-
ten. Der Chronograph wiirde einen Knick nach dem anderen
machen, und wir wiirden nicht imstande sein, zu sagen,
welches von allen diesen Zeichen dem Hervortreten oder
Verschwinden eines Sternes hinter einer Lamelle entspréche,
ja, es konnte sogar vorkommen, dal der Knick, der durch
den Stern verursacht wurde, an eine verkehrte Stelle kime,
namlich dann, wenn ungefdhr gleichzeitig eine der zufalli-
gen Stromvariationen eintrite.

Man muB also verlangen, daf3 die Spannung, die man ver-
starken will, Strome in der letzten Lampe erzeugt, die be-
deutend gréBer sind, z. B. Tomal so grof} als die zufilligen
Stromvariationen. D.h., daB sich fiir jeden Verstirker nach
diesem Prinzip ein Mindestwert fiir die Spannungen findet,
die sich einwandfrei verstirken lassen. Dieser Mindestwert
ist von den zufélligen Stromvariationen bei einer bestimmten
Verstarkung abhingig. Der Mindestwert wird desto ge-
ringer sein, das heiB3t, desto giinstiger, je stabiler der Ver-
starker selbst arbeitet.



Dies heil3t, daB man versuchen mul}, den Verstirker so
stabil wie nur immer mdglich zu machen, um so kleine Span-
nungsvariationen wie moglich iiber den Widerstand in der
ersten Rohre verstirken zu kénnen, d.h. um mit den kleinst-
moglichen Strémen von der lichtelektrischen Zelle zu arbeiten.
Mit anderen Worten, je stabiler der Verstirker ist, mit desto
schwicheren Photostrémen kann man sich begniigen, und
das bedeutet wiederum: Desto schwichere Sterne kann man
mit der Aufstellung beobachten.

Es ist also ein wichtiges Problem, einen Verstirker zu
bauen, der so stabil wie méglich ist. Um die Moglichkeiten
in dieser Hinsicht {ibersehen zu kénnen, ist es am besten, daf
man untersucht, welches die Ursache der zufélligen Strom-
variationen in einem Verstirker nach dem angegebenen
Schema ist.

Wir stellen uns also vor, daB wir einen Verstirker bauen,
genau nach dem Schema, ohne uns um besondere Vorsichts-
maBregeln zu bekiimmern. Es zeigt sich, daB3 der Anoden-
strom der letzten Rohre variiert, und nun wollen wir die
Ursache finden.

Fiirs erste werden wir entdecken, daf3 die Trockenelemente,
die wir als Anodenbatterien benutzen, keine konstante Span-
nung haben. Wir ersetzen sie nun durch kleine Akkumu-
latoren, und erreichen dadurch eine wesentliche Verbesse-
rung.

Nun untersuchen wir mit Hilfe einer Methode, auf die ich
nicht niher eingehen werde, inwieweit der Heizstrom der
Rohren konstant ist. Es zeigt sich, daB kleine Variationen
im Heizstrom vorhanden sind, die wir nicht vermeiden koén-
nen. Doch kénnen wir versuchen, ihre Wirkung aufzuheben.
Das machen wir auf die Weise, daB3 wir denselben Akkumu-
lator anwenden, um eine Roéhre zu heizen und um ihr Gitter



negativ zu machen. Tun wir das mit Hilfe eines passend ge-
wihlten Widerstandes, dann koénnen wir erreichen, daf3 der
Anodenstrom konstant bleibt, selbst wenn der Heizstrom
etwas variiert. Wir nehmen an, daB3 der Heizstrom etwas
groBer wird, d. h. daB der Glithfaden eigentlich etwas mehr
Elektronen aussenden sollte; gleichzeitig wird indessen das
Gitter mehr negativ und hindert auf die Weise den Anoden-
strom daran, groBer zu werden. Wir kénnen mit anderen Wor-
ten die Verhiltnisse so gegeneinander abpassen, daf3 kleine
Variationen im Heizstrom keinen EinfluB bekommen kénnen,

Selbst wenn wir so den Verstirker verbessert haben,
bleiben doch noch groBe zufillige Stromvariationen zu-
riick. Es zeigt sich, daB sie besonders dann auftreten, wenn
man z. B. auf den Tisch driickt, worauf der Verstirker auf-
gestellt ist. Diese Art Variationen werden durch Kriech-
strome verursacht, d.h. Strome in der Oberfliche der be-
nutzten Isolatoren. Diese Kriechstréme sind von den dufleren
Verhiltnissen stark abhingig, und werden sich gerade darum
stark verindern, wenn man z. B., wie wir es taten, auf den
Tisch des Aufbaues driickt. Man vermeidet diese Kriech-
stréme dadurch, da man kleine Metallringe quer iiber die
Isolatoren legt und diese Metallringe mit einer Erdleitung
verbindet.

Ferner ist es von Wichtigkeit, welche Réhren man benutzt.
Hier kann man natiirlicherweise nur durch Probieren weiter-
kommen.

Wenn man dann noch dazu Sorge dafiir trigt, den ganzen
Verstarker in Metall einzubauen, um ihn gegen duBere elek-
trische und magnetische Felder zu schiitzen, dann zeigt es
sich, dal man durch die genannten Verbesserungen eine
bedeutend gréBere Stabilitit erhalten hat: Die zufilligen
Stromvariationen sind ungefihr 1oomal kleiner geworden.



- Mit diesem verbesserten Verstirker, in Verbindung mit
dem iibrigen Aufbau, ist es mdglich, die Durchginge von
Sternen zu registrieren, die bedeutend schwicher sind, als
die schwichsten, fiir das bloBe Auge sichtbaren.

Es muB indessen noch ein Problem behandelt werden:
Néamlich, ob nicht eine Verzégerung des Signals auf dem
Weg durch den Aufbau eintritt.

Wir wissen, daB3 in der lichtelektrischen Zelle keine nen-
nenswerten Verspidtungen eintreten; die lichtelektrische
Zelle arbeitet ja, wie schon gesagt, so gut wie trigheitslos.
Auch im Spannungsverstirker treten keine nennenswerten
Verzogerungen ein; es handelt sich hochstens um das Hun-
derttausendstel einer Sekunde. Doch im Aufbau ist eine
Stelle, die nicht ganz trigheitslos wirkt, wo also eine Ver-
zogerung eintreten kann; das ist dort, wo der Photostrom
das Gitter der ersten Rohre iiber den groBen Gitterwider-
stand auflidt. Dabei wird die Kapazitit des Gitters iiber
einen groBen Widerstand aufgeladen. Das geht mit einer ge-
wissen Tragheit vor sich, die um so gréBer ist, je gréfer die
Kapazitit des Gitters, und um so groBer, je groBer der
Gitterwiderstand ist. Bei diesem Aufbau, wo der Gitter-
widerstand 1o Milliarden Ohm ist, ist die Verzogerung von
der GréBenordnung o,°1.

Und o,%1 ist in diesem Zusammenhang eine sehr groBe Ver-
zbgerung; doch geht man niher auf die Verhiltnisse ein,
dann zeigt es sich, daB sie keinen schidigenden Fehler in die
beobachteten Zeiten einfithren kann.

Es zeigt sich namlich, daB die Verzégerung nahezu kon-
stant fir alle Sterne ist, und daB sie in jedem einzelnen Fall
sehr genau berechnet werden kann.

Die Verzogerung hiangt, wie schon gesagt, von der Kapa-
zitit des Gitters und dem Widerstand des Gitters ab, oder



genauer bestimmt, vom Produkt dieser beiden GroBen.
Versuche haben nun ergeben, daB dies Produkt sich im
Laufe der Zeit sehr konstant hilt. Und auBerdem kann
dies Produkt durch eine einfache Anordnung, so oft man es
wilnscht, bestimmt werden.

Die Verzogerung hingt indessen von noch einem Faktor
ab, und der Grund dazu ist folgender.

Das Bild eines Sternes in einem Fernrohr, so, wie es durch
das Gesichtsfeld eines Fernrohres wandert und die Lamellen
passiert, ist nicht ganz punktférmig, sondern sieht wie eine
kleine Scheibe aus.

Der Ursachen hierzu sind viele. Der Winkeldurchmesser
des Sternes ist so iiberaus klein, da8 er hier nicht in Betracht
kommt. Doch selbst eine ideale Linse bildet ja ein punkt-
formiges Objekt nicht punktférmig ab. Das Bild sieht wie
eine von Ringen umgebene Scheibe aus. Diese Ringe sind
indessen so lichtschwach, daB lediglich die Scheibe eine
Rolle spielt. Die Gro8e der Scheibe ist abhdngig von der
Grofe des Objektivs und ist ungefahr 2 Bogensekunden bei
dem benutzten Meridiankreis. Aulerdem spielen die Fehler
des Objektivs mit hinein, und ferner wird die Scheibe etwas
groBer wegen der Streuung des Lichtes in der Atmosphire.

Das bedeutet also, da3 die Photozelle nicht plétzlich in
dem Augenblick, wo der Stern aus der Lamelle hervorkommt,
Strom gibt. Der Strom steigt im Laufe einer gewissen kurzen
Zeit, entsprechend dem Durchmesser der Scheibe, nach der
einen oder anderen Kurve. Das Aussehen dieser Kurve ist
zu einem gewissen Grad firr die GroBe der Verzogerung be-
stimmend, doch ist die Abhingigkeit nicht groB3: Es handelt
sich um GréBen unter einer hundertstel Sekunde, und kennen
wir das Aussehen der Kurve fiir nur einen Stern, dann kénnen
wir die Verzégerung in allen Fillen genau berechnen.

Strémgren, Astronom. Miniaturen II. 4



Um zu umgehen, daB die Verzdgerung mit der Licht-
stirke des Sterns variiert, verindert man die GréBe der
Verstiarkung, auf die Weise, daB man eine kleinere Ver-
starkung fiir einen lichtstarken Stern anwendet. Diese Ein-
stellung des Grades der Verstarkung braucht nur ganz grob
zu sein: mit einer Unsicherheit von ca 50%. Zusammen-
fassend konnen wir sagen, dal wir in jedem Falle fiir jeden
Stern mit der Genauigkeit von ungefahr einer zehntausend-

stel Sekunde die Verzégerung angeben kénnen.

* *
*

Das Resultat ist also folgendes,

Wir kénnen die Durchginge der Sterne automatisch auf
einem Chronographen registrieren und dadurch die Rekt-
aszension fiir Sterne bestimmen, wenn sie groBere Lichtstarke
als eine gewisse Grenzlichtstirke haben, die bedeutend unter
dem liegt, was man mit dem bloBen Auge sehen kann. Und
die Registrierung geht vor sich, ohne daf} die Verzégerung
im Apparat storend einwirkt, indem diese Verzogerung ge-
nau berechnet werden kann.

* *
*

Der jetzige Apparat ist aufgestellt und wird benutzt
in Verbindung mit einem Meridiankreis; es liegt kein Hin-
derungsgrund vor, um ihn in Verbindung mit einem dqua-
torial aufgestellten Refraktor zu benutzen, Wihrend man
bei dem Meridiankreis auf die Hohe jedes einzelnen Sternes
einstellt, wiirde man bei einem solchen Refraktor eine andere
Methode anwenden. Indem 4quatorial aufgestellte Refrak-
toren im allgemeinen grofere Linsen als Meridiankreise
haben, kanh man mit ihnen schwichere Sterne registrie-
ren. D.h. man kann im Laufe eines Beobachtungsabends
weit mehr Sterne beobachten, so viele, da man es nicht
notig hat, das Fernrohr auf jeden einzelnen einzustellen.



Bei einer bestimmten Einstellung werden nimlich so viele
Sterne, die geniigend lichtstark sind, um registriert zu
werden, durch das Gesichtsfeld gehen, daB die Arbeitsge-
schwindigkeit hinreichend wird; 1 Stern pro Minute, ohne
daBl man die Einstellung zu verdndern braucht.

Das bedeutet, daBl man den Apparat sich selbst iiberlassen
konnte — die Regulierungen, die es notwendig ist, hin und
wieder auf der Arbeitsspannung vorzunehmen, kénnen leicht
automatisch ausgefithrt werden.

Jeder Stern wiirde seinen Durchgang dann automatisch
registrieren und man kénnte am nichsten Tage seine Rekt-

aszension auf dem Chronographenstreifen ablesen.

* *
*

Noch etwas wollen wir besprechen, die Méglichkeit ndim-
lich, mit diesem Aufbau bei Tageslicht Beobachtungen anzu-
stellen.

Das ist ein Versuch, der noch nicht gemacht ist, da es
sich um einen Versuch handelt, der ein Risiko fiir die licht-
elektrische Zelle mit sich bringt. Doch soviel kann mit
Sicherheit gesagt werden: Es wird auf jeden Fall mdoglich
sein, was die helleren Sterne anbelangt.

Diese Moglichkeit beruht darauf, daB, wie gesagt, die Zelle
im Bereich weiter Grenzen einen Photostrom abgibt, der
der Lichtenergie, die auf die Zelle fillt, proportional ist.
D. h.: Verinderungen im Photostrom, die der Verinderung
von I Kerze in unserer Lichtquelle entsprechen, sind gleich
groB3, einerlei, ob viel oder wenig Licht im Voraus auf die
Zelle fillt: Die Verinderung im Photostrom ist die gleiche,
einerlei, ob die Lichtquelle von 10 auf 11 Kerzen verindert
wird, oder von 50 auf 51, oder von 100 auf 101 Kerzen.
D. h. mit anderen Worten, daB der Photostrom sich gleich
viel verindert, wenn ein Stern auseiner Lamelle hervoermmt,

4*
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einerlei, ob im Voraus kein Licht auf die Zelle fillt, oder ob
im Voraus Tageslicht darauf fallt. D.h, daB das, was ge-
schieht, wenn der Stern aus der Lamelle hervortritt, genau
derselbe Vorgang ist, einerlei, ob wir ihn am Tage oder bei

Nacht beobachten. .
*

Indessen gibt es hier einen Punkt, den man beriicksichti-
gen muBl: Wie schon besprochen, kann man nicht héher als
bis zu einer gewissen Spannung auf dem Anodenring hinauf-
gehen (der kritischen Spannung). Jetzt hat die lichtelek-
trische Zelle die Eigenschaft, daf die kritische Spannung
fallt, wenn die Zelle zu starkem Licht ausgesetzt wird. D.h.,
daB man bei Tageslicht die Anodenspannung etwas her-
absetzen muB und man dabei etwas an Empfindlichkeit
verliert; doch man darf damit rechnen, daB der Aufbau
trotzdem empfindlich genug sein wird, um die helleren Sterne

zu registrieren,
x %

Wir haben gesehen, das der wichtigste Zweck bei der Be-
stimmung der Sternérter die Bestimmung ihrer Eigenbe-
wegung ist.

Wir sahen, daB die Eigenbewegung pro Jahr eine sehr
kleine GroBe war. Um diese mit angemessener Genauig-
keit zu bestimmen, muB man zwei genaue Orter haben,
deren Beobachtungszeiten eine Reihe von Jahren aus-
einander liegen. Und je genauer die Beobachtungen sind,
desto kiirzer kénnen die Zwischenzeiten zwischen den Be-
obachtungen sein, desto schneller erhalten wir also Bescheid
iiber die Eigenbewegung eines Sternes.

. Der nun verstorbene, berithmte hollindische Astronom
Kapteyn hat die Genauigkeit bestimmt, mit der wir die
Eigenbewegungen kennen miissen, um zuverlissige Schliisse



iiber den Bau unseres Milchstralensystems ziehen zu kén-
nen. Benutzt man seine Werte, dann kommt man durch
eine einfache Berechnung zu dem Resultat, dal mit einer
Genauigkeit von o',1 ungefihr 20 Jahre verlaufen miissen,
ehe wir hinreichend genaue Eigenbewegungen erhalten kén-
nen. Eine Genauigkeit von 1"’ verlangt 200 Jahre Zwischen-
zeit und eine Genauigkeit von !/, Bogenminute (die Ge-
nauigkeit, die Twycho Brahe erreichen konnte) eine solche
von 60ooo Jahren.

Man konnte sich fragen, warum man eigentlich so groen
Wert darauf legt, genaue Ortsbestimmungen zu erlangen —
es ist ja nicht notwendig um der Eigenbewegungen willen:
Die erhilt man ja schlieBlich doch, wenn man nur die ge-
niigende Anzahl Jahre wartet. Selbst wenn man die Sache
nicht auf die Spitze treibt und sagt: Wir beobachten mit
Tycho Brahes Instrumenten und warten 6000 Jahre, um
die Eigenbewegungen zu bestimmen, so kénnte man viel-
leicht doch meinen, daB man sich nicht so groe Anstren-
gungen zu machen brauchte, um die allerduBerste Ge-
nauigkeit zu erreichen, wenn sie doch bereits in hundert
Jahren iiberfliissig ist.

Hierzu ist zu sagen, daB} die meisten doch wohl zu neu-
gierig sind, um sich damit zufrieden zu geben, daB eine
Sache erst in hundert Jahren aufgeklirt wird. Und auBer-
dem: Hat man die Eigenbewegung hinreichend genau be-
stimmt, dann entsteht ein neues Problem. Indem wir die
Eigenbewegungen der Sterne bestimmen, gehen wir davon
aus, daB sie sich geradlinig mit gleichmiBiger Geschwindig-
keit bewegen. Indessen kénnen wir sicher sein, daB} sie es
in Wirklichkeit nicht tun: Im Gegenteil, sie bewegen sich
in krummen Bahnen unter dem Einfluf} aller {ibrigen Sterne
in unserem MilchstraBensystem. Nur sind die Teile der



Bahnen, die wir kennen, so ungeheuer klein, dal wir bei
der Genauigkeit, mit der wir sie zur Zeit bestimmen kénnen,
sie nur als Geraden ansehen kénnen. Wenn aber so viele
Jahre vergangen sind, daBl wir die Eigenbewegungen ge-
nau kennen, dann werden wir uns daran begeben, die
Krimmung der Bahnen zu untersuchen, und dann miissen
wir wieder die groBte Genauigkeit anwenden. Und sind so
viele Jahre vergangen, daB auch zur Bestimmung der
Kriimmungen die groBte Genauigkeit nicht mehr angewendet
zu werden braucht, dann wollen wir die Verdnderungen
der Kriimmung lings der Bahn untersuchen, und haben
wiederum die grote Genauigkeit nétig. Und so findet sich
in absehbarer Zukunft keine Grenze fiir die Anforderungen,
die der Astronom an die Genauigkeit der Beobachtungs-
methoden stellen wird. -



V. Vom Gnomon zum Meridiankreis.

Ein ,,Faber“ Nr.2 als astronomisches MeBinstrument.

Die feinste Uhr des Astronomen geht im allgemeinen um
einige Stunden verkehrt. Doch weill er natiirlicherweise,
wie gro3 der Fehler ist, und daf er die Uhr nicht richtig
stellt, ist auf praktische Griinde zuriickzufithren: sie befindet
sich bei dieser Behandlung am besten.

Der Astronom kennt den Fehler, er kennt ihn sehr genau
— bis auf einige Hundertstel der Sekunde — er verfolgt ihn
Tag fiir Tag mit Hilfe von astronomischen Beobachtungen.

Sei es, daBl er diese Beobachtungen selber vornimmt,
oder da3 er durch Radio die Resultate von anderen Stern-
warten erhilt, so hingt seine Kenntnis vom Stand der Be-
obachtungsuhr, wie man es nennt, schlieBlich immer von
Beobachtungen mit einem im Meridian aufgestellten astrono-
mischen Fernrohr ab, entweder einem Meridiankreis, oder
auch demjenigen Instrument von einer etwas einfacheren
Konstruktion, das Passageninstrument genannt wird.

Uber den Meridiankreis haben wir ausfiihrlich in dem vor-
hergehenden Kapitel gesprochen. Er besteht aus zwei
Pfeilern, auf denen eine ostwestlich orientierte Achse ruht,
die in zwei sehr genauen Lagern gedreht werden kann. Recht-
winkelig zu dieser Achse ist das Fernrohr angebracht, mit
einem genau eingeteilten Kreis (oder zwei solchen). Im
Inneren des Fernrohres, in der Brennebene des Objektivs,
cin Fadenkreuz. Und dann die Hilfsapparate: eine fest auf-
gestellte, genau gehende Pendeluhr, eine elektrische Leitung



mit einem Taster, ein Chronograph, der die Signale auf-

zeichnet — von der Uhr und vom Beobachter — und dann

zuletzt ein Nivellierinstrument (Libelle) zur Bestimmung

der Neigung der Achse des Fernrohres gegen den Horizont,

gar nicht zu reden von dem Repsoldschen Mikrometer. Wir-

sehen hier vollstindig ab von dem lichtelektrischen Aufbau,

von dem wir in dem vorhergehenden Kapitel gesprochen
haben.

Wie man nun mit diesem Instrument entweder die Rekt-

aszensionen der Sterne oder mit Hilfe von bekannten

Sternrektaszensionen die Zeit be-

stimmt, d. h. den Stand einer Uhr,

wissen wir aus dem Vorhergehenden.

Und wir wissen ebenfalls, mit welcher

auBerordentlich groBen Genauigkeit

diese Bestimmungen ausgefithrt werden

konnen. Aber wie war es in alten Ta-

gen, als man weder Fernrohre mit Fa-

denkreuz, noch fein eingeteilte Kreise,

Abb. 15. elektrische Leitungen, Chronographen,

Der Gnomon. Libellen oder Repsoldmikrometer hatte ?

Wie sahen die Instrumente aus, mit denen man damals

die Zeit und die Stellung der Himmelskorper am Himmels-

gewdlbe bestimmte ?
* *
*

Das Instrument, das wohl als das ilteste MeBinstrument
im Bereich der Astronomie betrachtet werden mufB, sah
aus, wie Abb. 15 zeigt.

Was soll das heilen? Ja, eine horizontale Ebene, worauf
eine senkrechte Stange aufgestellt ist. Urspriinglich wohl
ein Baum oder ein Turm, spiter eine Stange, die besonders
zu dem Zweck errichtet wurde, um fiir astronomische



Messungen benutzt zu werden. Man will z. B. die ,,Hohe* der
Sonne iiber dem Horizont beobachten. Man mit die Héhe
der Stange und die Linge des Schattens, den die Stange wirft ;
eine einfache trigonometrische Berechnung gibt uns dann
gerade den Winkel (rechts in der Abb.), den man die Héhe
der Sonne nennt.

Der Apparat wird ein Gnomon genannt, und die Hohe
der Sonne iiber dem Horizont zu verschiedenen Zeitpunkten
ist einer der wichtigsten von allen astronomischen Begriffen.

Wie kann man feststellen, ob das Fundament horizontal
ist? Indem man es zuerst so eben wie nur moglich macht und
danach Wasser darauf gieBt: Wenn das Wasser gleichmiBig
nach allen Seiten ausflieBt, dann haben wir die horizontale
Ebene. Dies ist die erste Libelle. Und wie bringen wir die
Stange in eine senkrechte Stellung? Mit Hilfe eines Lotes,
welches wir an einer Schnur, seitlich vom Apparat, aufhin-
gen.

Man kann also die Hoéhe der Sonne iiber dem Horizont
messen, und damit sind wir in Wirklichkeit imstande, eine
unglaubliche Menge von Dingen zu bestimmen, von den
Himmelsrichtungen an bis zu verschiedenen der wichtigsten
astronomischen Konstanten.

Am Morgen ist der Schatten, den die Sonne wirft, lang;
danach nimmt er stetig ab, bis man die Sonne genau im
Siiden sieht (,,wahrer Mittag*‘), wo ihr Stand am Himmel
am héchsten, und der Schatten also am kiirzesten ist. Wenn
wir nun feststellen wollen, wo der Meridian ist, d. h. wenn
wir wissen wollen, wo wir die Richtung Siid-Nord haben,
dann geschieht das nicht dadurch — wie man vielleicht zu-
erst glauben konnte (und was viele Verfasser von Schul-
lehrbiichern zu glauben scheinen) — daB man versucht,
den Augenblick festzustellen, wo der Schatten der Sonne am



kiirzesten ist. Gerade weil die Sonne, wenn sie in der Meri-
diannihe ist,ihre Hohe nur in einem geringen Grad verindert,
ist es schwierig, genau zu bestimmen, in welcher Stellung
der Schatten am kiirzesten ist. Man fingt es daher auf eine
andere Weise an. Um den FuBpunkt des Gnomons zeichnet
man auf das Fundament einige Kreise mit verschiedenen
Radien. Stellen wir nun auf einem dieser Kreise den Punkt auf
der Westseite fest, wo die Spitze des Schattens der Sonne
am Vormittag, am besten einige Stunden vor Mittag, diesen
Kreis genau trifft, und stellen wir spiter am Nachmittag
den Punkt auf der Ostseite fest, wo die Spitze des Schattens
der Sonne denselben Kreis wieder trifft, dann ist es klar,
daB der Meridian durch die Gerade auf dem Fundament
gekennzeichnet wird, die durch den FuB3punkt des Gnomons
und genau in der Mitte der beiden genannten Punkte auf
demselben Kreise geht.

Wir haben also nun die Mittagslinie, d. h. die Lage der
Nord-Sidrichtung, bestimmt. Doch dabei haben wir noch
Verschiedenes mehr erreicht: Solange der Gnomon und
das Fundament unveridndert in derselben Stellung erhalten
bleiben, konnen wir morgen, {ibermorgen, jeden Tag den
Augenblick bestimmen, wo der Schatten der Sonne in der
Richtung des Meridians liegt, d.h. den Augenblick, wo
wir ,,wahren Mittag’ haben. Und wenn wir das konnen,
dann verstehen wir, dafl wir auch aus der Richtung des
Schattens in seinem Verhiltnis zum Meridian in jedem Augen-
blick die Zeit ablesen konnen, sowohl vor wie nach Mittag,
wenn nur die Sonne scheint. Wir haben mit anderen Worten
eine Sonnenuhr konstruiert.

