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Vorwort. 

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

Dies ist fur das Arbeitstempo der modernen Physik be
zeichnend, und es konnte unter gewissen Umstanden das
selbe fUr 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, daB das Buch Probleme aus der klassischen 
Astronomie behandeIt. Doch auf einen Punkt muB ich 
in diesem Zusammenhang die Aufmerksamkeit lenken: 
die Eddingtonsche Theorie yom inneren Bau der Sterne ist 
in der letzten Zeit so groBen Veranderungen ausgesetzt ge
wesen, daB die Schilderung, die ich in meinen vorhedgen 
Buchern "Astronomische Miniaturen" (das Kapitel Scylla 
und Charybdis) und "Die Hauptprobleme der modernen 
Astronomie" davon gegeben habe, jetzt als teilweise veraltet 
angesehen werden muB. In der vorliegenden Arbeit ist der 
Gegenstand unter Berucksichtigung der letzten Entwick
lungsphasen behandelt. 

Die Verfasser haben bei der Ausarbeitung dieses kleinen 
Buches an dem Programm der "Astronomischen Minia
turen" festgehaIten: die Einteilung in eine Reihe kleiner 
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Kapitel, die fiir einen wesentlichen Teil ganz unabhangig 
voneinander sind. Es ist meine Ansicht, daB diese Anord
nung das ihrige dazu tut, die Lektiire des Buches zu er
leichtern, urn 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, urn 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 Littrow in seinem beriihmten Werk 
" Wunder des Himmels" , flir notig halt, den Leser kreis urn En t
schuldigung zu bitten, weil man hin und wieder Dezimal
briiche anwendet, so will man doch auf der anderen Seit e 
nicht so gerne einen Beitrag zu der Illustration der alten 
pessimistischen Sentenz liefern, die sagt: Gott gibt die 
Mandeln dem, der sie nicht beiBen kann. 

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

Kopenhagen, im Juli I927. 
Elis Stromgren. 
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Abb. I. Die Kuppel in dem fur Miinchen gebauten Planetarium, 
von innen gesehen, mit Sternhimmel und Horizont; in der Mitte 
der Apparat, c1er Sonne, :VIond, Planeten und Sterne auf das kiinstliche 

Himmclsgewolbe projiziert. 

1. Das Wunder in Jena. 

Auf jedem einzelnen Heft der franzosischen popular
astronomischen Zeitschrift .. L' Astronomie", die von Camille 
Flammarion begriindet wurde, steht seit Jahrzehnten auf 
dem Titelblatt das folgende Motto: ,,1st es nicht erstaunlich, 
dan beinahe alle Bewohner unseres Planeten bis in un sere 
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 mun man wohl zugeben, dan es eine plausible 
Erklarung fur diese betrubende Tatsache gibt: Gerade die 
allerersten Elemente der Astronomie bieten dem ungeschulten 
Gehirn nicht geringe Schwierigkeiten. Die allerersten Ele
mente der Astronomie, d. h.: die tagliche Umdrehung des 

Stromgren, Astronom. Miniatufell II. 
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Himmelsgewolbes und die scheinbaren Bewegungen der 
Sonne, des Mondes und der Planeten zwischen den Fix
stern~n am Himmel. Wer nieht 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 groB 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 zuganglich 
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 menschliehen Kultur seit 
den altesten Zeiten bis zu unseren Tagen. 

* * * 
In der kleinen deutschen Universitatsstadt Jena liegt das 

weltbekannte Zeisssche optische Institut, im Jahre 1846 von 
Carl Zeiss gegriindet, spater 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 groBe Masse iiber die Mysterien des 
Sternhimmels aufzuklaren nnd das aller Wahrscheinlich-
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keit nach in unzahligen Kulturzentren der Erde ein festes 
Glied bilden wird in der Erziehung des Publikums zu posi
tivem Wissen iiber das, was am Himmelsgewolbe geschieht, 
und zur Empfanglichkeit fUr 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 halbkugelformigen 
Kuppel ein "Planetarium" zu konstruieren, wo man von 
innen die tagliche Umdrehung des Himmels und die Be
wegungen der Sonne, des Mondes und der Planeten wiirde 
verfolgen konnen. 

Der urspriingliche Plan war der, die Sterne mit Hilfe von 
kleinen Gliihlampen, die an der Innenseite einer Blechkugel 
befestigt sein sollten, darzustellen; die tagliche Umdrehung 
des Himmels wiederzugeben durch eine drehende Bewegung 
der Kugel urn 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
stemen mit Hilfe von kleinen leuchtenden Scheiben vorzu
fUhren, die durch besondere mechanische Vorrichtungen iiber 
das inn ere Gewolbe der Himmelskugel gefUhrt werden sollten. 

Schon die ersten Versuche zeigten aber, daJ3 man hier 
unlosbaren mechanischen Aufgaben gegeniiberstand, und 
allmahlich wurden die Plane ganz geandert. 

In der "Zei tschrift des Vereins Deutscher Ingenieure" 
hat Dr. W. Bauersfeld eine vollstandige Beschreibung des 
fUr das Deutsche Museum in Munchen fertiggestellten 
Werkes gegeben, und spater hat die Firma Zeiss in einer 
Reihe von kleinen Schriften die vielen Verbesserungen und 
Umformungen beschrieben, denen das Planetarium nach 

1* 



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

1m 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 aIle Himmelsk6rper mit Hilfe 
eines Systems von Projektionsapparaten vom Zen
trum der Himmelskugel aus auf diese Kugel zu pro
j izieren. Das Bild auf S. I zeigt uns die Himmelskugel, 
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nach unten yom (Munchener) Horizont begrenzt und - in der 
Mitte - den Projektionsapparat, der in Abb. 2 und 3 in be
trachtlich groI3erem MaI3stab zu sehen ist. Der Projektions
apparat besteht, abgesehen yom FuI3gestell, auf dem er ruht, 
aus zwei wesentliehen Teilen: oben eine Kugel aus Eisen 

Abb·3· Der Proj ektionsapparat in Sommertag-Winternacht-Stellung. 

(Durchmesser 50 em), mit 3I klein en Projektionsapparaten 
zur Projektion des Fixsternhimmels versehen, und un ten 
(rechts in der Abb.) ein offener Zylinder, in 7 verschiedene 
kleine GeMuse, fur jeden der sieben Himmelskorper, einge
teilt: Sonne, Mond und aIle flinf mit bloI3em Auge sicht
baren Planeten: Merkur, Venus, Mars, Jupiter und Saturn. 
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Jeder der 3I kleinen Projektionsapparate fUr den Stern
himmel gibt einen kleinen Teil des Fixsternhimmels wieder, 
und sie haben aIle als gemeinsame LichtqueIle eine Nitra
lampe von 200 Watt im Zentrum der Eisenkugel. Die Sterne 
werden auf die Himmelskugel als kleine runde Scheiben pro
jiziert, groBere fUr die lichtstarken Sterne, kleinere fUr die 
lichtschwachen, im ganzen ca. 4500 Sterne, in den spater 
gebauten eine wesentlich groBere Anzahl. Die Eisenkugel 
ist drehbar urn eine Achse, die in der Richtung der Himmels
achse liegt, wodurch wir eine naturgetreue Wiedergabe der 
taglichen Umdrehung des Himmels erhalten. Fur die Dar
stellung der MilchstraBe sind eine Anzahl besondere kleine 
Projektionsapparate auf der Eisenkugel angebracht worden. 

Sonne, Mond und Planeten werden auf unsern kunst
lichen Himmel mit Hilfe des genannten, in 7 Gehause 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 EisenfuB, 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 erklaren, aber das Haupt
prinzip laBt sich in folgender Weise ausdrucken. 

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 von der Erde a us gesehen. 
Urn aber diese Bewegung auf den Himmel zu projizieren, 
brauchen wir nur in einem der sieben Gehause des Zylinders 
eine kleine Gluhlampe (die Erde) urn den Mittelpunkt (die 
Sonne) wandern zu lassen, mit einer Bewegung, die jeden
falls annahernd der wirklichen Bewegung der Erde urn die 
Sonne entspricht. Denken wir uns zum Beispiel die Gluh-



-7-

lampe (die Erde) mit dem Mittelpunkt (der Sonne) durch 
ein Rohr verbunden, und hinter der GHihlampe einen Pro
jektionsapparat, so erhalten wir auf der Himmelskugel einen 
leuchtenden Korper 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 AusfUhrung, werden mit Hilfe der sechs anderen 
Gehause durch Projektion die scheinbaren Bewegungen des 
Mondes und der Planeten am Himmel bewirkt. Hierbei 
hat der Konstrukteur beriicksichtigt, daB die betreffenden 
Bewegungen nicht kreisformig sind, sondern nach kompli
zierteren Gesetzen vor sich gehen. Auf nahere Details wollen 
wir nicht eingehen, auch nicht auf die Mechanismen, die 
bewirken, daB 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 gelost 
hat. Aber keine Beschreibung, keine Photographie, keine 
Zeichnung ist imstande, den iiberwaltigenden Eindruck 
wiederzugeben, den eine Vorfiihrung im Zeissschen Planeta
rium auf den Zuschauer ausiibt. In den wenigen Wochen, in 
denen Zeiss' Planetarium in J ena aufgestellt war, ist es Abend 
fUr 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 groBe An-
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zahl deutscher GroBstadte 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 schon bei einer solchen Vor
fiihrung dort in Jena. Aber die Bedeutung des Planetariums 
geht viel weiter als dieser unbestreitbare SchOnheitseindruck. 
Die groBte Rolle wird es sicher als Unterrichtsmittel spie
len. Der Mechanismus des Planetariums erlaubt eine Varia
tion in den Vorfiihrungen, die es Jedem moglich macht, den 
Begebenheiten am Himmel in einer Weise zu folgen und sie 
so zu verstehen, wie sonst nur emste Studien es ermoglichen. 
Man kann den verschiedenen Bewegungen verschiedene Ge
schwindigkeiten geben. Man kann den Mond langsam iiber das 
Himmelsgewolbe ziehen lassen und seine Bewegung unter 
den Stemen in allen Einzelheiten verfolgen. Man kann ihn 
auch mit einer solchen Geschwindigkeit iiber den Himmel 
sausen lassen, daB er in etwa 1/2 Sekunde den Himmel um
fliegt. Dann wird der Mond zu einem leuchtenden Band rund 
urn den Himmel; verfolge ich ihn wahrend einer groBeren 
Anzahl von Umlaufen am Himmel, dann bekomme ich eine 
klarc und anschauliche Vorstellung davon, wie die Mondbahn 
allmahlich ihre Lage am Himmel andert, eine Veranderung, 
die man sonst nur verstehen kann, wenn man eine ge
wisse geometrische Phantasie besitzt, oder eine geometrische 
Ubung, die ein emsthafteres Studium voraussetzt. 

Und die Bewegungen der Planeten: 
lndem man die Mechanismen mit groBerer oder kleinerer 

Geschwindigkeit funktionieren laBt, und indem man die Sonne 
an einem bestimmten Ort am Himmel festhalt oder sie wan
dem laBt, 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 fruher moglich gewesen ist. 
Und noch weiter: Man kann die N amen der Sternbilder 
auf die Himmelskugel projizieren; man kann mit Hilfe einer 
klein en Handlampe einen leuchtenden Pfeil irgendwo am 
Himmel als Hilfsmittel fUr den Unterricht projizieren; in 
den in den letzten Zeiten gebauten Planetarien kann der 
ganze Projektionsapparat fUr jede beliebige PolhOhe einge
stelIt werden, so daB 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 eingefUhrt, die der Prazession entspricht, 
so daB man im Laufe von Minuten oder noch kurzerer Zeit 
die durch die Prazession im Laufe der J ahrtausende her
vorgerufene Veranderung im Aussehen des Himmels ver
folgen kann. Man hat die Moglichkeit, Meridian, Aquator 
und Ekliptik auf das Himmelsgewolbe zu projizieren usw. 

* * * Der Schreiber dieser Zeilen zweifelt nicht daran, daB 
die Hauptzentren der Kultur einmal aIle - fruher 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 ware, nie eins, das 
so bezaubernd gewirkt hatte, nie eins, das im selben Grade, 
wie dies, sich an AIle wendet. Ein kostbares und aristo
kratisches Instrument, in seinen Wirkungen demokrati
scher als irgendein anderes. Es ist Schule, Theater und Film 
zugleich, ein Schulsaal unter dem Gewolbe des Himmels, und 
ein Schauspiel, wo die Himmelskorper die Akteure sind. N atur
lich solI der, der dies subtile Kunstwerk vorzeigt, seIber 
Phantasie besitzen und auch eine astronomische Bildung, die 
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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 
gr6Bten Namen deutschen Geisteslebens: Goethe und Schiller, 
Leibniz, Hegel, Fichte, Novalis, Schelling, Nietzsche . .. 

Abb.4. Das neue Planetarium-Gebaude in J ena. 

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, daB es von diesem Gesichtspunkt aus gut im selben 
Atemzuge mit den groBen N amen der deu tschen Dichtkunst ge
nannt werden kann. Eine Nitralampe, eine Anzahl Taschen
projektionsapparate, einige Zahnradiibersetzungen und so
undsoviele Meter elektrischer Leitungsdraht, das sind die 
Hauptingredienzen unddasResultat : dassch6nste Kunstwerk. 



II. Das Zweikorperproblem. 

Wenn Tycho Brahes Beobachtungen wesentlich genauer 
gewesen waren, als sie es waren, dann ware das Gesetz der 
allgemeinen Gravitation vielleicht nie entdeckt worden, oder 
es Mtte auf jeden Fall wahrscheinlich lange gedauert, ehe 
diese Entdeckung Mtte stattfinden konnen. 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 gescMhe, daB ein 
Planet auf seiner Wanderung urn die Sonne in einen Stoff 
hineinkame, der seiner Bewegung Widerstand bote, dann 
wtirde er in Zukunft ganz sicher eine groBere durchschnitt
liche Geschwindigkeit erlangen. Dnd ein drittes: Hatte 
Laplace dasWissen unserer Mathematik tiber die Konver
g e n z de r Rei hen besessen, dann hatten unsere numeri
schen Theorien tiber die Bewegung der groBen 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) bertihrt. Das 
zweite ist eines der vie len interessanten Resultate, die sich 
aus einigen einfachen Satzen tiber 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 Manner, die vor allen anderen - direkt 
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oder indirekt, durch Beobachtllng, Theorie und Rechnen -
die Grundlage fiir diesen wichtigen Zweig der Wissenschaft 
herbeigeschafft haben. Die Asf:rophysik existierte nicht, und 
die stellarastronomischen Untersuchungen nahm man im 
allgemeinen vor, ohne daJ3 sie einem stellarastronomischen 
Zweck dienten: Die Orter der Sterne bestimmte man haupt
sachlich urn der Sonne, des Mondes, der Planeten und der 
Kometen willen, urn Vergleichspunkte zur Bestimmung der 
Bewegung dieser Himmelsk6rper 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
ganglich ist, und in unserer Zeit, wo die Astrophysik und 
die Stellarastronomie so gewaltige Triumphe feiern, ist die 
Himmelsmechanik aus der popular-astronomischen Litera
tur so gut wie verschwunden. Und das ist jammerschade! 
Friiher konnte man sich ein popular-astronomisches Werk 
nicht ohne die Hauptresultate der Himmelsmechanik denken, 
man braucht nur an Herschels und Littrows pracht volle popu
lare Biicher zu denken. Und es ist ganz begreiflich - dies Ge
biet ist bedeutend schwieriger, als die meisten anderen Zweige 
der Astronomie, sowohl darzustellen wie auch zu verstehen; 
doch laJ3t sich ein groJ3er Teil der wichtigsten Satze der 
Himmelsmechanik in einer Form darstellen, die wohl eine ge
wi sse Anstrengung von seiten des Lesers voraussetzt, jedoch 
keine mathematischen Kenntnisse, die iiber das MaJ3 der 
elemen tarsten Begriffe hinausgehen. Wenn der Verfasser sich in 
diesem und ein paar der folgenden Kapitel auf einige einfache 
mathematische Ausdriicke und Satze stiitzt, geschieht es in 
der Hoffnung, daJ3 diese Ausdriicke und Satze dem ernsthaften 
Leser keine wirklichen Schwierigkeiten bereiten werden. 

* * * 
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Das Gravitationsgesetz besagt: Uberall, wo sich zwel 
Massenpartikel finden, existiert zwischen ihnen immer eine 
Anziehungskraft, die genau in der Richtung zwischen den 
beiden Partikeln wirkt. Diese Kraft ist groBer, je groBer die 
Masse der beiden Partikel (bzw. m1 und m2) ist, und kleiner, 
je groBer der Abstand (r) 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 
ausgedruckt: 

m·m 
Kraft = 1 2 2. 

r 

Die Masse m2 zieht die Masse m1 mit dieser Kraft an, und 
die Masse mi zieht die Masse m2 mit genau derselben Kraft 
an. 

Wie groB ist die Wirkung dieser Kraft (die "Akzele
ration")? Ja, es ist dieselbe Kraft, die auf mi und m2 wirkt, 
doch wenn die beiden Massen mi und m2 , auf die diese Kraft 
wirkt, von verschiedener GroBe sind, ist es klar, daB die 
Wirkung nicht die gleiche sein wird. Die Wirkung auf 
m 2 wird kleiner (oder groBer) als die Wirkung auf mv je 
nachdem m2 g roB e r ist (oder kleiner) als mI' Beispiel: 
Die Sonne und die Erde. Die Masse der Sonne ist uber 
300000 mal so groB 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 uber 300000 mal kleiner als die Wirkung der Sonne auf 
die Bewegung der Erde. 

* * * 
Wirwissen, daB das Zweikorperproblem das Problem 

von der Berechnung der Bewegung fur zwei Massenpartike1 
ist, die nach dem Gravitationsgesetz aufeinander wirken, un-
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ter der Voraussetzung, daB wir von allen anderen Kraften 
absehen konnen. 

Stellen wir uns vor, daB die eine Masse (m2) so klein ist, 
daB sie im Verhaltnis zu der anderen (ml ) als verschwindend 
betrachtet werden kann, dann kommen wir zu einer Uber
legung, die wir nach S. 10-II in den "Astronomischen Minia
turen" wiederholen: 

Wir nennen (Abb.5) die zwei Korper 5 (Sonne) und E 
(Erde). Da wir davon ausgehen, daB die Masse von E eine 
verschwindende ist im Verhaltnis zu der von 5, wird 5 uber

, , 
I 
I 

\ , , 

"', ............... ---

/// 

-s 

" . 
. ,""._--------------

haupt keine merkliche Be
wegung ausflihren, die 
durch die Anziehungskraft 
von E verursacht ist. Wir 
nehmen an, daB die Erde 
in dem Augenblick, wo wir 
unsere Untersuchung be
ginnen, sich in dem Punkt 
E auf der Figur befindet, 

Abb.5. ErkHirung der Bewegung 
eines Planeten urn die Sonne. und daB sie eine Bewegung 

hat, die sie im Laufe einer 
gewissen Zeit von E bis al flihren wurde. Gleichzeitig wird 
sie durch die Anziehungskraft der Sonne das Stuck aIEl 
gegen die Sonne hingeflihrt. Als Resultat ergibt sich, daB 
die Erde den Weg EEl (statt E a l ) zurucklegt. 1m Laufe der 
nachsten Zeiteinheit wurde die Erde nun von El bis a2 fort
schreiten, die Sonne bewegt sie aber das Shick a2 E 2 , und 
deshalb erhalten wir die Bewegung El E2 statt El a2. 