Doch dies ist nur ein einfacher Anfang. Wir konnen mit dem
Gnomon ganz andere Resultate erreichen, die, astronomisch
betrachtet, eine wesentlich allgemeinere Bedeutung haben.



Erstens: Wir konnen mit demselben einfachen Hilfsmittel
die Polhéhe des Ortes bestimmen, wo wir uns auf der Erde
befinden.

Wir stellen uns auf Abb. 16 den Meridian, von Westen
aus gesehen, vor. Wir haben die Mittagslinie N-S (Nord-Siid),
die Vertikale Z-Na (Zenit-Nadir), die Erdachse P-P’
und den Himmelsiquator E-E’. Wenn wir die Polhdhe

des Ortes mit ¢ be- 2

zeichnen, dann gelan- p ®

gen wir zu dem Ergeb-
nis, dal jeder zweite £
Winkel am Zentrum
(am Beobftchter) glel.ch 0 Gop

@ und jeder zweite N s
gleich go° — ¢ ist.

Ich stelle mir nun

vor, daf3 wir mit dem £
Gnomon die ,,Hohe*
der Sonne iiber dem
Horizont im wahren

p)
Na

Abb. 16. Der Meridian, von auBen
Mittag gemessen haben (von Westen) gesehen.

zu den beiden Zeit-

punkten des Jahres, wo sie am héchsten (um den 21. Juni)
und am niedrigsten (um den 21. Dezember) steht, d. h. ich
habe die Bogen S ® und S (©' gemessen.

Nehmen wir das Mittel dieser beiden Bogen, erhalten wir
den Bogen S-E, der ja gleich go® — ¢ ist; ich habe also
die Polhéhe bestimmt. Und ferner: Der halbe Unterschied
zwischen S und S©’ auf Abb. 16 ist ja gleich E(oder E©),
welche beiden Werte den groBten Winkelabstand der Sonne
vom (iiber und unter) Aquator bedeuten. Doch diese
beiden Winkel sind nichts anderes als die wichtige astrono-
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mische Konstante, die die Schiefe der Ekliptik ge-
nannt wird, d. h. der Winkel zwischen dem Aquator und
der scheinbaren Bahn der Sonne am Himmel im Laufe des
Jahres. Wir haben also mit Hilfe unserer Stange die Pol-
hohe (die geographische Breite) des Beobachtungsortes
und die Schiefe der Ekliptik bestimmt!

* *
*

Doch hatte der Gnomon in seiner alten Form einen we-
sentlichen Ubelstand: Der Schatten, den dieser Apparat
wirft, ist niemals scharf begrenzt. Da die Sonne nicht
wie ein Punkt, sondern wie eine ausgedehnte Fliche gesehen
wird, entsteht ein Ubergang zwischen Licht und Schatten,
der bewirkt, daB3 es schwierig ist, festzustellen, wo der
Schatten genau aufhort.

Hier hilft man sich indessen leicht: Oben auf dem Gnomon
bringt man eine Scheibe an mit einem kleinen, feinen Loch in
der Mitte (das erste ,,Visier’), das ein kleines elliptisches
SonnenbildaufderUnterlagehervorbringt, undesistleicht,das
Zentrum dieses Sonnenbildes ziemlich genau zu bestimmen.

Hiervonausgehend, kénnen wir der Entwicklungsgeschichte
des Gnomons auf zwei ganz verschiedenen Wegen folgen.
Auf dem ersten Wege wird der Gnomon nach und nach
prinzipiell verindert und wird zuletzt zu ganz neuen In-
strumenten; auf dem zweiten Wege entwickelt sich der
Gnomon hauptsichlich nur so, dal die Dimensionen groBer
werden und die MeBgenauigkeit dadurch — bis zu einer ge-
wissen Grenze — ebenfalls.

Wir wollen der zuletztgenannten Entwicklungsrichtung
zuerst folgen: Die Dimensionen des Gnomons werden grofler
und groBer.

Unter Kaiser Augustus wurde Sesostris’ Obelisk nach Rom
gebracht. Er war 117 FuB hoch; er wurde auf dem Mars-
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felde aufgestellt und, nachdem die Mittagslinie bestimmt
war, als Uhr benutzt.

Doch nach und nach sah man ein, daf die Stange oder
der Baum, oder der Turm ja iiberhaupt nicht notwendig
waren. Das, worauf es ankam, war das Visierloch. Deshalb
konnte man dies Loch ja ebensogut an jeder beliebigen
Stelle anbringen. Man bohrte ein Loch in die Decke eines
hohen Gebiudes und maB den Abstand von dem Punkt
des FuBbodens, der genau unter dem Zentrum des Loches
lag, bis zu dem Mittelpunkt des kleinen Sonnenbildes —
da haben wir ja das, was der Linge des Gnomonschattens
entspricht. Auf diese Weise richtete man z. B. im Jahre
1467 in der Domkirche von Florenz einen Gnomon ein, indem
man ein Loch in die Decke bohrte, in einer Héhe von 277 Ful3
iiber dem Boden.

Einen &dhnlichen Gnomon schaffte man im Jahre 1786
in der Domkirche von Mailand an (einen der letzten).

Die Absicht dieser riesenhaften Dimensionen, die der
Gnomon zuletzt annahm, ist leicht verstindlich: Da die
lineare MeBgenauigkeit ungefihr die gleiche war, muften
die in Winkelmal3 umgerechneten Resultate ja um so ge-
nauer werden. Bis zu einer gewissen Grenze war dies
wohl nun auch richtig, doch es kam ein neues Moment hin-
zu: Die gewaltigen Bauwerke, in denen die Entwicklungs-
geschichte des Gnomons zuletzt ihren AbschluBl fand,
waren Temperaturschwingungen und anderen Einfliissen
ausgesetzt, so daB die erhohte MeBgenauigkeit zuletzt nur
einen illusorischen Wert hatte Diese Erfahrung muBte
Piazzi machen, als er gegen SchluB des 18. Jahrhunderts
(durch andere Methoden) eine Sternparallaxe zu finden
glaubte durch eine jihrliche Verdnderung in der Stellung des
Polarsterns, in seinem Observatorium in Palermo gemessen
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(einem Turm, der von einem alten arabischen Emir gebaut
war). Es war nicht der Polarstern, der sich im Laufe der

Jahre bewegt hatte, sondern der Turm selbst!

* *
*

Dies war in kurzen Ziigen die Entwicklungslinie, der der
Gnomon, seit erf eine kleine Stange war, durch gréBere und
immer gréBer werdende Dimensionen folgte, bis er wieder

einschrumpfte und zuletzt in einem

Loch in den Decken einiger italieni-
“scher Domkirchen verschwand.

Doch verzweigt sich die Entwick-
lungsgeschichte des Gnomons auch
noch in einer ganz anderen Richtung.

Wir sehen auf Abb. 17 ein Instru-
ment, das den Namen parallak-

- tisches Lineal erhalten hat; die
senkrechte Stange ist ein fest aufge-
stellter Gnomon, die beiden anderen
sind beweglich, die eine, wie wir sehen,
mit zwei Visieren versehen, Jetzt

= el
(N \|‘|$"‘

Abb.17. Parallaktisches sind wir nicht darauf 'angewic.asen, deP
Lineal. Schatten zu messen; jetzt blicken wir

auf einen Stern durch zwei kleine

Locher. Die mit Visier versehene Stange kann um einen
Punkt oben auf dem Gnomon herumgedreht werden,
und an der unteren beweglichen Stange entlanggleiten.
Doch auch dies Instrument hat einen wesentlichen Feh-
ler; geradeso wie beim Gnomon mufl man sich auch hier
die beobachtete Hohe, auf der Grundlage von Messungen
an der unteren Stange, errechnen. Aber aus dem parallak-
tischen Lineal und dhnlichen Apparaten entsteht nach und
nach der Quadrant, wo man mit Hilfe eines Visiers auf
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einen Stern einstellt und ohne irgendwelches Rechnen den
Winkel direkt vom Kreisbogen abliest (Abb, 18).

Dann kommt das Fernrohr in die Astronoinie, und auf
Abb. 19 sehen wir ein Instrument, einen sogenannten
Mauerquadranten, mit dessen Hilfe wir mit Fernrohr
und eingeteiltem Kreisbogen den Hohenunterschied iiber
dem Horizont ablesen; im Meri-
dian ist das nichts anderes wie
der Deklinationsunterschied,

Doch wie nahm man die Be-
obachtung vonRektaszensio-
nen vor? Das war eine ziemlich
komplizierte Geschichte in alten
Tagen. Uhren hatte man nicht,
aufjedenFallkeinebrauchbaren,
und daher war es notwendig, auf
eine ganz andere Art zu arbeiten,
als die, die wir vom Meridian-
kreis kennen.

Wir denken uns (Abb. 20) drei
Sterne am Himmel, zwei be-
kannte (¢ und 4’) und einen un-
bekannten (b). Abb. 18, %r:}tliéﬁnt (Tycho

Kann ich mit Hilfe von In-
strumenten sowohl den Bogen abd wie den Bogen a’b
messen, dann ist es klar, daBl ich die Stellung des unbe-
kannten Sternes am Himmel bestimmt habe. Habe ich nur
den Bogen zwischen dem unbekannten Sternund einem be-
kannten gemessen, dann kann ich diese Messung mit Héhen-
messungen kombinieren, und dabei den Unterschied zwi-
schen den beiden Sternen in zwei verschiedenen Richtungen
finden, und damit habe ich auch das Ziel erreicht: Die



Abb. 19. Mauerquadrant mit Fernrohr.

Stellung des unbekannten Sternes zu bestimmen. Messungen
von Bogen zwischen zwei Sternen wurden mit Hilfe von In-

2 strumenten,die Sextanten (nicht

zu verwechseln mit den modernen

/ Navigationssextanten)  genannt
a a' wurden, ausgefiihrt.

Abb. 20. Schon vor der Erfindung des

Fernrohres hatte man indessen an
die Moglichkeit gedacht, den Unterschied in horizontaler
Richtung zwischen zwei Sternen mit Hilfe des Quadranten
und :der Uhr zu messen Doch teils hatte man, wie wir



wissen, zu der Zeit keine brauchbaren Uhren, und teils
hatten die Quadranten eine Eigenschaft, die sie sehr un-
vollkommen machte. Wir sehen aus Abb. 19, wie das ganze
Fernrohr auf einem Quadranten von ilterem Typus um
eine kurze Achse herumgedreht wird, ein Umstand, der

Abb. 21. Ole Rémers Meridiankreis (links) und Instrument im ersten
Vertikal (rechts).

bewirkte, daB das Fernrohr wihrend der Drehung in der
Deklination schlingernde Bewegungen ausfithrte, die die
Genauigkeit der Rektaszensionsmessungen sehr beeintrich-
tigen muften.

Hier setzte nun Ole Romer ein. Sein Gedanke ist sebr
einfach und sehr wirksam: Er 148t das Fernrohr um eine
lange Achse drehen, die in Lagern auf zwei fest aufgestellten

Striimgren, Astronom. Miniaturen 11, 5
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Pfeilern ruht. Dadurch hatte das Instrument eine Stabilitit
erreicht, die die der alten Instrumente bei weitem iibertraf.
Romers Instrument — der erste Meridiankreis — hatte auch
noch eine andere wesentliche Eigenschaft, die von entschei-
dender Bedeutung war: den geschlossenen Kreis anstatt
eines Kreisbogens (Quadranten), doch hierauf wollen wir
nicht niher eingehen.

Und dann hatten wir schlieBlich dazu auch noch die
Prizisionsuhr erhalten: die Pendeluhr. Und damit war die
Epoche eingeleitet, die zu den Meridianbeobachtungen

moderner Art fiihrt. .
*

Der Gnomon, der Urtypus der astronomischen MeBin-
strumente, wird nicht mehr im Dienst der Wissenschaft ge-
braucht, doch geht er als ein Bestandteil in unzihlige
Sonnenuhren auf der ganzen Welt ein.

Zu genauen astronomischen Messungen haben wir, wie wir
wissen, heutzutage ganz andere Instrumente. Doch viel-
leicht wird es den einen oder anderen interessieren, zu sehen,
wieviel man mit einem Gnomon unter primitiven Verhilt-
nissen erreichen kann.

Nimm einen spitzen Bleistift (einen Faber Nr.2z hat
man wohl immer zur Hand), befestige auf seiner Spitze eine
kleine quadratische Pappscheibe mit einem runden Loch
(ca.2mm Durchmesser) in der Mitte, und stelle diesen Apparat
in einen Fensterrahmen, der nach Siiden geht, an einem Tage,
wo die Sonne scheint. Offne das Fenster und laB die Son-
nenstrahlen, also ohne daB sie durch das unregelméBige Fen-
sterglas gebrochen werden, direkt auf den Bleistift fallen —
wir haben dann einen Gnomon allereinfachster Form.

MiB den Abstand vom Fensterrahmen bis zum Mittel-
punkt des kleinen Loches, und mif die Linge des Schattens,
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so genau wie mdglich, von dem Punkt, der genau unter dem
kleinen Loch liegt, bis zum Mittelpunkt des ellipsenférmigen
Sonnenbildes. Eine einfache trigonometrische Rechnung
gibt uns dann die beobachtete ,,Héhe" des Sonnenzentrums
iiber dem Horizont. Wollen wir die wirkliche ,, Hohe
des Sonnenzentrums iiber dem Horizont haben, miissen wir
eine kleine Korrektion wegen der Brechung des
Lichtes in der Atmosphire, der sogenannten
Refraktion, vornehmen.

Wir konnen, wenn wir die Polhohe des Beob-
achtungsortes und die ,,Deklination’ der Sonne
kennen, die man in einem astronomischen Jahr-

buch nachschlagen kann, berechnen, welche
Hohe die Sonne im Augenblick der Beobach- '
tung iiber dem Horizont haben sollte, und sie
darauf mit unserer Beobachtung vergleichen.

Im Kopenhagener Observatorium nahmen wir
vor kurzer Zeit einige solche Beobachtungen vor.

Einmal gegen Ende des Februarmonats 1927
stellten wir einen solchen Bleistift im Fen-
sterrahmen eines der Arbeitszimmer des Ob-
servatoriums auf, ohne die Doppelfenster zu E:gbbFZ;er'
6ffnen, und maBen. Die Resultate ergaben  Nr. 2.
Fehler von 8 bis 15 Bogenminuten.

Am 25. Februar wiederholten wir die Versuche, doch jetzt
mit sorgfiltigeren Vorbereitungen. An Stelle der Pappscheibe
wahlten wir eine kleine Metallscheibe (Abb. 22). An Stelle
des Fensterrahmens benutzten wir einen Tisch auf dem Balkon
des Observatoriums; wir legten eine geschliffene Glasplatte
darauf, die mit Hilfe einer Libelle so horizontal wie méglich
gestellt wurde. Wir nahmen die Beobachtungen unter
freiem Himmel vor, also ohne die stérende Einwirkung der

5*

€
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Fensterscheibe. Die Resultate ersieht man aus der folgenden
Zusammenstellung.

Hahe des Die gemessene Daraus beobach- Dieselbe

curopéisens Zeit wber der Glag, | Lange des | tote , Hohe' des korrigiert wegen
platte Schattens Sonnenzentrums =~ Refraktion

—— -
Ih 5™ 29° | 184,6™™ 1 399,0™™ | 24° 49,7 | 24° 47,6
12 0 40 184,6 ’ 398,0 24 53,0 24 50,9
12 1 50 1846 | 397,6 24 54,3 | 24 52,2

Wir koénnen das Problem nun auf folgende Weise formu-
lieren: Wir gehen von den gemeésenen (wegen Refraktion
korrigierten) Sonnenhdhen aus und berechnen daraus die
Polhohe mit Hilfe der bekannten Deklination der Sonne:
ein in der Astronomie und der Navigation bekanntes Pro-
blem. Und wir erhalten dann aus unseren Beobachtungen
fiir die Polhohe des Kopenhagener Observatoriums die folgen-
den drei Werte: .

55 39,1
55 37,0
55 36,6

Der richtige Wert fiir die Polhohe, abgeleitet aus ge-
nauen Beobachtungen, die mit modernen instrumentellen
Hilfsmitteln ausgefithrt sind, ist 55° 41',21. Wir sehen
also, daB wir mit einem Faber Nr. 2z imstande gewesen sind,
die Polhdhe zu bestimmen mit einem Fehler, der sich durch-
schnittlich nicht auf mehr als 31/, Bogenminuten belief.
Wenn wir uns dann daran erinnern, daf} die Beobachtungs-
fehler bei den Instrumenten des Altertums bis zu 10’
betrugen, und dafl die Unsicherheit in den Beobachtungen,
die Tycho Brahe mit seinen kostbaren Instrumenten an-
stellte, nicht weit unter 1’ lag, dann sehen wir, dal} es gar
nicht so iibel ist, einen Faber Nr.2 zur Hand zu haben,
wenn wir astronomische Beobachtungen anstellen wollen'!



VI. Stérungen in den Bewegungen der
Himmelskorper.

Eine der Hauptaufgaben der exakten Naturforschung ist
die, verschiedene Phianomene unter gemeinsamen Gesichts-
punkten zusammenzufassen, d. h. zu versuchen, allgemein-
giiltige Theorien aufzustellen, aus denen man eine még-
lichst groBe Anzahl beobachteter Phinomene logisch
abzuleiten vermag.

Von diesem Gesichtspunkt aus gibt es in der ganzen
Naturwissenschaft kein Problem, das dem Ideal so nahe-
kommt, wie die astronomische Stérungstheorie. Aus einem
cinzigen Gesetz, dem Newtonschen Gravitationsgesetz, ist
es moglich gewesen, eine endlose Reihe von Bewegungs-
anomalien fiir eine groe Menge von Himmelskérpern mit
so groBer Genauigkeit abzuleiten, daB sich die Uberein-
stimmung zwischen Beobachtung und Theorie bis auf die
Einheiten der sechsten und siebenten Dezimale in unseren
Berechnungen erstreckt.

Wir stellen uns in diesem Kapitel nicht die Aufgabe,
diese, wie man in den meisten Fillen sagen kann, Identitit
zwischen Theorie und Beobachtung nachzuweisen. Es gibt
hier ein Gebiet, wo der Laie nicht zweifelt. Die Genauigkeit
der astronomischen Vorausbestimmungen ist bekannt und
anerkannt, auch von denen, die nicht imstande sind, die
itberlegene Genauigkeit der Resultate der astronomischen
Theorie zu uberblicken. Das, was wir hier als unser Ziel
ins Auge fassen, ist ein Versuch, rein qualitativ die Wege



anzudeuten, auf denen die astronomische Theorie ihre ver-
bliiffenden Triumphe feiert.

In einem fritheren Kapitel haben wir das Zweikorper-
problem besprochen. Wir blicken jetzt nach umfassenderen
Zielen aus. In unserem Sonnensystem finden sich nicht
zwei, sondern viele Himmelskoérper, die einander anziehen,
und es ist unsere Aufgabe, gewisse Seiten dieses allgemeineren

Problems zu behandeln.

* *
*

Im vorliegenden Kapitel wollen wir uns ausschlieBlich
an die Spezialfille innerhalb des Dreikorperproblems (oder
richtiger gesagt, Mehrkorperproblems) halten, die unter
der Gesamtbezeichnung Stérungsprohleme zusammen-
gefallt werden. In zwei der folgenden Kapitel (Kap. VII
und X) wollen wir noch umfassendere Fragen behandeln.

Die Stoérungsprobleme kénnen als Bewegungsprobleme
definiert werden, wo die Kraft, die auf einen Himmels-
korper wirkt, in zwei Teile geteilt werden kann: 1. Einen
dominierenden Teil, eine Kraft, die nach dem Newton-
schen Gesetz genau gegen ein Zentrum wirkt, und darum
eine reine Zweikérperbewegung hervorbringen wiirde, wenn
sie allein wirkte, und 2. eine andere Kraft, die wesentlich
geringer ist als die erste, und die daher — zum wenigsten
wenn es sich nicht um groBe Zeitriume handelt — nur kleine
Abweichungen hervorbringt in der durch die Haupt-
kraft verursachten reinen Zweikdrperbewegung.

Wir haben viele verschiedene Arten solcher Probleme in
der Astronomie, von denen wir gleich drei nennen wollen.

1. Das Planetenproblem. Die Sonne zieht nach dem
Newtonschen Gesetz mit ihrer ungeheuren Masse einen Pla-
neten an, und wenn keine anderen Krifte existierten,
wiirde daher ein Planet in einer rein elliptischen Bahn um
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die Sonne gehen (oder richtiger: um den gemeinsamen
Schwerpunkt der Sonne und des Planeten). Da aber eine
Anzahl anderer Planeten, alle die sogenannten groflen Pla-
neten, Massen haben, die wohl klein sind, doch nicht génz-
lich verschwindend im Verhiltnis zu der der Sonne, wirken
immer eine Anzahl anderer Krifte auf jede Planetenbewe-
gung, und diese Krifte bewirken in der betreffenden Be-
wegung bestindig kleine Abweichungen von der rein ellip-
tischen Bahn (die sogenannten Stdérungen).

2. Das Bewegungsproblem des Erdmondes. Bei
der Berechnung von der Bewegung des Erdmondes stellt
die Erde die zentrale Kraft dar, und der Mond geht daher
im groBen ganzen in einer elliptischen Bahn um die Erde.
In diesem Problem ist die wichtigste stérende Kraft die,
womit die Sonne wirkt. Trotzdem die Masse der Sonne
im Verhiltnis zu der der Erde (des Zentralkérpers) so unge-
heuer grof} ist, kommt es auch hier zu einem Stérungspro-
blem, weil die Sonne sich in einem so grofen Abstand
vom Erde-Mond-System befindet.

3. Die Stérungen, die durch die Form der Korper
verursacht werden. Das Newfonsche Gesetz sagt ja,
daB tberall da, wo zwei Massenpartikel vorhanden sind,
immer eine Anziehungskraft existiert, die in der Verbindungs-
linie der beiden Partikel wirkt, und zwar mit einer GroBe,

die durch den Ausdruck ﬂ;?mg angegeben werden kann.
Wenn wir die Anziehungskraft zwischen zwei Himmels-
korpern berechnen wollen, miissen wir also in Wirklichkeit
auf eine unendliche Anzahl von Massenpartikeln Riicksicht
nehmen, die alle zu zwei und zwel aufeinander wirken. In
gewissen einfachen Fillen, wie z. B. wenn beide Korper ent-
weder a) genaue Kugelform haben, oder b) konstantes spe-



zifisches Gewicht in ihrer ganzen Ausdehnung, oder auf
jeden Fall eine solche Verteilung des spezifischen Gewichtes,
daB wir iiberall im gleichen Abstand vom Zentrum des Kor-
pers das gleiche spezifische Gewicht haben, in solchen Fillen
kann es streng mathematisch nachgewiesen werden, daf3
die gegenseitige Wirkung der beiden Korper auf ihre fort-
schreitende Bewegung im Raume genau die gleiche ist,
die sie sein wiirde, wenn die Massen der beiden Korper
in den respektiven Zentren gesammelt wiren, also genau als
wenn wirklich von ,,Massenpartikeln’* die Rede wire. Fiir
die Sonne, die Planeten und den Mond haben die genannten
Voraussetzungen annihernde Giiltigkeit, doch nicht ganz
exakt, und die Folge ist, da3 die Krifte, die wir behandeln,
im wesentlichen die gleichen sind, als wenn alle diese
Korper Massenpunkte wiren. Doch auf Grund der Form der
Korper kommen kleine Abweichungen vor, und dabei er-
halten wir auch kleine Abweichungen in den Bewegungen.
Diese kleinen Abweichungen kénnen nach derselben Methode
wie die Stérungen der unter I und 2 genannten Bewegungs-
probleme behandelt werden.

Im Folgenden werden wir nur von den Problemen 1 und 2z

sprechen.
* L

Zuerst ein allgemeiner Satz iiber stérende Kréfte: Eine
Stérung kann immer durch die Differenz zweier Wirkungen
ausgedriickt werden.

Wir sehen auf Abb. 23 die Erde (E), die Bahn des Mondes
um die Erde, den Mond (M;, M,, M, M,) in verschiedenen
Stellungen in seiner Bahn, und die Sonne (S) weit drauflen
rechts. Die ungestérte Bahn des Mondes stellen wir uns
der Einfachheit halber als einen genauen Kreis vor. Im
ersten Augenblick kénnte man wohl dazu verleitet werden,



folgende Uberlegung anzustellen: In der Stellung M,;S
wirkt die Sonne auf den Mond in einer Richtung und
mit einem Effekt (der , Akzeleration), die von dem Pfeil
bei M, angegeben werden; in der Stellung M, S geben wir den
entsprechenden Effekt auf dieselbe Weise mit einem Pfeil
an. Da der Mond in der Stellung M,S etwas nédher an der
Sonne ist als in der Stellung M;S, muB3 die Akzeleration
gegen die Sonne in der erstgenannten etwas grofer sein als
in der letztgenannten Stellung; doch in beiden Fallen ist

My
Abb. 23. Storungen in der Bewegung des Mondes um die Erde.

die Akzeleration gleichgerichtet (nach rechts auf der Abb.),
und die Anziehung der Sonne miilite also den Mond von
der Erde in der Stellung M,S entfernen und ihn der Erde
in der Stellung M,S ndhern.

Doch diese Uberlegung wiirde in der Tat ganz verkehrt
sein. Das, wovon wir uns eine Vorstellung zu verschaffen
suchen, sind die Stérungen in der Bahn des Mondes um
die Erde, die die Anziehung der Sonne bewirkt. Und die
Uberlegung wird dadurch eine ganz andere:

In der Stellung M, S gibt die Sonne dem Mond eine Ak-
zeleration, die durch den Pfeil bei M, angedeutet wird.
Doch ist dies nicht die Wirkung der Sonne auf die Stellung



des Mondes im Verhiltnis zur Erde. Um diese zu fin-
den, miissen wir die Differenz der beiden Akzelerationen
berechnen, die die Sonne M, und E gibt. Wir sehen bei E
einen Pfeil, der genau dieselbe Richtung hat wie der Pfeil
bei M,, der jedoch ein wenig kiirzer ist als dieser. Der Pfeil
bei E stellt gerade die Akzeleration dar, die S E gibt; und
diese Akzeleration muB3 ein kleines biBchen kleiner sein
als die, die S M, gibt, weil der Abstand E'S ein wenig groBer
ist als der Abstand M;S. Doch die Stérung, die S M, in
seiner Stellung im Verhidltnis zu E gibt, wird daher nur
gleich der Differenz zwischen den beiden Pfeilen bei M,
und E. Man sieht, daB diese Differenz nach rechts gerichtet
sein muB, und die Stérung also von der Erde fort wirkt.

In bezug auf die Richtung der stérenden Kraft in der
Stellung M,S stimmt das Resultat also mit der ersten,
mehr oberflichlichen, Uberlegung iiberein, doch wird der
Effekt, wie wir sehen, bedeutend kleiner, als man gedacht
haben sollte. In der Stellung M,S weicht das Resultat noch
mehr ab. Die Akzeleration, die S M, gibt, wird durch den
Pfeil bei M, dargestellt, und die Akzeleration, die S E gibt,
wird durch den Pfeil bei E dargestellt. Doch ist der letzte
Pfeil ein biBlchen lidnger als der erste, weil der Abstand ES
etwas kleiner ist als der Abstand M, S, und die Sonne also E
etwas mehr anzieht als M, wodurch sich mit anderen Worten
das im ersten Augenblick iiberraschende Resultat ergibt,
dafl die Anziehungskraft der Sonne auchin der Stel-
lung M,;S den Mond von der Erde entfernt.

Auf diese Weise mufl man in unseren Stérungsproblemen
immer auf den Unterschied zwischen zwei Effekten
Riicksicht nehmen, statt nur einen zu berechnen. Wir wollen

dies spiter durch konkrete Beispiele beleuchten.
* *
*



Als wir in Kap. II die 6 ,,Elemente einer Planetenbahn
oder einer Mondbahn besprachen, begniigten wir uns vor-
laufig damit, nur 4 davon zu definieren. Die beiden Bahn-
elemente, die die Lage der Bahnebene im Raum angeben,
lieBen wir bis auf weiteres zuriick.

Abb. 24 veranschaulicht die Bedeutung dieser beiden
Bahnelemente. Wir sehen in der Abb. zwel verschiedene
Ebenen: PI' Pl stellt die Bahnebene eines Planeten vor,
und E’FE stellt eine bestimmte Ebene im Weltenraume dar,
auf die wir alle anderen Ebenen beziehen. Als eine solche
,,Fundamentalebene‘‘ ist es am besten, die Bahnebene des
stérenden Korpers zu wihlen. In dieser Ebene fixieren

wir einen Punkt Vv, o1

von wo aus alle Bo- £~ p
gen in der Ebene ge- \\ > £
rechnet werden. P
Wir sehen nun aus Abb. 24. Die Bahnelemente £ und .
der Abb. 24, daB3
wir jede beliebige Planetenbahnebene festlegen kénnen durch
Angabe 1. des Winkels 7, den die Bahnebene mit der Fun-
damentalebene bildet, und 2. des Bogens {2 in der Funda-
mentalebene von dem festen Punkte VY zu dem Punkte, wo
der Planet in seiner Bewegung iiber die Fundamental-
ebene hinaufgeht, nachdem er vorher darunter war. Diesen
Punkt nennt man den aufsteigenden Knoten der Pla-
netenbahn (der Punkt selbst ist auf Zeichnungen oft
mit demselben Zeichen {2 angegeben), und der Bogen £
heit die Lange des aufsteigenden Knotens. Kenne ich £
und ¢ fiir eine Planetenbahn, dann ist die Stellung der
Bahnebene im Raume definiert. Zur weiteren Illustration
geben wir — nach Jens P. Moller') — ein Stereoskop-

1 Nordisk Astronomisk Tidsskrift, Mai 1927.



bild der Bahnen der Erde und des
Kometen Pons-Winnecke (Abb.25).

Es gibt nun im Bereich der St6-
rungstheorie einige allgemeingiil-

JPM

tige Sitze, dieaussagen,daf die Nei-
gung (7) zwischen einer Planeten-
bahn und der Fundamentalebene
sich im allgemeinen unter dem Ein-
fluB der Stérungen seitenseines an-
deren Planeten stetig verdndert,
doch auf eine solche Weise, daB sie.
periodisch um einen Mittelwert
schwingt und niemals iiber gewisse
Grenzen hinausgeht, wihrend der
aufsteigende Knoten (£2) allerdings
auch sowohl vorwirts wie riick-
wirts gehen kann, aber durch-
schnittlich immer riickwirts
geht, womit gemeint ist, da der
Knoten sich in der entgegengesetz-
ten Richtung von derjenigen be-
wegt, in der die Planeten in ihrer
Bewegung gehen (in Abb. 24 also-
von rechts nach links).

Wir werden sehen, da3 man ohne
mathematische Formeln, durch rein
o elementare Betrachtungen zeigen
o kann, daB diese allgemeingiiltigen

Sétze richtig sein miissen.
* *
*

JPM

Abb. 25. Die Bahn des Kometen Winnecke (Stereoskopbild).

[

Wir stellen jetzt die folgende Uberlegung an:-Wir denken
uns einen Korper, dessen Bewegung wir untersuchen



wollen, zu einem gewissen Augenblick in einem gewissen
Punkt und mit einer gewissen Bewegung. Wir wissen, daf}
wir dann die Ellipse konstruieren kénnen, in der der Kor-
per sich in Zukunft um den Zentralkérper bewegen wiirde,
wenn nicht andere Krifte vorhanden wiéren als die Gravi-
tation gegen diesen Zentralkérper. Wir nehmen ferner
an, daf} sich plétzlich eine stérende Kraft zeigt. Diese sto-
rerde Kraft hat eine gewisse Grofe und eine gewisse Rich-
tung. Wir gehen jetzt so vor, wie man in mechanischen
Bewegungsproblemen vorzugehen pflegt: Wir teilen die
storende Kraft in drei rechtwinklig zueinander stehende

P

Abb. 26. Stoérungen in £ und 1.

,, Komponenten*, cine rechtwinklig auf die Bahnebene und
zwei in der Bahnebene, von denen die eine in der Richtung
der Tangente (der Richtung der Bewegung) wirkt, und die
andere rechtwinklig auf die Tangente (in der Richtung der
,,Normalen®). Die beiden letztgenannten Komponenten, die
nur in der Ebene der Bahn wirken, wollen wir spiter be-
sprechen; fiir den Augenblick halten wir uns an die erste
der drei Komponenten, diejenige, die rechtwinklig zur Bahn-
ebene des gestérten Korpers steht, von den dreien die einzige,
die storend auf die Lage der Bahnebene im Raum
wirken kann.

Wir stellen uns in Abb. 26 die Bahnebene E’'E des
storenden Korpers (E) und die Bahnebene P/’ Pl des



gestorten Koérpers (PI) vor, beide rechtwinklig zum
Papier.

Wir denken uns, daBl P! sich in einem gewissen Augen-
blick im Punkte p befindet, mit einer solchen Bewegung, daB3
er in der nichsten Zeiteinheit von $ nach $, in der Ebene um
den Zentralkérper gehen wiirde, wenn nicht stérende Krifte
in Erscheinung triten. Doch nun stellen wir uns vor, da3
sich plétzlich eine stérende Kraftkomponente zeigt, recht-
winklig zur Bahnebene des P! und zwar so, daB sie gegen
die Fundamentalebene wirkt, hier also nach unten.
Der Pfeil p,p, in der Abb. gibt die Weglinge an, die diese
stérende Kraft Pl gefithrt haben wiirde, wenn dieser sich
in jenem Augenblick in Ruhe befunden hitte. Also bedeutet
pp, den Weg, den P! auf Grund der Geschwindigkeit des
Kérpers in der Bahn gegangen wire, p,p, den Weg, den die
storende Kraft ihn fithren wiirde. Doch diese beiden Wege
koénnen, wie die Abb. es zeigt, zu der Resultante pp, zu-
sammengesetzt werden, die also die Bewegung ist, die der
Kérper wirklich erhilt. Pl hat folglich eine Bahn erhalten,
die ein wenig verindert ist. Die punktierte Linie nach riick-
wirts von p nach ' zeigt, wo der Schnittpunkt der neuen
(gestorten) Bahn mit der Fundamentalebene liegt. Wir sehen,
daB der Knoten zuriickgegangen ist (entgegengesetzt der
Bewegungsrichtung von PI), und wir sehen auch, da8
die Neigung (¢') zwischen der Bahnebene und der Fundamen-
talebene etwas geringer geworden ist, als sie vorher war (z).

Die Situation, die wir uns hier vorgestellt haben, war
folgende: Der gestorte Korper befand sich in seiner Bewe-
gung ein kleines Stiicknachdemaufsteigenden Knoten.
Die storende Kraft war nach unten, gegen die Fundamen-
talebene, gerichtet. Wir wollen nun andere Situationen
untersuchen, d.h. wir wollen sehen, wie dieselbe Kraft



auf die Bahnebene eines Korpers in anderen Punkten
der Bahn wirkt. Vorlaufig halten wir bestindig an der An-
nahme fest, dal} die stérende Kraft gegen die Fundamen-
talebene gerichtet ist (wie es sich in Wirklichkeit damit ver-
hilt, davon wollen wir spiter sprechen). Es ist leicht,
in der Abb. zu sehen, daB3, wenn die storende Kraft von der
Ebene fort gerichtet ist, die Resultate fiir £ und ¢ dann genau
entgegengesetzt werden. Der Knoten wiirde in unserem Falle
vorwirtsgehen, und die Neigung wiirde groer werden. Und
ebenso verhilt es sich in allen anderen Situationen: wirkt

Abb. 27. Storungen in £ und 7.

die stérende Kraft fort von der Fundamentalebene, werden
die Resultate fiir 2 und 7 immer die umgekehrten.

Doch wir setzen unsere Untersuchung fort. Wir denken
uns nun (Abb. 26) Pl in einem Punkt (p;) der Bahn, der
ein Stiick vor dem aufsteigenden Knoten liegt. Auf der
Abb. wird alles analog, und wir sehen das Resultat sofort:
eine storende Kraft, die gegen die Fundamentalebene wirkt,
bewirkt in dieser Situation, daB der Knoten zuriickgeht,
gerade so, wie es in der zuerst behandelten Situation der
Fall war, daB3 aber die Neigung hier gré8er wird, im Gegen-
satz zu dem, was vorher der Fall war.

Und wir experimentieren weiter: Wir untersuchen, wie
das Resultat in der Nihe des absteigenden Knotens (¢7)
wird. Abb. 27 zeigt uns die Resultate: Nach dem abstei-
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genden Knoten wirkt eine gegen die Fundamentalebene ge-
richtete Kraft so, daB der Knoten zuriickgeht und die
Neigung geringer wird. Und vor dem absteigenden Knoten,
daB der Knoten zuriickgeht und die Neigung vergroBert
wird. Wir sind hierdurch zu dem folgenden bemerkens-
werten Resultat gelangt: In den Situationen, die wir
betrachtet haben, bewirkt eine gegen die Fundamentalebene
wirkende stérende Kraft immer eine riicckwirtsgehende Be-
wegung fiir den Knoten, dahingegen ein periodisches Zu-
und Abnehmen fiir die Neigung. Wenn es sich nun so ver-
hilt, daB die stérende Kraft in unseren Problemen immer —

-0

My <gefozam M)
Abb. 28. Stoérungen in £ und 7.

oder zum wenigsten vorwiegend — gegen die Fundamental-
ebene und nicht von ihr fort wirkt, dann haben wir bereits
jetzt das Verstdndnis fiir die oben (S.76) zitierten, aus der
exakten Theorie und — iibereinstimmend damit — aus
den Beobachtungen abgeleiteten Sitze iiber die Stérungen in
Knoten und Neigung in den Planeten- und Mondproblemen.

Es kommt also jetzt darauf an, zu untersuchen, welcher
Art die stérende Kraft in unseren Problemen ist.
Ist sie hauptsichlich eine solche, die gegen die Fundamental-
ebene, oder eine solche, die davon fort wirkt ?

Abb. 28 hilft uns, diese Frage niher zu betrachten. Wir
denken uns das System Sonne (S), Erde (E) und den Mond
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(M), den zuletzt genannten in zwei verschiedenen Punkten
seiner Bahn, M; und M, (die Bahn denke man sich recht-
winklig zur Ebene des Papiers). In dem Punkte M, ist
der Mond der Sonne niher als es die Erde ist. Die Akzele-
ration, die die Sonne dem Monde gibt, ist daher gréfler als
die Akzeleration, die sie der Erde gibt, so wie die Pfeile M, M{
und EE’ es angeben (in der Abb. ist dieser Unterschied
stark ibertrieben). Um die stérende Wirkung auf die
Bewegung des Mondes relativ zur Erde zu be-
kommen, brauchen wir nur den Pfeil bei E nach M| zu
schieben und ihn in der umgekehrten Richtung anzubringen.
Das Resultat wird die Zusammensetzung dieser beiden
Pfeile; Also relativ zur Erde, d. h. in seiner Be-
wegung um die Erde wird der Mond das Stiick
M,M? gezogen, also gegen die Fundamentalebene
(Ekliptik). Nun betrachten wir die Situation M, Die
Sonne gibt dem Monde die Akzeleration M,M; und der
Erde die grofere Akzeleration EE’. Wir bringen EE’ nach
M} und kehren sie um! Das Resultat: Relatv zur Erde
wird der Mond weggestoBen, wie M,M{ andeutet. Das
sagt mit anderen Worten: Auch hier wird der Mond
in seiner Bahn um die Erde gegen die Funda-
mentalebene getrieben. Es ist nun leicht, mit Hilfe
eines einfachen Pappmodells der beiden Bahnebenen zu
zeigen (in einer Zeichnung in einer Ebene ist es etwas schwie-
riger), daB der Fall in den allermeisten Situationen der gleiche
bleibt. Es gibt Ausnahmen, doch in der Hauptsache hat
der Satz Giiltigkeit. Und es kommt hinzu, daB} die Situatio-
nen, wo die stérende Kraft wirklich von der Fundamental-
ebene fort gerichtet ist, gerade die Situationen sind, wo die
Kraft am allerschwichsten ist.

Aus all diesem sehen wir unter anderem, daB3 diese ein-

Strémgren, Astronom. Miniaturen II. 6



— 82 —

fachen Uberlegungen uns zu genau denselben Resultaten
fiihren wie die verwickelten mathematischen Berechnungen:
Die Neigung der Mondbahn gegen die Erdbahn
mull um einen Mittelwert schwingen, und ihre
Knoten miissen riickwérts gehen, einen Umlauf
nach dem anderen.

Wenn wir diese Untersuchungen in Einzelheiten ausfiihr-
ten, kénnten wir den Wirkungen der Stérungen wihrend des
ganzen Umlaufs des Mondes folgen, und zeigen, in welchen
Punkten der Bahn des Mondes der Knoten vorwirts gehen
muf, und in welchen er riickwirts gehen muf}, und bestim-
men, wann die Neigung abnimmt und wann sie zunimmt.

Doch wenn es nur auf die Bewegung des Knotens an-
kommt, und wenn wir nur untersuchen wollen, wie diese
Stoérungen auf die Dauer wirken (,,sikulare Storungen‘’),
uns aber nicht um kleine periodische Verinderungen kiim-
mern, dann konnen wir uns die Sache noch viel leichter
machen.

Wir denken an die gegenseitige Wirkung zweier Planeten
aufeinander wahrend sehr langer Zeitrdume. Zeitrdume,
die eine sehr groBe Anzahl Umldufe um die Sonne umfassen.
In dieser langen Periode wird der stérende Planet viele
Male jede Stellung relativ zur Sonne einnehmen. Die
Kraft, mit der der Planet die Sonne relativ zu der Bahn-
ebene des gestorten Planeten anzieht, wird daher alle mog-
lichen verschiedenen Werte durchlaufen und im Laufe der
Zeit in allen moglichen Richtungen wirken. Die Ein-
wirkung des Planeten auf die Sonne relativ zu
der Bahnebene des gestérten Planeten muf} sich
daher auf die Dauer selber aufheben. Dann haben
wir nur noch mit der Einwirkung des einen Planeten auf
den anderen zu tun; sie muB}, wic wir in Abb. 29 sehen
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kénnen, hauptsiachlich gegen dic Fundamentalebene wir-
ken: Wir sehen die beiden Akzclerationen in der Bewegung
PU's, dic P bewirkt. Wir teilen beide in zwei Komponenten,
die eine in Pl’s Bahnebene und die andere rechtwinklig
dazu. Wir sehen, dal die letztere Komponente in der Situa-
tion Pl gegen die Fundamentalebene fithrt, in der Situation
Pl von dieser Ebene weg. Doch sehen wir ebenfalls, dafl
die erstc Wirkung die itberwiegende sein muf, da die Kraft
in dem Teil der Bahn gréBer ist, wo sie gegen die Funda-
mentalebene hin wirkt, als in dem Teil, wo sie von dieser

Y

Abb. 29. Sikulare Stérungen in Q.

Ebene fort wirkt, und damit haben wir so einfach wie
moglich den Satz bewiesen, dafl die Knoten einer Planeten-
bahn (auf der Ebene des stérenden Planeten gerechnet) auf
die Dauer immer riickwirts gehen miissen, womit wir mei-
nen, daf} die Knotenlinie in der entgegengesetzten Richtung

wie der Bewegungsrichtung des Planeten geht.

* *
*

Und dann wollen wir etwas tiber die Stérungen in der Be-
wegung eines Planeten oder eines Mondes in der Ebene
der Bahn sprechen, also Stérungen in den Bahnelementen,
die wir mit den Buchstaben a, ¢, # und T bezeichnet haben.

Zuerst das Bahnelement a, die halbe GroBachse der Ellipse.

O*



Wir blicken zuriick auf Abb. 8. Wir nehmen an, daB wir
in einem gegebenen Augenblick die Stellung und Bewegung
eines Planeten (E) im Verhiltnis zur Sonne (S) kennen (den
einen Brennpunkt der Ellipse). Wir wissen (S. 20), dal wir
‘dann die Ellipse konstruieren kénnen, worin der Kérper sich
zukiinftig fiir immer bewegen wird, wenn wir uns vorstellen
kénnten, daB keine anderen Krifte als die Anziehungskraft
zwischen der Sonne und diesem Planeten vorhanden wiren.

Wir erinnern uns der Gleichung, die die Geschwindig-
‘keit des Planeten in der Bahn (V) in einem gewissen Augen-
blick, den Abstand (¥) vom Planeten zur Sonne im selben
Augenblick, sowie die halbe GroBachse der Bahn (a) ver-
bindet. Kenne ich V und 7, wie es ja hier der Fall ist, dann
kann ich a berechnen.

Doch nun kommt das Interessante. Wir stellen uns eine
plétzlich in diesem Augenblick auftretende stérende Kraft
vor. Ich teile diese storende Kraft, wie schon frither ange-
deutet, in drei Komponenten, eine (W) rechtwinklig zur Bahn-
ebene, eine (T), die in der Bahnebene genau in der Richtung
der Tangente (Richtung der Bewegung) wirkt, und eine
(N), die in der Ebene der Bahn, rechtwinklig auf T wirkt
(also in der Richtung der Normalen).

Die Komponente W wollen wir jetzt nicht behandeln —
sie wirkt ja nur auf die Lage der Bahnebene im Raum.

Wir werden nun zeigen, daB eine plétzlich auftretende
storende Kraft T sofort die GroBachse der Bahn verindert,
doch daB eine Kraft N keine solche Wirkung hat.

DaB eine kleine Kraft T plétzlich genau in der Richtung
der Tangente wirkt, bewirkt natiirlicherweise, daf} die Ge-
schwindigkeit des Planeten in der Bahn zu- oder ab-
nimmt, je nachdem diese stérende Kraft in der gleichen
Richtung wirkt wie die, in der die Bewegung des Planeten



im Augenblick vor sich geht, oder in der entgegengesetzten
Richtung. Bis auf weiteres denken wir uns also den ersten
Fall: Die storende Kraft erh6ht die Bewegungsgeschwindig-
keit des Planeten. Hitten wir mit einem Fall zu tun, wo das
Entgegengesetzte der Fall wire, dann miiliten wir nur alle
die erhaltenen Resultate umkehren. In keinem Falle wirkt
eine Kraft T auf die Rfchtung der Bewegung ein.

Wir betrachten die Formel S. 19. Wir kennen 7 im ge-
gebenen Augenblick und wir kennen die ungestérte Bahn-
ellipse. Was geschieht nun, wenn die Geschwindigkeit V
sich plotzlich ein wenig erhéht? Wir koénnen die neue Ge-
schwindigkeit V; nennen. Sie ist also etwas grofer als V.

Und wenn wir nun mit Hilfe der Formel auf S. 19 den
entsprechenden Wert der halben GroBachse berechnen —
wir kénnen diesen neuen Wert ja mit a4, bezeichnen — dann
sehen wir leicht aus der Formel, daB3, sobald V, gréBer als V
ist, auch a, automatisch gréBer als 4 wird. Die halbe Grof3-
achse der neuen Bahn wird also etwas grofler als die der
ungestérten Bahn 4. D. h. mit anderen Worten: Eine st6-
rende Kraft, die in der Richtung der Bewegung wirkt, macht
die GroBachse einer Bahn immer gréfler, und umgekehrt,
natiirlicherweise: eine stérende Kraft, die gegen die Be-
wegung wirkt, macht die GroBachse kleiner.

Doch wir kénnen unsere Uberlegung noch weiter fithren.
Wir kénnen untersuchen, welche Wirkung eine stérende
Kraft T auf die Elemente 7 und ¢ hat.

Wir nehmen zuerst das Element =z, ,,die Linge des Peri-
hels”, die angibt, wie die GroBachse in der Ebene der Bahn
orientiert ist.

In dieser Absicht studieren wir Abb. 30. Wir haben den
Planeten in einem gewissen Augenblick im Punkte E der
ungestérten Bahn, wir haben die Tangente, die beiden
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Brennpunkte B und S, von welchen letzterer die Stellung
der Sonne bezeichnet. Wir kennen die Geschwindigkeit V.
Wir denken uns nun eine kleine stérende Kraft T, die in
der Richtung der Tangente nach vorwirts wirkt. Wir
wissen, da T die Richtung der Bewegung nicht verindern
kann, nur die Geschwindigkeit: V; wird gréBer als V. Doch
da die Richtung der Tangente unverandert ist, knnen wir
sofort sagen, daB unter den neuen Verhiltnissen der zweite
Brennpunkt immer an der einen oder anderen Stelle auf der
Geraden liegen muB, die von E nach B geht. Denn ein be-
kannter Satz von der Ellipse, den wir bereits (S. 18) zitiert
haben, sagt, daBl die beiden Brennpunktsradien in einer
Ellipse immer dieselben Winkel mit der Tangente bilden.
Und da sowohl die Gerade SE wie die Tangente nach der
Stérung eine unveranderte Richtung haben, muBl daher auch
die Richtung von E nach dem neuen zweiten Brennpunkt
dieselbe scin wie in der ungestérten Bewegung. Doch wo
auf dieser Geraden soll der neue zweite Brennpunkt liegen ?
Ja, diese Frage ist leicht beantwortet: Er muB etwas weiter
von E entfernt liegen als der alte Brennpunkt B, wir wollen
sagen in B’. Denn: von der Ellipse wissen wir, daf} 7 + 7,
= 2a. Wenn die Geschwindigkeit V; auf Grund der Sto-
rung T groBer ist als V, dann wissen wir aus der Gleichung
der lebendigen Kraft, dal 2z a, grofer wird als za. Gehen
wir nun von S bis E an 7 entlang, und von da nach B’
an 7, entlang, im ganzen den Weg 2 4,, dann miissen wir
etwas iiber B hinauskommen, da 7 + 7, nun etwas gréBer
sein soll als vorher, und dort haben wir den neuen Brenn-
punkt.

Wir haben also nach der Stérung den zweiten Brennpunkt
in B’. Der erste Brennpunkt liegt unverindert in S (der
Sonne), also liegt die neue GroBlachse in S B’, und die Gro83-



achse ist nach vorwirts gedreht, d. h. die Perihellinge 7 ist
grofler geworden !