Wir konnen diese Uberlegung wiederholen. 1m Laufe der 
folgenden Zeiteinheit wird der Planet von E2 bis E3 wandern 
usw. Dies ganze Rasonnement ist naturlich ziemlich grob: 
Wenn wir der Bewegung von E genau folgen wollten, konn
ten wir uns nicht mit diesen Dreiecken begnugen. Wir muB-
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ten jedes einzelne kleiner und kleiner machen, urn die wirk
liche kontinuierliche Bewegung zu erfassen. Wir miiBten sie 
ganz einfach un end Ii c h klein machen, wie der Mathematiker 
es nennt. Dies ist dasselbe wie der Dbergang von der niederen 
Mathematik zur Infini tesimalrechn ung (Differential
und Integralrechnung). Und mit Hilfe dieser Methode der 
hoheren Mathematik ist es in der Tat moglich, in die Natur 
der kontinuierlichen Bewegung einzudringen. 

In der Folge konnen wir unsere Zuflucht nun nicht zu den 
Formeln der hOheren Mathematik nehmen; doch zum Teil 
ist es moglich, mit voll
standig elemen taren Hilfs
mitteln verschiedene der 
Bewegungsgesetze zu er
kHiren, die das Zweikor
perproblem charakterisie
ren, und zum Teil werden 
wir an einigen Punkten 
den mathematischen Ope
rationengewisseSatzeent-
lehnen, deren Richtigkeit 

Abb.6. Das zweite Keplersche Gesetz. 

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 wahlen wir das bekannte zweite 
Keplersche Gesetz, welches aussagt, daB das Areal, das 
wahrend der Bewegung des Planeten von der Verbin
dungslinie zwischen Sonne und Planet iiberstrichen wird, 
der Zeit proportional ist. Was dies bedeutet, sehen wir auf 
Abb.6. Wenn E1 SE2 das Areal bezeichnet, das die Ver
bindungslinie 5 E in einer gewissen Zeit in der Nahe des 
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Perihels (des Punktes, wo der Planet der Sonne am nach
sten ist) iiberstreicht, und E5SE6 das Areal, das dieselbe 
Linie in derselben Zeit iiberstreicht in der Nahe des 
A phels (des Punktes, wo der Planet am weitesten von der 
Sonne entfernt ist), dann besagt das zweite Keplersche Ge
setz, daB das Areal E1 SE2 und das Areal E5SE6 genau gleich 
groB sein miissen, woraus, wie die Abb. zeigt, unter an
derem hervorgeht, daB die Geschwindigkeit des Planeten in 
seiner Bahn in der Nahe des Perihels immer gr6Ber sein muB 

als die Geschwindigkeit in der Nahe des Aphels, und daB die
ser Dnterschied in der Geschwindigkeit urn so gr6Ber sein 
wird, je langgestreckter die Bahn ist (je gr6Ber die "Bahn
exzentrizitat" ist). Dnd ganz allgemein bedeutet das zweite 
Keplersche Gesetz, daB die Geschwindigkeit der Planeten 
in ihren Bahnen im Perihel immer am gr6Bten ist, daB 
sie immer geringer wird auf dem ganzen Wege vom Perihel 
zum Aphel, wo sie ihren geringsten Wert hat, urn danach 
bestandig gr6Ber zu werden, bis der Planet wieder im 
Perihel ist. DaB die Geschwindigkeit eines Planet en not
wendigerweise gerade auf diese Art variieren muB, das ist 
nun sehr leicht, ohne irgendeine Art mathematischer Be
rechnung zu zeigen. Wir brauchen bloB noch einmal einen 
Blick auf Abb. 6 zu werfen. Wir sehen sofort: Solange 
der Planet in seiner Bahn sich der Sonne nahert (also auf 
dem Wege vom Aphel zum Perihel), solange wirkt die An
ziehungskraft so, daB die neue Geschwindigkeit, die der 
Planet erhalt (z. B. E7E8), gr6Ber 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 (E3E4). 

* *' * 
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Es ist analog moglich, durch einfache Gedankengange auch 
andere Eigenschaften der Bewegung im Zweikorperproblem 
abzuleiten. Es ist z. B. gerade so leicht, zu zeigen, daB, wenn 
wir verschiedene Planetenbahnen miteinander vergleichen, 
die Umlaufszeit in einer auBeren Planetenbahn immer groBer 
sein muB als in einer inneren (drittes Keplersches Gesetz), 
nicht bloB, weil ein Planet in einer auBeren Bahn einen lan
geren Weg zuruckzulegen hat als in einer inneren, sondern 
auch, weil die Geschwindigkeit an sich in der 
auBeren Bahn durchschnittlich geringer sein muB 
als in der inneren. 

Wir sind jedoch genotigt, auf verschiedene dieser Satze inner
halb des reinen Zweikorperproblems nicht we iter einzugehen 
und einige Fragen zu besprechell, die spater als Grundlage 
unseres Verstandnisses fUr kompliziertere Pro bleme, besollders 
das wichtige sogenannte Storungsproblem, dienen werden. 

Eine Planetenbahn wird durch sechs verschiedene Be
stimmungsstucke, die sogenann ten Bah n e 1 erne n t e, cha
rakterisiert. Zwei von diesen sechs dienen dazu, die Lage 
der Bahnebene im Raum festzulegen. Auf diese beiden Bahn
elemente werden wir in einem spateren Kapitel zuruckkom
men. Die vier anderen Bahnelemente konnen in folgender 
Weise definiert werden. 

Bahnelement I: Die halbe Gro13achse der Ellipse (M A = 
M P) ; sie wird im folgenden mit dem Buchstaben a bezeichnet. 

Bahnelement 2: Die Exzentrizitat; wird mit e bezeichnet 
und ist der Ausdruck fUr den Grad der Langgestrecktheit 
der Bahn. Den Abstand vom Mittelpunkt der Ellipse (M) 
bis zu einem Brennpunkte (S u. B) bezeichnet man gewohn
lich mit c, und der Theorie der Ellipse entlehnen wir die 

Definition e = ~. 
a 

Stromgren, Astronorn. Minintnfcn II. 2 
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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 (5), 
die ja immer in dem einen Brennpunkt der Ellipse steht, 
und der Richtung von der Sonne zum Perihel. Dieser 
Winkel (y5 P) wird PerihelHinge genannt und mitn 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. Renne ich T, dann 

2c 
~-~'Mr--

A~~r------+------~~ 

2a 

Abb.7. Eine Bahnellipse. 

kann ich mit Hilfe 
der bekannten Um
laufszeit alle friiheren 
und alle kommenden 

Periheldurchgange 
berechnen. 

Stelle ich mir nun 
vor, daJ3 ich weiJ3, 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 Satze bestimmen, die ich teils der geometrischen 
Theorie der Ellipse entlehne und teils der mathematischen 
Theorie des Zweikorperproblems, die uns die Infinitesimal
rechnung geschaffen hat. 

Diese Satze kann man auf die folgende Weise ausdriicken: 
1. In der Ellipse bilden die Tangenten in jedem Punkt 

gleichgroJ3e Winkel mit den beiden Geraden, die von diesem 
Punkt zu den beiden Brennpunkten der Ellipse ausgehen 
(Abb.8, Winkel SEa = BEb). 

2. Wenn ich von einem Punkt einer Ellipse zu den beiden 
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Brennpunkten der Ellipse (5 und B) die zwei Geraden r 

und r 1 ziehe, dann gilt fUr jeden Punkt der Ellipse, daB 
r + r1 = 2 a, d. h., daB die Summe dieser beiden Geraden 
denselben Wert fUr 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 V, die Gerade vom Planet en bis 
zur Sonne r und die halbe GroBachse der Ellipse a, dann 
haben wir aus der Theorie des Zweikarperproblems folgen
den wichtigen Satz: V2 

= K (: - :), wo K eine 

Konstante bedeutet,deren 
numerischen Wert wir in 
dem Folgenden nicht zu At--~----I---4-~P 

kennen brauchen. Dieser 
Satz setzt uns in den 
Stand, eine der drei Gra-
Ben V, r 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 GroBachse der Bahnellipse be
rechnen. Diese Gleichung, die im ubrigen aus gewissen 
Grunden die Gleichung der lebendigen Kraft genannt wird, 
spiclt in dem Folgenden eine entscheidende Rolle. Man kann 
sie nicht ohne mathematische Hilfsmittel beweisen; der 
Leser muB sic auf Treu und Glauben hinnehmen. 

* * * 
Mit Hilfe der drei genannten Satze im Zweikarperproblem 

kannen wir die oben angedeutetc Aufgabe lasen, die spater 
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m unserer Darstellung des Storungsproblems eme groBe 
Rolle spielen wird: Wir kennen die Ste11ung und Bewegung 
eines Planeten (sowohl mit Rucksicht 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 5, den Planeten E; der Pfeil auf 
Abb.8 gibt durch seine Richtung und Lange die Bewegung 
im gegebenen Augenblick an. Die Sonne 5011, wie wir aus 
dem ersten Keplerschen Gesetz wissen, in einem Brennpunkt 
der Ellipse liegen. Wir haben die Linie 5 Emit r bezeichnet, 
und die Bewegungsrichtung (Pfeilrichtung) ist naturlicher
weise mit der Richtung fUr die Tangente der Ellipse im be
treffenden Punkt identisch. Da wir aber nun wissen (siehe 
oben Satz I), daB der zweite Brennpunktsradius (r1) den· 
selben Winkel mit der Tangente bilden 5011 wie der erste 
(r), konnen wir sofort die Richtung von E zum zweiten 
Brennpunkt der Ellipse einzeichnen. 

W 0 der zweite Brennpunkt auf dieser Linie liegen 5011, er
fahren wir durch folgende Uberlegung. Aus der Gleichung 
in Satz 3 (Satz von der lebendigen Kraft) konnen wir a be
rechnen, wenn wir, wie hier, r und V kennen. Wir kennen 
also 2 a, und dem Satze 2 zufolge 5011 ja 2 a = r + r1 sein. 
-Gehe daher von 5 aus, auf der Linie r entlang, bis zu E und 
davon auf r1 so weit, bis wir, von 5 aus gerechnet insgesamt 
den Weg 2 a zuruckgelegt 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 (5 B), und da wir 
2 a kennen, haben wlr auch die Lan g e der groBen Achse, und 
wir konnen daher gleich das Perihel (P) feststellen und das 
Aphel (A). Und ferner: Das Stuck M 5 haben wir c, und das 
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Stiick M P haben wir a genannt; wir wissen, daB die Bahn
c 

exzentrizitat (e) gleich - ist, und dadurch kennen wir sowohl a 
die Form der Ellipse wie ihre Dimensionen und ihre Orien
tierung (die Elemente e, a und n). Und zuletzt: Wissen wir 
in einem bestimmten Augenblick, wo der Planet sich be
findet, dann ki:innen wir mit Hilfe der Formeln des Zwei
ki:irperproblems des sen Ort leicht zu jedem anderen be
liebigen Zeitpunkt berechnen und ebenso auch die Perihel
zeiten (T). Und damit haben wir die Li:isung des Problems 
skizziert: Die Bahn eines Planeten zu bestimmen, wenn wir 
seine SteHung und Bewegung im Verhaltnis zur Sonne in 
einem einzigen Augenblick kennen. Wir werden in Rap. VI 
sehen, welche wichtigen Anwendungen dies Resultat in der 
Theorie der Sti:irungen der Planeten hat. 

* * * Wenn ein neuer Romet entdeckt ist, wird ein Telegramm 
abgesandt an eines der beiden jetzt bestehenden Zentral
buros, 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 Himmelski:irpers in der folgenden Zeit am Himmel 
angibt. 

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

Ein zweites Gebict ist die Theorie der Doppelstern
bahnen, und uber dies Problem wollen wir in einem spa
teren Rapitel sprechen (Rap. III). Doch bevor wir nun das 
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Zweikorperproblem in seiner reinen Form verlassen, mtissen 
wir zuerst eine Schuld aus den erst en Seiten dieses Kapitels 
zurtickzahlen. 

Auf S. 14 haben wir das Zweikorperproblem unter der 
Voraussetzung behandelt, daB der eine der beiden Korper 
eine Masse hatte, die so klein war, daB man sie als ver
schwindend betrachten konnte im Verhaltnis zu der des 
zweiten. Wenn die Rede von der ungestorten Bewegung 
eines Kometen oder eines kleinen Planeten urn die Sonne ist, 
dann ist dies Verfahren vollstandig ausreichend; gehen wir 
zu der ungestorten Bewegung der groBen Planeten urn die 
Sonne tiber, dann ist es einigermaBen richtig; fUr die Dop
pelsterne wiirde aber die Theorie in dieser Form ein voll
standig irrefUhrendes Resultat geben. 

Lassen wir die Annahme fallen, daB die Masse des einen 
Korpers verschwindend klein ist im Verhaltnis zu der des 
anderen, dann werden beide Korper sich bewegen. Und 
die Theorie zeigt, daB wir hier einer Ellipse gegeniiber
gestellt werden (im Folgenden halten wiruns ausschlieBlich an 
elliptische Bewegungen), in welcher der eine Korper sich 
im Raum bewegt, und einer zwei ten Ellipse fUr den anderen. 
Diese beiden Ellipsen haben einen gemeinsamen Brennpunkt 
(+), wie Abb. 9 zeigt, und sie sind gleichformig, d. h. sie 
haben den gleichen Wert fiir die Exzentrizitat (e). 

Der Punkt + liegt im Raume fest, und er hat die Eigen
schaft, daB er, wie man es nennt, der gemeinsame Sch wer
punkt fUr die beiden Massen mi und m2 ist. Das bedeutet, 
daB der Abstand m1 + auf der Abb. sich zu dem Abstand 
+ m 2 immer so verhalt wie m 2 : mI' Der gemeinsame Schwer
punkt liegt also der groBeren Masse immer am nachsten. 

Doch auBer diesen beiden "absoluten" Ellipsen mtissen 
wir auch noch eine dritte betrachten: Die Bahn, in welcher 
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m2 im Verhaltnis zu m1 geht (oder m1 im Verhaltnis zu 
m2). Diese Ellipse (die sogenannte "relative" Ellipse) hat 
wiederumdasselbe 
e wie die zwei an
deren, und was die 
Dimensionen be
trifft, liegt die gan
ze Sache sehr ein
fach: Die groDe 
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 gelost, die wir 
uns in diesem Ka
pitel gestellt hat
ten: Die Darstel-
lung einer Anzahl 

J 

2 

Siitze desZweikor- Abb.9. Die drei Ellipsen im Zweikorper
perproblems, die problem: die relative und die zwei absoluten. 

uns spater bei der 
Behandlung einer ganzen Reihe komplizierterer Probleme 
helfen werden, die im Bereich der Storungstheorie und der 
Stellarastronomie liegen. 



III. Das spezifische Gewicht der Sterne. 

Vor ungefahr zwei lahren kam yom Mt. Wilson-Observa
torium die Mitteilung, daB 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 gewahlt? la, weil II)an gerade bei 
diesem Stern Grund hatte, zu erwarten, daB die Rotver
schiebung besonders groB sein mliBte. 

Es ist nicht meine Absicht, hier Relativitatstheorie zu 
reden; auBer der Andeutung, die bereits gemacht ist, werden 
wir hier nicht naher auf das Problem der Rotverschiebung 
eingehen. Nur dies eine noch: Die Rotverschiebung muBte 
am Begleiter des Sirius besonders groB sein, weil man unter 
anderem hatte berechnen k6nnen, daB dieser Stern ein 
abnorm groBes spezifisches Gewicht besitzt. 

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

Ein Stern sieht flir das bloBe Auge aus wie ein Punkt. 1m 
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 k1eine 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 Stuck 
tiefer eingedrungen. Wir wissen, in welchem Zustand die 
ungeheuer kleinen Bruchstucke 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 veri oren haben! 

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

Wir werden dies Problem fUr 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 Gedankengange, die wir verfolgen werden, sind an 
und fur sich aIle sehr einfach. Es kommt b1013 darauf an, sie 
in ihrem richtigen Zusammenhang zusammenzustellen. 

Zuerst wollen wir von einigen einfachen Grundsatzen 
sprechen. U nd ich fange mit den beiden folgenden an: 

I. Dem Verhaltnis, welches zwischen der wirklichen 
Lichtstarke eines Sternes, seiner Entfernung von uns 
und seiner scheinbaren LichtsUirke besteht, und: 

2. den Methoden zur Bestimmnng 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 schwacher, je weiter er entfernt ist, und 
zwar in einem ganz bestimmten, gesetzmaBig gegebenen 
Verhaltnis: 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 schwacher 
fUr uns usw. 

Hieraus ist direkt zu folgern, daB, wenn ich die wirkliche 
Lichtstarke eines Sternes kenne, und weiB, in welcher Ent
fernung er sich von uns befindet, ich dann die schein bare 
Lichtstarke des Sternes berechnen kann. Doch laSt sich 
dieser Satz auf folgende Weise umkehren: kenne ich die 
scheinbare Lichtstarke eines Sternes (diese k6nnen wir 
immer beobachten) und dessen Entfernung von uns (das 
Parallaxenproblem, siehe die "Hauptprobleme" S. 80), dann 
kann ich daraus seine wirkliche Lichtstarke berechnen. 
Die wirkliche Lichtstarke eines Sternes ist ein sehr wichtiger 
Begriff im Folgenden; es gibt auch andere Methoden, urn 
sie zu bestimmen1, die Hauptsache aber ist, daB wir wissen, 
daB sie bestimmt werden kann. 

Das zweite Problem lautete folgendermaBen: Die Metho
den zur Bestimmung der Massen c;l.er Sterne. Auch dafiir 
gilt, daB es mehr als eine Methode gibt, doch fUr das 
prinzipielle Verstandnis 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. 89-90. 
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Wir denken uns ein Doppelsternpaar: Zwei Sterne, die, 
von anderen Kraften ungestort, in elliptischen Bahnen 
umeinander herumwandeln (auf Grund der gegenseitigen 
Anziehung). Aus dem Vorhergehenden wissen wir nun, 
(S. 23) daB wir drei verschiedene Ellipsen unterscheiden 
mussen (Abb. 9) : 

a) Die Ellipse, in welcher der eine Stern (mit der Masse m2) 

urn den gemeinsamen Schwerpunkt der beiden Massen 
wandert, 

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

c) die Ellipse, in welcher m2 urn ml , oder, was dasselbe 
ist, die Ellipse, in welcher ml urn m2 herumgeht. Letztere 
Bahn wird die r e 1 a ti v e Bahn genann t (die Bahn des einen 
Korpers in bezug auf den anderen). 

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

Ellipse (a) zu Ellipse (b) zu Ellipse (c) = m] zu m2 zu 

ml + m2 · 

So ist z. B. die groBe Achse der letzten Ellipse gerade so 
groB 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? 

la, wir setzen voraus, daB wir wahrend eines langeren 
Zeitraumes beobachtet haben, wie der eine der beiden Sterne 
im Verhaltnis zum anderen seine Stellung am Himmel ver
andert hat, d. h. wir haben die dritte Ellipse beobachtet (die 
relative Bahn). Ganz richtig ist es nun im allgemeinen nicht, 
und zwar aus folgenden Grunden: wenn die eine Ellipse, in 
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welcher der eine Korper urn den anderen herumwandelt, 
senkrecht auf der Linie von nns 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 WinkelmaB am Himmel ausgedriickt (Bo
gensekunden oder Bruchteile von Bogensekunden). Und 
wenn wir auf die eine oder andere Art die Entfernung des 
Doppelsternpaares von uns festgestelIt haben (Parallaxen
problem), dann wissen wir auch, was diese Bogensekunden 
(oder Bruchteile von Bogensekunden) drauBen im Raum be
deuten. Wir konnen mit anderen Wort en die wirkliche 
groBe Achse in der relativen Bahn berechnen, im VerhaIt
nis z. B. zur graBen Achse in der Erdbahn urn 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, 
m1 + m2, berechnen kann, im selben Augenblick, wo man 
die groBe Achse (a) der Bahn kennt, und die Umlaufszeit (U) 
der Bahnbewegung. Die groBe Achse haben wir ja herbei
geschafft, und die Umlaufszeit ki:innen wir natiirlich direkt 
beobachten. Wir ki:innen also m1 + m2 bestimmen. 