Wir fithren darauf dieselbe Konstruktion in einem an-
deren Punkte der Bahn, z. B.
in E, (Abb. 30), aus. Wir
sehen sofort: Der neue zweite
Brennpunkt wird in Bj lie-
gen und das Perihel ist zu-
riickgegangen. Und wieder-
holen wir diese Untersuchung
fiir verschiedene Punkte der
Bahn,dannerhalten wirleicht
das folgende, ganz allgemeine
Resultat: Ist ein Planet auf
dem Wege vom Perihel zum Aphel, dann bewirkt eine
stérende Kraft T, die einen Augenblick in der Richtung der
Tangente wirkt, da die
Perihellinge wichst; ist
der Planet auf dem Wege
vom Aphel zum Perihel,
dann bewirkt eine solche r 8B
storende Kraft, daB das i
Perihel riickwiarts geht.

Und auf dhnliche Weise
kénnen wir die Wirkung
einer stérenden Kraft un-
ter allen moglichen Ver-
héltnissen verfolgen. Die
Wirkung einer Kraft T auf die Bahnexzentrizitit z. B.
Wir denken uns den Planeten F z. B. im Aphel (4).
Wir sehen aus Abb. 31, daB der Abstand zwischen den
Brennpunkten (2¢) durch die Stérung kleiner geworden

£
Abb. 30. Stérungenin Perihellinge.

[ %%

L,
Abb. 31. Stérungen in der Exzen-
trizitat.
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ist, indem wir, um zu dem anderen Brennpunkt zu kommen,
von S nach A und danach wieder zuriickgehen miissen, im
ganzen das Stiick 2 a,, welches ja groBer ist als 24. Da die

neue Exzentrizitit e, = G _ 2% gy soll, und 2 ¢; kleiner
a, 2a,

ist als 2¢ und 24, groBer geworden ist als 24, so sehen wir,
daB die Exzentrizitit durch die Stérung kleiner geworden
sein muB als sie vorher war. Wenn wir diese Uberlegung
in verschiedenen Punkten der Bahn wiederholen, gerade so,
wie wir es machten, als wir die Veridnderung der Perihel-
linge besprachen, dann zeigt es sich, da3 die Bahn auch hier
in zwei Teile geteilt werden kann, wenn auch jetzt auf eine
andere Weise: Ist der Planet in seiner Bahn auf dem Wege
von L, nach L, dann wirkt eine storende Kraft T so, daB3
die Exzentrizitit erhoht wird, und ist der Planet in seiner
Bahn auf dem Wege von L nach L,, dann wird die Exzentri-
zitidt durch eine stérende Kraft, die einen Augenblick in
der Richtung der Tangente wirkt, verringert.

Wir kénnen in diesen Uberlegungen fortfahren. Wir be-
trachten jetzt eine stérende Kraftkomponente N, die in
der Richtung der Normalen wirkt, also rechtwinklig auf
die Tangente, und wir setzen voraus, daf3 sie in der Bahn
nach innen wirkt (haben wir eine in der Richtung der
Normalen nach auBen wirkende Kraft, dann werden alle
Schliisse im Folgenden umgekehrt).

DaB eine stérende Kraft in E nach innen rechtwinklig
auf die Bewegungsrichtiung eines Planeten wirkt, bedeutet
zweierlei: 1. daB die Geschwindigkeit (V) sich nicht
indert, und 2. daB die Richtung der Bewegung etwas
nach innen gedreht wird, d. h. daB die neue Tangente eine
Stellung erhilt, die man an dem punktierten Pfeil in Abb. 32
erkennt. Hieraus folgt jetzt: 1. (aus der Gleichung der
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lebendigen Kraft) daB die GroBachse 2a sich nicht
indert und 2. daB3 die Richtung von E nach dem neuen zwei-
ten Brennpunkt veridndert wird, da wir ja wissen, da3 die
Tangente immer denselben Winkel mit 7 bilden soll wie mit
7;. Der neue zweite Brennpunkt soll also auf der punktierten
Linie E B’ liegen. Doch wo auf dieser Linie? Ja, das ist
leicht zu beantworten: Wir gehen von dem ersten Brenn-
punkt S zuerst bis E, und darauf an der punktierten Linie
entlang, im ganzen ein Stiick 7 4 7, = 24, dann kommen
wir gerade zu dem zweiten
Brennpunkt B’! Doch 0
dann haben wir die Stel- 2
lung der neuen GroBachse, S
durch die Gerade S B’ ge- 8 e s
geben, und wir sehen, dafl NG
das Perihel auf Grund der &
Stérung vorwirts be-
wegt ist. Wir fithren die- 0;
selbeKonstruktioninallen Apb. 32. Stérungen in Perihellinge
moglichen Situationen und Exzentrizitat.
aus, und es zeigt sich, daB3
die Perihellinge unter dem Einfluf3 einer stérenden Kraft N
wichst, wenn der Planet in der Bahn auf dem Wege von
0, bisOist,undabnimmt, wenner von O bis O, unterwegsist.
Und die Exzentrizitit? Auf eine ganz analoge Weise wie
damals, als von der Kraft T die Rede war, finden wir hier, daf3
¢ unter dem EinfluB einer stérenden Kraft N zunimmt,
wenn der Planet in der Bahn auf dem Wege von 4 bis P ist,

und abnimmt, wenn er auf dem Wege von P bis 4 ist.

* *
*

Die Frage, wie sich das Bahnelement, das als Perihelzeit
bezeichnet wird, unter dem EinfluB einer stérenden Kraft

T~ F




dndert, wollen wir unerértert lassen; die Frage ist zu
kompliziert fiir solche einfachen Betrachtungen wie die, die
wir hier angestellt haben. Doch gibt es eine andere Frage,
die Umlaufszeit eines Planeten in der Bahn betreffend,
die mit einigen wenigen Worten beantwortet werden kann,
und die von groBem Interesse ist. Die Umlaufszeit — in dem
Folgenden bezeichnen wir sie mit U — wird nicht zu den
Bahnelementen gerechnet, weil wir sie immer berech-
nen koénnen, wenn wir die GroBachse der Bahn kennen.
Die Moglichkeit dieser Berechnung beruht auf einem der
Satze im Zweikorperproblem, einem Satz, den schon Kepler
aus den Beobachtungen der Planeten abgeleitet hatte, wenn
auch nur in einer annidhernd richtigen Form. Er stellt das
berithmte dritte Keplersche Gesetz dar: Wenn wir die
Bewegung zweier (ungestérter) Planeten um die Sonne mit-
einander vergleichen, dann zeigt es sich, dafl die Quadrate
der Umlaufszeiten (U; und U) sich wie die Kuben der beiden
(halben) GroBachsen (4; und a) verhalten:
Ui 4
Uz ad’

In genauer mathematischer Form, so wie sich das Gesetz
aus der Behandlung des Zweikorperproblems ergibt, sieht
es aus wie folgt:

Ui _af 1+m
U @ 1+m’
wo m und m, die Massen der beiden Planeten bedeuten, aus-

gedriickt mit der Masse der Sonne als Einheit. Der Faktor
14+m

———— gpielt indessen eine sehr unbedeutende Rolle in
14+ m

den Planetenproblemen,da die Massen aller Planetensehrklein
sind im Verhéltnis zu der der Sonne (die gréBte aller Planeten-

massen, die des Jupiters, ist kleiner als 1/, 4, der Sonnenmasse).
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Wir sehen aus der Formel, daB3, wenn wir die Massen
zweier Planeten (der Erde z. B. und eines anderen) kennen,
sowie die halbe GroBachse (a) und die Umlaufszeit (U) des
einen (der Erde z. B.), dann haben wir eine Beziehung zwi-
schen der halben GroBachse (#;) und der Umlaufszeit (U,)
des anderen Planeten, die uns instand setzt, die Umlaufszeit
(U,) zu berechnen, wenn wir die halbe GroBachse (a,) kennen.
Je groBer die GroBachse, desto gro@er ist die Umlaufszeit.

Doch hiermit kénnen wir auch die Richtigkeit des zweiten
der auf S. 11 formulierten Paradoxe aus der Himmels-
mechanik beweisen.

Wir denken uns einen Planeten in einem gewissen Punkt
seiner ungestorten Bahn. Wir nehmen an, dafl plétzlich
eine stérende Kraft in der Richtung der Bewegung wirkt.
Diese Kraft erhoht die Geschwindigkeit des Planeten und
dadurch, wie wir jetzt wissen, die halbe GroBachse a der Bahn.
Doch wenn die neue Bahn des Planeten ein groBeres a hat,
dann erhilt er, der Formel S. 19 zufolge, auch ein groBeres
U, eine groBere Umlaufszeit, und, was noch mehr ist, es folgt
aus derselben Formel, da3 der Planet eine geringere durch-
schnittliche Geschwindigkeit in der neuen Bahn erhilt als
in der alten. D. h.: Ganz gewif hat die Stérung eine groBere
Geschwindigkeit im Punkt E bewirkt, doch die durch-
schnittliche Geschwindigkeit des Planeten in der Bahn
wird in Zukunft geringer als sie vorher war. Und kehren
wir das Ganze um, dann sehen wir, daB} eine stérende Kraft,
die der Bewegung eines Planeten in einem gewissen Punkte
entgegenwirkt (ein Medium z. B., welches der Bewegung
Widerstand entgegensetzt) dem Planeten in Zukunft eine
Durchschnittsgeschwindigkeit gibt, die grofer als die ur-
spriingliche ist!

& *
*



In dem Vorhergehenden haben wir versucht, unseren Lesern
eine Vorstellung davon zu geben, welche Einwirkung eine
storende Kraft auf die Bahnelemente eines Himmelskérpers
hat. Als wir von den beiden Bahnelementen sprachen, dem
Knoten (£) und der Neigung (), die die Lage der Bahn-
ebene im Raum definieren, traten wir auch der Frage nahe,
welcher Art die stérenden Krifte sind, eine Frage,
die natiirlicherweise das zweite Glied in dem Problem bildet,
welches wir 16sen wollen. Auch bei Stérungen in der Bahn
selbst (vor allem Stérungen in 4,¢ und ) kommt man durch
ahnliche einfache Betrachtungen zu Resultaten, die direkt
verglichen werden kénnen mit der exakten Theorie und mit
den Resultaten der Beobachtungen: Die Perihelien der
Planeten und des Mondes erhalten durchschnittlich eine
vorwirtsgehende Bewegung usw. Eine Vertiefung in diese
Probleme wiirde uns hier zu weit fithren; eine véllige und
pidagogisch meisterhafte Darstellung aller dieser Probleme
findet man in dem allzu wenig bekannten Werk ,,Gravi-
tation des berithmten englischen Astronomen Ay (eine
deutsche Ausgabe erschien bei Engelmann im Jahre 1891).

Doch ehe wir dies Kapitel abschlieBen, das ein Versuch
sein sollte, den Leser fiir die Stérungsprobleme zu inter-
essieren und ihn vielleicht zu einem eingehenderen Studium
dieses hochinteressanten Gebietes im Bereich der exakten
Naturwissenschaft zu verlocken, wollen wir versuchen, noch
einige Sitze aus der Theorie der Stérungen in unserem
Sonnensystem zu beleuchten.

Die mathematische Theorie fiir periodische Stérungen in
der Bewegung der Planeten ergibt als Resultat solche Sté-
rungen verschiedener Art.

Wir betrachten zwei Planetenbahnen um die Sonne
(Abb. 33), die eine auBerhalb der anderen. Kenneich die halbe



Groflachse in beiden Bahnen, dann kann ich die Umlaufszeit
und die Geschwindigkeiten in den Bahnen berechnen, und wir
wissen, daB} der innere Planet immer schneller geht als der
duBere. Um das Problem so einfach wie méglich zu machen,
denken wir uns die beiden Bahnen als exakt in derselben
Ebene liegend und — vorliufig — als exakt kreisférmig.

Abb. 33. Die Bahnen Jupiters und Saturns um die Sonne.

Es ist von vornherein klar, daf die gegenseitigen Sto-
rungen in den Bahnen dieser beiden Planeten von den Um-
laufszeiten abhéingig sein miissen, da die stérenden Krifte ja
von der gegenseitigen Stellung der beiden Kérper in jedem
einzelnen Augenblick abhingig sind. Doch auBler diesen
Stérungen mit kurzen Perioden (Perioden, die mit den Um-
laufszeiten der beiden Korper verglichen werden kénnen),
zeigt die Theorie, dal gewisse periodische Stérungen in der
Bewegung der beiden Korper vorkommen, deren Perioden
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sehr lang sind im Verhiltnis zu den Umlaufs-
zeiten der beiden Planeten. Als Beispiel wollen wir die
grofle Storung nennen, die Jupiter (Umlaufszeit etwas weni-
ger als 12 Jahre) und Saturn (Umlaufszeit ca. 291/, Jahre)
gegenseitig in ihrer Bewegung bewirken, und die eine Periode
von ungefihr 883 Jahren hat.

Die Erklirung dieser merkwiirdigen Stérung (und anderer
dhnlicher) gab Laplace in einer Abhandlung aus dem Jahre
1784. Die mathematische Beweisfithrung lassen wir hier
natiirlicherweise auBer Betracht, doch das qualitative Ver-
stindnis, wie solche grolen langperiodischen Stérungen ent-
stehen, kann ohne mathematische Hilfsmittel erreicht wer-
den.

Wir kehren zu Abb. 33 zuriick. Wir denken uns, daf3 die
Umlaufszeiten der beiden Planeten sich genau wie 5 :2
verhalten, d. h. daB der innere Planet 5mal in seiner Bahn
herumgeht in genau derselben Zeit, die der dullere gebraucht,
um 2mal in der seinigen herumzugehen. Dieses Verhiltnis
von 5 : 2 ist dem wirklichen Verhiltnis zwischen den Um-
laufszeiten von Saturn und Jupiter sehr nahe. Nicht ganz
genau, aber sehr nahe.

Im Augenblick nehmen wir jedoch an, daf das Verhilt-
nis exakt wire. Gehen wir von einer Situation aus, wo die
Sonne, J (Jupiter) und Saf (Saturn) auf einer Geraden
J,Sat, liegen (von der Sonne aus gesehen sind die beiden
Planeten in ,,Konjunktion) und fragen, wo diese drei
Kérper das nichste Mal wieder in Konjunktion kommen,
dann ist es leicht, zu sehen, daB3 dieses in der Stellung
J2Sat, geschieht, wenn Saturn 240° in seiner Bahn und Ju-
piter 240° - 360° = 600° in seiner Bahn gegangen ist.

6oo 5

Denn —— — 2. Und das nichste Mal wieder ? Natiirlicher-
240 2
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weise in der Stellung [, Saf;, wenn Saturn wiederum 24c°
und Jupiter 600° gegangen ist, und auf diese Weise konnen
wir sehen, dal die Konjunktionen immer in drei verschie-
denen Punkten eintreffen werden, die denselben Winkelab-
stand (240°) in den beiden Bahnen voneinander haben.

Was kann dies aber fiir die Stérungen bedeuten? Zu-
niachst ist es ja klar, daB durch die , Konjunktionen®
besonders grofle Stérungen entstehen miissen, da die beiden
Planeten sich in den Konjunktionen besonders nahekom-
men. Und gerade in einem solchen Falle, wie dem vorlie-
genden, wo die Konjunktionen immer in denselben Stel-
lungen eintreffen, miissen wir annehmen, dal3 die Stérungen
dort sehr grof3 werden. Doch gibt es nichts, was uns daran
verhindern kann, vorauszusagen, daf3 diese Stérungen rein
periodisch werden, da die Konjunktionen so symmetrisch
verteilt liegen.

Wir wollen uns indessen nicht bei diesem Falle, wo das
Verhiltnis zwischen den Umlaufszeiten genau wie 5 : 2 ist,
aufhalten. Wir wollen lieber die Verhiltnisse betrachten, wie
sie wirklich sind mit Hinsicht auf Jupiter und Saturn: Das
Verhiltnis zwischen den Umlaufszeiten ist beinahe wie
5:2, doch nicht genau.

Wie wirkt dieses auf die Konjunktionen, d.h. auf die
Situationen der gréBten Stérungen?

Im System Sonne- Jupiter-Saturn liegen die Verhiltnisse
folgendermallen, wenn wir bestindig — bis auf weiteres —
die Bahnen als genau kreisférmig annehmen. Das Verhilt-
nis zwischen den Umlaufszeiten ist nicht genau wie 5 : 2. Es
liegt niher bei dem Verhiltnis von 72 : 29, wenngleich auch
dies nicht ganz genau ist. Aus diesem Grunde trifft die
zweite Konjunktion in Wirklichkeit nicht nach 240° bzw.
000° ein, sondern ectwas spiter: Wir erhalten ungefihr



242°,7 (statt 240°) fir jede Konjunktion, und das Drei-
fache fiir jede Konjunktionimselben Punkt, also728°,1
=2+360° +8°1. Und dies wiederholt sich natiirlicher-
weise fiir jede Konjunktion: Die Konjunktionslinien (die
Stellungen fiir maximale Stérung) verschieben sich jedes-
mal ca. 2°7, dieselbe Konjunktionslinie 8°1 vorwirts.
Und dem entspricht, wie eine einfache Berechnung zeigt,
daB die Konjunktionen wiederum nach einer Periode von
ca. 883 Jahren in dieselben Punkte fallen.

So wie wir uns die Verhiltnisse bisher gedacht haben —
rein kreisférmige Bahnen — wiirde dies nun nichts besonders
Wesentliches bedeuten, hauptsichlich nur, daB die Perioden
der Stérungen, die wir hier behandeln, etwas verdndert
werden. Doch ganz anders gestalten sich die Dinge, wenn
wir bedenken, daB unsere beiden Planeten sich die ganze
Zeit in Bahnen bewegen, die elliptisch sind und nicht kreis-
formig. Wir verstehen, was das sagen will. Die Stellungen,
wo wir Konjunktion haben, werden nicht — wie bisher —
die gleichen Bedingungen firr die Stérungen ergeben. In
einigen Konjunktionen ist die Situation fir grofe Sté-
rungen giinstiger als in anderen, weil sich die beiden Pla-
neten dort ndherkommen als in anderen. Und da die Kon-
junktionen, wie wir nun wissen, sich stindig im Verhiltnis
zu den GroBachsen der beiden Bahnen verschieben, kénnen
wir nicht erwarten, daB die alte Periodizitit in den Stérungen
unveridndert bestehen bleiben soll.

Doch nun wollen wir an die fernere Zukunft denken!
Nach Verlauf von ca. 883 Jahren fallen die Konjunktionen
wieder in dieselben Punkte, und dann fingt es wieder von
vorne an. Und damit haben wir eine neue Periode in den
Storungen erhalten, eine Periode von ca. 883 Jahren, statt
der kurzen Perioden, die mit der Umlaufszeit von den zwei



Planeten verglichen werden kénnen: Wir haben eine lang-

periodische Stérung erhalten.

* %
*

Dies war das Problem der langperiodischen Stérungen.
Wenngleich nun diese langperiodischen Stérungen in den Be-
wegungen von Jupiter und Saturn, die dem entsprechen,
daB das Verhiltnis zwischen den Umlaufszeiten beinahe,
aber nicht genau = 5 : 2ist, die gréten Stérungen dieser Art
im Planetensystem sind, so finden sich doch auch noch eine
Reihe anderer solcher: 8 Erdumlidufe sind anndhernd
= 13 Venusumliufen, 4 Merkurumliufe = 1 Erdumlauf,
1 Marsumlauf = 2 Erdumliufen usw. Fiir alle diese Kom-
binationen erhalten wir Stérungen desselben Typus: perio-
dische Stérungen, die eine lange Periode haben und die
groBBe Werte erhalten, gerade weil die stérenden Krifte
in langen Zeitriumen fast in derselben Richtung wirken und
erst nach dem Verlauf einer langen Zeit die véllige Kompen-
sation erreichen.

Hier halten wir inne. Wir koénnten diese Uberlegungen in
vielen Richtungen weiterfithren und in noch feineren Einzel-
heiten verfolgen; wir konnten z. B. an die Perspektiven
denken, die sich eréffnen, wenn wir im Problem der lang-
periodischen Stérungen beriicksichtigen, daBl die GroB-
achsen in den Bahnen der Planeten nicht festliegen, sondern
eine sikulare vorwirtsschreitende Bewegung haben, aber
es war nicht die Absicht, in diesem Kapitel eine Gesamt-
darstellung der verschiedenen Stérungsprobleme zu geben —
das wiirde eine gar zu umfassende Aufgabe sein — sondern
nur zu versuchen, anzudeuten, wie man auf moglichst ein-
fachen Wegen zum Verstindnis einiger der wichtigsten Re-
sultate der Himmelsmechanik kommen kann.

Stromgren, Astronom. Miniaturen II. 7



VII. Reiserouten im Weltenraum.
Von der Erde zum Monde und andere dhnliche Ausfliige.

,,Von der Erde zum Monde; direkte Uberfahrt in g7 Stun-
den und 20 Minuten, von Jules Verne“ ist der Titel eines
Buches, das mehrere Generationen hindurch in héherem
Grade als die meisten anderen Erzeugnisse der Weltlitera-
tur imstande gewesen ist, das Interesse der heranwachsen-
den intelligenten Jugend zu fesseln, ihre Phantasie zu
wecken und ihre Gedankén auf wissenschaftliche Probleme
hinzuleiten.

Indessen ist dies Werk von Jules Verne weit davon ent-
fernt, vollkommen zu sein, und im folgenden wollen wir
einen der wissenschaftlichen Irrtiimer behandeln, in denen
sein groBter Mangel besteht.

Doch das Buch sprudelt so iiber von Ideen und ist so voll
von menschlichem Humor, daB es sich gewi3 lange auf dem
Schauplatz halten wird, dem Umstande zum Trotz, daB
sein Hauptproblem — die Berechnung der Bewegung eines
Kkleinen, Kérpers von einem Himmelskérper zu einem ande-
ren — die Krifte des Verfassers iiberstieg und im iibrigen
auch weit auBerhalb des Gebietes lag, das die Himmels-
mechanik der damaligen Zeit in ihren Bereich gezogen hatte.

Die ersten Kapitel dieses berithmten Buches spielen sich
im ,,Gun-Klub“, einer Vereinigung alter Artilleristen in
Baltimore, ab, die der Friede zwischen den Nord- und Sid-
staaten arbeitslos gemacht hatte, und denen das Leben nicht
mehr lebenswert erschien, als man nicht linger von ihren



Kanonen Gebrauch machen wollte. Bis der Prisident, Mr.
Barbicane, eines Tages mit dem Vorschlag herausplatzte,
eine Kanone zu gieBen, grofer und schéner als alle anderen,
und mit dieser Kanone ein Projektil bis zum Mond hinauf-
zuschieBen.

Die Kanone wurde gegossen; sie wurde an einem Ort in
Florida eingegraben, mit der Miindung nach oben, und es
wurde ein Projektil konstruiert. Wie eine Spitzkugel ge-
formt, und hohl, mit Platz darin fiir Mr. Barbicane und zwei
andere Passagiere. Und die Kanone wurde abgefeuert —
das war ein Abenteuer!

In einem Kapitel mit dem Titel: , Ein bichen Algebra“
148t der Verfasser Mr. Barbicane die Formel zur Berechnung
einer Bahn eines von der Erde fortgeschleuderten Projek-
tils auf seinem Weg zum Monde ableiten. Es geschieht mit
Hilfe einer Gleichung derselben Art wie die, die wirin der vor-
liegenden Arbeit im Kap. IT unter dem Namen der Glei-
chungderlebendigen Kraft kennengelernt haben. Diese
Formel setzt unsinstand, die Geschwindigkeit in jedem Punkt
der geradlinigen Bahn zu berechnen, die ein kleiner Kérper
zwischen zwei festen Zentren zuriicklegen kann.

Wie aus den AuBerungen des Prisidenten Barbicane her-
vorgeht, war der Verfasser nicht im Unklaren dariiber, da
er sich erlaubt hatte, das Problem in einem hohen Grade
zu vereinfachen, indem er ausdriicklich darauf aufmerksam
macht, dal man in dem vorliegenden Problem eigentlich
mit zwei Attraktionszentren zu tun hat, die itberhaupt keine
festen Stellungen einnehmen, sondern alle beide (Erde und
Mond), jedes fiir sich, mit ihren eigenen Bewegungen durch
den Weltraum wandern.

Zu Jules Vernes Zeiten war die Astronomie indessen nicht
imstande, das Problem zu ldsen, wie man ,,Fortschleude-

7*
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rungsbahnen von einem Korper aus, der selbst ein Glied
in einem System mehrerer Himmelskorper bildet, berech-
nen soll. Die Losung solcher Probleme ist spiter als Neben-
produkt einer Reihe umfassender Untersuchungen iiber Be-
wegungsformen in dem berithmten Dreikérperproblem
mit herausgekommen. Wir wollen einen wesentlichen Teil
dieses Kapitels der Schilderung der Resultate widmen, die
man auf diesem Gebiet erlangt hat. Zur Veranschaulichung
dieser Resultate dient die Tafel hinten im Buche, zu-
sammen mit den beiden Abb. 34 und 35 auf S. 106 und r07%.
* *
*

Die klassischen Probleme innerhalb der Himmelsmecha-
nik behandelten immer die Untersuchung der Bewegungen
in unserem Sonnensystem, und in unserem Sonnensystem
liegen, wie wir gesehen haben (S. 70—72), gewisse Verhilt-
nisse vor, die die mathematische Behandlung der Bewegungs-
probleme verhiltnismiBig einfach machen.

Wenn wir das allgemeine Drei- oder Mehrkorperproblem
im Gegensatz zu den in Kap. VI behandelten Stérungs-
problemen definieren wollen, kénnen wir es am besten als
das Drei- oder Mehrkérperproblem mit allen Mas-
sen und allen Abstinden von derselben GréBen-
ordnung charakterisieren.