Und nun gehOrt nur noch ein Schritt dazu, urn die beiden 
Massen m1 und m2, jede fUr sich zu berechnen. Wir wissen, daB 
die Dimensionen derjenigen Ellipse, die eine der Massen 
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z. B. m2, im Weltenraum urn den Schwerpunkt des Systems 
beschreibt, sich zu den Dimensionen der rela ti yen Ellipse 
verhalten wie m1 zu m1 + m2• Nun haben wir zunachst die 
rela ti ve Bahn peobachtet, jedoch hindert uns nichts 
daran, auch die Ellipse zu beobachten, die die Masse m2 

in bezug auf den gemeinsamen Schwerpunkt beschreibt, 
d. h. in bezug auf einen im Raume festen Punkt. Einen 
festen Punkt am Himmel k6nnen wir naturlich nicht direkt 
beobachten, doch wenn wir wahrend eines langeren Zeit
raumes die Stellung un serer einen Doppelsternkomponente 
(z. B. m2) mit der anderer Sterne vergleichen, die in der Nahe 
davon am Himmel gesehen werden k6nnen, so erhalten wir 
die Bahn von m2 im Raume, wenn wir nur annehmen 
durfen, daB die Sterne, die wir damit verglichen haben, sich 
in der Zwischenzeit nicht merkbar bewegt haben. 

Wir wollen ein Beispiel wahlen. Wir nehmen an, daB wir 
mit Hilfe unserer Formeln herausgefunden haben, daB die 
gesamte Masse der beiden Doppelsternkomponenten genau 
gleich zweimal der Masse der Sonne ist; dies drucken wir 
folgendermaBen aus: 

m1 +m2 =20· 
Wir nehmen ferner an, wir hatten herausgefunden, daB 

die groBe Achse in der Ellipse, die der Stern m2 im Raum be
schreibt (also urn einen im Raume festen Punkt) sich zur 
groBen Achse in der relativen Ellipse wie I zu 4 verhalt. 
Wir erhalten dann mit Hilfe des Satzes auf S. 27: 

m1 = 1 (ml + m2) , 

woraus sich ergibt: 

und ferner: 
m2 = ~-O, 

und beide Massen sind dann bestimmt. 

* * * 
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Dies waren die beiden ersten Pro bleme: Das Verhaltnis 
zwischen scheinbarer Lichtstarke, Entfernung und wirk
licher Lichtstarke, und die Methoden zur Bestimmung der 
Massen der Sterne. 

]etzt kommen wir zu einem dritten Problem: es besteht 
eine Relation zwischen dem Spektrum eines Sternes 
und der Lichtstarke, mit der ein bestimmter Teil 
der Oberflache des Sternes strahlt. 

Die Physiker haben Gesetze gefunden, mit deren Hilfe 
man aus der Lichtintensitatsverteilung im Spektrum eines 
Korpers die Strahlungsintensitat dieses Korpers fUr die 
Oberflacheneinheit berechnen kann. Das sind die sogenann
ten Strahlungsgesetze. Popularer kann es in der Weise 
ausgedriickt werden, daB man aus der Farbe eines gliihen
den Korpers auf die Strahlungsintensitat pro Oberflachen
einheit schlieBen kann: Ein weiBer Stern sendet mehr Licht 
aus pro Oberflacheneinheit als ein gelber, und ein gelber 
Stern mehr als ein roter. Und diese Verhaltnisse k6nnen wir 
in Zahlen ausdriicken. 

Das bedeutet, daB wir aus dem Spektrum eines Sternes 
auf die Strahlungsintensitat pro Oberflacheneinheit schlie
Ben k6nnen. Und dann sind wir gleich am Ziel. 

* * * Wir stellen die bisherigen Resultate zusammen: 
1. Wir k6nnen aus der scheinbaren Lichtstarke eines 

Sternes und dessen Entfernung von uns die gesam te Lich t
starke berechnen, die die ganze Oberflache des Sternes 
aussendet (das erste Problem). 

2. Mit Hilfe des Spektrums des Sternes k6nnen wir ent
scheiden, wieviel Licht der Stern pro Oberflacheneinhei t 
aussendet (das dri tte Problem). 

Hieraus gehthervor, daB wir berechnen k6nnen, wie 
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groB die OberfHiche eines Sternes ist. Das ist 
eine einfache Division! Und wenn ich die Oberflache einer 
Kugel kenne, dann kann ich durch einfache Formeln deren 
Radius und Ra uminhalt 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. DaB wir unter gewissen 
Umstanden auch die Masse eines Sternes bestimmenkonnen, 
d. h. ausrechnen, wieviel ein Stern wiegt. 

Und dann ist unsereAufgabe gelOst. Denn wenn wirwissen, 
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 Verhaltnissen kann man also die gesamte 
Lichtstarke eines Sternes bestimmen, seine Masse und sein 
spezifisches Gewicht. 1m 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, bestatigten - im Licht der Relativitats
theorie - die Berechnungen der Astronomen: Der Begleiter 
des Sirius hat ein spezifisches Gewicht, welches auBerge
wohnlich groB ist, etwa 50000 mal so groB wie das spezi
fische Gewicht des Wassers. 

Wie kann dieses abnorm groBe spezifische Gewicht er
klart werden? 

la, 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 Verhaltnis zuein
ander zu bestimmen. 

1m Laufe der letzten 100 Jahre ist dieser Aufgabe eine 
sehr groBe Arbeit gewidmet worden; die Anzahl der Orter 
von Fixsternen, die beobachtet wurden, belauft 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 
wahrend der taglichen Umdrehung des Himmels durch den 
Meridian geht; die Deklination des Sternes wird dadurch 
charakterisiert, wie hoch er iiber oder unter dem Himmels
aquator steht. 

Die Rektaszensionen und Deklinationen der Fixsterne 
miJ3t man mit einem besonders dafiir gebauten Fernrohr, 
das Meridiankreis genannt wird. Der Meridiankreis ist so 
aufgestellt, daB er sich urn 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, 
wobei man infolge der taglichen Umdrehung des Himmels 
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den Stern durch das Gesichtsfeld des Fernrohres wandern 
sieht. 1m Gesichtsfeld des Fernrohres sind eine Reihe 
senkrechter Faden angebracht (siehe "Hauptprobleme" S. 9). 
Einer dieser Faden, 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, da/3 
der Stern in diesem Au
genblick durch den Me
ridian ging, d. h. wir ha
ben die Rektaszension 
des Sternes bestimmt. 
Die anderen Faden die
nen zur Kontro11e und 
zur Erhohung der Ge
nauigkeit des Resul
tates: Man beobachtet 
auch die Zeitpunkte, wo 
der Stern die anderen 
Faden passiert; da man 

Abb. 10. Der Meridiankreis auf der 
Kopenhagener Sternwarte (Pistor und 

Martins 1859). 

deren Abstand vom Mittelfaden kennt, kann' man daraus 
die Rektaszension des Sternes berechnen. 

Die gro/3en Kreise, die man auf dem Meridiankreis sieht. 
dienen dazu, die Deklination des Sternes zu messen, doch 
dies Problem so11 uns 1m Folgenden nicht beschaftigen. 

* * * 
Stromgren, Astronom. Miniaturcn II. 3 
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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 Faden bezeichnet 
sein konnen. 

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

Dber die Methoden, die darauf beruhen, daB ein Beo b
achter die Wanderung der Sterne durch das Gesichtsfeld 
direkt verfolgt, ist in den "Hauptproblemen" S. 9-13 ge
sprochen worden. 

Die alteste Methode, die sogenannte Auge- und Ohrmetho
de, beruht darauf, daB der Beobachter, wahrend er die 
Sterne durch das Gesichtsfeld wandern sieht, auf das 
Tieken einer Pendeluhr hart, und auf die Weise die Sekunden 
fUr sieh selbst zahlt; er sieht den Stern einen Faden im 
Gesichtsfeld passieren, und wahrend er die Sekunden fUr 
sich selbst zahlt, kann er also beobachten, wieviel die Uhr 
war, als der Stern durch den Faden ging. Ein geubter Be
obachter kann durch die Auge- und Ohrmethode die Zehntel 
der Sekunde schatzen. 

Spater fUhrte man eine Methode ein, bei der es nicht not
wen dig war, daB der Beobachter die Sekunden fur sich 
selbst zahlt. Man vermied dies durch Einfuhrung 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, so daB 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 druckt, wo er den Stern den 
Faden im Gesichtsfeld passieren sieht. Wenn der Beob-
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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 VerhaItnis 
zu den Sekundenknicken ablesen, und dadurch den Zeit
punkt bestimmen, wo der Stern durch den Faden ging. 

AuBer 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 StromschluB im Chronographen, 
so daB 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. 

AIle diese drei Methoden sind von dem Beobachter ab
hangig, also mit personlichen Fehlern behaftet: die erste, 
die Ohr- und Augemethode am meisten, die letzte am wenig-
sten. 

* * * 
Urn iibersehen zu konnen, wie wichtig es ist, die auBerste 

Genauigkeit zu erreichen, muB 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 ffir Jahr beobachtet, dann wird 
es sich zeigen, daB sie sich etwas verandern. Diese jahrliche 
Veranderung nennt man die Eigenbewegung des Sternes. 

Die Eigenbewegung ist eine sehr kleine GroBe: Normal 
hat sie fur hellere Sterne die GroBenordnung 1/500 der Zeit
sekunde pro Jahr, obgleich sie in einzelnen Fallen bedeutend 
groBer ist. 

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

* * * 
Es ist also wichtig, zu erkennen, wie genau es mit Hilfe der 

drei genannten Methoden gelungen ist, die Rektaszensionen 
der Sterne zu bestimmen. Dadurch, daB man viele Beob
achtungen anstellt, kann man erreichen, daB die zufalligen 
Fehler in der Rektaszension sehr klein werden. Wesentlich 
ist es, wie groB die personlichen Fehler sind, die durch 
psychische und physische Unvollkommenheiten des Beob
achters entstehen. Diese personlichen Fehler sind ver
schiedener Art. Zunachst konnen sie von der Lichtstarke 
des Sternes abhangig sein. Es hat sich gezeigt, daB viele 
Beobachter den Durchgang eines lichtstarken Sternes uber 
einen Faden zu fruh, und den Durchgang eines lichtschwa
chen Sternes zu spat"beobachten. Dieser personliche Fehler 
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ist ziemlich groB: die Fehler in den Rektaszensionen kon
nen bis zu d· I oder noch mehr betragen. 

Ferner kann der personliche Fehler sich im Laufe eines 
Beobachtungsabends andern. Der Beobachter beobachtet 
zu Beginn des Beobachtungsabends die Durchgange durch 
die Faden zu spat; doch wird diese Verspatung kleiner und 
kleiner im Laufe des Abends. Die Fehler, die hierdurch 
in den Rektaszensionen entstehen, konnen bis zu 0'· 2 be
tragen. 

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

Wie schon gesagt, sind die personlichen Fehler am klein
sten, wenn man Repsolds Mikrometer benutzt, urn die Rekt
aszensionen zu bcobachten. Aber auch hier sind die person
lichen Fehler ziemlich groB. 

Nehmen wir nun zum Beispiel an, daB 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, daB ein Fehler von 0'· I 

in der einen Rektaszension das Resultat vollkommen falschen 
wird: wenn die GroBe der Eigenbewegung normal ist, dann 
wird der Fehler in der Eigenbewegung ungefahr eben so groB 
sein wie die Eigenbewegung selbst. 

Es zeigt sich also, daB die personlichen Fehler so groB sind, 
daB das augenblicklich vorliegende Material in vielen Fallen 
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 konnte. 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 nachsten 
Lamelle verschwinden usw. Hinter den Lamellen ist eine 
lichtelektrische Zelle angebracht. In dem Augenblick, wo 
der Stern aus der Lamelle heraustritt, fallt sein Licht auf 
die Zelle, und wenn Licht auf eine lichtelektrische Zelle 

falIt, dann flieBt durch sie ein elek
trischer Strom. Wenn der Stern 
hinter der nachsten Lamelle ver
schwindet, falIt kein Licht auf 
die Zelle: Diese gibt keinen Strom 
ab, usw. Falls der Strom nun so 
stark ware, daB er auf einen Tele
graphenapparat einwirken k6nnte, 
dann hatten wir ja das erreicht, 

Abb. II. Lamellen im Felde was wir wollten, namlich automa-
des Fernrohrs. 

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, ungefahr I Millarde Mal zu klein, 
urn auf einen Telegraphenapparat einzuwirken; und ein 
Stern, der so schwach leuchtet, daB er gerade mit dem bloBen 
Auge wahrgenommen werden kann, wird nur einen Strom 
geben, der 1000 Milliarden Mal zu klein ist. Das bedeutet 
also, daB wir den Strom verstarken miissen, der von der 
lichtelektrischen Zelle ausgeht, und darin liegt die Schwierig
keit des Problems. 
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Die wichtigsten Bestandteile der Aufstellung sind die 
lichtelektrische Zelle und der Verstarker. 

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 Glaskorper 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 Glaskorper aufgefangen, der eine 
positive Spannung hat und demzufolge die Elektronen an
zieht. Der Glaskorper ist mit Argon ge£i.iUt, das durch 
die Elektronen auf ihrem Weg vom Kalium zu dem'positiv 
geladcnen Ring ionisiert wird. Hierdurch wird der licht
elektrische Strom (Photostrom) sehr bedeutend erhoht. 

Wie gesagt, hat dcr kleine Ring eine positive Spannung. 
Je grol3er diese Spannung ist, desto lichtempfindlicher ist 
die Zelle. Die Abhangigkeit der Empfindlichkeit von der 
Spannung sieht man auf der umstehenden Kurve abgebildet. 
Die Empfindlichkeit steigt sehr stark, wenn wir uns einer 
bestimmten Spannung nahern, hier etwa 284 Volt. Wenn 
wir bis zu dieser Spannung hinaufgehen, dann leuchtet die 
Zelle, indem cine Glimmentladung erfolgt, und im Laufe 
von ganz kurzer Zeit wird 'die Zelle dadurch verdorben. 
Urn cine groBe Empfindlichkeit zu erlangen, muG man 
Spannungen gebrauchen, die sehr nahe bei der kritischen 
Spannung liegen, jedoch mul3 man dabei sehr vorsichtig 
vorgehen. Erhoht man die Spannung zu schnell, treten 
kleine Entladungen schon ein, ehe die kritische Spannung 
erreicht ist, und darum erhoht man die Spannung vorsichtig 
stufenweisc, mit langen Pausen zwischen jeder Stufe, im 
Verlauf eines ganzen Tages. Die Zelle leidet indessen nicht 
dadurch, daB sie dauernd unter der Arbeitsspannung steht, 
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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 

--/ 
v 

der Strom indessen nieht 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
Wiche des Kaliums verursacht wird. 
1st 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

(2- (r001 'Zoo) {J[J '0) an, daB man, ehe man die Photozelle 
zu Beobachtungen benutzt, den sta-

Abb. 12. Die Empfind
lichkeit einer Photo
zelle in ihrer Abhan
gigkeit von der Span-

nung. 

bilen Zustand dadurch herbeifiihrt, 
daB man die Zelle einige Zeit be
leuchtet. 

Eine wichtige Eigenschaft der Zelle 
besteht darin, daB sie beinahe tragheitslos 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

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

Abb. 13. Verstarkerschema. 

Die prinzipielle Einrichtung ersieht man aus dem oben
stehenden Schema. Der Photostrom wird tiber einen sehr 
groBen Widerstand von IO Milliarden Ohm geleitet. DaB 
man einen so groBen Widerstand in Serienschaltung mit der 
lichtelektrischen Zelle anwenden kann, liegt daran, daB der 
innere Widerstand der lichtelektrischen Zelle ganz auBer
ordentlich groB ist, der GroBenordnung nach eine Billion 
Ohm, wenn die Zelle von einem so schwachen Licht wie 
dem eines Sternes beleuchtet wird. Hierdurch entsteht eine 
Spannung tiber den Widerstand, und diese soU nun weiter 
verstarkt werden mit Hilfe von Elektronenrbhren. Wir wtin
schen also den groBen Widerstand in den Gitterkreis der 
ersten R6hre des Verstarkers einzuschalten, wie es das 
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Schema zeigt. Urn diese Anordnung benutzen zu konnen, 
miissen wir zwei Dinge verlangen: erstens muB das Gitter 
der Rohre sehr gut isoliert sein, der Isolationswiderstand 
muB iiber eine Billion Ohm sein; zweitens muB der Gitter
strom in der ersten Rohre, 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 fUr sich 
aHein ausgefiihrt und durch ein Stiick Bernstein und eine 
Glasplatte isoliert, die mit Chlorkalzium trockengehalten 
wird. 

AuBerdem ist die Rohre als Doppelgitterrohre konstruiert. 
Die Absicht dabei ist, zu erreichen, daB der schadliche Gitter
strom so gering wie moglich wird. Der Gitterstrom ent
steht dadurch, daB nach dem Auspumpen sich in der Rohre 
trotz aHem etwas ganz verdiinnte Luft befindet. Setzt man 
nun eine groBe positive Spannung auf die Platte, so zieht man 
die Elektronen yom Gliihfaden in der Rohre mit so groBer 
Geschwindigkeit auf die Platte heriiber, daB 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 groBer 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, muB man 
eine kleine Anodenspannung benutzen, und gerade das ist 
bei einer Doppelgitterlampe moglich; sie kann z. B. mit 
5 Volt auf der Anode arbeiten. Bei einer gewohnlichen Rohre 
kann der Gitterstrom im aHgemeinen nicht geringer als 
IlIao Mikroampere gemacht werden. Bei der benutzten 
Doppelgitterlampe ist der Gitterstrom unter normalen Ver
haltnissen 2000 mal kleincr, und untcr besonderen Ver-
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halinissen sogar 60000 mal kleiner, so daD der Gitterstrom 
bedeutend kleiner ist als ein Billionstel Ampere. 

Es zeigt sich also, daD es moglich ist, einen so groDen Wider
stand wie 10 Milliarden Ohm im ersten Gitterkreis anzu
wenden. Hierdurch erreichen wir, daD der ganz schwache 
Strom der lichtelektrischen Zelle ein Spannungsgefalle liber 
den Widerstand hervorruft, das ungefahr ein Millivolt 
ist, das, wie wir spater sehen werden, geniigt, urn ihn 
durch den Rohrenverstarker weiter zu verstarken. Das 
Prinzip des letzteren ersieht man aus dem Schaltbild 
(Abb. 14). Die Spannung, die ver- + 

starkt werden solI, setzt man auf 
das Gitter einer Rohre. Hierdurch 
wird der Anodenstrom der Rohre 
verandert, und wenn der Anoden
strom verandert wird, dann wird 
auch die Spannung liber den An
odenwiderstand verandert. Setzen 
wir also die Spannung, die wir ver-

+ - + - + 
Abb. 14. Verstarkerschcma. 

Die erste Lampe. 

stark en wollen, auf das Gitter, dann wird auch die Spannung 
iiberdenAnodenwiderstand verandert, undnun istdiese Span
nungsveranderung viele Male groDer als die ursprlingliche, so 
daD wir un sere Spannung wirklich verstarkt haben. Jetzt 
gehen wir weiter und setzen die verstarkte Spannung auf das 
Gitter der nachsten Rohre. Nun bekommen wir eine noch 
weiter verstarkte Spannung im Anodenkreis dieser Rohre usw. 

Mit den benutzten Rohren ist die Spannungsverstarkung 
pro Rohre ungefahr 20; mit 3 Rohren bekommt man also 
eine Spannungsverstarkung von 8000 mal. N ach den drei 
Spannungsverstarkerrohren kommt nun noch eine Rohre, 
deren Anodenstrom durch das Telegraphenrelais geht, das 
den Chronographen betatigt. 
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Wir k6nnen nun iiberblicken, was geschieht, wenn ein 
Stern das Gesichtsfeld des Fernrohres passiert. In demAugen
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
nungsanderung auf dem Gitter hervorgerufen wird. Diese 
Spannungsanderung wird durch den Spannungsverstarker 
weiter verstarkt und wirkt, wenn er durch drei Stufen 
hinreichend verstarkt ist, auf eine R6hre, die dann Strom 
durch ein Telegraphenrelais sendet, so daB 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 Verstarker an keiner Stelle 
Kapazitaten oder Selbstinduktionen enthalt. Er ist ledig
lich widerstandsgekoppelt, und daraus folgt, daB er nicht 
daran gebunden ist, mit einer b~stimmten Frequenz zu ar
beiten, und gerade deshalb kann er hier benutzt werden, 
wo es sich urn einen Verstarker zur Verstarkung von Gleich
strom handelt. 

* 
Man kOnnte vielleicht glauben, daB es m6glich ware, durch 

die bloBe Benutzung einer beliebig groBen Anzahl R6hren 
im Spannungsverstarker, jede noch so kleine Spannungsver
anderung im Gitter der ersten Lampe so stark zu verstarken.' 
daB der Chronograph ein Zeichen macht. 

Das ist indessen nicht m6glich, und der Grund dafiir ist, 
daB der Verstarker ja ein Gleichstromverstarker ist und 
folglich auch aIle kleinen Veranderungen verstarkt, die 
z. B. in den benutzten Batterien vor sich gehen. 
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Die Folge davon ist, daB in jedem Verstarker nach diesem 
Schema in dem Strom, den die letzte Rohre gibt, zufallige 
Stromvariationen vorkommen werden. Bei einer kleinen 
Verstarkung sind diese Variation en ganz klein. Doch, wenn 
man die Verstarkung dadurch vergroBert, daB man mehrere 
Rohren benutzt, dann nehmen auch die zufalligen Strom
variation en zu. 

Und solI man eine Spannungsveranderung verstarken, 
dann muB man verlangen, daB der Strom, der dem ver
starkten Photostrom entspricht, bedeutend groBer ist, als 
die zufalligen Stromvariationen. Wir brauchen uns ja nur 
vorzustellen, wohin es fiihren wiirde, wenn wir so viele 
Rohren mitnahmen, daB die zufalligen Stromveranderungen 
so groB wiirden, daB sie den Chronographen beeinflussen konn
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 Stemes hinter einer Lamelle entsprache, 
ja, es konnte sogar vorkommen, daB der Knick, der durch 
den Stem verursacht wurde, an eine verkehrte Stelle kame, 
namlich dann, wenn ungefahr gleichzeitig eine der zufalli
gen Stromvariationen eintrate. 

Man muB also verlangen, daB die Spannung, die man ver
starken will, Strome in der letzten Lampe erzeugt, die be
deutend groDer sind, z. B. romal so groB als die zufalligen 
Stromvariationen. D. h., daB sich fUr jeden Verstarker nach 
diesem Prinzip ein Mindestwert fUr die Spannungen findet, 
die sich einwandfrei verstarken lassen. Dieser Mindestwert 
ist von den zufalligen Stromvariationen bei einer bestimmten 
Verstarkung abhangig. Der Mindestwert wird desto ge
ringer sein, das heiDt, desto giinstiger, je stabiler der Ver
starker selbst arbeitet. 



Dies heiBt, daB man versuchen muB, den Verstarker so 
stabil wie nur immer moglich zu machen, urn so kleine Span
nungsvariationen wie moglich iiber den Widerstand in der 
ersten Rohre verstarken zu konnen, d. h. urn mit den kleinst
moglichen Stromen von der lichtelektrischen Zelle zu arbeiten. 
Mit anderen Worten, je stabiler der Verstarker ist, mit desto 
schwacheren Photostromen kann man sich begniigen, und 
das bedeutet wiederum: Desto schwachere Sterne kann man 
mit der Aufstellung beobachten. 

Es ist also ein wichtiges Problem, einen Verstarker zu 
bauen, der so stabil wie moglich ist. Urn die Moglichkeiten 
in dieser Hinsicht iibersehen zu konnen, ist es am besten, daB 
man untersucht, welches die Ursache der zufalligen Strom
variationen in einem Verstarker nach dem angegebenen 
Schema ist. 

Wir stellen uns also vor, daB wir einen Verstarker bauen, 
genau nach dem Schema, ohne uns urn besondere Vorsiehts
maBregeln zu bekiimmern. Es zeigt sieh, daB der Anoden
strom der letzten Rohre variiert, und nun wollen wir die 
Ursaehe finden. 

Fiirs erste werden wir entdeeken, daB die Troekenelemente, 
die wir als Anodenbatterien benutzen, keine konstante Span
nung haben. Wir ersetzen sie nun dureh kleine Akkumu
latoren, und erreiehen dadureh eine wesentliehe Verbesse
rung. 

Nun untersuehen wir mit Hilfe einer Methode, auf die ieh 
nieht naher eingehen werde, inwieweit der Heizstrom der 
Rohren konstant ist. Es zeigt sich, daB kleine Variationen 
im Heizstrom vorhanden sind, die wir nieht vermeiden kon
nen. Doeh konnen wir versuehen, ihre Wirkung aufzuheben. 
Das maehen wir auf die Weise, daB wir denselben Akkumu
lator anwenden, urn eine Rohre zu heizen und urn ihr Gitter 
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negativ zu machen. Tun wir das mit Hilfe eines passend ge
wahlten Widerstandes, dann konnen wir erreichen, daB der 
Anodenstrom konstant bleibt, selbst wenn der Heizstrom 
etwas variiert. Wir nehmen an, daB der Heizstrom etwas 
groBer wird, d. h. daB der Gliihfaden eigentlich etwas mehr 
Elektronen aussenden soUte; gleichzeitig wird indessen das 
Gitter mehr negativ und hindert auf die Weise den Anoden
strom daran, groBer zu werden. Wir konnen mit anderen Wor
ten die Verhaltnisse so gegeneinander abpassen, daB kleine 
Variation en im Heizstrom keinen EinfluB bekommen konnen. 

Selbst wenn wir so den Verstarker verbessert haben, 
bleiben doch noch groBe zufallige Stromvariationen zu
riick. Es zeigt sich, daB sie besonders dann auftreten, wenn 
man z. B. auf den Tisch driickt, worauf der Verstarker auf
gestellt ist. Diese Art Variationen werden durch Kriech
strome verursacht, d. h. Strome in der Oberflache der be
nutzten Isolatoren. Diese Kriechstrome sind von den auBeren 
Verhaltnissen stark abhangig, und werden sich gerade darum 
stark verandern, wenn man z. B., wie wir es taten, auf den 
Tisch des Aufbaues driickt. Man vermeidet diese Kriech
strome dadurch, daB man kleine Metallringe quer iiber die 
Isolatoren legt und diese Metallringe mit einer Erdleitung 
verbindet. 

Ferner ist es von Wichtigkeit, we1che Rohren man benutzt. 
Hier kann man natiirlicherweise nur durch Probieren weiter
kommen. 

Wenn man dann noch dazu Sorge dafiir tragt, den ganzen 
Verstarker in Metall einzubauen, urn ihn gegen auBere elek
trische und magnetische Felder zu schiitzen, dann zeigt es 
sich, daB man durch die genannten Verbesserungen eine 
bedeutend groBere Stabilitat erhalten hat: Die zufalligen 
Stromvariationen sind ungefahr Ioomal kleiner geworden. 



Mit diesem verbesserten Verstarker, in Verbindung mit 
dem tibrigen Aufbau, ist es moglich, die Durchgange von 
Stemen zu registrieren, die bedeutend schwacher sind, als 
die schwachsten, fUr das bloBe Auge sichtbaren. 

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

Wir wissen, daB in der lichtelektrischen Zelle keine nen
nenswerten Verspatungen eintreten; die lichtelektrische 
Zelle arbeitet ja, wie schon gesagt, so gut wie tragheitslos. 
Auch im Spannungsverstarker treten keine nennenswerten 
Verzogerungen ein; es handelt sich hochstens urn das Hun
derttausendstel einer Sekunde. Doch im Aufbau ist eine 
Stelle, die nicht ganz tragheitslos wirkt, wo also eine Ver
zogerung eintreten kann; das ist dort, wo der Photostrom 
das Gitter der erst en Rohre tiber den groBen Gitterwider
stand aufladt. Dabei wird die Kapazitat des Gitters tiber 
einen groBen Widerstand aufgeladen. Das geht mit einer ge
wissen Tragheit vor sich, die urn so groBer ist, je groBer die 
Kapazitat des Gitters, und urn so groBer, je groBer der 
Gitterwiderstand ist. Bei diesem Aufbau, wo der Gitter
widerstand 10 Milliarden Ohm ist, ist die Verzogerung von 
der GroBenordnung 0;1. 

Und 0,81 ist in diesem Zusammenhang eine sehr groBe Ver
zogerung; doch geht man naher auf die Verhaltnisse ein, 
dann zeigt es sich, daB sie keinen schadigenden Fehler in die 
beobachteten Zeit en einfUhren kann. 

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

Die Verzogerung hangt, wie schon gesagt, von der Kapa
zitat des Gitters und dem Widerstand des Gitters ab, oder 
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genauer bestimmt, vom Produkt dieser beiden GraBen. 
Versuche haben nun ergeben, daB dies Produkt sich im 
Laufe der Zeit sehr konstant halt. Und auBerdem kann 
dies Produkt durch eine einfache Anordnung, so oft man es 
wiinscht, bestimmt werden. 

Die Verzagerung hangt 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 punktfarmig, sondern sieht wie eine 
kleine Scheibe aus. 

Der Ursachen hierzu sind viele. Der Winkeldurchmesser 
des Sternes ist so iiberaus klein, daB er hier nicht in Betracht 
kommt. Doch selbst eine ide ale Linse bildet ja ein punkt
farmiges Objekt nicht punktfarmig 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 GroBe der Scheibe ist abhiingig von der 
GroBe des Objektivs und ist ungefahr 2 Bogensekunden bei 
dem benutzten Meridiankreis. AuBerdem spielen die Fehler 
des Objektivs mit hinein, und ferner wird die Scheibe etwas 
graBer wegen der Streuung des Lichtes in der Atmosphare. 

Das bedeutet also, daB die Photozelle nicht platzlich in 
dem Augenblick, wo der Stern aus der Lamelle hervorkommt, 
Strom gibt. Der Strom steigt im Laufe einer gewissen kurzen 
Zeit, t;!ntsprechend dem Durchmesser der Scheibe, nach der 
einen oder anderen Kurve. Das Aussehen dieser Kurve ist 
zu eiuem gewissen Grad fUr die GroBe der Verzagerung be
stimmend, doch ist die Abhiingigkeit nicht groB: Es handelt 
sich urn GraBen unter einer hundertstel Sekunde, und kennen 
wir dasAussehen der Kurve fUr nur einen Stern, dann kannen 
wir die Verzagerung in allen Fallen genau berechnen. 

Stromgren, Astronom. Miniaturen II. 4 
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Urn zu umgehen, daB die Verzogerung mit der Lieht
sd.rke des Sterns variiert, verandert man die GroBe der 
Verstarkung, auf die Weise, daB man eine kleinere Ver
starkung fUr einen liehtstarken Stern anwendet. Diese Ein
stellung des Grades der Verstarkung braueht nur ganz grob 
zu sein: mit einer Unsieherheit von ea 50%. Zusammen
fassend konnen wir sagen, daB wir in jedem FaIle fUr jeden 
Stern mit'der Genauigkeit von ungefahr einer zehntausend
stel Sekunde die Verzogerung angeben konnen. 

* * * 
Das Resultat ist also folgendes. 
Wir konnen die Durehgange der Sterne automatisch auf 

einem Chronographen registrieren und dadureh die Rekt
aszension fUr Sterne bestimmen, wenn sie groBere Lichtstarke 
als eine gewisse Grenzliehtstarke haben, die bedeutend unter 
dem liegt, was man mit dem bloBen Auge sehen kann. Und 
die Registrierung geht vor sieh, ohne daB die Verzogerung 
im Apparat storend einwirkt, indem diese Verzogerung ge
nau bereehnet werden kann. 

* * * Der jetzige Apparat ist aufgesteIlt und wird benutzt 
in Verbindung mit einem Meridiankreis; es liegt kein Rin
derungsgrund vor, uin ihn in Verbindung mit einem aqua
torial aufgestellten Refraktor zu benutzen. Wahrend man 
bei dem Meridiankreis auf die Rohe jedes einzelnen Sterncs 
einstellt, wiirde man bei einem solchen Refraktor eine andere 
Methode anwenden. Indem aquatorial aufgestellte Refrak
toren im allgemeinen groBere Linsen als Meridiankreise 
haben, kanh man mit ihnen sehwaehere Sterne registric
ren. D. h. man kann im Laufe eines Beobaehtungsabends 
weit mehr Sterne beobaehten, so viele, daB man es nieht 
notig hat, das Fernrohr auf jeden einzelnen einzustellen. 
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Bei einer bestimmten Einstellung werden namlich so . viele 
Sterne, die geniigend lichtstark sind, urn registriert zu 
werden, durch das Gesichtsfeld gehen, daB die Arbeitsge
schwindigkeit hinreichend wird: I Stern pro Minute, ohne 
daB man die Einstellung zu verandern braucht. 

Das bedeutet, daB man den Apparat sich selbst iiberlassen 
konnte - die Regulierungen, die es notwendig ist, hin und 
wieder auf der Arbeitsspannung vorzunehmen, konnen leicht 
automatisch ausgefiihrt werden. 

Jeder Stern wiirde seinen Durchgang dann automatisch 
registrieren und man konnte am nachsten Tage seine Rekt
\l.szension auf dem Chronographenstreifen ablesen. 

* * * Noch etwas wollen wir besprechen, die Moglichkeit nam-
lich, mit diesem Aufbau bei Tageslicht Beobachtungen anzu
stellen. 

Das ist ein Versuch, der noch nicht gemacht ist, da es 
sich urn 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 moglich 
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 fallt, proportional ist. 
D. h.: Veranderungen im Photostrom, die der Veranderung 
von I Kerze in un serer Lichtquelle entsprechen, sind gleich 
groB, einerlei, ob viel oder wenig Licht im Voraus auf die 
Zelle £alIt: Die Veranderung im Photostrom ist die gleiche, 
einerlei, ob die Lichtquelle von 10 auf II Kerzen verandert 
wird, oder von 50 auf 51, oder von 100 auf 101 Kerzen. 
D. h. mit anderen Worten, daB der Photostrom sich gleich 
viel verandert, wenn ein Sternauseiner Lamellehervorkommt, 

4* 
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einerlei, ob im Voraus kein Licht auf die Zelle fallt, 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 berucksichti

gen muB: Wie schon besprochen, kann man nicht hoher als 
bis zu einer gewissen Spannung auf dem Anodenring hinauf
gehen (der kritischen Spannung). Jetzt hat die lichtelek
trische Zelle die Eigenschaft, daB die kritische Spannung 
fallt, wenR 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, urn die helleren Sterne 
zu registrieren. 

* * * 
Wir haben gesehen, das der wichtigste Zweck bei der Be

stimmung der Sternorter die Bestimmung ihrer Eigenbe
wegung ist. 

Wir'sahen, daB die Eigenbewegung pro Jahr eine sehr 
kleine GroBe war. Urn 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, 
des to kurzer konnen die Zwischenzeiten zwischen den Be
obachtungen sein, desto schneller erhalten wir also Bescheid 
uber die Eigenbewegung eines Sternes. 
. Der nun verstorbene, beruhmte hollandische Astronom 
Kapteyn hat die Genauigkeit bestimmt, mit der wir die 
Eigenbewegungen kennen mussen, urn zuverlassige Schliisse 
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uber den Bau unseres MilchstraJ3ensystems ziehen zu kon
nen. Benutzt man seine Werte, dann kommt man durch 
eine einfache Berechnung zu dem Resultat, daJ3 mit einer 
Genauigkeit von 0",1 ungefahr 20 Jahre verlaufen mussen, 
ehe wir hinreichend genaue Eigenbewegungen erhalten kon
nen. Eine Genauigkeit von I" verlangt 200 Jahre Zwischen
zeit und eine Genauigkeit von 1/2 Bogenminute (die Ge
nauigkeit, die Tycho Brahe erreichen konnte) eine solche 
von 6000 Jahren. 

Man konnte sich fragen, warum man eigentlich so groJ3en 
Wert darauf legt, genaue Ortsbestimmungen zu erlangen
es ist ja nicht notwendig urn der Eigenbewegungen willen: 
Die erhalt man ja schliel3lich doch, wenn man nur die ge
nugende Anzahl Jahre wartet. Selbst wenn man die Sache 
nicht auf die Spitze treibt und sagt: Wir beobachten mit 
Tycho Brahes lnstrumenten und warten 6000 Jahre, urn 
die Eigenbewegungen zu bestimmen, so konnte man viel
leicht doch meinen, daB man sieh nieht so groJ3e Anstren
gungen zu machen brauehte, urn die allerauJ3erste Ge
nauigkeit zu erreichen. wenn sie doeh bereits in hundert 
J ahren uberflussig ist. 

Hierzu ist zu sagen, daB die meisten doeh wohl zu neu
gierig sind, urn sieh damit zufrieden zu geben, daJ3 eine 
Saehe erst in hundert Jahren aufgeklart wird. Und auJ3er
dem: Hat man die Eigenbewegung hinreiehend genau be
stimmt, dann entsteht ein neues Problem. lndem wir die 
Eigenbewegungen der Sterne bestimmen, gehen wir davon 
aus, daJ3 sie sieh geradlinig mit gleiehmaf3iger Gesehwindig
keit bewegen. lndessen konnen wir sieher sein, daJ3 sie es 
in Wirkliehkeit nieht tun: 1m Gegenteil, sie bewegen sieh 
in krummen Bahnen unter dem Einfluf3 aller ubrigen Sterne 
in unserem MilchstraBensystem. Nur sind die Teile der 



- 54 -

Bahnen, die wir kennen, so ungeheuer klein, daB wir bei 
der Genauigkeit, mit der wir sie zur Zeit bestimmen k6nnen, 
sie nur als Geraden ansehen k6nnen. Wenn aber so viele 
Jahre vergangen sind, daB wir die Eigenbewegungen ge
nau kennen, dann werden wir uns daran begeben, die 
Krtimm ung der Bahnen zu untersuchen, und dann mtissen 
wir wieder die gr6Bte Genauigkeit anwenden. Dnd sind so 
viele Jahre vergangen, daB auch zur Bestimmung der 
Krtimmungen die gr6Bte Genauigkeit nicht mehr angewendet 
zu werden braucht,dann wollen wir die Veranderungen 
der Krtimmung langs der Bahn untersuchen, und haben 
wiederum die gr6Bte Genauigkeit n6tig. Dnd so findet sich 
in absehbarer Zukunft keine Grenze fur die Anforderungen, 
die der Astronom an die Genauigkeit der Beobachtungs
methoden stellen wird. . 