Der Schwerpunkt der modernen Untersuchungen fallt
nun in das Bereich des folgenden Problems: Zwei gleich-
groBe Massen 7, und m, bewegen sich nach den Gesetzen
des Zweikorperproblems um den gemeinsamen Schwerpunkt,
und die Verhiltnisse sind so gewihlt, daf3 die beiden Massen-
punkte in Kreisbahnen mit konstanter Geschwindig-
keit wandern. Die Definition dieses Problems ist durch die
kleine Fig. 1 auf unserer groBen Zeichnung veranschaulicht.
Die Aufgabe ist jetzt die folgende: Die Bewegung einer
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dritten, unendlich kleinen Masse (u) zu unter-
suchen, die vonden beiden endlichen Massen nach
dem Newtonschen Gesetz angezogen wird, und die
sich in derselben Ebene wie diese bewegt. Auf
Grund ihrer verschwindend kleinen Masse wirkt u selber
nicht auf m; und m, ein.

Dies Problem, welches wir ,,ein probléme restreint im
erweiterten Sinn‘ nennen koénnen, ist nicht dasselbe wie
das allgemeine Dreikorperproblem. Die Definition eines
,,probléme restreint ist zuerst zu ,,praktischen’ Zwecken
von Poincaré aufgestellt worden, damit man iiberhaupt
imstande sein sollte, das Dreikérperproblem anzugreifen. Das
von Poincaré definierte ,,probléme restreint* unterscheidet
sich von dem unsrigen dadurch, daf er voraussetzte, daf3
die eine der beiden endlichen Massen sehr klein im Verhalt-
nis zu der anderen sein sollte. Durch diese Einschrinkung
wurde das Problem prinzipiell einfacher, analog dem Pro-
blem von der Bewegung der Planeten, wo wir bestindig mit
einer dominierenden Masse (der Sonne) zu tun haben.

In den Untersuchungen, iiber die wir hier referieren wollen,
haben wir also zwei endliche Massen von der gleichen GréBen-
ordnung gewdhlt. Unsere spezielle Untersuchungsmethode?!
machte eine ganz bestimmte numerische Wahl fiir das
Massenverhiltnis notwendig, und wir haben, wie schon frither
erwihnt, ein fir allemal das Verhiltnis m, = m, gewihlt,
um uns so weit wie moglich von den Stérungsproblemen

zu entfernen, wie sie in unserem Sonnensystem auftreten.

* *
*

Unsere Zeichnung zeigt die Hauptresultate, die wir bis
dato erreicht haben. In den kleineren Figuren z bis 12

1 Uber die Methode — die Methode der numerischen Integration —
siehe Stréomgren: Die Hauptprobleme der modernen Astronomie S. 32.
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und 14 sind die Bahnen der verschiedenen Klassen in ver-
schiedenen MaBstiben wiedergegeben und mit Pfeilen ver-
sehen, die fiir jede bestimmte Bahn die Bewegungsrichtung
angeben. In der grofen Hauptzeichnung sind alle Bahn-
klassen in einem fiir alle Klassen gemeinsamen MaBstabe
gezeichnet. '

Diese Untersuchungen nahmen ihren Anfang in den neun-
ziger Jahren des vorigen Jahrhunderts, zuerst durch die von
Thiele veranlaBten Arbeiten, danach durch G. H. Darwins
groBe Abhandlung ,,Periodic orbits“. Darwin hatte ein
anderes Massenverhiltnis (m, = 10 m,) als Thiele (m, = m,)
gewihlt. In den spiteren — in Kopenhagen ausgefithrten —
Arbeiten ist, wie schon gesagt, Thieles Massenverhiltnis
als Grundlage gewihlt.

Die systematische Untersuchung der einfacheren
,.periodischen* und ,,asymptotischen‘‘ Bewegungsméglich-
keiten nahm im Jahre 1913 ihren Anfang auf der Kopen-
hagener Sternwarte.

Die Ausgangspunkte dieser systematischen Untersuchung
der Bewegungsformen im probléme restreint kénnen auf
folgende Weise angedeutet werden:

A. Erstens muBl es fir die unendlich kleine Masse u

periodische Bahnen um die eine oder die andere der beiden
endlichen Massen geben.
. Fig. 1 in der groBen Zeichnung gab eine Erklirung der
Definition unseres Problems, und die Pfeile geben die Be-
wegungsrichtung der beiden endlichen Massen m, und #,
an. Wir nennen diese Bewegungsrichtung (die in unserer
Zeichnung entgegengesetzt der Umdrehung des Uhrzeigers
geht) direkt und die entgegengesetzte retrograd.

Von nun an wihlen wir fiir das ganze Problem ein Ko-
ordinatensystem, das nicht fest ist, sondern sich mit den
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beiden Massen m, und m, auf eine solche Art dreht, da8 die
Verbindungslinie m,m, die Abszissenachse bildet. In diesem
beweglichen Koordinatensystem (&, #) sind auf unserer
Tafel alle anderen Figuren eingezeichnet, die das pro-
pleme restreint angehen, d. h. die groBe Zeichnung und die
kleinen Fig. 2—12 und 14 (iiber Fig. 13 werden wir spiter
einige Worte sagen).

Von periodischen Bahnen um m; und m, finden sich (in
unserem beweglichen Koordinatensystem) sowohl direkte
wie retrograde.

B. Ferner existieren direkte und retrograde Bahnen um
beide Massen.

C. Von Lagrange wissen wir, daBl es fiinf sogenannte
Librationspunkte gibt, L;, L,, Ls, L,, L; (siehe Fig. 1),
die jeder fiir sich die Eigenschaft haben, da8 die dritte Masse
4, wenn sie mit der Geschwindigkeit Null in einem dieser
Punkte angebracht wird, stets dieselbe Konstellation mit den
beiden endlichen Massen bilden wird, d. h. u wird immer in
dem betreffenden Librationspunkt liegen bleiben.

Es hat sich nun gezeigt, daB dieser Ruhezustand der
Masse p in einem Librationspunkt entweder immer oder
unter gewissen Voraussetzungen als ein Grenzfall aufge-
faBBt werden kann, entweder von einer periodischen Be-
wegung um den betreffenden Librationspunkt oder von
einer asymptotischen Bewegung in diesen Librations-
punkt hinein oder aus ihm heraus.

D. Aufler den periodischen und asymptotischen Bahnen,
die unter A, B und C angedeutet sind, kénnen wir eine
Reihe interessanter Bahnen notieren, deren Existenz man
a priori nicht erwartet haben kénnte, und die auch von nie-

mandem vermutet wurde,

* *
*



Die mithsame Erforschung von periodischen und asympto-
tischen Bahnen, die mit Hilfe einer Unterstiitzung des Carls-
bergfonds und einiger Freunde der Kopenhagener Stern-
warte ausgefiithrt worden ist, und bei der iiber 50 Berechnerim
Laufe der Jahre teilgenommen haben, war urspriinglich, ganz
natiirlich, auf die einfach-periodischen Bahnen gerichtet
(Bahnen, die bereits nach einem Umlauf periodisch sind) und
spiter auch auf Bahnen, die asymptotischgegeneinen
Librationspunkt verlaufen. Nach Poincaré gibt es von
asymptotischen Bahnen auch eine allgemeinere Klasse : Bah-
nen, die asymptotisch gegen periodische Bahnen ver-
laufen (mit diesen haben wir uns nicht beschiftigt).

Als ein Hauptresultat der Untersuchungen iiber die perio-
dischen Bahnen in den letzten Jahren kann Folgendes
hervorgehoben werden: Es hat sich in einer ganzen Reihe
von Fillen gezeigt, daB eine Klasse einfacher periodischer
Bahnen, die in ihrem Entwicklungsgang komplizierter wur-
den, von selbst zu einfach-periodischen Bahnen zuriick-
kehren, und zwar so, daB die ganze Klasse ein in sich
abgeschlossenes System bildet. Ob dies der Fall mit allen
bis jetzt untersuchten Bahnklassen ist, kann noch nicht mit
Bestimmtheit gesagt werden. Auf jeden Fall ist eine solche
Entwicklung sicher fiir alle Klassen, eine einzige ausgenom-
men, ein Resultat, welches im hohen Grade zur Schénheit

und Abgeschlossenheit des Problems beitrigt.

* *
’ *

Nach diesen einleitenden Bemerkungen wollen wir nun
im folgenden die Hauptresultate fiir die verschiedenen Bahn-
klassen kurz zusammenstellen. Wir halten uns in dieser
Zusammenstellung an die Buchstabenbezeichnung fiir die
verschiedenen Klassen, die in den.Publikationen der Kopen-
hagener Sternwarte angewandt ‘ist.



Klassea. Retrograde periodische Bahnen um den Libra-
tionspunkt L, (Fig.2). Die alten Thiele- Burrauschen Bahnen.
Die Klasse beginnt mit dem Librationspunkt L, setzt mit
infinitesimalen Bahnen (1) fort und danach mit endlichen
periodischen Bahnen (2) um L, Vorlidufiger AbschluB3:
Die Ejektionsbahn (Fortschleuderungsbahn) in der Masse
my (Bahn 3) mit unendlich groBer Geschwindigkeit von und
in m,. Burrau hatte hier die Untersuchung unterbrochen,
weil er meinte, daB3 die Klasse sich jetzt in kompliziertere
Bahnen verlieren wiirde. In den letzten Jahren haben wir die
Untersuchung fortgesetzt, und zwar mit folgendem Resultat:
Nach der Ejektionsbahn kommt eine Bahn mit einer Schleife
(Bahn 4); diese Schleife erweitert sich, wenn man die Ent-
wicklung weiter verfolgt, wihrend die Bahn selbst kleiner
wird; nach und nach kommen wir zu einer Bahn (5), wo
die Bahn und die Schleife beinahe gleich gro sind, und
schlieBlich fallen die Bahn und die Schleife zusammen.
Von nun an geht die Entwicklung folgendermallen vor sich:
Die Bahn wird zur Schleife, und die Schleife geht in die
Bahn iiber; das Ganze vollzieht sich nun in der umgekehrten
Reihenfolge, und die Entwicklung endet wieder im Libra-
tionspunkte L,, wo sie einmal anfing. Als Resultat erhalten
wir also eine in sich selbst abgeschlossene Bahn-
klasse.

Klasse b. Retrograde periodische Bahnen um L;. Voll-
stindig analog der Klasse a.

Klasse c. Retrograde periodische Bahnen um I,
(Fig. 3). Sie beginnen im Librationspunkt L,. Danach
folgen infinitesimale (1), dann endliche Librationen, die
ihren vorldufigen AbschluB in einer Doppelejektionsbahn
(2) finden. Die Klasse kann als Bahn mit Schleifen um
und m, fortgesetzt werden. Die weitere Entwicklung dieser
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Klasse ist analog der Entwicklung von Klasse f (siehe weiter
unten).

Klasse d. Retrograde periodische Bahnen um L,
Existieren fiir spezielle Massenverhiltnisse m, : m,, doch
nicht fir das in unseren Arbeiten gewihlte (m; = m,).

Klasse e. Retrograde periodische Bahnen um L;. Wie
bei Klasse d.

Klasse f. Retrograde periodische Bahnen um m,
(Fig. 5). Die Klasse
b beginnt mit infini-
tesimalen kreisfér-
migen Bahnen um
my mit unendlich

groBer Bahnge-
schwindigkeit. Die
Entwicklung  zur
Ejektionsbahninm,
geht aus Fig. 5 her-
vor. Die weitere

Entwicklung ist

Abb. 34. Klasse f im probleme restreint. jetzt bekannt. Sie
wird in Abb. 34

angedeutet: eine spiralférmige Bewegung mit einer un-
endlichen Anzahl Windungen, in das Unendliche sich ent-
fernend.

Klasse g. Direkte periodische Bahnen um m, (Fig. 4).
Die Entwicklung von infinitesimalen Kreisbahnen mit
unendlicher Bahngeschwindigkeit zu einer Ejektionsbahn
in m, geht aus Fig. 4 hervor. Die fernere Entwick-
lung der Klasse ist noch ein groBes Stiick weiter verfolgt
worden, ohne dafl man bis jetzt den definitiven Abschlufl
gefunden hitte.



Klasse h. Retrograde periodische Bahnen um ;. Wie
bei Klasse f.

Klasse i. Direkte periodische Bahnen um #,. Wie bei
Klasse g.

Klasse k. Direkte periodische Bahnen um beide Massen
m, und m, (Fig. 6, 7 und 12). Wir kénnen von der Dop-
pelejektionsbahn (1), Fig. 6, ausgehen. Wenn wir die
Bahnklasse aufler- n
halb der Massen #,
und m, (Unterklasse
k,) verfolgen, dann
finden wir die Bah-
nen (2), (3)und (4)in
Fig. 6 und Bahn (6)
links in Fig. 7. Die
Klasse endet in
einer spiralf6rmigen

Bewegung, die
asymptotisch (mit
unendlich  kleiner
Geschwindigkeit) in
die leratlonsl‘)ur?k- Abb. 35. Eine Bahn in der Entwicklung der
te L,und L, hinein- Klasse c.
lauft, bzw. davon
ausgeht (Fig. 7 links und eine der Bahnen in Fig. 12).
Wir kehren jetzt zu der Ejektionsbahn in Fig. 6 zuriick
und folgen der Klasse als Bahnen mit Schleifen um die
Massen m, und m, (Unterklasse k,, Fig. # rechts). Diese
Unterklasse endet ganz wie k, asymptotisch in L, und
L, (Fig. 7 rechts und eine andere Bahn in Fig. 12). Also:
Die ganze Klasse k bildet eine fiir sich abgeschlossene
Klasse.
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Klasse 1. Retrograde periodische Bahnen um beide Mas-
sen m, und m, und mit direkter Bewegung im absoluten
Koordinatensystem (Fig. 8). Unendlich weit entfernt
finden sich kreisférmige Bahnen um beide Massen (mit un-
endlich kleiner Bahngeschwindigkeit im absoluten Koordi-
natensystem). Wenn wir gegen #, und m, vorriicken, werden
die Bahnen flacher. Die Entwicklung sieht man in Fig. 8:
Die Bahnen (1), (2), (3), (4), wovon die letzte wieder eine
asymptotische Bewegung zu L, und L vorstellt (vgl. auch
die duBerste Bahn in Fig. 12). Also Resultat: Wiederum
eine in sich selbst abgeschlossene Bahnklasse.

Fig. 9 gibt an, wie eine Bahn durch eine Reihe Schleifen
in eine asymptotische Bahn iibergeht (die Klassen k und 1).
Siehe das Nihere in ,,Drei Jahrzehnte Himmelsmechanik
auf der Kopenhagener Sternwarte®.

Klasse m. Retrograde periodische Bahnen um beide
Massen m; und m, mit retrograder Bewegung im ab-
soluten Koordinatensystem. Die Entwicklung dieser
Klasse geht aus Fig. 10 hervor. Unendlich entfernt kreis-
runde Bahnen mit unendlich langsamer Bewegung (im
absoluten Koordinatensystem); danach flachen sich die
Bahnen mit stets wachsender Bahngeschwindigkeit ab.
AbschluB: geradlinige Bewegung zwischen m; und m, mit
unendlich groBer Geschwindigkeit in jedem Punkt der Bahn.
Also. wiederum: Eine in sich selbst abgeschlossene Bahn-
klasse.

Klasse n. Retrograde librationsihnliche periodische
Bahnen, unsymmetrisch in bezug auf die #-Achse (Fig. 11).
Gehen wir von der Bahn (1) in Fig. 11 aus und durch die
Ejektionsbahn in m,, dann finden wir eine Entwicklung, die
an Klasse a erinnert. Gehen wir in entgegengesetzter Rich-
tung, dann kommen wir zum Schlu durch eine Ejektions-



bahn in m, zuriick zu derselben Bahn. Resultat: Wiederum
eine in sich selbst abgeschlossene Klasse.

Klasse o. Eine andere Klasse retrograder, librationsihn-
licher periodischer Bahnen (Fig. 14). Diese Klasse hat
die beiden asymptotischen Bahnen (3) und (4) — von innen
gerechnet — in Fig. 12 als Grenzbahnen.

Fig. 12 stellt das System der bestehenden periodischen
Bahnen dar, die gleichzeitig asymptotisch in L, und L,
verlaufen, und die teilweise schon besprochen sind (unter
den Klassen k, 1 und o).

Es muf3 noch bemerkt werden, daf} in unserem Problem,
WO m, == m, ist, sich wohl Bahnen finden, die asymptotisch
zu den Librationspunkten L,, L, und L; sind (wenngleich
nicht spiralférmig), doch keine, die gleichzeitig periodisch
sind. Diese Probleme sind daher nur von einem verhilt-

nismiBig geringen Interesse.

* *
*

Die Ubersicht iiber die einfach-periodischen Bahnen und
die einfacheren asymptotischen Bewegungen im probléme
restreint fiir das gewdhlte Massenverhiltnis, die durch
unsere Tafel gegeben und oben niher skizziert sind, kann
jetzt als beinahe vollstindig bezeichnet werden. Und diese
Ubersicht gibt uns die Triangulation eines wissenschaft-
lichen Gebietes, wo unsere Kenntnisse vor drei Jahrzehnten
mit unserem Wissen iiber das Innere Afrikas im 18. Jahr-
hundert verglichen werden kénnten.

Und das allgemeine Dreikérperproblem ? DaB sich wenig-
stens eine ganze Reihe unserer Resultate auch auf die all-
gemeineren Félle des Dreikdrperproblems iibertragen lassen,
bei denen alle drei Massen endliche Werte haben, geht aus
Untersuchungen hervor, die durch Fig. 13 veranschaulicht
werden. Drei endliche Massen im Verhiltnis 1 : 2 : 1, mit
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Bewegungen, die genau den drei Librationen um Ly, L, und L,
entsprechen, und die man auch bis zu den Ejektionsbahnen

und dariiber hinaus verfolgen kann.

* *
*

Doch wir kehren zu Jules Verne und Prisident Barbicane
zuriick. Wir wissen jetzt, daB die Bewegung in der Bahn,
die das Projektil des Gun-Klubs mit seinen Passagieren, dem
kenntnisreichen Prisidenten Barbicane, dem kritischen
Mr. Nicholl und dem optimistischen Franzosen Michel
Ardan im Raum beschreiben mufte, nicht mit Hilfe der
einfachen Gleichung der lebendigen Kraft berechnet werden
kann. Es gehort mehr dazu! Doch auf der anderen Seite
haben die hier mitgeteilten Untersuchungen iiber Bahn-
formen im Dreikdrperproblem weite Perspektiven iiber
Reiserouten im Weltenraum eréffnet, bei denen dem Prisi-
denten des Gun-Klubs und seinem unermiidlichen, nie ru-
henden Sekretir, Mr. J. T. Maston, dem Mann mit der
eisernen Klaue und dem Guttaperchaschidel (stiBe Erinne-
rungen aus dem Kriege), das Wasser im Munde zusammen-
gelaufen wire.

Um eine so nahe Ankniipfung wie mdoglich an das oben-
behandelte Problem zu bekommen, wollen wir uns ein
System von zwei Sternen mit gleich groBen Massen vorstel-
len, die sich in kreisf6rmigen Bahnen um einen gemeinsamen
Schwerpunkt bewegen. Wir kénnen dann fiir ein von dem
einen Stern fortgeschleudertes Projektil, mit Hilfe der
verschiedenen Figuren unserer Tafel, eine Reihe von
so abwechslungsreichen Reiseprogrammen zusammensetzen,
daB die Leiter samtlicher Reisebiiros der ganzen Welt
vor Neid erbleichen miiSten.

Die auf ihre Art einfachste aller Reisen von dem einen
unserer Sterne zu dem andern sehen wir in Fig. 10, die
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uns eine geradlinige Bahn von m, nach m, und zuriick zeigt.
Doch setzt diese Route unendlich grofie Geschwindig-
keit in allen Punkten der Bahn voraus, eine Vorausset-
zung, die nicht einmal die gesamte Energie und Erfindungs-
gabe und alle Geldmittel des Gun-Klubs hitten zustande
bringen kénnen. Doch auf der anderen Seite wiirde dieses
Reiseprogramm unser Projektil in einer unendlich kurzen
Zeit zum Ziele bringen; in der Praxis heiit das, da wir
in demselben Augenblick am Ziele sein wiirden, in dem wir auf-
brachen. Und fiir den, der Ausfliige in den interstellaren Wel-
tenraum planen will, kommt es darauf an, Zeit zu sparen.

Aber es gibt noch viele andere Moglichkeiten, und in all
den anderen Ejektionsbahnen (Fortschleuderungsbahnen),
die im Vorhergehenden beschrieben sind, wird die unend-
liche Geschwindigkeit nur bei der Abreise und der Ankunft
vorausgesetzt, und dies obendrein nur dann, wenn wir das
abstrakte Gedankenexperiment vornehmen, von einem
Massenpunkt zu starten. In der Praxis beginnen wir die
Reise natiirlicherweise von der einen oder anderen Stelle
auf der Oberfliche des Himmelskdrpers und mit einer end-
lichen Geschwindigkeit, die sich leicht berechnen 1a8t.

Auf Fig. 6 sehen wir eine neue Moéglichkeit: Auf die
stindig drehende Verbindungslinie zwischen unseren beiden
Sternen bezogen geht der Weg von m, nach m, durch eine
kleine Schleife ein Stiick oben auf der #-Achse.

Wir kénnen auch eine andere, hochst sonderbare Reise-
route wihlen. Um von m, nach m; zu kommen, kénnen wir,
wie Fig. 3 in der groflen Tafel zeigt, die Reise in einer
Richtung beginnen, die ganz genau entgegengesetzt der Rich-
tung gegen m, hin liegt! Wir sehen, dal die Bahn allmih-
lich umbiegt, in einem grofen Bogen nach unten geht und
zuletzt trotzdem auf dem Nachbarstern endet.
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Doch wir miissen auch an die Vielen denken, die mit dem
Himmelskérper, auf dem sie wohnen, zufrieden sind und
nur einen mehr oder weniger ausgedehnten Ausflug
in den Weltenraum vorzunehmen wiinschen. Da kann man
einen von drei Wegen empfehlen: entweder die in Fig. 2
und 4 gezeichneten, die die Reisenden ohne besonders merk-
wiirdige Erlebnisse aufeine Tourin denWeltenraum fithren und
wieder nach Hause bringen, oder den, der in Fig. 5 gezeigt
wird, und der uns ganz hiniiber auf die entgegengesetzte
Seite des anderen Sterns fithrt und zuriick. Fiir die Aller-
verwegensten koénnten eine Menge verschiedener Routen
gewihlt werden, die definitiv von zu Hause fortfiithren,
buchstiblich hinaus in die Unendlichkeit.

Und in Fig. 12 sehen wir eine Reise ganz besonderer Art
illustriert, eine Bahn, die zwischen den beiden duBersten in
der Fig. gezeichneten Bahnen gedacht werden soll, der zweit-
duBersten sehr nahe. Die Abreise geht mit sehr groBer Ge-
schwindigkeit von m, vor sich (natiirlicherweise unendlich,
wenn wir von einem Massenpunkt starten). Ineinem grofen
Bogen werden wir in die Ndhe des Librationspunktes L; fort-
geschleudert, dem wir uns spiter in einer spiralférmigen Bahn
mit stetig abnehmenden Spiralen und mit stetig abnehmen-
der Geschwindigkeit nihern, auf eine solche Weise, dall wir
nach unendlich langer Zeit im Librationspunkt, den wir
nie wieder verlassen, zur Ruhe kommen.

Doch diese Reise paBit nur fiir kontemplativere Naturen.
Sie wiirde den Tatendrang unserer Gun-Klub-Freunde kaum
befriedigt haben, wenn sie auch von anderen Gesichts-
punkten aus alles iibertrifft, was sie sich in ihrer sonst
tadellos lebhaften Phantasie getriumt hatten. Doch viel-
leicht hitten sie den einen oder den anderen gehabt, dem
sie eine solche Reise gerne gegénnt hitten!



VIII. Vom Licht als Energieform.

Licht ist eine Form von Energie. Wir kennen verschie-
dene Formen von Energie: Bewegungsenergie und poten-
tielle Energie. Von einem Korper mit der Masse , der sich
mit einer Geschwindigkeit v bewegt, wird gesagt, da} er
die Bewegungsenergie % m 9% hat.

Ein Stein, der senkrecht nach oben geworfen wird, wird
in jedem Augenblick eine bestimmte Bewegungsenergie
haben, die seiner Geschwindigkeit entspricht. Die Bewe-
gungsenergie des Steins wird nach und nach abnehmen;
das kénnen wir an ihm beobachten: er bewegt sich lang-
samer und langsamer. Da liegt es nahe, zu fragen, wo die
Bewegungsenergie des Steins bleibt, selbst wenn vorldufig
vielleicht noch nicht so viel Sinn in der Frage liegt. Zuerst
untersuchen wir die Luft, die der Stein durcheilt hat, und
finden, daB ein Teil der Luftmolekeln wirklich eine groBere
Bewegungsenergie erhalten hat; doch zeigt es sich, dafl der
Stein weit mehr Bewegungsenergie verloren hat, als die
Luftmolekeln empfangen haben.

Die gesamte Bewegungsenergie hat tatsichlich abgenom-
men, und wir beantworten die Frage nach ihrem Verbleib
dadurch, daB wir sagen, daB sie zu potentieller Energie ge-
worden ist. Wir definieren mit anderen Worten die poten-
tielle Energie so, daB die Summe der Bewegungsenergie
und der potentiellen Energie konstant sein soll (der Energie-
satz). Dies ist vorldufig nur eine Definition; doch nun zeigt
es sich, daf3 die potentielle Energie nur von den gegenseitigen

Stromgren, Astronom. Miniaturen II. 8



Stellungen der Korper zueinander abhingt und in zahl-
reichen Fillen direkt bei jeder einzelnen Stellung der beob-
achteten Korper berechnet werden kann, und hierin liegt die
groBe Bedeutung des Energiesatzes (im Beispiel von dem
Stein zeigt sich z. B., daB die durch die Anziehung zwischen
der Erde und dem Stein bedingte potentielle Energie dem
Abstand zwischen dem Stein und dem Zentrum der Erde
umgekehrt proportional ist).