V. Yom Gnomon zum Meridiankreis. 
Ein "Faber" Nr. 2 als astronomisches MeBinstrument. 

Die feinste Uhr des Astronomen geht im allgemeinen urn 
einige Stunden verkehrt. Doch weiB er natiirlicherweise, 
wie groB der Fehler ist, und daB er die Uhr nicht richtig 
stellt, ist auf praktische Griinde zuriickzufUhren: 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 fUr Tag mit Hilfe von astronomischen Beobachtungen. 

Sei es, daB er diese Beobachtungen seIber vornimmt, 
oder daB er durch Radio die Resultate von anderen Stern
wart en erhalt, so hangt seine Kenntnis vom S tan d 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. 

Dber den Meridiankreis haben wir ausfUhrlich 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). 1m 
Inneren des Fernrohres, in der Brennebene des Objektivs, 
{'in Fadenkreuz. Und dann die Hilfsapparate: eine fest auf
gcstellte, genau gehcnde Pendeluhr, eine elcktrische Leitung 
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mit einem Taster, ein Chronograph, der die Sign ale 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 vollstandig 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. 

Abb. IS. 
Der Gnomon. 

Und wir wissen ebenfalls, mit welcher 
auBerordentlich groBen Genauigkeit 
diese Bestimmungen ausgefiihrt werden 
k6nnen. Aber wie war es in alten Ta-
gen, als man weder Fernrohre mit Fa
denkreuz, noch fein eingeteilte Kreise, 
elektrische Leitungen, Chronographen, 
Libellen oder Repsoldmikrometer hatte ? 

Wie sahen die Instrumente aus, mit denen man damals 
die Zeit und die Stellung der Himmelsk6rper am Himmels
gew6lbe bestimmte? 

* * * 
Das Instrument, das wohl als das alteste MeBinstrument 

im Bereich der Astronomie betrachtet werden muB, sah 
aus, wie Abb. IS zeigt. 

Was solI das heiBen? ja, eine horizontale Ebene, worauf 
eine senkrechte Stange aufgestellt ist. Urspriinglich wohl 
ein Baum oder ein Turm, spater eine Stange, die besonders 
zu dem Zweck errichtet wurde, urn fUr astronomische 
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Messungen benutzt zu werden. Man will z. B. die "Rohe" der 
Sonne iiber dem Rorizont beobachten. Man miBt die Rohe 
der Stange und die Lange des Schattens, den die Stange wirft; 
cine einfache trigonometrische Berechnung gibt uns dann 
gerade den Winkel (rechts in der Abb.), den man die Rohe 
der Sonne nenn t. 

Der Apparat wird ein Gnomon genannt, und die Rohe 
der Sonne iiber dem Rorizont 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 gleichmaBig 
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, aufhan
gen. 

Man kann also die Rohe der Sonne iiber dem Rorizont 
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 Konstan ten. 

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 hochsten, und der Schatten also amkiirzesten 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 ki)nnte (uncl was viele Verfasser von Schul
lehrbiichern zu glauben scheinen) - claB man versucht, 
den Augenblick festzustellen, wo cler Schatten cler Sonne am 
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kiirzesten ist. Gerade weil die Sonne, wenn sie in der Meri
diannahe ist, ihre Rohe nur in einem geringen Grad verandert, 
ist es schwierig, genau zu bestimmen, in welcher SteHung 
der Schatten am kiirzesten ist. Man fangt es daher auf eine 
andere Weise an. Urn den FuJ3punkt des Gnomons zeichnet 
man auf das Fundament einige Kreise mit verschiedenen 
Radien. SteHen 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 steHen wir spater am Nachmittag 
den Punkt auf der Ostseite fest, wo die Spitze des Schattens 
der Sonne denselben Kreis wieder trifft, dann ist es klar, 
daJ3 der Meridian durch die Gerade auf dem Fundament 
gekennzeichnet wird, die durch den FuJ3punkt 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-Siidrichtung, bestimmt. Doch dabei haben wir noch 
Verschiedenes mehr erreicht: Solange der Gnomon und 
das Fundament unverandert in derselben SteHung erhalten 
bleiben, konnen wir morgen, iibermorgen, 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, daJ3 wir auch aus der Richtung des 
Schattens in seinem Verhaltnis zumMeridian in jedemAugen
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 k6nnen mit dem 
Gnomon ganz andere Resultate erreichen, die, astronomisch 
betrachtet, eine wesentlich allgemeinere Bedeutung haben. 
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Erstens: Wir konnen mit demselben einfachen Hilfsmittel 
die Polhohe 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-Slid), 
die Vertikale Z-Na (Zenit-Nadir), die Erdachse P-P' 
und den Himmelsaquator E-E'. Wenn wir die PolhOhe 
des Ortes mit cp be
zeichnen, dann gelan
gen wir zu dem Ergeb
nis, daB jeder zweite 
Winkel am Zentrum 
(am Beobachter) gleiCh 

z 

0' 

cp und jeder zweite Nt------'--"l~-.!..---~S 

gleich 900 - cp ist. 
Ich stelle mir nun 

vor, daB wir mit dem 
Gnomon die "Hohe" 
der Sonne liber dem 
Horizont im wahren 

Na 
Abb. 16. Der Meridian, von auEen 

Mittaggemessenhaben (von Westen) gesehen. 

zu den beiden Zeit-
punkten des Jahres, wo sie am hochsten (urn den 21. Juni) 
und am niedrigsten (urn den 21. Dezember) steht, d. h. ich 
habe die Bogen 58 und 58' gemessen. 

Nehmen wir das Mittel dieser beiden Bogen, erhalten wir 
den Bogen 5 - E, der ja gleich 900 - cp ist; ich habe also 
die PolhOhe bestimmt. Und femer: Der halbe Un terschied 
zwischen 58 und 58' auf Abb. 16istjagleichE80der E8', 
welche beiden Werte den groBten Winkelabstand der Sonne 
vom (liber 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 Hil£e 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 Flache gesehen 
wird, entsteht ein Ubergang zwischen Licht und Schatten, 
der bewirkt, daB 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 
Sonnenbild auf der U nterlage hervorbringt, und es ist leicht, das 
Zentrum dieses Sonnenbildes ziemlich genau zu bestimmen. 

Hiervon ausgehend, konnen wir der En twicklungsgeschich te 
des Gnomons auf zwei ganz verschiedenen Wegen folgen. 
Auf dem ersten Wege wird der Gnomon nach und nach 
prinzipiell verandert und wird zuletzt zu ganz neuen In
strumenten; auf dem zweiten Wege entwickelt sich der 
Gnomon hauptsachlich nur so, daB 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 groBer 
und grof3er. 

Unter Kaiser Augustus wurde Sesostris' Obelisk nach Rom 
gebracht. Er war II7 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, daB die Stange oder 
der Baum,oder der Turm ja iiberhaupt nicht notwendig 
waren. Das, woraufes 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 Gebaudes 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 Lange des Gnomonschattens 
entspricht. Auf diese Weise richtete man z. B. im Jahre 
I467 in der Domkirche von Florenz einen Gnomon ein, indem 
man ein Loch in die Decke bohrte, in einer H6he von 277 FuB 
iiber dem Boden. 

Einen ahnlichen 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 verstandlich: Da die 
line are MeBgenauigkeit ungefahr die gleiche war, muBten 
die in WinkelmaB umgerechneten Resultate ja urn 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 AbschluB fand, 
waren Temperaturschwingungen und anderen Einfliissen 
ausgesetzt, so daB die erh6hte 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 find en 
glaubte durch eine jahrliche Veranderung 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 er eine kleine Stange war, durch groBere und 
immer groBer werdende Dimensionen folgte, bis er wieder 

Abb. 17. Parallaktisches 
Lineal. 

einschrumpfte und zuletzt in einem 
Loch in den Decken einiger italieni-

o 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 
sind wir nicht darauf angewiesen, den 
Schatten zu messen; jetzt blicken wir 
auf einen Stern drirch zwei kleine 

Locher. Die mit Visier versehene Stange kann um einen 
Punkt oben auf dem Gnomon herumgedreh t werden, 
und an der unteren beweglichenStange' entlanggleiten. 

Doch auch dies Instrument hat einen wesentlichen Feh
ler; geradeso wie beim Gnomon muB man sich auch hier 
die beobachtete Hohe, auf der Grundlage von Messungen 
an der unteren Stange, errechnen. Aber aus dem parallak
tischen Lineal und ahnlichen Apparaten entsteht nach und 
nach der Quadrant, wo man mit Hilfe eines Visiers auf 
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einen Stern einsteHt und ohne irgendwe1ches Rechnen den 
Winkel direkt vom Kreisbogen abliest (Abb. IS). 

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

Doch wie nahm man die Be
o bachtung von R e k t as z e ns i o
n e n vor? Das war eine ziemlich 
komplizierte Geschichte in alten 
Tagen. Uhren hatte man nicht, 
auf jedenFaHkeine brauchbaren, 
und daher war es notwendig, auf 
eine ganz andere Art zu arbeiten, 
als die, die wir vom Meridian
kreis kennen. 

Wirdenken uns (Abb.20) drei 
Sterne am Himmel, zwei be
kannte (a und a') und einen un
bekann ten ( b) . 

Kann ich mit Hilfe von In-

Abb. IS. Quadrant (Tycho 
Brahe). 

strumenten sowohl den Bogen a b wie den Bogen a' b 
messen, dann ist es klar, daB ich die SteHung des unbe
kannten Sternes am Himmel bestimmt habe. Habe ich nur 
den Bogen zwischen dem unbekannten Stern und einem be
kannten gemessen, dann kann ich diese Messung mit Hohen
messungen kombinieren, und dabei den Unterschied zwi
schen den beiden Sternen in zwei verschiedenen Richtungen 
finden, und damit habe ich auch das Zie1 erreicht: Die 



Abb. 19. Mauerquadrant mit Fernrohr. 

SteHung des unbekannten Stemes zu bestimmen. Messungen 
von Bogen zwischen zwei Stemen wurden mit Hilfe von In-

a strumenten,die Sextanten (nicht 

/~ 
zu verwechseln mit den modemen 
Navigationssextanten) genannt 

a a' wurden, au·sgefiihrt. 
Abb. 20. Schon vor der Erfindung des 

Fernrohres hatte man indessen an 
die Moglichkeit gedacht, den Unterschied in horizon taler 
Richtung zwischen zwei Stemen mit Hilfe des Quadranten 
und :der Uhr zu messen Doch teils hatte man, wie wir 
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Wlssen, 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 alterem Typus urn 
eine kurze Achse herumgedreht wird, ein Umstand, der 

Abb. 2 T. Ole Romers Meridiankreis (links) und Instrument im erst en 
Vertikal (rechts). 

bewirkte, daB das Fernrohr wahrend der Drehung in der 
Deklination schlingernde Bewegungen ausfiihrte, die die 
Genauigkeit der Rektaszensionsmessungen sehr beeintrach
tigen muBten. 

Hier setzte nun Ole Rumer ein. Sein Gedanke ist sehr 
einfach und sehr wirksam: Er laBt das Fernrohr urn eine 
lange Achse drehen, die in Lagern auf zwei fest aufgestellten 

Striimgn'll, A::.trnnofll. l\[iIli;tttlff'1l 1 I. 
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Pfeilern ruht. Dadurch hatte das Instrument eine Stabilitat 
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 naher eingehen. 

Und dann hatten wir schlieBlich dazu auch noch die 
Prazisionsuhr 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 unzahlige 
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 Verhalt
nissen erreichen kann. 

Nimm einen spitzen Bleistift (einen Faber Nr.2 hat 
man wohl immer zur Hand), befestige auf seiner Spitze eine 
kleine quadratische Pappscheibe mit einem runden Loch 
(ca. 2 mm 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 unregelmaBige Fen
sterglas gebrochen werden, direkt auf den Bleistift fallen -
wir haben dann einen Gnomon allereinfachster Form. 

MiB den Abstand vom Fensterrahmen bis zum Mittel
purikt des kleinen Loches, und mill die Lange des Schattens, 
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so genau wie moglich, von dem Punkt, der genau unter dem 
kleinen Loch liegt, bis zum Mittelpunkt des ellipsenformigen 
Sonnenbildes. Eine einfache trigonometrische Rechnung 
gibt uns dann die beobachtete "Hohe" des Sonnenzentrums 
liber dem Horizont. Wollen wir die wirkliche "Hohe" 
des Sonnenzentrums liber dem Horizont haben, mlissen wir 
eine kleine Korrektion wegen der Brechung des 
Lichtes in der Atmosphare, 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 liber dem Horizont haben sollte, und sie 
darauf mit unserer Beobachtung vergleichen. 

1m 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.AbbF· 2b2. " 

In" a er 
offnen, und ma/3en. Die Resultate ergaben Nr.2. 

Fehler von 8 bis IS Bogenminuten. 
Am 25. Februar wiederholt en wir die Versuche, doch jetzt 

mit sorgfaltigeren 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 leg ten eine geschliffene Glasplatte 
darauf, die mit Hilfe einer Libelle so horizontal wie moglich 
gestellt wurde. Wir nahmen die Beobachtungen unter 
freiem Himmel vor, also ohne die storende Einwitkung der 

5* 
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Fensterscheibe. Die Resultate ersieht man aus der folgenden 
Zusammenstellung. 

Mittel
europaische Zeit 

Sc~~~:n~~~es Die gemessene Daraus beobach- Dieselbe 
liber der GIas-: Lange des I tete "H6he" des korrigiert wegen 

Platte Schattens Sonnenzentrums Refraktion 
I ' 

=====.=== I I 
nh 59m 29' 184,6mm 399,Omm 24 0 49',7 1240 47',6 
IZ 0 40 184,6 398,0 24 53,0 24 50,9 

12 I 50 184,6 397,6 24 54>3 24 52,2 
, 

Wir k6nnen das Problem nun auf folgende Weise formu
lieren: Wir gehen von den gem essen en (wegen Refraktion 
korrigierten) Sonnenh6hen aus und berechnen daraus die 
Polh6he mit Hilfe der bekannten Deklination der Sonne: 
ein in der Astronomie und der Navigation bekanntes Pro
blem. Und wir erhalten dann aus unseren Beobachtungen 
fUr die PolhOhe des Kopenhagener Observatoriums die folgen-
den drei Werte: 

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

Der richtige Wert fUr die PolhOhe, abgeleitet aus ge
nauen Beobachtungen, die mit modern en instrumentellen 
Hilfsmitteln ausgefUhrt sind, ist 55 0 41',21. Wir sehen 
also, da/3 wir mit einem Faber Nr. 2 imstande gewesen sind, 
die PoIh6he zu bestimmen mit einem Fehler, der sich durch
schnittlich nicht auf mehr als 31/2 Bogenminuten belief. 
Wenn wir uns dann daran erinnern, da/3 die Beobachtungs
fehier bei den Instrumenten des Altertums bis zu 10' 

betrugen, und da/3 die Unsicherheit in den Beobachtungen, 
die Tycho Brahe mit seinen kostbaren Instrumenten an
stellte, nicht weit unter I' lag, dann sehen wir, da/3 es gar 
nicht so libel ist, einen Faber Nr. 2 zur Hand zu haben, 
wenn wir astronomische Beobachtungen anstellen wollen! 



VI. Storungen in den Bewegungen der 
Himmelskorper. 

Eine der Hauptaufgaben der exakten Naturforschung ist 
die, verschiedene Phanomene unter gemeinsamen Gesichts
punkten zusammenzuf61ssen, d. h. zu versuchen, allgemein
giiltige Theorien aufzustellen, aus denen man eine mog
lichst groBe Anzahl beobachteter Phanomene logisch 
abzuleiten vermag. 

Von diesem Gesichtspunkt aus gibt es in der ganzen 
Naturwissenschaft kein Problem, das dem Ideal so nahe
kommt, wie die astronomische Storungstheorie. Aus eimm 
einzigen Gesetz, dem Newtonschen Gravitationsgesetz, ist 
es moglich gewesen, eine endlose Reihe von Bewegungs
anomalien fiir eine groBe Menge von Himmelskorpern 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 Fallen sagen kann, Iden ti tii. t 
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 
iiberlegenr Genauigkeit der Resultatc cler astronomischen 
Theorie zu iiberblicken. Das, was wir hier als unser Ziel 
ins Auge fassen, ist ein Versuch, rein qualitativ die Wege 
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anzudeuten, auf denen die astronomische Theorie ihre ver
bliiffenden Triumphe feiert. 

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

* * ... 
1m vorliegenden Kapitel wollen ~ir uns ausschlieBlich 

an die Spezialfalle innerhalb des Dreikorperproblems (oder 
richtiger gesagt, Mehrkorperproblems) halten, die unter 
der Gesamtbezeichnung StorungsproQleme zusammen
gefaJ3t werden. In zwei der folgenden Kapitel (Kap. VII 
und X) wollen wir noch umfassendere Fragen behandeln. 

Die Storungsprobleme konnen als Bewegungsprobleme 
definiert werden, wo die Kraft, die auf einen Himmels
korper wirkt, in zwei Teile geteilt werden kann: I. Einen 
dominierenden Teil, eine Kraft, die nach dem Newton
schen Gesetz genau gegen ein Zentrum wirkt, und darum 
eine reine Zweikorperbewegung 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 urn groJ3e Zeitraume handelt - nur kleir.e 
Abweichungen hervorbringt in der durch die Haupt
kraft verursachten reinen Zweikorperbewegung. 

Wir haben viele verschiedene Arten solcher Prohleme in 
der Astronomie, von den en wir gleich drei nennen wollen. 

I. Das Planetenproblem. Die Sonne zieht nach dem 
Newtonschen Gesetz mit ihrer ungeheuren Masse einen Pla
neten an, und wenn keine anderen Krafte existierten, 
wiirde daher ein Planet in einer rein elliptischen Bahn urn 
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die Sonne gehen (oder richtiger: urn den gememsamen 
Schwerpunkt der Sonne und des Planeten). Da aber eine 
Anzahl anderer Planeten, alle die sogenannten groBen Pla
neten, Massen haben, die wohl klein sind, doch nicht ganz
lich verschwindend im Verhaltnis zu der der Sonne, wirken 
immer eine Anzahl anderer Krafte auf jede planetenbewe
gung, und diese Krafte bewirken in der betreffenden Be
wegung bestandig kleine Abweichungen von der rein ellip
tischen Bahn (die sogenann ten Storungen). 

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 storende Kraft die, 
womit die Sonne wirkt. Trotzdem die Masse der Sonne 
im Verhaltnis zu der der Erde (des Zentralkorpers) so unge
heuer groB ist, kommt es auch hier zu einem Storungspro
blem, weil die Sonne sich in einem so groBen Abstand 
vom Erde-Mond-System befindet. 

3. Die Storungen, die durch die Form der Korper 
verursach t werden. Das Newtonsche Gesetz sagt ja, 
daB iiberall 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 m~"!'l'~_ angegeben werden kann. 
r2 

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 zwei aufeinander wirken. In 
gewissen einfachen Fallen, wie z. B. wenn beide Korper ent
weder a) genaue Kugelform haben, oder b) konstantes spe-
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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 Fallen 
kann es streng mathematisch nachgewiesen werden, daB 
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 waren, also genau als 
wenn .wirklich von "Massenpartikeln" die Rede ware. Fiir 
die Sonne, die Planeten und den Mond haben die genannten 
Voraussetzungen annahernde Giiltigkeit, doch nicht ganz 
exakt, und die Folge ist, daB die Krafte, die wir behandeln, 
im wesen tlichen die gleichen sind, als wenn aIle diese 
Korper Massenpunkte waren. 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 konnen nach derselben Methode 
wie die Storungen der unter lund 2 genannten Bewegungs
probleme behandelt werden. 

1m Folgenden werden wir nur von den Problem en lund 2 

sprechen. 
* * * 

Zuerst ein allgemeiner Satz iiber storende Krafte: Eine 
Storung kann immer durch die Differenz zweier Wirkungen 
ausgedriickt werden. 

Wir sehen auf Abb. 23 die Erde (E), die Bahn des Mondes 
urn die Erde, den Mond (MI' M 2, M 3, M 4) in verschiedenen 
Stellungen in seiner Bahn, und die Sonne (5) weit drauBen 
rechts. Die ungestorte Bahn des Mondes stellen wir uns 
der Einfachheit halber als einen genauen Kreis vor. 1m 
ersten Augenblick konnte man wohl dazu verleitet werden, 
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folgende Uberlegung anzusteHen: In der Stellung MI S 
wirkt die Sonne auf den Mond in einer Richtung und 
mit einem Effekt (der "Akzeleration"), die von dem Pfeil 
bei MI angegeben werden; in der Stellung M3S geben wir den 
entsprechenden Effekt auf dieselbe Weise mit einem Pfeil 
an. Da der Mond in der SteHung MI S etwas naher an der 
Sonne ist als in der Stellung M 3 S, muJ3 die Akzeleration 
gegen die Sonne in der erstgenannten etwas groJ3er sein als 
in der letztgenannten Stellung; doch in beiden Fallen ist 

M2 

M. 
Abb. 23. Storungen in der Bcwegung des Mondes um die Erde. 

die Akzeleration gleichgerichtet (nach rechts auf der Abb.), 
und die Anziehung der Sonne miiJ3te also den Mond von 
der Erde in der Stellung MIS entfernen und ihn der Erde 
in der Stellung M3S nahern. 

Doeh diese Uberlegung wiirde in der Tat ganz verkehrt 
sein. Das, wovon wir uns eine Vorstellung zu versehaffen 
suehen, sind die Storungen in der Bahn des Mondes urn 
die Erde, die die Anziehung der Sonne bewirkt. Und die 
Uberlegung wird dadureh eine ganz andere: 

In der SteHung A11 S gibt die Sonne dem Mond eine Ak
zeleration, die dureh den Pfeil bei MI angedeutet wird. 
Doeh ist dies nicht die Wirkung der Sonne auf die Stellung 
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des Mondes im Verhaltnis zur Erde. Urn diese zu fin
den, mussen wir die Differenz der beiden Akzelerationen 
berechnen, die die Sonne MI und E gibt. Wir sehen bei E 
einen Pfeil, der genau dieselbe Richtung hat wie der Pfeil 
bei Mv der jedoch ein wenig kurzer ist als dieser. Der Pfeil 
bei E stellt gerade die Akzeleration dar, die S E gibt; und 
diese Akzeleration muB ein kleines biBchen kleiner sein 
als die, die S MI gibt, weil der Abstand E S ein wenig graBer 
ist als der Abstand MIS. Doch die Starung, die S MI in 
seiner SteHung im Verhaltnis zu E gibt, wird daher nur 
gleich der Differenz zwischen den beiden Pfeilen bei MI 
und E. Man sieht, daB diese Differenz nach rechts gerichtet 
sein muB, und die Starung also von der Erde fort wirkt. 

In bezug auf die Rich tung der starenden Kraft in der 
Stellung MIS stimmt das Resultat also mit der ersten, 
mehr oberflachlichen, Uberlegung uberein, doch wird der 
Effekt, wie wir sehen, bedeutend kleiner, als man gedacht 
haben sollte. In der Stellung MaS weicht das Resultat noch 
mehr abo Die Akzeleration, die S Ma gibt, wird durch den 
Pfeil bei Ma dargestellt, und die Akzeleration, die S E gibt, 
wird durch den Pfeil bei E dargestellt. Doch ist der letzte 
Pfeil ein biB chen langer als der erste, weil der Abstand E S 
etwas kleiner ist als der Abstand MaS, und die Sonne also E 
etwas mehr anzieht als M a, wodurch sich mit anderen Worten 
das im erst en Augenblick uberraschende Resultat ergibt, 
daB die Anziehungskraft der Sonne auch in der Stel
l ung MaS den Mond von der Erde en tfem t. 

Auf diese Weise muB man in unseren Starungsproblemen 
immer auf den Unterschied zwischen zwei Effekten 
Rucksicht nehmen, statt nur einen zu berechnen. Wir wollen 
dies spater durch konkrete Beispiele beleuchten. 

* * * 
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Ais wir in Kap. II die 6 "Elemente" einer Planetenbahn 
oder einer Mondbahn besprachen, begnugten wir uns vor
laufig damit, nur 4 davon zu definieren. Die beiden Bahn
elemente, die die Lage der Bahnebene im Raum angeben, 
lie Ben wir bis auf weiteres zuruck. 

Abb. 24 veranschaulicht die Bedeutung dieser beiden 
Bahnelemente. Wir sehen in der Abb. zwei verschiedene 
Ebenen: Pl' Pl stellt die Bahnebene eines Planeten vor, 
und E' E stellt eine bestimmte Ebene im Weltenraume dar, 
auf die wir aIle anderen Ebenen beziehen. Ais eine solche 
"Fundamentalebene" ist es am besten, die Bahnebene des 
storenden Korpers zu wahlen. In dieser Ebene fixieren 
wir einen Punkt V, 
von wo aus aHe Bo
gen in der Ebene ge-

rechnet werden. 
Wir sehen nun aus 
der Abb. 24, daB 

£~E 
Pl' 

Abb. 24. Die Bahnelemente {J und i. 

wir jede beliebige Planetenbahnebene festlegen konnen durch 
Angabe 1. des Winkels i, den die Bahnebene mit der Fun
damentalebene bildet, und 2. des Bogens Q in der Funda
mentalebene von dem festen Punkte V zu dem Punkte, wo 
der Planet in seiner Bewegung uber 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 Q angegeben), und der Bogen IJ 
heiBt die Lange des aufsteigenden Knotens. Kenne ich IJ 
und i fur eine Planetenbahn, dann ist die SteHung der 
Bahnebene 1m Raume definiert. Zur weiteren Illustration 
geben wir - nach fens P. Moller 1) - ein Stereoskop-

1 Nordisk Astronomisk Tidsskrift, Mai 1927. 
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bild der Bahnen der Erde und des 
Kometen Pons-Winnecke (Abb.25). 

Es gibt nun im Bereich der Sto
rungstheorie einige allgemeingiil
tige Sa tze, die a ussagen, daB die N ei
gung (i) zwischen einer Planeten-

;g bahn und der Fundamentalebene 
:.a 
0.. 

~ 
<fJ o .., ... 
$ 
'!2-

sich im allgemeinen unterdemEin
fluB der Storungen seitens eines an
deren Planeten stetig verandert, 
doch auf eine so1che Weise, daB sie 

~ periodisch urn einen Mittelwert .., 
§ schwingt und niemals liber gewisse 
~ Grenzen hinausgeht, wahrend der 
E aufsteigende Knoten (£2) allerdings 
S auch sowohl vorwarts wie riick
o 
~ warts gehen kann, aber durch-
~ schnittlich immer riickwarts 
.E geht, womit gemeint ist, daB der 

cO 
P=I Knoten sich in der entgegengesetz-.., 
i5 ten Richtung von derjenigen be-
U) wegt, in der die Planeten in ihrer 
~ Bewegung gehen (in Abb. 24 also, 
:;j von rechts nach links). 

Wir werden sehen, daB man ohne 
mathematische Formeln, durch rein 
element are Betrachtungen zeigen 
kann, daB diese allgemeingiiltigen 
Satze richtig sein miissen. 

* * * Wir stellen jetzt die folgende Uberlegung an: -Wir den ken 
uns einen Korper, dessen Bewegung wir untersuchen 
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wollen, zu em em gewissen Augenblick in einem gewissen 
Punkt und mit einer gewissen Bewegung, Wir wissen, daB 
wir dann die Ellipse konstruieren konnen, in der der Kor
per sich in Zukunft urn den Zentralkorper bewegen wurde, 
wenn nicht andere KraJte vorhanden waren als die Gravi
tation gegen diesen Zentralkorper. Wir nehmen ferner 
an, daB sich plotzlich eine storende Kraft zeigt. Diese sto
rer de Kraft hat eine gewisse GroBe 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 

Pl'-----...,-~ 
113 
Abb,2(), StOrungen in Q und i, 

E 

"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 spater be
sprechen; fur den Augenblick halten wir uns an die erste 
der drei Komponenten, diejenige, die rechtwinklig zur Bahn
ebene des gestorten 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 PI' PI des 



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

Wir denken uns, daB PI sich in einem gewissen Augen
blick im Punkte P befindet, mit einer solchen Bewegung, daB 
er in der nachsten Zeiteinheit von P nach PI in der Ebene urn 
den Zentralkorper gehen wiirde, wenn nicht storende Krafte 
in Erscheinung traten. Doch nun stellen wir uns vor, daB 
sich plotzlich eine storende Kraftkomponente zeigt, recht
winklig zur Bahnebene des PI und zwar so, daB sie gegen 
die Fundamentalebene wirkt, hier also nach unten. 
Der Pfeil PIP2 in der Abb. gibt die Weglange an, die diese 
storende Kraft PI gefiihrt haben wiirde, wenn dieser sich 
in jenem Augenblick in Ruhe befunden Mtte. Also bedeutet 
PPI den Weg, den PI auf Grund der Geschwindigkeit des 
Korpers in der Bahn gegangen ware, PIP2 den Weg, den die 
storende Kraft ihn fiihren wiirde. Doch diese beiden Wege 
konnen, wie die Abb. es zeigt, zu der Resultante PP2 zu
sammengesetzt werden, die also die Bewegung ist, die der 
Korper wirklich erMlt. PI hat folglich eine Bahn erhalten, 
die ein wenig verandert ist. Die punktierte Linie nach riick
warts von P nach Q' 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, daB 
die Neigung (i') zwischen der Bahnebene und der Fundamen
talebene etwas geringer geworden ist, als sie vorher war (i). 

Die Situation, die wir uns hier vorgestellt haben, war 
folgende: Der gestorte Korper befand sich in seiner Bewe
gungein kleines Stiick nach dem a ufs teigenden Knoten. 
Die storende Kraft war nach unten, gegen die Fundamen
talebene, gerichtet. Wir wollen nun andereSituationen 
uutersuchen, d. h. wir wollen sehen, wie dieselbe Kraft 
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auf die Bahnebene eines Korpers III anderen Punkten 
der Bahn wirkt. VorHiufig halten wir bestandig an der An
nahme fest, daB die storende Kraft gegen die Fundamen
tale bene gerichtet ist (wie es sich in Wirklichkeit damit ver
halt, davon wollen wir spater sprechen). Es ist leicht, 
in der Abb. zu sehen, daB, wenn die storende Kraft von der 
Ebene fort gerichtet ist, die Resultate fUr Q und i danngenau 
entgegengesetzt werden. Der Knoten wurde in unserem FaIle 
vorwartsgehen, und die Neigung wurde groBer werden. Und 
ebenso verhalt es sich in allen anderen Situation en : wirkt 

p~1 

£ 

E' ."f 
------------------- ~ PL 

Abb. 27. Storungen in Q und i. 

die storende Kraft fort von der Fundamentalebene, werden 
die Resultate fUr Q und i immer die umgekehrten. 

Doch wir set zen unsere Untersuchung fort. Wir denken 
uns nun (Abb. 26) PI in einem Punkt (Pa) der Bahn, der 
ein Stuck 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 zuruckgeht, 
gerade so, wie es in der zuerst behandelten Situation der 
Fall war, daB aber die Neigung hier groBer wird, im Gegen
satz zu dem, was vorher der Fall war. 

Und wir experimentieren weiter: Wir untersuchen, wie 
das Resultat in der Nahe des absteigenden Knotens (U) 
wird. Abb. 27 zeigt uns die Resultate: N ach dem abstei-



- 80 -

genden Knoten wirkt eine gegen die Fundamentalebene ge
rich tete Kraft S0, daB der Knoten z u r u c k g e h t und die 
Neigung geringer wird. Und vor dem absteigenden Knoten, 
daB der Knoten zuruckgeh t 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 storende Kraft immer eine ruckwartsgehende Be
wegung fur den Knoten, dahingegen ein periodisches Zu
und Abnehmen fUr die Neigung. Wenn es sich nun so ver
halt, daB die storende Kraft in unseren Problemen immer -

-----:If!o--.... ------------. S 

Abb. 28. Stiirungen in fl und i. 

oder znm wenigsten vorwiegend - gegen die Fundamental
ebene und nicht von ihr fort wirkt, dann haben wir bereits 
jetzt das Verstandnis fUr die oben (S.76) zitierten, aus der 
exakten Theorie und - ubereinstimmend damit - aus 
den Beobachtungen abgeleiteten Satze uber die Storungen in 
Knoten und Neigung in den Planeten- und Mondproblemen. 

Es kommt also jetzt darauf an, zu untersuchen, welcher 
Art die storende Kraft in unseren Problemen ist. 
1st sie hauptsachlich eine solche, die gegen die Fundamental
ebene, oder eine solche, die davon fort wirkt? 

Abb. 28 hilft nns, diese Frage naher zn betrachten. Wir 
den ken nns das System Sonne (5), Erde (E) und den Mond 
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(M), den zuletzt genannten in zwei verschiedenen Punkten 
seiner Bahn, Ml und M2 (die Bahn denke man sich recht
winklig zur Ebene des Papiers). In dem Punkte Ml ist 
der Mond der Sonne naher als es die Erde ist. Die Akzele
ration, die die Sonne dem Monde gibt, ist daher groDer als 
die Akzeleration, die sie der Erde gibt, so wie die Pfeile Ml M( 
und E E' es angeben (in der Abb. ist dieser Unterschied 
stark ubertrieben). Urn die storende Wirkung auf die 
Bewegung des Mondes rela ti v zur Erde zu be
kommen, brauchen wir nur den Pfeil bei E nach Mi zu 
schieben und ihn in der umgekehrten Richtung anzubringen. 
Das Result at wird die Zusammensetzung dieser beiden 
Pfeile: Also relativ zur Erde, d. h. in seiner Be
wegung urn die Erde wird der Mond das Stuck 
MIM~ gezogen, also gegen die Fundamentalebene 
(Ekliptik). Nun betrachten wir die Situation M 2• Die 
Sonne gibt dem Monde die Akzeleration M2M~ und der 
Erde die groDere Akzelera tion E E'. Wir bringen E E' nach 
M~ und kehren sie urn! Das Resultat: Relatv zur Erde 
wird der Mond weggestoDen, wie M2M~ andeutet. Das 
sagt mit anderen Worten: Auch hier wird der Mond 
in seiner Bahn urn 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), daD der Fall in den allermeisten Situationen der gleiche 
bleibt. Es gibt Ausnahmen, doch in der Hauptsache hat 
der Satz Gultigkeit. Und es kommt hinzu, daD die Situatio
nen, wo die storende Kraft wirklich von der Fundamental
cbene fort gcrichtet ist, gerade die Situationen sind, wo die 
Kraft am allerschwachsten ist. 

Aus all diesem sehen wir unter anderem, daD diese ein-
Stromgren, Astronom. Miniatufen II. 6 
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fachen Uberlegungen uns zu genau denselben Resultaten 
fiihren wie die verwickelten mathematischen Berechnungen: 
Die N eigung der Mondbahn gegen die Erdbahn 
muS urn einen Mittelwert schwingen, und ihre 
Knoten mussen ruckwarts gehen, einen Umlauf 
nach dem anderen. 

Wenn wir diese Untersuchungen in Einzelheiten ausfiihr
ten, ki:innten wir den Wirkungen der Sti:irungen wahrend des 
ganzen Umlaufs des Mondes folgen, und zeigen, in welchen 
Punk ten der Bahn des Mondes der Knoten vorwarts gehen 
muS, und in welchen er riickwarts gehen muS, 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 
Sti:irungen auf die Dauer wirken ("sakulare Sti:irungen"), 
uns aber nicht urn kleine periodische Veranderungen kiim
mem, dann konnen wir uns die Sache noch viel leichter 
machen. 

Wir denken an die gegenseitige Wirkung zweier Planeten 
aufeinander wahrend sehr langer Zeitraume. Zeitraume, 
die eine sehr groSe Anzahl Umlaufe urn die Sonne umfassen. 
In dieser langen Periode wird der sti:irende Planet viele 
Male jede SteHung relativ zur Sonne einnehmen. Die 
Kraft, mit der der Planet die Sonne relativ zu der Bahn
ebene des gesti:irten Planeten anzieht, wird daher alle mi:ig
lichen verschiedenen Werte durchlaufen und im Laufe der 
Zeit in allen mi:iglichen Richtungen wirken. Die Ein
wirkung des Planeten auf die Sonne reIativ zu 
der Bahnebene des gesti:irten Planeten muS sich 
daher auf die Dauer seIber aufheben. Dann haben 
wir nur noch mit der Einwirkung des einen Planeten auf 
den anderen zu tun; sie muS, wic wir in Abb. 29 sehen 



kbnnen, hauptsachlich gegen die Fundamentalebene wir
ken: Wir sehen die beiden Akzclerationen in der Bewegung 
Pl's, die P bewirkt. Wir teilen beide in zwei Komponenten, 
die eine in Pl's Bahnebene und die andere rechtwinklig 
dazu. Wir sehen, daB die letztere Komponente in der Situa
tion Pl gegen die Fundamentalebene fUhrt, in der Situation 
Pl l von dieser Ebene weg. Doch sehen wir ebenfalls, daB 
die erste Wirkung die iiberwiegende sein muB, da die Kraft 
in dem Teil der Bahn grbBer ist, wo sie gegen die Funda
mentalebene hin wirkt, als in dem Teil, wo sie von dieser 

______ ~~---------------------eP 

Abb. 2'). Sakulare Storungen in Q. 

Ebene fort wirkt, und damit haben wir so einfach Wle 
mbglich den Satz bewiesen, daB die Knoten einer Planeten
bahn (auf der Ebene des storenden Planeten gerechnet) auf 
die Dauer immer riickwarts gehen miissen, womit wir mei
nen, daB die Knotenlinie in der entgegengesetzten Richtung 
wie der Bewegungsrichtung des Planeten geht. 

* * * Und dann wollen wir etwas iiber die Stbrungen in der Be-
wegung eines Planet en oder eines Mondes in der Ebene 
der Bahn sprechen, also Storungen in den Bahnelementen, 
die wir mit den Buchstaben a, e, n und T bezeichnet haben. 

Zuerst das Bahnelement a, die halbe GroBachse der Ellipse. 
6* 



Wir blicken zuruck auf Abb: 8. Wir nehmen an, daB wir 
in einem gegebenen Augenblick die Stellung und Bewegung 
eines Planeten (E) im Verhliltnis zur Sonne (5) kennen (den 
einen Brennpunkt der Ellipse). Wir wissen (S. 20), daB wir 
dann die Ellipse konstruieren k6nnen, worin der K6rper sich 
zukunftig fUr immer bewegcn wird, wenn wir uns vorstellen 
k6nnten, daB keine anderen Krafte als die Anziehungskraft 
zwischen der Sonne und diesem Planeten vorhanden waren. 