Wir wollen die Energieverhiltnisse in einem glithenden
Korper betrachten. In jedem Augenblick wird im Kérper
eine bestimmte Bewegungsenergie vorhanden sein, die daher
kommt, daB3 die einzelnen Molekeln bestimmte Geschwin-
digkeiten haben, und eine gewisse potentielle Energie, die
der gegenseitigen Stellung der Molekeln zueinander in
diesem Augenblick entspricht. Es zeigt sich, da3 die Summe
der Bewegungsenergie und der potentiellen Energie (die
gesamte Energie) in dem glithenden Koérper abnimmt,
wihrend sie in der Umgebung des Koérpers zunimmt. Es
entsteht ein Energieverlust in dem glithenden Kérper und
eine Energiezunahme in den Umgebungen, sodafl auf die
Weise der Energiesatz Giiltigkeit hat. Und doch scheint
er keine vollkommene Giiltigkeit zu haben. Wenn wir das
Experiment geniigend schnell machen, werden wir ent-
decken, daf} jeder Energieverlust in dem glithenden Korper
durch einen Energiegewinn in den Umgebungen ersetzt
wird, doch erst nach Verlauf einer ganz kurzen Zeit, die
abhingig ist von dem Abstand von dem glithenden Kérper.
Wir driicken dies dadurch aus, daB wir sagen, dafl der
glithende Korper Energie in Form von Licht aussendet; das
Licht pflanzt sich mit endlicher Geschwindigkeit fort, und
die Umgebungen nehmen Energie auf in Form dieses aus-
gesandten Lichtes.



So sind wir zu der Auffassung des Lichtes als einer Ener-
gieform gelangt. Das Licht wird ausgesandt, pflanzt sich
mit Lichtgeschwindigkeit fort und wird aufgenommen
(absorbiert). Die Kenntnis von der Natur des Lichtes be-
deutet die Kenntnis dessen, wie die Aussendung, Ausbrei-
tung und Absorption des Lichtes vor sich geht.

Das Licht wird von Atomen (oder von Molekeln) ausge-
sandt. Die Atome sind aus den elektrisch negativ geladenen
Elektronen und den elektrisch positiv geladenen Protonen
aufgebaut. Ein Atom enthilt eine gewisse Energie: Be-
wegungsenergice, und weiter potentielle Energie, auf Grund
der wechselseitigen Kraftwirkungen zwischen Elektronen
und Protonen. Ein Teil dieser Energie rithrt von der Be-
wegung des Atoms als Gesamtheit her. Ziehen wir diese ab,
dann bleibt ein Rest zuriick, die innere Energie.

Von dieser inneren Energie sagen Bohrs Grundpostulate
fir die Quantentheorie aus, daB sie nur bestimmte diskrete
Werte annehmen kann (einer der fiir die innere Energie
moglichen Werte ist der kleinste; der diesem Wert ent-
sprechende Zustand des Atoms wird Normalzustand ge-
nannt). Verringert sich oder erhoht sich die innere Energie,
kann es nur in Spriingen geschehen, die als Differenzen
zwischen diesen Energiewerten bestimmt sind.

Sendet das Atom Licht aus, dann wird sich die innere
Energie des Atoms verringern, und dies kann, wie gesagt,
nur in Spriingen von einer bestimmten Gréle geschehen.
Die Energieverminderung im Atom entspricht der Energie
des ausgesandten Lichtes, und diese hat bestimmte Werte,
die firr das betreffende Atom charakteristisch sind. Das
Licht wird in Gestalt von Lichtquanten mit bestimmter
Energie ausgesandt.

Absorbiert das Atom Licht, dann wird sich seine innere

8*
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Energie erhchen, und dafiir gelten entsprechende Uber-
legungen, wie bei der Aussendung von Licht.

Bohrs Grundpostulate sagen ferner aus, dal Lichtquan-
ten mit einer bestimmten Energie E sich in Prismen brechen
werden und sich iiberhaupt in unseren optischen Appara-
ten so verhalten, wie sich (nach der klassischen Wellentheorie
konnen wir das berechnen) elektrische Wellen (Radiowellen)
mit einer Schwingungszahl », ausgedriickt durch » —_—%
(h ist eine universelle Konstante, Plancks Konstante),
verhalten wiirden.

In der klassischen Wellentheorie des Lichtes entspricht
die Schwingungszahl » der Farbe des Lichtes. In der Quan-
tentheorie ist die Farbe durch die Energie des einzelnen
Lichtquantes bestimmt (je kleiner die Energie, desto mehr
nihert die Farbe sich dem Roten).

L4Bt man weiBes Licht durch ein Prisma gehen, wird es
sich in ein Spektrum auflésen: Fir das Auge wird es wie
ein gefirbtes Band aussehen, indem jede Farbennuance,
woraus sich das weiBe Licht zusammensetzt, dadurch, daB
sie durch das Prisma geht, in ihrer Richtung in einem ganz
bestimmten Winkel abgelenkt wird.

Losen wir weiBes Licht auf, indem wir es durch ein Prisma
gehen lassen, werden wir mit anderen Worten alle die ver-
schiedenen Lichtquanten trennen, woraus es besteht, auf
die Weise, daB die Lichtquanten mit groBer Energie am
stirksten abgelenkt werden, und so, dafl die Ablenkung
durch die Energie des Lichtquantes eindeutig bestimmt ist.

Ein Atom sendet, wie wir gesehen haben, Lichtquanten
mit ganz bestimmtem Energieinhalt aus, die fiir das Atom
charakteristisch sind. Wir miissen also erwarten, daf3 die
Lichtquanten der Atome eines bestimmten Elementes in



ganz bestimmten Richtungen abgelenkt werden, wenn sic
durch ein Prisma gehen. Das ist auch der Fail. Jedem Ele-
ment entspricht ein Linienspektrum, aus einer Reihe schar-
fer Linien bestehend, dem bestimmten Energieinhalt der
durch die betreffenden (gegenseitig gleichen) Atome aus-
gesandten Lichtquanten entsprechend.

* oL

Das Atom besteht aus Elektronen und Protonen in gleich
groBer Anzahl und ist also nach auflen elektrisch neutral.

Wir stellen uns ein solches Atom im Normalzustand vor,
wo seine innere Energie am geringsten ist. Nun wollen wir
seine innere Energie erh6hen. Das kann dadurch geschehen,
daB man es mit Licht von anderen Atomen vom gleichen
Element bestrahlt, das Lichtquanten mit gerade so groller
Energie aussendet, wie das Atom aufnehmen kann, in-
dem seine innere Energie in einem Sprung erhéht wird.
Doch kann es auch, wie Versuche gezeigt haben, dadurch
geschehen, dal man freie Elektronen mit dem Atom zu-
sammenstolen 1dBt. Vor dem Zusammensto3 hatte das
Elektron eine gewisse Bewegungsenergie,und das Atom hatte
ebenfalls eine bestimmte Bewegungsenergie, und auflerdem
seine innere Energie. Nach dem Stol hat die gesamte
Bewegungsenergie abgenommen, und die innere Energie
des Atoms ist um genau soviel grofler geworden. Auch hier
gilt die Regel, daf} die innere Energie des Atoms nur in
Spriingen verdndert werden kann.

Es kann jedoch geschehen, wenn die Bewegungsenergie
des stoBenden Elektrons hinreichend grof ist, dal eins der
eigenen Elektrone des Atoms sich von diesem losreifit.
Das geschieht, indem die Bewegungsenergie des stoBenden
Elektrons so viel abnimmt (in einem Sprung), daB das
Atom die entsprechende innere Energie nicht aufnehmen
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kann, sondern zerplatzt, und zwar gerade so, dafl sich
ein Elektron losreil3t.

Das urspriingliche Atom ist zu zwei Partikeln geworden:
Ein Elektron hat sich losgerissen, und ein positiv geladenes
Ion hat sich gebildet. Der ProzeB wird Ionisation genannt.

Wir wollen das Elektron und das Ion als ein System be-
trachten. Das System enthilt eine gewisse Energie. Doch
kann diese Energie eine Reihe kontinuierlicher
Werte annehmen, im Gegensatz zu der inneren
Energie des Atoms. Wenn nun die Energie dieses
Systems, in Ubereinstimmung mit der inneren Energie des
Atoms, sprungweise abnehmen kann, indem gleichzeitig ein
Lichtquant entsandt wird, dann wird die Méglichkeit zur
Bildung eines kontinuierlichen Spektrums vorhanden sein,
da ja das Linienspektrum nur dadurch entstand, daB die
innere Energie der Atome, die es aussenden, diskrete Werte
annimmt.

Man kann sich zwei wesensverschiedene Zustinde vor-
stellen, worin diese Energieabnahme beidem System Elektron-
Ton resultiert. Die Energie des entsandten Lichtquantes
kann Kkleiner sein als die Bewegungsenergie des Elektrons;
das Elektron wird sich dann nur langsamer bewegen. Ist die
Energie eines Lichtquantesdagegen groBer als die Bewegungs-
energie des Elektrons, wird das Elektron von dem Ion ,,ein-
gefangen werden und mit ihm wieder ein neutrales Atom
bilden. Die Energie des Lichtquantes ist dann gleich der
Bewegungsenergie des Elektrons vor dem Einfangen, ver-
mehrt um die Verringerung der inneren Energie bei dem Ein-
fangen. Diesem Mechanismus fiir die Emission eines
kontinuierlichen Spektrums entsprechend miissen wir uns
einen Absorptionsmechanismus vorstellen. Wir denken
unsdiesen Absorptionsmechanismusalsdas,,Umgekehrte‘“des



Entsendungsmechanismus: 1. Ein System, aus einem Ion
und einem Elektron bestehend, kann das Lichtquant absor-
bieren, indem sich die Bewegungsenergie des Elektrons
erhoht; oder 2. ein Atom kann ionisiert werden, und das
losgerissene Elektron erhalt eine gewisse Bewegungsener-
gie. Dieser zuletzt besprochene Absorptionsmechanismus,
wodurch ein Lichtquant absorbiert wird, indem das ab-
sorbierende Atom ionisiert wird und das losgerissene Elektron
sich mit einer gewissen Geschwindigkeit entfernt, wird der
lichtelektrische Effekt genannt.

Zusammenfassend kénnen wir sagen, dafl Licht in Form
von Lichtquanten entsandt wird (deren Energieinhalt mit-
bestimmend fiir ihr ,,optisches Verhalten® ist), entweder von
einem Atom, indem er von irgendeinem bestimmten Energie-
inhalt zu einem anderen {ibergeht (Linienspektrum), oder auch
von einem Elektron-lon-System (kontinuierliches Spektrum).
Licht wird durch einen Mechanismus absorbiert, der ,,der um-
gekehrte” vom Entsendungsmechanismus ist.

Energie hat Masse; das ist eins der Hauptresultate der
Relativititstheorie. Wenn ein Atom ein Lichtquant ab-
sorbiert, wird es einen StoB} in der Fortpflanzungsrichtung
des Lichtes erhalten, und zwar von derselben Grofe, als
wenn es von einem Partikel mit derselben Bewegungsmenge
wie der des Lichtquantes getroffen wire. Das duBert sich
unter anderem dadurch, dal3 das Licht, wenn es von einer
Fliche absorbiert wird, auf diese einen Druck, den Licht-
druck, ausiiben wird.

Die Masse der Lichtenergie wird von der materiellen
Masse angezogen. Eine Folge hiervon ist die Ablenkung der
Lichtstrahlen am Sonnenrande.

Ein Lichtquant, welches von einer groBlen Masse, einem
Stern, ausgesandt wird, wird von dieser angezogen werden.
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Doch wird er nicht, so wie ein Stein, den man fortwirft,
kleinere und kleinere Geschwindigkeiten erlangen; ein Licht-
quant wird sich immer mit der konstanten Lichtgeschwin-
digkeit fortpflanzen. Statt dessen wird seine Lichtenergie
immer geringer werden, d. h. nach den Grundpostulaten wird
das Lichtquant ,,réter’ werden. Dieser Effekt wird die
Einsteinsche Rotverschiebung genannt.

% %
*

Kiihlen wir einen glithenden Korper ab, so sehen wir, teils
daB er weniger Licht entsendet, und teils, daf} sein Licht
roter wird. Haben wir eine Lichtquelle, z. B. ein Gas bei
hoher Temperatur, die von der Umwelt abgesondert ist,
z. B. dadurch, daf sie von vollstindig spiegelnden Winden
umgeben ist, und lassen wir sie, in dieser Weise abgesperrt,
einen Gleichgewichtszustand erreichen (so daB pro Sekunde
eine gewisse Anzahl Lichtquanten von Atomen in der Gas-
masse entsandt werden, und pro Sekunde ebenso viele Licht-
quanten von Atomen in dem Gas absorbiert werden, in
dem die Anzahl der Lichtquanten, die in unserem Raume
,,irei vorkommen*, konstant ist), dann kénnen wir die Strah-
lung, die die Atome des Gases aussenden, genau charakteri-
sieren. Sie hidngt nur von der Temperatur des Gases ab,
nicht z. B. von dem Druck, oder davon, was fiir ein Gas
es ist. Wir konnen genau angeben, wieviel Lichtquanten
einer bestimmten Art entsandt werden (d. h. von einem be-
stimmten Energieinhalt), wir kennen mit anderen Worten
die ,,Intensitit’ und ,,Farbe® des Lichtes.

Ferner zeigt die Theorie, dal wir den Druck berechnen
konnen, den das Licht auf die spiegelnden Winde ausiibt.
Auch dieser hingt nur von der Temperatur des Gases ab.
Diese Verhiltnisse sind, wie wir im nichsten Kapitel sehen
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werden, von grofler Bedeutung auf dem Gebiete der An-

wendung der Physik in der Astronomie.

%k %
*

Wir kennen das Licht nur durch seine Wirkung auf die
Atome: Das, was wir als Licht wahrnehmen, sei es, daf} es
sich um Aussendung oder Absorption handelt, sind nur Ver-
dnderungen in Atomsystemen. Die Atomsysteme verdndern
ihre Energie, und sie erhalten Stofe, so daB sie ihre Be-
wegungsrichtung verdndern, sie werden zerteilt in Ionen
und Elektronen. Die Auffassung, daBl das Licht ein ge-
koppelter ProzeB zwischen zwei Atomen sein sollte, liegt
sehr nahe: Wir fassen Lichtentsendung und Absorption
in einem einfachen Prozel} zusammen, der darin besteht, daf3
ein Atom eine gewisse Energie verliert und einen gewissen
StoB erhilt, wihrend ein zweites Atom, nach Ablauf einer
Zeit, die nur von dem Abstand zwischen den beiden Atomen
abhingt, gerade so viel Energie gewinnt, und einen Stof3
in der entgegengesctzten Richtung erhilt. Diese Auffassung
ist konsequent, insofern, als sie alles umfaf3t, was wir direkt
an Eigenschaften des Lichtes beobachtet haben. Doch ent-
halt sie nichts dariiber, welche Atome zur Entsendung und
Absorption von Licht zusammenwirken, d. h. in welchen
Richtungen das Licht in unseren optischen Apparaten sich
ausbreitet; und diese Ausbreitung geht nach bestimmten
Gesetzen vor sich, das wissen wir.

Gerade fiir astronomische Verhiltnisse kann die bespro-
chene Auffassung paradox erscheinen: Dal3 das Licht eines
Sternes ein direkt gekoppelter Prozel zwischen Atomen auf
dem Stern und auf der Erde sein sollte, klingt ja merkwiir-
dig. Wie gewohnlich bedeuten aber die ungeheuren Ab-
stande nichts Prinzipielles; was im Laboratorium richtig
ist, diirfen auch die Astronomen mit Recht anwenden.



IX. Der Bau der Sterne.

Die Sterne befinden sich bestindig im Gleichgewicht —
diesen SchluB folgern wir aus der Unveridnderlichkeit des
Lichtes, das sie entsenden. Es gibt Ausnahmen: gewisse
Klassen verinderlicher Sterne, doch von diesen wollen wir
hier nicht reden.

Messen wir die scheinbare Lichtstidrke eines Sternes, dann
haben wir einen Ausdruck fir die Strahlungsenergie, die
vom Stern ausgeht und uns erreicht; kennen wir auflerdem
den Abstand, dann koénnen wir die gesamte Energieaus-
strahlung, die vom Stern ausgeht, berechnen.

Mit Hilfe eines Prismas kénnen wir das Licht von einem
Stern in ein Spektrum auflésen. Normal ist es ein konti-
nuierliches Spektrum mit Absorptionslinien darin, d.h.
ganz schmale Gebiete im Spektrum, wo die Strahlungs-
energien bedeutend geringer sind, als in den Teilen des kon-
tinuierlichen Spektrums, die auf beiden Seiten liegen.

Die Temperatur in der Schicht des Sternes, dessen Licht
wir wahrnehmen (die alleriuBlerste Schicht), ist allein be-
stimmend fiir die Energieverteilung in dem kontinuierlichen
Spektrum (siehe Kap. VIII). Messen wir die Energiever-
teilung im Spektrum, dann kénnen wir die Temperatur be-
stimmen.

Ferner ist es in vereinzelten Fillen moglich, die Masse der
Sterne zu bestimmen (siche Kap. III).

Diese GroBen: die gesamte Energieausstrahlung, die
Temperatur in der duBersten Schicht und in einigen Fillen



die Masse, die sind das Beobachtungsmaterial, das zu unserer
Verfiigung steht. Mit Hilfe dessen und mit Hilfe unseres
physikalischen Wissens wollen wir versuchen, uns ein Bild
vom Aufbau eines Sternes zu machen.

Die moderne Theorie fiir das Sterninnere, so wie sie
von Eddington geformt ist, hat uns zu der Annahme gefiihrt,
daB3 in den Sterninneren sehr hohe Temperaturen herrschen,
Temperaturen von vielen Millionen Graden. Das ist fiir
unsere Vorstellungen iiber den Mechanismus des Sterninnern
von der allergréf3ten Bedeutung.

Es ist in Kap. VIII erwihnt worden, wie ein Atom ioni-
siert werden kann. Das hierbei gebildete Ion kann , weiter
ionisiert werden‘‘, indem sich noch weitere Elektronen durch
denselben Mechanismus losreilen koénnen. Dies geschieht
bei hohen Temperaturen, und rechnet man aus, wie weit
die Ionisierung im Innern irgendeines Sternes fortgeschritten
ist, dann zeigt sich, daB3 z. B. ein Natriumatom in zwdlf
Partikel gespalten ist, Eisen in 25, Zinn in 47 usw. Das be-
deutet, daB3 der Radius der Partikel bedeutend kleiner wird.
Ein Atom bildet mit seinem Kern und seinen dufleren Elek-
tronen ein starres System mit einem Radius von 1078 cm.
Wenn aber, wie cs hier geschieht, die duleren Elektronen bei-
nahe abgespalten werden, wird der Radius viel kleiner, fiir
Eisen z. B. 2-1071° cm. Das Ergebnis ist, daf der Stoff im
Innern eines Sternes zu sehr hohem Druck zusammengepref3t
werden kann, ohne dal} die kleinen Partikel gegeneinander-
gepreBt werden. Das bedeutet, daBl der Stoff sich wie eine
verdiinnte Gasmasse verhalten wird, selbst bei dem herr-
schenden groBlen Druck. Fir die verdiinnten Gase gilt je-
doch ein sehr einfaches Gesetz, die Zustandsgleichung zwi-
schen Druck, Temperatur und spezifischem Gewicht. Wir
konnen mit anderen Worten die bekannte Zustandsglei-



chung zwischen Druck, Temperatur und spezifischem Ge-
wicht (Gay-Lussac-Mariottes Gesetz) fiir das Sterninnere
anwenden.

Dies zeigt uns, daf3 der Zustand an einer Stelle des Stern-
innern durch Druck und Temperatur allein bestimmt wer-
den kann. Die Zustandsgleichung gibt uns das spezifische
Gewicht und damit die Masse eines bestimmten Volumens.
Kennen wir Druck und Temperatur iiberall im Stern, dann
konnen wir die Masse pro Kubikzentimeter iiberall im Stern
berechnen; d.h. wir kennen die Massenverteilung im Stern.
Und damit kennen wir an jeder Stelle des Sternes die Schwer-
krifte, die von der Anziehung der Gesamtmasse des Sternes
herriithren.

Die Kenntnis von Druck und Temperatur an jeder Stelle
eines Sternes ist hinreichend zum Verstindnis fiir seinen
Aufbau, und diese Kenntnis ist es, die wir suchen.

Auf der Oberfliche des Sternes kennen wir Druck und
Temperatur. Der Druck ist ungeheuer klein, und die Tem-
peratur ist ungefihr gleich der, die wir mit Hilfe des kon-
tinuierlichen Spektrums messen. Es kommt also darauf an,
einen Ausdruck fiir die Verdnderung von Druck und Tem-
peratur von einer Schicht zur anderen zu finden, wenn wir
nach und nach in den Stern eindringen.

Dies ist méglich von der Voraussetzung aus, daf3 der Stern
sich im Gleichgewicht befindet.

Das Gleichgewicht in einem Stern ist doppelter Natur. Es
herrscht ein mechanisches Gleichgewicht: Jede Sternschicht
ist von Kriften beeinfluBt, die einander gegenseitigim Gleich-
gewicht halten, und es herrscht Energiegleichgewicht: In
keiner Sternschicht kann eine Energieanhidufung stattfinden.

Die Krifte, die auf eine diinne Kugelschale des Sternes
wirken, sind: erstens die Gravitation (oben haben wir
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gesehen, wie wir diese durch den Druck und die Tempera-
tur in jedem Punkte des Sternes ausdriicken kénnen). Zwei-
tens das, was man den Druckgradienten nennt (Druck-
steigerung pro Langeneinheit) — diese Kraft rithrt davon her,
daf3 der Druck steigt, je weiter wir in den Stern hineinkom-
men, so daf} sich ein groBerer Druck nach aullen hin auf
der Innenseite der Kugelschale vorfindet, als nach innen auf
der AuBenseite der Kugelschale. Drittens, den Lichtdruck-
gradienten. Dieser entspricht dem Druckgradienten: Der
Lichtdruck (der nur von der Temperatur abhingt und mit
ihr steigt, siehe Kap. VIII) ist groBer auf der Innenseite
der Kugelschale als auf der AuBenseite. Wir kénnen diese
Verhiltnisse dadurch ausdriicken, daB3 wir sagen, dal} die
Gravitation versucht, den Stern zusammenzuziehen. Der
Zusammendriickung wirkt eine gewisse Elastizitit entgegen,
die durch den Druck und den Lichtdruck bedingt ist, und
dadurch wird ein gewisser Gleichgewichtszustand erreicht.
Mathematisch bedeutet die Gleichgewichtsbedingung, daf3
wir eine Gleichung zwischen Druck und Temperatur und
ihren Verdnderungen erhalten, wenn wir uns in den Stern
hineinbewegen.

DaB iiberall im Stern Energiegleichgewicht vorhanden ist,
bedeutet, dal die Energie, die, wie wir annehmen miissen,
im Sterninnern entsteht, bedingt, wieviel Lichtenergie nach
aullen strahlt: Betrachten wir eine diinne Kugelschale im
Stern, dann soll die Energie, die in der Kugelschale ge-
schaffen wird, gleich dem Nettostrom der Lichtenergie nach
auBlen sein. Doch dieser Nettostrom kann auf eine andere
Weise ausgedriickt werden. Durch unsere Kugelschale
stromt Energie in beiden Richtungen. Ein Teil davon wird
~von der Kugelschale absorbiert (die Grofe dieses Teiles
wird zahlenmiBig durch den Absorptionskoeffizienten
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ausgedriickt). Durch diese Absorption empfingt die Kugel-
schale StoBe (siehe Kap. VIII) nach aullen und innen, doch
am meisten nach aulen, weil mehr Energie nach aullen
strémt, und der Druck auf die Kugelschale, der durch alle
diese StoBe entsteht, wirkt also nach auBen und ist gréBer,
je groBer der Nettostrom nach auBen ist, und gréBer, je
groBer der Absorptionskoeffizient ist. Dieser Druck nach
auBen ist aber gerade dem Unterschied im Lichtdruck gleich,
der sich auf der AuBen- und Innenseite der Kugelschale be-
findet. Wir kénnen also den Nettostrom nach auflen durch
den Lichtdruckgradienten und Absorptionskoeffizienten
ausdriicken. Das Energiegleichgewicht wird dadurch- aus-
gedriickt, dal der Wert dieses Nettostromes der in der
Kugelschale geschaffenen Energie gleichgesetzt wird.

Wir sehen, dal3 wir zwei Gleichungen gefunden haben, die
uns instand setzen, Druck und Temperatur an jedem Punkt
eines Sternes zu finden, wenn wir zwei Dinge kennen: den
Absorptionskoeffizienten und die Verteilung der Energie,
die im Stern erzeugt wird. Wir wissen nidmlich, wieviel
Energie im ganzen im Stern erzeugt wird; das ist gerade
soviel wie der Stern ausstrahlt. Doch wissen wir nicht,
wieviel in einer bestimmten Tiefe des Sternes erzeugt wird,
ob die Energie vielleicht hauptsichlich in den innersten
Teilen des Sternes entsteht.

Den Absorptionskoeffizienten (seine Abhéngigkeit von
Druck und Temperatur aufder betrachteten Stelle des Sternes)
hat man berechnen kénnen, auf der Grundlage der Mechanis-
men fiir Strahlung und Absorption, die wir in Kap. VIII
kennengelernt haben, und unter gewissen anderen Voraus-
setzungen, auf die wir hier nicht niher eingehen konnen.

Uber die Verteilung der Energiequellen im Stern wissen
wir in Wirklichkeit gar nichts. Den Mechanismus, wodurch



die Energie entsteht, kennen wir iiberhaupt nicht. Doch
hat Eddington gezeigt, dal das Resultat im Hinblick auf die
Verhiltnisse im Innern ziemlich unabhingig ist von diesem
Verteilungsgesetz, sodal} alle einigermaflen verniinftigen An-
nahmen ziemlich iibereinstimmende Resultate ergeben und
wir daher in bezug auf dies Problem die Frage gut unbeant-

wortet lassen konnen. .
*

Wir wollen die Resultate, zu denen man gelangt ist, durch
zwel Beispiele veranschaulichen: Capella, einen Riesen, und
die Sonne, einen Zwerg.

47Capella . S(;nne
Die Energieausstrah-
lung entspricht . . 6.10% Pferdekraften 5.10% Pferdekriften
Oberflachentempera- '
turl . L. L L L 5200 Grad 5700 Grad
Masse . . . . . . . 8.10% Gramm 2.10% Gramm
Spezifisches Gewicht
im Zentrum . . . !/ymaldas spezifische 76 mal dasspezifische
Gewicht des Wassers Gewicht des Wassers
Radius. . . . . . . 9,6 - 10! cm 7,0 + 1010 cm
Lichtdruck im Zen-
trum . . . . . . 17 Millionen Atmo- 6000 Millionen Atmo-
sphiaren sphiren

Temperatur im Zen-
trum . . . . . ., 9 Millionen Grad . 4o Millionen Grad

Wir haben gesehen, wie eine zusammenziehende Kraft
im Inneren eines Sternes wirkt, die Gravitation, und eine
elastische Gegenkraft, von dem gewdhnlichen Druck und
vom Lichtdruck herriihrend, die den Stern im Gleichgewicht
halten. Die Theorie zeigt, dal das Verhiltnis zwischen dem
Lichtdruck und dem gesamten Druck im Sterninnern kon-

I Effektive Temperatur.
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stant ist, und es kann berechnet werden, wenn wir die Masse
des Sterns kennen.

Die untenstehende Tabelle zeigt, einen wie groBen Teil des
gesamten Druckes der Lichtdruck ausmacht, der der Gravi-
tation entgegenwirkt.

77] B Lichtdr;cl; :Gerv;bhnlichreerruck
Masse i

! Gesamtdruck [ Gesamtdruck

/1000 der Sonnenmasse. . . . . . 0,00000006 0,99999994
Yo » ” S e e e e 0,000006 0,999994
Ve o+ o e e e e 0,0006 0,9994
die Sonnenmasse . . . . . . . . 0,05 0,95

1omal die Sonnenmasse . . . . | 0,47 0,53

100 ,, ,, . o+« .« .| 08I 0,19
1000 ,, ,, - e o+ . .| 0,04 0,06

Die Tabelle zeigt, daBl der Lichtdruck fiir sehr kleine
Massen beinahe keine Rolle spielt. Fir sehr groBe Massen
spielt. der gewdhnliche Druck keine Rolle. Doch dazwischen
befindet sich ein Gebiet, wo sie von derselben Gréfen-
ordnung sind.

Innerhalb dieses Gebietesbefindensich alle Sternmassen, die
man kennt. Man nimmt an, daB die Ursache davon die fol-
gende ist: Indem die Materie sich zu einem Stern vereinigt,
wirkt die Gravitation bestidndig vergroBernd auf die Masse.
Wenn diese aber wichst, wichst der Lichtdruck, der der
Konzentration der Masse zu einem Stern entgegenwirkt.

Dies sind vage Theorien, daB8 aber der Lichtdruck auf
irgendeine Weise eine Rolle spielt, auf jeden Fall dhnlich
dem hier Angedeuteten, dafiir liegt die Annahme nahe.

% %x*
*

Eddingtons Theorie fithrt zu einer sehr wichtigen Glei-
chung zwischen den drei GréBen: Masse, absoluter Licht-
stiarke (oder, wenn man will, gesamter ausgesandter Ener-



gie) und Oberflichentemperatur. Kennen wir die Ober-
flachentemperatur und die absolute Lichtstirke, dann kénnen
wir also die Masse berechnen. Dies hat grofe Bedeutung
fir unsere Auffassung von der Entwicklungsgeschichte
der Sterne.

Fiir gewohnlich denkt man sich die Entwicklung als von
roten Riesen mit ganz geringem spezifischem Gewicht aus-
gehend, deren Temperatur steigt, wihrend der Radius ab-
nimmt, so daf sie das weile Stadium erlangen und danach
eine immer geringere

Oberflachentempera-
tur annehmen, wih-
rend der Radius be-
stindig abnimmt und
dasspezifische Gewicht
steigt, so daB ein Stern
als roter Zwerg mit

Absalute Hellighkeit

groBem  spezifischen
Gewicht endet. Die
wichtigste Stiitze fiir

| )
70000° 3000°
Oberfldchentemperatur
diese Hypothese ist das Abb. 36. Das Russell-Diagramm.

Russell-Diagramm.
Darin wird der Ort eines Sternes durch seine absolute Licht-
stirke (gesamte Energieausstrahlung) und seine Oberflichen-
temperatur (Farbe, siehe Abb. 36) bestimmt. In diesem
Diagramm gruppieren die Sterne sich gerade um Linien, die
der skizzierten Entwicklungsgeschichte entsprechen. Jedem
Punkt in der Figur entspricht ferner eine bestimmte Masse
(die aus den zu den Punkten gehérenden Werten fiir Licht-
stiirke und Oberflachentemperatur berechnet werden kann).
Wir kénnen also der Massendnderung eines Sternes mit
der genannten Entwicklungsgeschichte folgen. Es zeigt sich,

Stromgren, Astronom. Miniaturen I1. 9
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daB die Masse wihrend der ganzen Entwicklung abnimmt,
und daB sie sehr bedeutend abnimmt.

Es geht aus der Relativititstheorie hervor, da die Masse
eines Sternes abnehmen muf}, wenn sie Lichtenergie aus-
strahlt. Doch die Frage ist, ob der Stern einen groBen Teil
seiner Masse (z. B. 90%) im Laufe der Entwicklung, die er
durchmacht, verliert, oder ob er nur einen kleinen Teil
derselben (z. B. 1%) verliert. Die erste Alternative ent-
spricht dem, daB der Stern die Entwicklungsgeschichte
durchlduft, die durch das Russell-Diagramm angegeben wird.
Die zweite fiihrt zu der Annahme, daB die Sterne sich lings
Geraden mit beinahe konstanter Masse entwickeln (siehe
die Abb.) und daB die Zustinde, die durch das Russell-
Diagramm gekennzeichnet werden (und um die sich die
Sterne gruppieren), ,,stabile Zustinde* bedeuten, bei denen
die Sterne besonders lange verweilen.

Um den Unterschied zwischen diesen beiden Auffassungen
zu verstehen, miissen wir zu der Frage zuriickkehren, wie
die Energie in einem Sterninnern geschaffen wird.

Wir kénnen uns drei Moglichkeiten denken. Energie kann
durch radioaktive Prozesse entstehen, durch Aufbau zusam-
mengesetzter Elemente aus weniger zusammengesetzten, und
endlich dadurch, daB die Masse einfach ,,verschwindet‘, z. B.
dadurch, daB ein negatives Elektron und ein positives Proton
,,zusammenschmelzen‘* und einander aufheben. Die beiden
ersten Moglichkeiten entsprechen dem, daB ein ganzkleiner
Teil der Masse in Energie verwandelt wird (beim Aufbau von
Helium aus Wasserstoff wiirde knapp 1 % der Masse in Energie
verwandelt werden), die letztere dem, da8 ein groBer Teil
der Masse in Energie verwandelt werden koénnte.

Die Auslegung des Russell-Diagramms als ein Entwick-
lungsdiagramm, der Annahme entsprechend, daB ein groBer



Teil der Masse dadurch in Energie verwandelt wird, daf3
Protonen und Elektronen im Sterninnern zusammen-
schmelzen, scheint die am meisten befriedigende zu sein.

Diese Annahme wird auch durch andere Tatsachen ge-
stiitzt. In den kugelférmigen Sternhaufen hat man ge-
waltige Sternsysteme, von denen wir Grund haben, anzu-
nehmen, daf3 sie Sterne enthalten, die in jedem einzelnen
Haufen ungefihr gleich alt sind. Ferner kénnen wir aus
theoretischen Betrachtungen auf die Altersreihenfolge der
verschiedenen Sternhaufen schlieBen: Die jiingsten Stern-
haufen sind stark konzentriert, und je alter sie sind, desto
weniger konzentriert (desto ,,offener) sind sie. Wir kénnen
diese Sterne nun in ein Russell-Diagramm ordnen, und was
mehr ist, wir konnen sagen, wo im Diagramm die jiingsten
Sterne (Sterne aus konzentrierten Haufen) liegen, wo die
etwas dlteren sich befinden, und wo die #ltesten Sterne
(die Sterne aus den offenen Haufen) liegen. Es zeigt sich
nun, dafl die Sterne im Russell-Diagramm vorwértsriicken,
je dlter sie werden: In den jiingsten Haufen finden sich
noch keine Zwerge vor, wogegen die dltesten Haufen vor-
wiegend Zwerge enthalten. D.h. daB wir eine kriftige
Stiitze fiir unsere Annahme, dall das Russell-Diagramm die
Entwicklungsgeschichte der Sterne angibt, erhalten haben,
und damit zugleich fiir die Theorie, die annimmt, daB die
wesentliche Energiequelle des Sterninnern die direkte Ver-
nichtung von Elektronen und_Protonen ist.

Der ernsthafteste Einwand gegen diese Theorie ist viel-
leicht der, daB die Verhiltnisse in einem Sterninnern trotz
allem denen, die wir hier auf der Erde kennen, so sehr dhneln,
daB wir nicht verstehen konnen, wie so etwas Merkwiirdiges
wie das Zugrundegehen der Materie stattfinden kann. Ein
wesentlicher Unterschied ist natiirlicherweise die hohe Tem-

9*



peratur, doch die bedeutet eigentlich nur, dal die Partikel
in einem Sterninnern sich etwas schneller herumbewegen,
einige hundertmal mehr als in unserer Atmosphire, und
es ist schwierig, zu verstehen, daB dies soviel bedeuten kann.
Doch wissen wir noch zu wenig, um hieriiber mit Bestimmt-

heit etwas sagen zu kénnen.

* *
*

Die wichtigsten Resultate der Studien ilber das Stern-
innere sind teils die Entwicklungstheorie, wie sie oben skiz-
ziert ist, und teils das Bild, welches wir uns von einem Stern
im Strahlungsgleichgewicht gemacht haben: im Innern stark
ionisierte Materie bei hohen Temperaturen und unter hohem
Druck; ferner in den Zwergsternen hohe spezifische Ge-
wichte, doch so, daB die Materie bestdndig den Gasgesetzen
folgt. Wenn wir uns vom Zentrum entfernen, nehmen
Druck und Temperatur ab. Die duBerste Schicht hat unge-
fahr die beobachtete Oberflichentemperatur (siehe die
Tabelle auf S. 127) und sehr niedrigen Druck, der nach auBen
hin stark abnimmt. Diese duBersten, stark verdiinnten
Schichten sind nicht ganz im Strahlungsgleichgewicht.
Die Strahlung, die durch diese nach aulen stromt, wird da-
durch etwas verdndert. Es entstehen Absorptionslinien
(siehe Kap. VIII), indem die Lichtenergie in anderer Weise
iiber das Spektrum verteilt wird.

Diese Absorptionslinien geben uns AufschluB dariiber,
welche Stoffe sich in diesen Schichten befinden, iber ihren
Tonisierungszustand, und auf theoretischem Wege auch
iiber die Temperaturverhdltnisse. Doch dieser Teil der
Sterne, von dem wir durch Beobachtungen etwas Naheres
wissen, macht nur ein Hundertmilliardenstel (10~ ) der Masse
des Sternes aus, und gerade auf diesem Hintergrund wirkt
die Theorie des Sterninnern vielleicht am imposantesten.



X. Die Bewegungsmaoglichkeiten in kugelférmigen
Sternhaufen.

In einigen der vorhergehenden Kapitel haben wir uns
mit Gravitationsproblemen beschiftigt, bei denen es sich um
die Anziehung zwischen einer Anzahl Himmelskérper han-
delt, zweier, dreier oder mehrerer, die alle individuell mit
in die Berechnung hineingezogen werden.

Wir wollen nun die Frage von Massenwirkung, d. h.
von Anziehung ganzer Systeme, wo der einzelne Kérper
in der Menge verschwindet, behandeln.

Die MilchstraBe ist ein solches System, und die Sternhau-
fen sind dhnliche Systeme, wenn auch in kleineren Dimen-
sionen. Und das, was wir hier behandeln wollen, ist das
Bewegungsproblem der sogenannten kugelférmigen Stern-
haufen.

Die kugelférmigen Sternhaufen sind in den letzten Jahren
der Gegenstand von Untersuchungen von vielen verschie-
denen Gesichtspunkten aus gewesen.

Eine besonders wichtige Rolle haben diese Systeme unter
anderem als Ausgangspunkt fiir die berithmten Shapley-
schen Untersuchungen iiber das Problem der Dimensionen
des Milchstrafensystems gespielt, eins der gréiten und in-
teressantesten Probleme der modernen Astronomie (siehe
hieriiber ,,Die Hauptprobleme®, S. 91).

Im Jahre 1897 verdffentlichte der damalige Direktor des
Harvard-Observatoriums E. C. Pickering eine Abhandlung
iiber die Verteilung der Sterne in den kugelférmigen Stern-
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Abb. 37. Kugelférmiger Sternhaufen. Der grole Haufen im Herkules,
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haufen w Centauri, 47 Tucanae und Messier 13. Hierdurch
wurden die Untersuchungen iiber die Sternverteilung in
den kugelférmigen Sternhaufen eingeleitet, die spiter zu
einem auf jeden Fall annidhernd richtigen Verteilungsgesetz
fithren sollten. Dies Gesetz, welches wir gleich in der exakten
mathematischen Form wiedergeben werden, wurde zuerst
von dem englischen Astronomen und Mathematiker H. C.
Plummer dargelegt und ist spiter von verschiedenen anderen
Seiten bestitigt worden.

Nebenstehendes Bild (Abb. 37) ist die Reproduktion einer
modernen Photographie eines kugelférmigen Sternhaufens,
des bekannten grofen Haufens im Herkules (Messier 13),
auf dem Mount Wilson-Observatorium aufgenommen. Die
Grundziige der Sternverteilung innerhalb eines solchen
Haufens fallen sofort ins Auge: gréte Dichtigkeit im Zen-
trum, bestindig abnehmende Dichtigkeit nach auBen, und
fiir das ganze System in groBen Ziigen die Kugelform.

Umfassende Nachzdhlungen der Sterne auf solchen Pho-
tographien haben ein zahlenmiBiges Resultat fiir die Stern-
dichte in verschiedenen Abstinden vom Zentrum des Haufens
aus ergeben, sowie sie auf der photographischen Platte er-
scheint, und mit Hilfe von rein mathematischen Berech-
nungen ist es moglich, hieraus das Gesetz fiir die Sterndichte
im Raume abzuleiten.

Das Resultat war, ibereinstimmend fiir verschiedene
solche Haufen, daf3 die Sterndichte S (Anzahl der Sterne pro
Einheit des Volumens) mathematisch als eine verhiltnis-
miBig einfache Funktion des Abstandes » vom Zentrum
des Haufens ausgedriickt werden konnte. Unter der Vor-
aussetzung einer passenden Wahl der Einheiten im Pro-
blem erhielt die aus den Sternzdhlungen abgeleitete Formel
fiir die Sterndichte folgendes Aussehen, das fiir alle, die
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die ersten Elemente der Algebra kennen, leicht zu ver-

stehen ist:
_ (3 )\
S= (3 + 72) ?

Wenn man von der Bewegung der einzelnen Sterne
in einem solchen System wie einem kugelférmigen Stern-
haufen spricht, bieten sich zwei Hauptgesichtspunkte
dar.

Erstens wird jeder Stern, der dem System angehért, sich
immer unter Einwirkung simtlicher iibriger Sterne des
Sytems befinden, und zweitens kann es geschehen, daB sich
einzelne Sterne im Laufe der Bewegung so nahekommen,
daB die individuellen Anziehungskrifte eine Rolle spie-
len werden.

Wenn wir die Gesetze firr die Sternverteilung innerhalb
des Haufens kennen, kénnen wir, falls wir auch die Massen
der Sterne im Haufen kennen, ohne gréBere Schwierigkeit
die gesamte Anziehung berechnen, die auf die einzelnen
Sterne im Haufen wirkt. Und in bezug auf die Masse
der Sterne verhilt es sich so gliicklich, daB viele gute Griinde
uns zu dem Glauben berechtigen, da3 die verschiedenen
Sterne in groBen Ziigen ungefihr gleich grole Masse haben,
oder, vorsichtiger ausgedriickt, dal die Massen der verschie-
denen Sterne von derselben Gréfenordnung sind. Daraus
folgt aber, daB wir keinen wesentlichen Fehler begehen, wenn
wir die Massen einander gleich setzen, und das fiihrt dazu,
daB wir unseren Ausdruck fiir die Sterndichte als einen,
wenigstens annidhernd, richtigen Ausdruck fiir die Massen-
verteilung gelten lassen kénnen, und unsere Formel als
Basis der Berechnung der gesamten Anziehung benutzen,’
die der Haufen auf einen individuellen Stern, je nach dem
zufilligen Orte dieses Sternes im Haufen, ausiibt.



Wenn wir aber die Anziehungskraft, die auf einen Stern
wirkt, berechnen koénnen, dann ergeben sich daraus ge-
wisse Gleichungen fiir die Bewegung des Sternes, und das
Problem, wie diese Bewegung sich gestaltet, ist das Haupt-
problem des vorliegenden Kapitels.

Bevor wir zu diesem Hauptproblem iibergehen, wollen
wir indessen erst einige Worte iiber das andere Bewegungs-
problem sagen, in dem dieindividuellen Anziehungskrifte
die Hauptrolle spielen. Die Moglichkeit dafiir, dafl zwei Sterne
in einem Haufen dann und wann einander so nahe kommen
konnen, daf sie auf Grund der gegenseitigen Anziehung
ihre Bahnen gegenseitig ganz verindern, 140t sich nicht
von vornherein abweisen. Und wenn wir uns vorstellen,
daB} solche PseudozusammenstéBe im Laufe der Zeit in
groer Zahl vorkommen, dann erhalten wir eine ins Auge
fallende Analogie mit einem anderen Problem im Bereiche
der exakten Naturwissenschaft, der sogenannten kineti-
schen Gastheorie, das Problem des Aufbaues und der inne-
ren Bewegung in einer Gasmasse, wo Millionen und Milliar-
den von kleinen Kérpern sich unter gegenseitiger Einwir-
kung bewegen.

Es ist allgemein bekannt, daB die kinetische Gastheorie
sich in einem wesentlichen Grad auf der Annahme aufbaut,
dal die Molekeln in einer Gasmasse, wie schon angedeutet,
sich in ihrer Bewegung hin und wieder sehr nahe kommen,
zu zwei und zweil, und daB} diese ,,ZusammenstoBe’, wie wir
sie nennen koénnen, nach und nach die Verhiltnisse inner-
halb des Systems wesentlich umformen. Wenn wir uns z. B.
eine abgegrenzte Luftmasse vorstellen, die ganz sich selbst
itberlassen wire, dann wiirde sich diese, nach dem Verlaufe
einer gewissen Zeit, zu einer kugelféormigen Masse ge-
ordnet haben, mit genau der Verteilung der Molekeln, die
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wir aus dem Vorhergehenden als die Verteilung der Sterne
in einem kugelférmigen Sternhaufen kennen: am dichtesten
im Zentrum und mit einer nach auBlen hin stetig abneh-
menden Dichte.

(zz)

~-4¢L

Abb. 38a. Bahnformen in kugelférmigen Sternhaufen.

Und die Ubereinstimmung ist so weitgehend, daB selbst die
mathematische Formel der Sternverteilung innerhalb der
kugelférmigen Sternhaufen — so, wie wir sie aus den Be-
obachtungen kennen — mit dem mathematischen Ausdruck
zusammenpaBt, den wir aus der kinetischen Gastheorie unter



gewissen Voraussetzungen erhalten, auf die wir hiernichtnaher
eingehen werden. Indessen muf3 zugestanden werden, dal3 die
Durchfithrung dieser Analogie zwischen Sternsystemen und
Gasmassen Schwierigkeiten aufweist, und es ist noch nicht

moglich, zu entscheiden, wie tief sie geht.

% %
*

Wir haben in dem Vorhergehenden ein Resultat, das
nicht angezweifelt werden kann: Dafl das auf S.136 an-
gegebene Gesetz der 75f
Sternverteilung we-
nigstens annihernd
auf die Verhiltnisse
in den kugelférmigen
Sternhaufen paBt, die
von diesem Gesichts-

701

punkt aus untersucht sl

worden sind. Und da-

mitsind wirimstande, -70

das zweite der beiden

Probleme, von dem -15F
wirgesprochenhaben,

zu 16sen: Das Pro- Abb.38b. Bahnformen in kugelférmigen

Sternhaufen.
blem der Bewegun-

gen in einem kugelfsrmigen Sternhaufen, wenn wir von
den individuellen ,,Zusammensté8en‘’, wie wir sie nennen,
absehen, und nur an die normale Einwirkung der gesamten
Masse des Haufens auf die einzelnen Sterne denken.

Abb. 38a und 38b geben einige typische Beispiele fiir die
Bewegungsformen, die aus dieser Theorie folgen. Auf beiden
Abb. denken wir uns das Zentrum des Haufens im An-
fangspunkt des Koordinatensystems. Die Abb. 38a ist, wie
wir aus den Zahlen auf den Koordinatenachsen sehen, in



einem wesentlich gréBeren MaBstabe gezeichnet als 38b.
Wenn wir die Sterndichte im Zentrum des Haufens als
Einheit fir die Dichte wihlen (wie wir es im iibrigen in
der Formel schon gemacht haben), dann erhalten wir die
Dichte S in verschiedenen Abstinden » vom Zentrum, wie
auf der Tabelle auf S.144 angegeben. So ist z. B. die Stern-
dichte auf dem inneren Kreis der beiden Bilder (» = ¥3)
ungefdhr = 0,363, und auf dem &uBeren Kreis (» = ]/6)
ungefihr = 0,064. In den Punkten der langgestrecktesten
Bahn auf Abb. 38a, die am weitesten vom Zentrum ent-
fernt sind, sind wir schon bei einer Dichte angelangt,
die in Tausendsteln der Dichte im Zentrum des Haufens
ausgedriickt werden, und in den entsprechenden Punkten
der Abb. 38 b ist die Sterndichte nicht mehr als ein Hundert—
tausendstel.

Unter den Bahnen unseres Problems wollen wir zuerst
zweil extreme Fille hervorheben:

1. Kreisbahnen. Ein Stern wandert in einem Kreis um
das Zentrum des Systems herum. Auf den Zeichnungen haben
wir, wie angedeutet, zwei solche Kreisbahnen hervorgehoben,
die eine mit » = /3, die andere mit » = /6.

2. Geradlinige Bewegungen durch das Zentrum des Hau-
fens. Wenn wir uns einen Stern vorstellen, der sich an der
einen oder anderen Stelle des Haufens befindet, und zwar so,
daB er sich in einem gewissen Augenblick in Ruhe befindet,
dann wird er sofort anfangen, unter dem EinfluB der An-
zichung seitens der inneren Teile des Haufens sich in der
Richtung gegen das Zentrum des Haufens zu bewegen.
Die Kraft wirkt stindig in derselben Richtung, und der
Stern wandert daher in einer geradlinigen Bewegung und
mit wachsender Geschwindigkeit, bis er zum Zentrum ge-.
langt, wo er seine groBte Geschwindigkeit erreicht. Er



fahrt in derselben geradlinigen Bahn weiter durch das
Zentrum fort, doch jetzt mit abnehmender Geschwindigkeit,
weil die Kraft, die stindig gegen das Zentrum hin gerichtet
ist, jetzt der Bewegung entgegenwirkt. Der Stern setzt
seinen Weg weiter fort, bis er auf dieser Seite genau so weit
gekommen ist, wie er auf der anderen war, als die Bewegung
anfing. Er hilt nun inne, fingt darauf wieder an, nach
innen zu zu wandern, und fihrt auf diese Weise fort, hinein
und hinaus, bestindig in derselben geradlinigen Bahn.

Dies waren die beiden extremen Fille: Kreisbewegung
und geradlinige Bewegung. In allen anderen Fillen wird
der Stern eine Bewegung von der Form erhalten, die bei
den verschiedenen Bahnen in Abb. 38 angegeben ist: mehr
oder weniger langgestreckte Bahnen, die als ellipsenihn-
liche Kurven bezeichnet werden kénnen, deren GroBachsen
sich bestdndig in einer bestimmten Richtung, im Verhilt-
nis zu einem im Haufen festen Koordinatensystem, drehen.