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

Doch nun kommt das Interessante. Wir stellen uns eine 
pl6tzlich in diesem Augenblick auftretende st6rende Kraft 
vor. Ich teile diese st6rende Kraft, wie schon fruher 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 pl6tzlich auftretende 
st6rende Kraft T sofort die GroBachse der Bahn verandert, 
doch daB eine Kraft N keine soIche Wirkung hat. 
. DaB eine kleine Kraft T pl6tzlich genau in der Richtung 
der Tangente wirkt, bewirkt naturlicherweise, daB die Ge
schwindigkeit des Planeten in der Bahn zu- oder ab
nimmt, je nachdem diese st6rende Kraft in der gleichen 
Richtung wirkt wie die, in der die Bewegung des Planeten 
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im Augenblick vor sich geht, oder in der entgegengesetzten 
Richtung. Bis auf weiteres denken wir uns also den ersten 
Fall: Die storende Kraft erhOht die Bewegungsgeschwindig
keit des Planeten. Hatten wir mit einem Fall zu tun, wo das 
Entgegengesetzte der Fall ware, dann miil3ten wir nur aIle 
die erhaltenen Resultate umkehren. In keinem FaIle wirkt 
eine Kraft T auf die Richtung der Bewegung ein. 

Wir betrachten die Formel S. 19. Wir kennen r im ge
gebenen Augenblick und wir kennen die ungestorte Bahn
ellipse. Was geschieht nun, wenn die Geschwindigkeit V 
sich plotzlich ein wenig erhoht? Wir konnen die neue Ge
schwindigkeit Vl nennen. Sie ist also etwas grol3er als V. 

Und wenn wir nun mit Hilfe der Formel auf S. 19 den 
entsprechenden Wert der halben Grol3achse berechnen -
wir konnen diesen neuen Wert ja mit a l bezeichnen - dann 
sehen wir leicht aus der Formel, dal3, sob aId Vl grol3er als V 
ist, auch a l automatisch grol3er als a wird. Die halbe Gro13-
achse der neuen Bahn wird also etwas grol3er als die der 
ungestorten Bahn a. D. h. mit anderen Worten: Eine sto
rende Kraft, die in der Richtung der Bewegung wirkt, macht 
die Gro13achse einer Bahn immer grol3er, und umgekehrt, 
natiirlicherweise: eine storende Kraft, die gegen die Be
wegung wirkt, macht die Grol3achse kleiner. 

Doch wir konnen un sere Uberlegung noch weiter fiihren. 
Wir konnen untersuchen, welche Wirkung eine storende 
Kraft T auf die Elemente Jr und e hat. 

Wir nehmen zuerst das Element Jr, "die Lange des Peri
hels", die angibt, wie die Grol3achse in der Ebene der Bahn 
orien tiert ist. 

In dieser Absicht studieren wir Abb. 30. Wir haben den 
Planeten in einem gewissen Augenblick im Punkte E del' 
ungestorten Bahn, wir haben die Tangente, die beiden 



- 86 -

Brennpunkte B und 5, von welchen letzterer die Stellung 
der Sonne bezeichnet. Wir kennen die Geschwindigkeit V. 
Wir denken uns nun eine kleine starende Kraft T, die in 
der Richtung der Tangente nach vorwarts wirkt. Wir 
wissen, da/3 T die Richtung der Bewegung nicht verandern 
kann, nur die Geschwindigkeit: V I wird gra/3er als V. Dach 
da die Richtung der Tangente unverandert ist, kannen wir 
sofort sagen, daB unter den neuen Verhaltnissen der zweite 
Brennpunkt immer an der einen oder anderen Stelle auf der 
Geraden liegen mu/3, die von E nach B geht. Denn ein be
kannter Satz von der Ellipse, den wir bereits (S. 18) zitiert 
haben, sagt, da/3 die beiden Brennpunktsradien in einer 
Ellipse immer dieselben Winkel mit der Tangente bilden. 
Und da sowohl die Gerade 5 E wie die Tangente nach der 
Starung eine unveranderte Richtung haben, muB daher auch 
die Richtung von E nach dem neuen zweiten Brennpunkt 
dieselbe scin wie in der ungestarten Bewegung. Doch wo 
auf dieser Geraden soIl der neue zweite Brennpunkt liegen? 
J a, 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, daB r + r l 

= za. Wenn die Geschwindigkeit VI auf Grund der Sta
rung T graBer ist als V, dann wissen wir aus der Gleichung 
der lebendigen Kraft, daB z a l graBer wird als z a. Gehen 
wir nun von 5 bis E an r entlang, und von da nach B' 
an rl entlang, im ganzen den Weg z aI' dann miissen wir 
etwas iiber B hinauskommen, da r + r l nun etwas gra/3er 
sein solI als vorher, und dort haben wir den neuen Brenn
punkt. 

Wir haben also nach der Starung den zweiten Brennpunkt 
in B'. Der erste Brennpunkt liegt unverandert in 5 (der 
Sonne), also liegt die neue GroJ3achse in 5 B', und die GroJ3-



achse ist nach vorwarts gedreht, d. h. die Perihellange n ist 

groBer geworden ! 
Wir fiihren darauf dieselbc Konstruktion in emem an

deren Punkte der Bahn, z. B. 
in E1 (Abb. 30), aus. Wir 
sehen sofort : Der neue zweite 
Brennpunkt wird in Bi lie
gen und das Perihel ist zu
riickgegangen. Und wieder
holen wir diese Untersuchung 
fiir verschiedene Punkte der 
Bahn, dann er hal ten wir leich t 
das folgende, ganz allgemeine 
Resultat: 1st ein Planet auf 

Abb. 30. Storungen in Perihellange. 

dem Wege vom Perihel zum Aphel, dann bewirkt eine 
storendc Kraft T, die einen Augenblick in der Richtung der 
Tangente wirkt, daB die L 

Perihellange wachst; ist 
der Planet auf dem Wegc 
vom Aphel zum Perihel, 
dann bewirkt eine solchc 
storende Kraft, daB das 
Perihel riickwarts geht. 

Und auf ahnliche Weise 
konnen wir die Wirkung 

B :8' 
~--++:----~------~--~p 

einer storenden Kraft un- L1 
ter allen moglichen Ver- Abb·3 1 . StOrungen in der Exzcn-

trizitat. 
haltnissen verfolgen. Die 
Wirkung einer Kraft T auf die Bahnexzentrizitat Z. B. 
Wir denkE'n l1n~ den Planeten E Z. R. im Aphel (A). 
\Vir schen aus Abb.3I, daB der Abstancl zwischen den 
Brennpunkten (2 c) uurch die Storung kleiner geworclen 
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ist, indem wir, urn zu dem anderen Brennpunkt zu kommen, 
von S nach A und danach wieder zuruckgehen mussen, im 
ganzen das Stuck 2 aI' welches ja groBer ist als 2a. Da die 

neue Exzentrizitat el = ~ = 2 cI sein solI, und 2 CI kleiner 
al 2aI 

ist als 2 C und 2 al groBer geworden ist als 2 a, so sehen wir, 
daB die Exzentrizitat durch die Storung 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 Veranderung der Perihel
lange besprachen, dann zeigt es sich, daB die Bahn auch hier 
in zwei Teile geteilt werden kann, wenn auch jetzt auf eine 
andere Weise: 1st der Planet in seiner Bahn auf dem Wege 
von LI nach L, dann wirkt eine storende Kraft T so, daB 
die Exzentrizitat erhoht wird, und ist der Planet in seiner 
Bahn auf dem Wege von L nach Lv dann wird die Exzentri
zitat durch eine storende Kraft, die einen Augenblick in 
der Richtung der Tangente wirkt, verringert. 

Wir konnen in diesen Ubedegungen fortfahren. Wir be
trachten jetzt eine storende Kraftkomponente N, die in 
der Richtung der N ormalen wirkt, also rechtwinklig auf 
die Tangente, und wir set zen voraus, daB sie in der Bahn 
nach innen wirkt (haben wir eine in der Richtung der 
Normalen nach auBen wirkende Kraft, dann werden aIle 
Schlusse im Folgenden umgekehrt). 

DaB eine storende Kraft in E nach innen rechtwinklig 
auf die Bewegungsrichtimg eines Planeten wirkt, bedeutet 
zweierlei: I. daB die Geschwindigkeit (V) sich nicht 
andert, und 2. daB die Richtung der Bewegung etwas 
nach innen gedreht wird, d. h. daB die neue Tangente eine 
SteHung erhalt, die man an dem punktierten Pfeil in Abb. 32 
erkennt. Hieraus folgt jetzt: I. (aus der Gleichung der 



lebendigen Kraft) daB die GroBachse 2 a sich nich t 
andert und 2. daB die Richtung von E nach dem neuen zwei
ten Brennpunkt verandert wird, da wir ja wissen, daB die 
Tangente immer denselben Winkel mit r bilden soIl wie mit 
r 1. Der neue zweite Brennpunkt solI 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 5 zuerst bis E, und darauf an der punktierten Linie 
entlang, im ganzen ein Shick r + r1 = 2 a, dann kommen 
wir gerade zu demzweiten 
Brennpunkt B' ! Doch 
dann haben wir die Stel
lung der neuen GroBachse, 
durch die Gerade 5 B' ge-
geben, und wir sehen, daB 
das Perihel auf Grund der 
Storung vorwarts bc
wegt ist. Wir fUhren die
selbe Konstruktion in allen 

moglichen Situationen 
aus, und es zeigt sich, daB 

A~~~~--------~--~P 

Abb.32. Stiirungen in Perihellange 
und Exzentrizitat. 

die Perihellange unter dem EinfluB einer storenden Kraft N 
wachst, wenn der Planet in der Bahn auf dem Wege von 
0 1 bis 0 ist, und a b n i m m t , wenn er von 0 bis 0\ un terwegs ist. 

Und die Exzentrizitat? Auf eine ganz analoge Weise wie 
damals, als von der Kraft T die Rede war, finden wir hier, daB 
e unter dem EinfluB einer storenden Kraft N zunimmt, 
wenn der Planet in der Bahn auf dem Wege von A bis P ist, 
und abnimmt, wenn er auf dem Wege von P bis A ist. 

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



- 90 

andert, wollen wir unerortert lassen; die Frage ist zu 
kompliziert fur 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 konnen, 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 Planet en abgeleitet hatte, wenn 
auch nur in einer annahernd richtigen Form. Er stellt das 
beruhmte dri tte Keplersche Gesetz dar: Wenn wir die 
Bewegung zweier (ungestorter) Planeten urn die Sonne mit
einander vergleichen, dann zeigt es sich, daB die Quadrate 
der Umlaufszeiten (U1 und U) sich wie die Ruben der beiden 
(halben) GroBachsen (a1 und a) verhalten: 

Ui a~ 
U2 a3-' 

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

Ui a~ 1 + m 
l]2=(i3'1 +-;;,-' 

wo m und mi die Massen der beiden Planeten bedeuten, aus
gedruckt mit der Masse der Sonne als Einheit. Der Faktor 

~-~ spielt indessen eine sehr unbedeutende Rolle in 
1 + m1 

den Planet en problem en , da die Massen aller Planeten sehr klein 
sind im Verhaltnis zu der der Sonne (die groJ3te aller Planeten
massen, die des J upiters, ist kleiner als 1/1000 der Sonnenmasse). 



Wir sehen aus der Formel, daB, wenn wir die Massen 
zweier Planeten (der Erde z. B. und eines anderen) kennen, 
sowie die halbe GroBachse (a) und die Umlaufszeit (V) des 
einen (der Erde z. B.), dann haben wir eine Beziehung zwi
schen der halben GroBachse (a l ) und der Umlaufszeit (VI) 
des anderen Planeten, die uns instand setzt, die Umlaufszeit 
(VI) zu berechnen, wenn wir die halbe GroBachse (a I) kennen. 
Je gri:iBer die GroBachse, desto gri:iBer ist die Umlaufszeit. 

Doch hiermit konnen wir auch die Richtigkeit des zweiten 
der auf S. II formulierten Paradoxe aus der Himmels
mechanik beweisen. 

Wir den ken uns einen Planet en in einem gewissen Punkt 
seiner ungestarten Bahn. Wir nehmen an, daB pli:itzlich 
eine starende Kraft in der Richtung der Bewegung wirkt. 
Diese Kraft erhaht die Geschwindigkeit des Planeten und 
dadurch, wie wir jetzt wissen, die halbe GroBachse a der Bahn. 
Doch wenn die neue Bahn des Planeten ein gri:iBeres a hat, 
dann erhaJt er, der Formel S. 19 zufolge, auch ein gri:iBeres 
V, eine gri:iBere Umlaufszeit, und, was noch mehr ist, es folgt 
aus derselben Formel, daB der Planet eine geringere durch
schnittliche Geschwindigkeit in der neuen Bahn erhalt als 
in der alten. D. h.: Ganz gewiB hat die Starung eine graB ere 
Geschwindigkeit im Punkt E bewirkt, doch die durch
s c h nit tl i c h e Geschwindigkei t des Planeten in der Bahn 
wird in Zukunft geringer als sie vorher war. Und kehren 
wir das Ganze urn, dann sehen wir, daB eine starende Kraft, 
die der Bewegung eines Planet en in einem gewissen Punkte 
en tgegenwirkt (ein Medium z. B., welches der Bewegung 
Widerstand entgegensetzt) dem Planeten in Zukunft eine 
Durchschnittsgeschwindigkeit giht, die gri:iBer als die ur-
spriingliche ist! 

* * * 
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In dem Vorhergehenden haben wir versucht, unseren Lesern 
eine Vorstellung davon zu geben, welche Einwirkung eine 
storende Kraft auf die Bahnelemente eines Himmelskorpers 
hat. Als wir von den beiden Bahnelementen sprachen, dem 
Knoten (Q) und der Neigung (i), die die Lage der Bahn
ebene im Raum definieren, traten wir auch der Frage nahe, 
welcher Art die storenden Krafte sind, eine Frage, 
die naturlicherweise das zweite Glied in dem Problem bildet, 
welches wir losen wollen. Auch bei Storungen in der Bahn 
selbst (vor allem Storungen in a, e und n) kommt man durch 
ahnliche einfache Betrachtungen zu Resultaten, die direkt 
verglichen werden konnen mit der exakten Theorie und mit 
den Resultaten der Beobachtungen: Die Perihelien der 
Planeten und des Mondes erhalten durchschnittlich eine 
vorwartsgehende Bewegung usw. Eine Vertiefung in diese 
Probleme wurde uns hier zu weit fUhren; eine vollige und 
padagogisch meisterhafte Darstellung aller dieser Probleme 
findet man in dem allzu wenig bekannten Werk "Gravi
tation" des beruhmten englischen Astronomen Airy (eine 
deutsche Ausgabe erschien bei Engelmann im Jahre r89r). 

Doch ehe wir dies Kapitel abschlieBen, das ein Versuch 
sein soUte, den Leser fUr die Storungsprobleme 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 Satze aus der Theorie der Storungen in unserem 
Sonnen system zu beleuchten. 

Die mathematische Theorie fUr periodische Storungen in 
der Bewegung der Planeten ergibt als Resultat solche Sto
rungen verschiedener Art. 

Wir betrachten zwei Planetenbahnen urn die Sonne 
(Abb. 33), die eine auBerhalb der anderen. Kenne ich die halbe 
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GroBachse 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 
auBere. Urn das Problem so einfach wie moglich zu machen, 
den ken wir uns die beiden Bahnen als exakt in derselben 
Ebene liegend und - vorHiufig - als exakt kreisformig. 

Abb. 33. Die Bahnen J upiters und Saturns urn die Sonne. 

Es ist von vornherein klar, daB die gegenseitigen Sto
rungen in den Bahnen dieser beiden Planeten von den Um
laufszeiten abhangig sein miissen, da die storenden Krafte ja 
von der gegenseitigen Stellung der beiden Korper in jedem 
einzelnen Augenblick abhangig sind. Doch auBer diesen 
Storungen mit kurzen Perioden (Perioden, die mit den Um
laufszeiten der beiden Korper verglichen werden konnen), 
zeigt die Theorie, daB gewisse periodische Storungen in der 
Bewegung der beiden Korper vorkommen, deren Period en 
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sehr lang sind im Verhaltnis zu den Umlaufs
zeiten der beiden Planeten. Als Beispiel wollen wir die 
groBe St6rung nennen, die Jupiter (Umlaufszeit etwas weni
ger als 12 Jahre) und Saturn (Umlaufszeit ca. 291/2 Jahre) 
gegenseitig in ihrer Bewegung bewirken, und die eine Periode 
von ungefahr 883 Jahren hat. 

Die Erklarung dieser merkwiirdigen St6rung (und anderer 
ahnlicher) gab Laplace in einer Abhandlung aus dem Jahre 
1784. Die mathematische Beweisfiihrung lassen wir hier 
natiirlicherweise auBer Betracht, doch das qualitative Ver
standnis, wie solche groBen langperiodischen St6rungen ent
stehen, kann ohne mathematische Hilfsmittel erreicht wer
den. 

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

1m Augenblick nehmen wir jedoch an, daB das Verhalt
nis exakt ware. Gehen wir von einer Situation aus, wO die 
Sonne, I (Jupiter) und Sat (Saturn) auf einer Geraden 
II Sat1 liegen (von der Sonne aus gesehen sind die beiden 
Planeten in "Konjunktion") und fragen, wo diese drei 
K6rper das nachste Mal wieder in Konjunktion kommen, 
dann ist es leicht, zu sehen, daB dieses in der Stellung 
12Sat2 geschieht, wenn Saturn 2400 in seiner Bahn und Ju
piter 2400 + 3600 = 600 0 in seiner Bahn gegangen ist. 

Denn 600 = .i. Und das nachste Mal wieder? Natiirlicher· 
240 2 
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weise in der Stellung fa Sal:l , wenn Saturn wiederum 2400 
und Jupiter ()OOo gegangen ist, und auf diese Weise konnen 
wir sehen, daB die Konjunktionen immer in drri verschie
denen Punkten eintreffen werden, die denselben Winkelab
stand (2400) in den beiden Bahnen voneinander haben. 

Was kann dies aber fUr die Storungen bedeuten? Zu
nachst ist es ja klar, daB durch die "Konjunktionen" 
besonders groBe Storungen 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, daB die Storungen 
dort sehr groB werden. Doch gibt es nichts, was uns daran 
verhindern kann, vorauszusagen, daB diese Storungen rein 
periodisch werden, da die Konjunktionrn so symmetrisch 
verteil t liegen. 

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

Wie wirkt dieses auf die Konjunktionen, d. h. auf die 
Situationen der groBten Storungen? 