Eine ndhere Untersuchung der Bewegungsverhiltnisse
in diesen Bahnen ergibt nun als Resultat einige nicht un-
interessante Eigentiimlichkeiten, die am besten durch einige
Sdtze iber die obengenannte Kreisbewegung illustriert
werden.
I Indenklassischen Problemeninnerhalbder Himmelsmecha-
nik beschiftigen wir uns mit der dominierenden Anziehungs-
kraft eines Zentralkérpers (gewohnlich der Sonne), einer
Kraft, die mehr oder weniger durch die Existenz von stéren-
den Kriften modifiziert wird. In unserem Problem, dem
Problem der kugelférmigen Sternhaufen, kénnen wir von
den storenden Kriften absehen, die Zentralkraft aber ist
hier ganz anderer Art als im Sonnensystem.

Ein elementarer Satz aus der Mechanik besagt, daB3
eine symmetrisch aufgebaute, kugelformige Masse auf eine



kleine Partikel innerhalb der Masse auf folgende Weise
wirkt. '

Wir denken uns das Partikelchen (P) (Abb. 39) in einem
bestimmten Abstand (*) vom Zentrum (C) der Kugel. Wir
stellen uns die Kugelschale innerhalb der Masse vor, die exakt
durch unsere Partikel Phindurchgeht. Die gesamte Anziehung
der ganzen Masse (mit dem Radius R) auf die Partikel P
ist dann genau gleich der, die die Masse in der kleinen Kugel
mit dem Radius 7 auf dieselbe Partikel ausiibt; diese Anzie-

hungskraft wirkt bestédndig zum Zen-
trum der Kugel hin, und mit genau
derselben Stirke, als ob die Masse
in der Kugel innerhalb von P im Zen-
trum des ganzen gesammelt wiére.

In unserem Problem bedeutet dies:

/ Ein Stern (P) in einem symmetrisch
aufgebauten, kugelférmigen Stern-
Abb. 39. haufen wird nur von der Masse be-

. Die Anziehungskraft  oihf]yBt diesichinnerhalbderKu-
innerhalb eines kugelfor- . .
migen Sternhaufens. ~ gelschale befindet, die durch
denStern selbst gelegt werden
kann. Die Sterne, die weiter vom Zentrum entfernt sind,
heben gegenseitig ihre Anziehung auf P auf. Dies bedeutet
aber mit anderen Worten, daB, sobald wir uns den Stern P
in Bewegung nach auBen oder nach innen versetzt denken,
die Masse, die anziehend auf ihn wirkt, sich bestandig ver-
andert. Und hieraus folgt, wie es auch aus der mathemati-
schen Analyse hervorgeht, daB die Bewegungsgesetze unseres
Problems von verschiedenen Gesichtspunkten aus sich von
d e n Bewegungsgesetzen wesentlich unterscheiden, die wir aus
der klassischen Himmelsmechanik kennen.
Der wichtigste dieser Unterschiede beschiftigt sich mit



den Kreisbahnen um das Zentrum herum und kann auf
folgende Weise ausgedriickt werden. Von den unendlich
vielen kreisférmigen Planetenbahnen, die wir uns in
unserem Sonnensystem (Zweikérperproblem) um die
Sonne herum vorstellen kénnen, gilt es, dafl die Geschwin-
digkeit in einer Bahn immer kleiner ist, je grofer der Radius
der Bahn ist, d. h. je entfernter vom Zentralkorper die Be-
wegung des Planeten stattfindet. Die Grenzfille sind: un-
endlich groBe Geschwindigkeit, wenn der Bahnradius gleich
Null ist, und Geschwindigkeit Null, wenn der Bahnradius
unendlich groB ist. In den Sternhaufen sieht es ganz anders
aus. Im Inneren, in der Nihe des Zentrums, ist die Ge-
schwindigkeit in einer Kreisbahn sehr klein. In Kreisbahnen
weiter nach aullen wird die Bahngeschwindigkeit gréfer
und gréfer, bis zu einer gewissen Grenze: So wie wir die
Einheiten in unserer Formel gewihlt haben, hat die Bahn-
geschwindigkeit ihren gréBten Wert in einer Kreisbahn mit
dem Radius 1/6. Weiter nach auBen wird sie wieder kleiner
und nimmt danach bestindig ab, je groBer der Bahnradius
wird, im Anfang iibrigens ziemlich langsam, so daB innerhalb
eines ziemlich breiten Gebietes keine wesentlichen Ande-
rungen in dieser Geschwindigkeit eintreten. In dem Grenzfall
unendlich groBer Bahnradius wird die Geschwindig-
keit in der Bahn = Null.

Diese Verhiltnisse werden durch die folgende Tabelle an-
schaulich gemacht, die fiir gewisse bestimmte Werte von 7
den entsprechenden Wert der Sterndichte (S) und der Ge-
schwindigkeit (V) fiir die Bewegung eines Sternes in einer
exakten Kreisbahn an dieser Stelle angibt.

Vergleichen wir mit den Abb. 38 a und b, dann erhalten wir
u. A. folgendes Resultat. In dem Gebiet, das zwischen dem
Kreis mit dem Radius /3 (ca. 1,22) und dem Kreis mit dem



Radius 6 (ca. 2,45) liegt,

4 i V —=wichst V' von 0,396 bis 0,471
1 /0 ;(8)(1)2(; SZZ; an — dem Maximalwert des
12 0:4871 01354 P robler‘ns —_, Wiihrend. die
]/-2_ 0,3629 0,396 Stemdlchtfa von 0,363 bis z.u
3 0,2468 0,433 0,064 abnimmt. Wenn wir
2 0,1202 0,465 so weit wie bis zum duBer-
yo 0,0042 0.471 sten Punkt in der groBten
) 2122131 2'462 Bahn auf Abb. 38 a kommen,

; 0:00226 o::‘:I dann ist S Kkleiner als 0,01,
10 0,000145 0,309 wihrend V' in der entspre-
20 0,000005 0,222 chenden Kreisbahn da drau-
50 - 0,141 Ben noch 0,43 ist. Und in dem
e o o100 juBersten Punkt in der groB-

ten Bahn auf Abb.38b ist S geringer als 0,00001, wih-
rend V in der entsprechenden Kreisbahn immer noch gré8er
als 0,2 bleibt!

Es ist klar, da3 diese Satze fiir die Bewegungsverhiltnisse
innerhalb derjenigen Systeme von Himmelsk6rpern wichtig
sind, die wir unter dem Namen der kugelférmigen
Sternhaufen kennen. Doch vorliufig liegt noch kein
Beobachtungsmaterial zum Vergleich mit der Theorie vor,
und es wird sicher lange dauern, bis ein solches Material
zu unserer Verfiigung steht. Die kugelférmigen Sternhaufen
sind die Systeme in unserem MilchstraBensystem, die uns
im groflen und ganzen am entferntesten sind. Die Bewe-
gungen in ihnen miissen daher, von uns aus gesehen, unge-
heuer langsam vor sich gehen, und aus diesem Grunde
werden wir erst in einer fernen Zukunft darauf hoffen konnen,
in den Besitz eines auf Beobachtung gegriindeten Wissens
iber die wirklichen Bewegungsverhiltnisse in diesen in-
teressanten Sternsystemen zu kommen.



XI. Erinnerungen von einer Amerikareise.

Einige Worte iiber amerikanische Astronomie.

Wer das grofle Glick gehabt hat, in einem héheren Malle
als den meisten vergénnt ist, fremde Lidnder und Vélker
kennen zu lernen, wei3 auch besser als die meisten, wie vor-
sichtig man sein muf}, wenn man Ansichten iiber andere
Nationen duBlern will. Die folgenden Zeilen sind geschrieben,
ohne im geringsten Anspruch darauf zu erheben, neue Wahr-
heiten auszusprechen; das Ganze ist lediglich ein Stim-
mungsbild, geblieben aus einer herrlichen Reise nach U.S.A.
vor beinahe 10 Jahren. Wenn hinter der Veréffentlichung
dieser einfachen Reiseerinnerungen eine bestimmte Absicht
liegen sollte, dann wire es vielleicht der Wunsch, der
Dankbarkeit eipigen amerikanischen Kollegen gegeniiber
Ausdruck zu geben, in erster Linie dem im Jahre 1919 ver-
storbenen, unvergeflichen Direktor des Harvard-Obser-
vatoriums, Professor E. C. Pickering.

Meine Reise nach Amerika fiel gegen das Ende des Jahres
1917, ein halbes Jahr nachdem Amerika mit in den Krieg
getreten war. Dal} die seit langem geplante Reise iiber
den Atlantischen Ozean zu dieser Zeit angetreten wurde,
rithrte teils von Zufilligkeiten, teils von meinem Wunsche
her, zur Aufrechterhaltung der Beziehungen zwischen der
Astronomie Nordamerikas und der der Zentralmichte nach
Kriften beizutragen, eine Aufgabe, bei deren L&sung
Pickering eine nie versagende Stiitze wurde.

Stromgren, Astronom. Miniaturen II. 10
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Dem Krieg begegnete man in Amerika jeden Augenblick,
iiberall, auf Schritt und Tritt, ob man wollte oder nicht.
Nicht nur auf StraBen, in Zeitungen, in Reklamen. In
allen Gesprichen, mit Unbekannten und in intimen Kreisen,
iiberall dominierte diese, alles Interesse gefangennehmende
Frage: der Krieg. Man konnte ja wohl eine gewisse Reak-
tion spiiren; an den Tiiren in den Kontoren des New-Yorker
Geschiftsviertels stand hiufig mit groBen Buchstaben: Man
wird ersucht, nicht vom Kriege zu sprechen. Aber natiir-
lich, in der ganzen Welt sprach man vom Kriege, und es wire
merkwiirdig gewesen, wenn es hier anders gewesen wire.

Auf mancherlei Weise war die Situation in den Vereinigten
Staaten ja zugespitzter als in den kriegfithrenden euro-
péischen Lindern. Die amerikanischen Dimensionen geben
sich ja auch dadurch zu erkennen, dal das gewaltige U.S.A.
im Laufe einer verhiltnismiBig kurzen Zeit aus Ingredienzen
von allen Lindern des Erdballs aufgebaut worden ist, eine
.Tatsache, die von gewissen Gesichtspunkten betrachtet
eine Schwiche, von anderen eine ungeheure Stirke bedeutet.
Es ist wohl kaum ein Zufall zu nennen, daf3 die Astronomie,
eine der internationalsten aller Wissenschaften, auch eine der-
jenigen ist, wo die Grofe des amerikanischen Einsatzes am
unzweifelhaftesten ist.

Auf meiner Reise traf ich mit den meisten bedeutenden
nordamerikanischen Astronomen zusammen. Es liegt in der
Natur der Sache, daB man bei solchen Begegnungen oft
ziemlich leidenschaftliche Meinungen und Ausspriiche horen
muBte, sobald aber die Unterhaltung auf die wissenschaft-
lichen Gebiete hiniiberglitt, dann wurden die nicht wissen-
schaftlichen Riicksichten zur Seite geschoben, da war nur von
dem objektiven Suchen nach Wahrheit die Rede. Spiter
kam eine Zeit, wo ein Teil der amerikanischen Astronomie



nicht an diesem Programm festhielt; als aber die Zeit
wieder reif war, waren die amerikanischen Astronomen
unter denjenigen, die mit der gro3ten Intensitdt verlangten,
die natiirlichen internationalen wissenschaftlichen Verhilt-
nisse wiederherzustellen.

* o x

Fiir jemand, der als Fremder nach Amerika kommt, der blof3
sehen, héren und lernen will, bietet die komplizierte Natio-
nalititenfrage Momente des gréBten Interesses.

Mitten auf der groBen Wisconsinebene, nahe bei einem
kleinen, entziickenden, waldumkrinzten See, zwei Stunden
Eisenbahnreise von der Riesenstadt Chicago entfernt, liegt
das berithmte Yerkes-Observatorium, der Chicagoer Uni-
versitit von dem Multimilliondr Ch. T. Yerkes geschenkt.
Es ist in den Jahren nach 18go erbaut und hat die grofite
astronomische Linse der Welt.

Als ich auf meiner Reise durch 25 verschiedene nord-
amerikanische Staaten hin und wieder den verschiedenen
AuBerungen unkultivierten Geschmacks und einseitig ma-
terieller Interessen begegnete, die der Europier als amerika-
nische zu bezeichnen beliebt, gingen meine Gedanken oft zu
den schénen Tagen zuriick, die ich auf dem Yerkes-Obser-
vatorium als Gast in dem hochkultivierten Hause des
Direktors, Professor Frost, verbracht hatte. Einige Tage
des intensivsten Lernens, zwischen liebenswiirdigen, ver-
feinerten Menschen, in einer wunderbaren Natur und unter
Verhiltnissen, die dem Fremden mit ganz besonderer Inten-
sitdt ein Gefithl der Bewunderung fiir die Entwicklungs-
geschichte der Vereinigten Staaten eingaben.

Professor Frost lud mich eines schonen Tages zu einem
Spaziergang in der nichsten Umgebung des Observato-
riums ein. Auf dem Wege nach Hause gab er mir, scheinbar
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ganz en passant, eine kleine ethnographische Ubersicht der
Nachbarschaft des Observatoriums, und im Folgenden gebe
ich in zusammengedringter Form seine Angaben wieder.
Die Zusammenstellung gibt das Heimatland von Mann
und Frau in 14 verschiedenen Familien an, bei denen wir
auf dem Wege von der Schule zum Observatorium voriiber-
kamen, das des Mannes zuerst, das der Frau zuletzt:

1. Canada 5. Amerika 10. Schweden
Amerika Amerika Schweden
2. Amerika (Vater 6. Amerika 11. Neu-Seeland

Slowake) Schweden Neu-Seeland
Ungarn 7. Deutschland 12. Amerika
3. Norwegen Osterreich Deutschland
Norwegen 8. Paldstina 13. Schweden
4. Amerika (schwe- Amerika Schweden
dische Eltern) 9. Schweden 14. Amerika
Amerika Schweden Irland.

In dieser kleinen Ubersicht liegt ein gutes Stiick der wun-
derbaren Geschichte Nordamerikas. Vierzehn verschiedene
Heime, zehn oder, wenn man will, elf verschiedene Nationen,
und dabei wurde das ganze Amerika als eine Nation be-
handelt. Vor 75 Jahren schwangen die Indianer hier ihre
Tomahawke. Als Kuriositit zeigt man dem Fremden eine
Farm, die 50 Jahre alt ist. Professor Frost, der mich mit
einem kleinen Licheln auf diese Merkwiirdigkeit aufmerk-
sam machte, wuBlte gut, daBl ich aus einem Lande kam, wo
es Farmen gegeben hatte lange vor dem Beginn unserer
Zeitrechnung. Und jetzt hatte hier 25 Jahre hindurch eins
der groBten wissenschaftlichen Institute der Welt gestanden!

Es ist ja nicht merkwiirdig, wenn in einem solchen Lande
nicht alles gleich perfekt, gleich entwickelt, gleich kul-
tiviert ist. Die groBen Unterschiede sind ein fiir alle Male
fiir U.S.A. bezeichnend, und sie sind gréBer als in unseren
alten Kulturlindern. Die wirtschaftlichen Unterschiede
sind hundertmal gréfer als bei uns, die sozialen Kluften trotz



aller Demokratie wohl eben so tief, und der Unterschied
in Bildung und Denkweise mehr ins Auge fallend, als bei uns.

Doch hinter Vielem, das bei oberflichlicher Betrachtung
den Eindruck von weniger Kultur und mehr Materialis-
mus (im vulgiren Sinne des Wortes) erweckt, ahnt man

etwas, was grofer und héher ist.
* *

* ,
Ich verbrachte einige Tage mit einer Reisebekanntschaft,

einem liebenswiirdigen und angenehmen Amerikaner, einem

Geschidftsmanne aus den 6stlichen Staaten.

Wir waren einen Tag zusammen in Salt Lake City, der
schénen Hauptstadt der Mormonen. Am Vormittage trenn-
ten sich unsere Wege. Ich wollte ein Konzert auf der be-
rithmten Orgel im Tabernakel héren, the biggest (and the
mostexpensive!)of the world, er zog es vor, das Kapitol
zu besuchen. Als wir im Hotel wieder zusammentrafen,
wechselten wir unsere Eindriicke aus, und mein Freund
faBBte seine Bewunderung, die vor allem dem Arbeitszimmer
des Gouverneurs galt, in folgenden begeisterten Worten zu-
sammen: ,,One room 65,000 Dollars, beautiful!*

Ich stand eines Tages im groBen Kunstmuseum im Central
Park in New York und betrachtete Rosa Bonheurs bekanntes
Gemilde ,,Horse Fair’“. Neben mir eine amerikanische
Familie mit demselben Vorhaben. Um einen gebildeten
Eindruck zu machen, liftete ich den Hut und fragte (von
Baedeker assistiert), ob das Bild nicht von der Familie Vander-
bilt stamme. Und prompt und sachkundig erfolgte die Ant-
wort: ,,Yes, Sir, 70,000 Dollars”.

Dieser Eindruck des alliitberwiltigenden Interesses, wo-
mit der Durchschnittsamerikaner das Geld betrachtet,
wenn es in groferen Mengen vorkommt, dieser Eindruck
setzt sich bei dem Fremden von Tag zu Tag mehr fest
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Doch wenn man etwas genauer zusieht, und — vor allem —
wenn man Gelegenheit hat, in der intellektuellen Welt Nord-
amerikas zu verkehren (wo man sehr selten von dem allmich-
tigen Dollar reden hért), dann dauert es nicht lange, bis man
anfingt, hinter dieser Ehrerbietung vor dem Dollar etwas
anderes zu ahnen als den reinen Geldhunger (von dem der
Europder ja ganz frei ist).

Besuchen wir einen Mann wie den berithmten fritheren Chef
des Harvard-Observatoriums E. C. Pickering! Ein Vollblut-
amerikaner, natiirlich nicht typisch, insofern als er ein Aus-
nahmemensch war, aber trotzdem typisch fiir das beste in
U.S.A. Einer der gréBten Astronomen aller Zeiten, ein auf
vielen intellektuellen Gebieten interessierter Mann, ein phan-
tasievoller Mann, doch gleichzeitig ein in seiner Wissenschaft
ungeheuer niichterner und praktischer Mann. Ein Mann, fiir
den die Sache mehr als die Person galt, die Resultate wichtiger
als die Methode waren, und dem der Fortschritt der mensch-
lichen Kultur der Hauptgesichtspunkt war, vor dem alle
anderen Interessen zuriicktreten muBten.

Er sprach nicht von Dollars, aber ernannte bestindiggrofe
Zahlen und groBe Dimensionen. Er erzihlte gerne die
Geschichte von Alvan Clark, der fiinfmal seinen eigenen Re-
kord schlug, indem er stets groBere und gréBere Linsen schliff.

Das ganze Harvard-Observatorium arbeitete mit groBen
Zahlen. Pickering war es, der die Massenproduktion wieder
in die moderne Astronomie einfithrte. Wo andere Astronomen
sich miihselig damit abquilten, die Spektren der Fixsterne,
eines nach dem anderen, zu untersuchen, fithrte das Harvard-
Observatorium Methoden ein, wodurch es in wenigen Jahren
gelang, einige hunderttausend Sternspektren zu klassifizieren.

Die Entdeckung von verdnderlichen Sternen, die vorher
beinahe von Zufilligkeiten abhidngig war, wurde auf dem



— 151 -

Harvard-Observatorium so in System gesetzt, dafl man wih-
rend eines bestimmten Zeitraumes dort mehr verinderliche
Sterne fand als auf allen anderen Sternwarten zusammen.

Wenn andere Astronomen in vielen Fillen sich beinahe
vom Zufall leiten lieBen, wenn Himmelsphotographien ge-
macht werden sollten, oder wenn man zu einem gewissen
Zweck gewisse Partien des Himmels ein fiir alle Male
photographierte, lieB Pickering auf dem Harvard-Obser-
vatorium einige Instrumente bauen, die Nacht fiir Nacht,
ganz automatisch, den ganzen in Harvard sichtbaren Teil
des Sternhimmels photographierten, so dall man spiter
nach Bedarf auf den Platten nachsehen kann, wie dieser
oder jener Himmelskérper in dieser oder jener Nacht aus-
gesehen hat, in diesem oder jenem Jahre. Dies Unternehmen
hat im iibrigen seine eigene besondere Geschichte. Wie alle
bedeutenden und initiativereichen Ménner ist Pickering im
Laufe der Jahre zuweilen auf Widerstand gestoBen. Als
er den Plan zu der stindigen photographischen Uberwachung
des Himmels entwarf, was ja natiirlicherweise allerhand
Geld verschlingen muBte, fragte ihn jemand, ob man nicht
zuerst alle die Himmelsphotographien bearbeiten sollte, die
bereits aufgenommen waren. Pickering ripostierte mit der
Frage, ob man von einem Bibliothekar verlangen sollte,
dal} er zuerst alle Biicher der Bibliothek lesen miisse, bevor
er neue kaufen diirfe.

Nun, die Friichte erntete er — und die Astronomie —
in reichem Mafle. Wir wollen ein Beispielnennen: den ,,neuen
Stern im Adler, der im Sommer 1918 entdeckt wurde.
Waihrend die europiischen Astronomen die Vorgeschichte
der Nova mit Hilfe einiger weniger Platten diskutierten, auf
denen sich der neue Stern — eigentlich mehr durch einen
Gliickszufall — befand, teilte Pickering mit, dall das Har-



vard-Observatorium im Besitz einiger hundert Platten iiber
den betreffenden Teil des Himmels zum Studium der Ge-
schichte der Nova sei.

Uberhaupt galt es fiir Pickering wie seiner Zeit fiir Tycho
Brahe und spiter z. B. fiir Argelander, auf einem gewissen
Gebiete Material, Material und noch einmal Material zu
beschaffen. Er machte sich nicht viel aus Theorien; aus dem
Beobachtungsmaterial wichst jedoch die Theorie hervor,
und sie wird mit Hilfe der Beobachtungen gepriift, und da-
durch hat Pickering indirekt fiir die astronomische Theorie

mehr getan als die meisten Theoretiker.

* *
*

Von Pickerings weitem Blick zeugen viele Ziige, die in der
Erzihlung fortleben. Als man einmal vor langer Zeit in einer
Gesellschaft, die aus amerikanischer Kulturelite bestand und
bestehen sollte, die Bedingung fiir Einwahl durchfithren wollte,
daB der Kandidat in Amerika geboren sein sollte, durch-
schnitt Pickering die Diskussion mit der Frage : Wie witrden wir
uns gestellt haben, falls man Columbus vorgeschlagen hitte ?
Und derselbe E. C. Pickering war es, der bis zu seinem Tode
dafiir kimpfte, daB die internationale wissenschaftliche Ar-
beit trotz des Weltkrieges aufrechterhalten werden sollte.

In seiner ganzen Einstellung war Pickering aber vor allem
der Mann der groBen Zahlen.

Es lag iiber ihm etwas michtiges an Phantasie, an mann-
lichér Kraft und an Arbeitsfreudigkeit. Und nicht nur
seine eigenen Pline und Ideen waren es, die von der Poesie
der groBen Zahlen geprigt waren. Auch in der téglichen
Arbeit, die auf dem Observatorium von untergeordnetem Per-
sonal ausgefiihrt wurde, sorgte der groSe Chef dafiir, ein
Inzitament lebendig zu erhalten, das besser als alles
andere dazu geeignet war, die Arbeit vorwirtszutreiben.



Auf der Innenseite der Tiiren zu den verschiedenen Arbeits-
zimmern aufdem Harvard-ObservatoriumsahmanDiagramme
angeschlagen, die das Wachsen der Arbeit

Jahr fiir Jahr angaben. Ich vergesse nie, %
welchen Eindruck es auf mich machte, als |
ich zum ersten Male die Tiir zu einem der
Zimmer fiir verdnderliche Sterne sah. |
Das Diagramm sah aus wie Abb. 40 zeigt.

Die eine Kurve gibt Jahr fiir Jahr die An- ,,,,

zahl der auf dem Harvard-Observatorium
entdeckten Verdnderlichen an, die andere 55
zeigt die Zahl fiir alle anderen Stern-

warten zusammen. Im Jahre 1900 2250
schneiden sich die beiden Kurven, und

die Harvardkurve saust nachher mit un- 2000;
geheurer Geschwindigkeit in die Hohe.
Das war in den Tagen, wo Mil} Leavstt und 77901
Professor Bailey die Magellanschen Wolken
und die kugelférmigen Sternhaufen durch- 75001
stoberten. Dies Diagramm wiirde sicher
von vielen als amerikanisch, mit einem hif3-
lichen Unterton, bezeichnet werden. Aber
die, die in jenem Zimmer ihre Arbeit hatten,

7250

7000+

750

500+
20 Elsewhere
Harvard
0 !

7835 70 75 80 85 90 95 79b0 05 170

Abb. 40. Die Anzahl neuentdeckter verdnderlicher Sterne in den
Jahren 1860—1910 in Harvard und auf anderen Sternwarten.



miiten merkwiirdige Kiduze gewesen sein, wenn sie sich
nicht mit allen Kréiften angestrengt hitten, um die auf-

steigende Kriilmmung in
derjenigender beiden Kur-
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suggestive Macht

Esist dieselbe fesselnde,
iiber frische, energische Gemiiter, die in

den groBen, den gewaltigen Dimensionen liegt, und die auf
dem Gebiete der materiellen Kultur U.S.A. zu dem méch-
tigen Arbeits- und Dollarland gemacht hat.
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