1m System Sonne-Jupiter-Saturn liegen die Verhaltnisse 
folgenderma13en, wenn wir bestandig - bis auf weiteres -
die Bahnen als genau kreisformig annehmen. Das Verhalt
nis zwischen den Umlaufszeiten ist nicht genau wie 5 : 2. Es 
liegt naher bei dem Verhaltnis von 72 : 29, wenngleich auch 
dies nicht gam; genau ist. Aus diesem Grunde trifft die 
zweite Konjunktion in Wirklichkeit nicht nach 2400 bzw. 
600 0 ein, sondern etwas spater: Wir erhalten ungefahr 
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242 °,7 (statt 240°) fUr jede Konjunktion, und das Drei
fache fUr jede Konj unktion im selben Punkt, also 728 °,1 
= 2' 360 ° + 8°,1. Und dies wiederholt sich naturlicher
weise fUr jede Konjunktion: Die Konjunktionslinien (die 
Stellungen fur maximale Storung) verschieben sich jedes
mal ca. 2°,7, dieselbe Konjunktionslinie 8°,1 vorwarts. 
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 Verhaltnisse bisher gedacht haben -
rein kreisformige Bahnen - wurde dies nun nichts besonders 
Wesentliches bedeuten, hauptsachlich nur, daB die Perioden 
der Storungen, die wir hier behandeln, etwas verandert 
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 fur die Storungen ergeben. In 
einigen Konjunktionen ist die Situation fur groBe Sto
rungen guns tiger als in anderen, weil sich die beiden Pla
neten dort naherkommen als in anderen. Und da die Kon
junktionen, wie wir nun wissen, sich standig im Verhaltnis 
zu den GroBachsen der beiden Bahnen verschieben, konnen 
wir nicht erwarten, daB die alte Periodizitat in den Storungen 
unverandert bestehen bleiben solI. 

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



- 97 -

Planeten verglichen werden konnen: Wir haben eine lang
periodische Storung erhalten. 

* * * Dies war das Problem der langperiodischen Storungen. 
Wenngleich nun diese langperiodischen Storungen in den Be
wegungen von Jupiter und Saturn, die dem entsprechen, 
daB das Verhaltnis zwischen den Umlaufszeiten beinahe, 
aber nicht gena u = 5 : 2 ist, die groBten Storungen dieser Art 
im Planetensystem sind, so finden sich doch auch noch eine 
Reihe anderer solcher: 8 Erdumlaufe sind annahernd 
= 13 Venusumlaufen, 4 Merkurumlaufe = I Erdumlauf, 
I Marsumlauf = 2 Erdumlaufen usw. Fiir alle diese Kom
binationen erhalten wir Storungen desselben Typus: perio
dische Storungen, die eine lange Periode haben und die 
g roB eWe r tee r h a It en, gerade weil die storenden Krafte 
in langen Zeitraumen fast in derselben Richtung wirken und 
erst nach dem Verlauf einer langen Zeit die vollige Kompen
sat ion erreichen. 

Hier halten wir inne. Wir konnten diese Uberlegungen in 
vie len Richtungen weiterfiihren und in noch feineren Einzel
heiten verfolgen; wir konnten z. B. an die Perspektiven 
denken, die sich eroffnen, wenn wir im Problem der lang
periodischen Storungen beriicksichtigen, daB die GroB
achsen in den Bahnen der Planeten nicht festliegen, ~ondern 
eine sakulare vorwartsschreitende Bewegung haben, aber 
es war nicht die Absicht, in diesem Kapitel eine Gesamt
darstellung der verschiedenen Storungsprobleme zu geben -
das wiirde eine gar zu umfassende Aufgabe sein - sondern 
nur zu versuchen, anzudeuten, wie man auf moglichst ein
fachen Wegen zum Verstandnis 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 ahnliche Ausfliige. 

"Von der Erde zum Monde; direkte Uberfahrt in 97 Stun
den und 20 Minuten, von Jules Verne" ist der Titel eines 
Buches, das mehrere Generationen hindurch in haherem 
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 Gedanken auf wissenschaftliche Probleme 
hinzulei ten. 

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

Doch das Buch sprudelt so tiber von Ideen und ist so voll 
von menschlichem Humor, daB es sich gewiB lange auf dem 
Schauplatz halten wird, dem Umstande zum Trotz, daB 
sein Hauptproblem - die Berechnung der Bewegung eines 
kleinen, Karpers von einem Himmelskarper zu einem ande
ren - die Krafte des Verfassers tiberstieg und im tibrigen 
auch weit auBerhalb des Gebietes lag, das die Himmels
mechanik der damaligen Zeit in ihren Bereich gezogen hatte. 

Die ersten Kapitel dieses bertihmten Buches spielen sich 
im "Gun-Klub", einer Vereinigung alter Artilleristen in 
Baltimore, ab, die der Friede zwischen den Nord- und Stid
staaten arbeitslos gemacht hatte, und denen das Leben nicht 
mehr lebenswert erschien, als man nicht langer von ihren 
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Kanonen Gebrauch mach en wollte. Bis der Prasident, Mr. 
Barbicane, eines Tages mit dem Vorschlag herausplatzte, 
eine Kanone zu gieBen, groBer und schoner als aIle 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 Mundung nach oben, und es 
wurde ein Projektil konstruiert. Wie eine Spitzkugel ge
formt, und hohl, mit Platz darin fUr Mr. Barbicane und zwei 
andere Passagiere. Und die Kanone wurde abgefeuert -
das war ein Abenteuer! 

In einem Kapitel mit dem Titel: "Ein biB chen Algebra" 
laBt 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 wir in der vor
liegenden Arbeit im Kap. II unter dem Namen der Glei
ch ung der Ie bendigen Kraft kennengelernt haben. Diese 
Formel setzt uns instand, die Geschwindigkeit in jedem Punkt 
der geradlinigen Bahn zu berechnen, die ein kleiner Korper 
z wis chen z we i f est en Zen tren zurucklegen kann. 

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

Zu Jules Vernes Zeiten war die Astronomie indessen nicht 
imstande, das Problem zu losen, 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 solI. Die Losung solcher Probleme ist spater als Neben
produkt einer Reihe umfassender Untersuchungen iiber Be
wegungsformen in dem beriihmten Dreikorperpro blem 
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. I06 und I07. 

* * * 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 Verhalt
nisse vor, die die mathematische Behandlung der Bewegungs
probleme verhaltnismaJ3ig einfach machen. 

Wenn \vir das allgemeine Drei- oder Mehrkorperproblem 
im Gegensatz zu den in Kap. VI behandelten Storungs
problemen definieren wollen, konnen wir es am besten als 
das Drei- oder Mehrkorperproblem mit allen Mas
sen und allen Abstanden von derselben GroJ3en
ordn ung charakterisieren. 

Der Schwerpunkt der modernen Untersuchungen faUt 
nun in das Bereich des folgenden Problems: Zwei gleich
groJ3e Massen m1 und m2 bewegen sich nach den Gesetzen 
des Zweikorperproblems urn den gemeinsamen Schwerpunkt, 
und die Verhaltnisse sind so gewahlt, daJ3 die beiden Massen
punkte in Kreisbahnen mit konstanter Geschwindig
kei t wandern. Die Definition dieses Problems ist durch die 
kleine Fig. I auf unserer groJ3en Zeichnung veranschaulicht. 
Die Aufgabe ist jetzt die folgende: Die Bewegung einer 
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dri tten, unendlich kleinen Masse (fJ) zu un ter
suchen, die von den 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 fJ selber 
nicht auf m1 und m2 ein. 

Dies Problem, welches wir "ein probleme restreint im 
erweiterten Sinn" nennen konnen, ist nicht dasselbe wie 
das allgemeine Dreikorperproblem. Die Definition eines 
"probl(;me restreint" ist zuerst zu "praktischen" Zwecken 
von Poincare aufgestellt worden, damit man iiberhaupt 
imstande sein sollte, das Dreikorperproblem anzugreifen. Das 
von Poincare definierte "probleme restreint" unterscheidet 
sich von dem unsrigen dadurch, daB er voraussetzte, daB 
die eine der beiden endlichen Massen sehr klein im Verhalt
nis zu der anderen sein sollte. Durch diese Einschrankung 
wurde das Problem prinzipiell einfacher, analog dem Pro
blem von der Bewegung der Planeten, wo wir bestandig 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 GroBen
ordnung gewahlt. Unsere spezielle Untersuchungsmethode1 

machte eine ganz bestimmte numerische Wahl fUr das 
Massenverhaltnis notwendig, und wir haben, wie schon friiher 
erwahnt, ein fUr allemal das Verhaltnis m1 = m2 gewahlt, 
urn uns so weit wie moglich von den Storungsproblemen 
zu entfernen, wie sie in unserem Sonnen system auftreten. 

* * * Unsere Zeichnung zeigt die Hauptresultate, die wir bis 
dato erreicht haben. In den kleineren Figuren 2 bis 12 

1 Uber die Methode - die Methode der numerischen Integration -
siehe Stromgren: Die Hauptprobleme der modern en Astronomie S. 32. 
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und 14 sind die Bahnen der verschiedenen Klassen in ver
schiedenen MaBstaben wiedergegeben und mit Pfeilen ver
sehen, die . fur jede bestimmte Bahn die Bewegungsrichtung 
angeben. In der groBen Hauptzeichnung sind alle Bahn
klassen in einem fur aIle 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 Massenverhaltnis (ml = 10 m2) als Thiele (ml = m2) 

gewahlt. In den spateren - in Kopenhagen ausgefiihrten -
Arbeiten ist, wie schon gesagt, Thieles Massenverhaltnis 
als Grundlage gewahlt. 

Die systematische Untersuchung der einfacheren 
"periodischen" und "asymptotischen" Bewegungsmoglich
keiten nahm im Jahre 1913 ihren Anfang auf der Kopen
hagener Sternwarte. 

Die Ausgangspunkte dieser systematischen Untersuchung 
der Bewegungsformen im probleme restreint konnen auf 
folgende Weise angedeutet werden: 

A. Erstens muB es fur die unendlich kleine Masse fl 
periodische Bahnen urn die eine oder die andere der beiden 
endlichen Massen geben. 
, Fig. I in der groBen Zeichnung gab eine Erklarung der 
Definition un seres Problems, und die Pfeile geben die Be
wegungsrichtung der beiden endlichen Massen m1 und m2 

an. Wir nennen diese Bewegungsrichtung (die in unserer 
Zeichnung entgegengesetzt der Umdrehung des Uhrzeigers 
geht) direkt und die entgegengesetzte retrograd. 

Von nun an wahlen wir fur das ganze Problem ein Ko
ordinatensystem, das nicht fest ist, sondern sich mit den 
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beiden Massen m1 und ma auf eine solche Art dreht, daJ3 die 
Verbindungslinie m1m2 die Abszissenachse bildet. In diesem 
beweglichen Koordinatensystem (~, 1'}) sind auf unserer 
Tafel alle anderen Figuren eingezeichnet, die das pro
pleme restreint angehen, d. h. die groJ3e Zeichnung und die 
kleinen Fig. 2-12 und 14 (ilber Fig. 13 werden wir spater 
einige Worte sagen). 

Von periodischen Bahnen urn m1 und m2 finden sich (in 
unserem beweglichen Koordinatensystem) sowohl direkte 
wie retrograde. 

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

C. Von Lagrange wissen wir, daB es filnf sogenannte 
Librationspunkte gibt, L1, L2, L3, L4, Ls (siehe Fig. 1), 
die jeder filr sich die Eigenschaft haben, daJ3 die dritte Masse 
/-t, wenn sie mit der Geschwindigkeit Null in einem dieser 
Punkte angebracht wird, stets dieselbe Konstellation mit den 
beiden endlichen Massen bilden wird, d. h. /-t wird immer in 
dem betreffenden Librationspunkt liegen bleiben. 

Es hat sich nun gezeigt, daJ3 dieser Ruhezustand der 
Masse /-t in einem Librationspunkt entweder immer oder 
unter gewissen Voraussetzungen als ein Grenzfall aufge
faBt werden kann, entweder von einer periodischen Be
wegung urn den betreffenden Librationspunkt oder von 
einer asymptotischen Bewegung in diesen Librations
punkt hinein oder aus ihm heraus. 

D. AuJ3er den periodischen und asymptotischen Bahnen, 
die unter A, B und C angedeutet sind, k6nnen wir eine 
Reihe interessanter Bahnen notieren, deren Existenz man 
a priori nicht erwartet haben k6nnte, und die auch von nie
mandem vermutet wurde. 

* * * 
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Die muhsame Erforschung von periodischen und asympto
tischen Bahnen, die mit Hilfe einer Unterstutzung des Carls
bergfonds und einiger Freunde der Kopenhagener Stern
warte ausgefUhrt worden ist, und bei der uber 50 Berechner im 
Laufe der Jahre teilgenommen haben, war ursprunglich, ganz 
naturlich, auf die einfach-periodischen Bahnen gerichtet 
(Bahnen, die bereits nach einem Umlauf periodisch sind) und 
spater auch auf Bahnen, die asymptotischgegeneinen 
Librationspunkt verlaufen. Nach Poincare gibt es von 
asymptotischen Bahnen auch eine allgemeinere Klasse: Bah
nen, die asymptotisch gegen perio dische Bahnen ver
laufen (mit diesen haben wir uns nicht beschiiftigt). 

Ais ein Hauptresultat der Untersuchungen uber die perio
dischen Bahnen in den letzten Jahren kann Folgendes 
hervorgehoben werden: Es hat sich in einer ganzen Reihe 
von Fallen gezeigt, daJ3 eine Klasse einfacher periodischer 
Bahnen, die in ihrem Entwicklungsgang komplizierter wur
den, von selbst zu einfach-periodischen Bahnen zuruck
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 fUr alle Klassen, eine einzige ausgenom
men, ein Resultat, welches im hohen Grade zur Sch6nheit 
und Abgeschlossenheit des Problems beitragt. 

* * * 
Nach diesen einleitenden Bemerkungen wollen wir nun 

im folgenden die Hauptresultate fur die verschiedenen Bahn
klassen kurz zusammenstellen. Wir halten uns in dieser 
Zusammenstellung an die Buchstabenbezeichnung fUr die 
verschiedenen Klassen, die in denPublikationen der Kopen
hagener Sternwarte angewandtist. 
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Klasse a. Retrograde periodische Bahnen urn den Libra
tionspunkt L2 (Fig. z). Die alten Thiele-Burrauschen Bahnen. 
Die Klasse beginnt mit dem Librationspunkt L2 setzt mit 
infinitesimalen Bahnen (r) fort und danach mit endlichen 
periodischen Bahnen (z) urn L 2• Vorlaufiger AbschluB: 
Die Ejektionsbahn (Fortschleuderungsbahn) in der Masse 
m2 (Bahn 3) mit unendlich groBer Geschwindigkeit von und 
in m2• Burrau hatte hier die Untersuchung unterbrochen, 
weil er meinte, daB die Klasse sich jetzt in kompliziertere 
Bahnen verlieren wtirde. In den letzten J ahren 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, wahrend die Bahn selbst kleiner 
wird; nach und nach kommen wir zu einer Bahn (5), wo 
die Bahn und die Schleife beinahe gleich groB sind, und 
schliel3lich fallen die Bahn und die Schleife zusammen. 
Von nun an geht die Entwicklung folgendermaBen vor sich: 
Die Bahn wird zur Schleife, und die Schleife geht in die 
Bahn tiber; das Ganze vollzieht sich nun in der umgekehrten 
Reihenfolge, und die Entwicklung endet wieder im Libra
tionspunkte L 2, wo sie einmal anfing. Als Resultat erhalten 
wir also eine in sich selbst a bgeschlossene Bahn
klasse. 

Klasse b. Retrograde periodische Bahnen urn L 3• Voll
standig analog der Klasse a. 

Klasse c. Retrograde periodische Bahnen urn Ll 
(Fig. 3). Sie beginnen im Librationspunkt L1. Danach 
folgen infinitesimale (r), dann endliche Librationen, die 
ihren vorlaufigen Abschlu13 in einer Doppelejektionsbahn 
(z) finden. Die Klasse kann als Bahn mit Schleifen urn m1 

und m2 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 urn L 4 • 

Existieren fUr spezielle Massenverhaltnisse m1 : m2, doch 
nicht fiir das in unseren Arbeiten gewahlte (ml = m2). 

Klasse e. Retrograde periodische Bahnen urn L 5• Wie 
bei Klasse d. 

Klasse f. Retrograde periodische Bahnen urn m2 

(Fig. 5). Die Klasse 

7 beginnt mit infini
tesimalen kreisfor-
migen Bahnen urn 
m2 mit unendlich 

groBer Bahnge
schwindigkeit. Die 
Entwicklung zur 
Ejektionsbahn in m1 

geht aus Fig. 5 her
vor. Die weitere 

-5 Entwicklung ist 
Abb.34. Klasse f im probleme restreint. jetzt bekannt. Sie 

wird in Abb. 34 
angedeutet: eine spiralformige Bewegung mit einer un
endlichen Anzahl Windungen, in das Unendliche sich ent
femend. 

Klasse g. Direkte periodische Bahnen urn m2 (Fig. 4). 
Die Entwicklung von infinitesimalen Kreisbahnen mit 
unendlicher Bahngeschwindigkeit zu einer Ejektionsbahn 
in m2 geht aus Fig. 4 hervor. Die femere Entwick
lung der Klasse ist noch ein groBes Stiick weiter verfolgt 
worden, ohne daB man bis jetzt den definitiven AbschluB 
gefunden hiitte. 
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Klasse h. Retrograde periodisehe Bahnen urn m1• Wie 
bei Klasse f. 

Klasse i. Direkte periodisehe Bahnen urn m1• Wie bei 
Klasse g. 

Klasse k. Direkte periodisehe Bahnen urn beide Massen 
1nl und m2 (Fig. 6, 7 und I2). Wir konnen von der Dop
pelejektionsbahn (I), Fig. 6, ausgehen. Wenn wir die 
Bahnklasse au J3 e r -
hal b der Massen m1 

und m2 (Unterklasse 
k1) verfolgen, dann 
finden wir die Bah
nen (2), (3)und (4) in 
Fig. 6 und Bahn (6) 
links in Fig. 7. Die -4 

Klasse endet in 
einer spiralformigen 

5 

J 

-2 

-J 

-5 

-6 

Bewegung, die 
asymptotiseh (mit 
unendlieh kleiner 
Geschwindigkeit) in 
die Librationspunk-

Abb.35. Eine Bahn in der Entwicklung der 
te L4 und L5 hinein- Klasse c. 
Hiuft, bzw. davon 
ausgeht (Fig. 7 links und eine der Bahnen in Fig. I2). 
Wir kehren jetzt zu der Ejektionsbahn in Fig. 6 zuruek 
und folgen der Klasse als Bahnen mit Sehleifen urn die 
Massen m1 und m2 (Unterklasse k2' Fig. 7 reehts). Diese 
Unterklasse endet ganz wie kl asymptotiseh in L4 und 
L5 (Fig. 7 reehts und eine andere Bahn in Fig. I2). Also: 
Die ganze Klasse k bildet eine fur sieh abgesehlossene 
Klasse. 
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Klasse 1. Retrograde periodische Bahnen urn beide Mas
sen m1 und m2 und mit direkter Bewegungim absoluten 
Koordinatensystem (Fig. 8). Unendlich weit entfernt 
finden sich kreisformige Bahnen urn beide Massen (mit un
endlich kleiner Bahngeschwindigkeit im absoluten Koordi
natensystem). Wenn wir gegen m1 und m2 vorriicken, werden 
die Bahnen flacher. Die Entwicklung sieht man in Fig. 8: 
Die Bahnen (I), (2), (3), (4), wovon die letzte wieder eine 
asymptotische Bewegung zu L4 und Ls vorstellt (vg1. auch 
die auBerste Bahn in Fig. 12). Also ResuItat: 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 Nahere in "Drei Jahrzehnte Himmelsmechanik 
auf der Kopenhagener Sternwarte". 

Klasse m.· Retrograde periodische Bahnen urn beide 
Massen m1 und m2 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 abo 
AbschluB: geradlinige Bewegung zwischen m1 und m2 mit 
unendlich groBer Geschwindigkeit in jedem Punkt der Bahn. 
Also wiederum: Eine in sich selbst abgeschlossene Bahn
klasse. 

Klasse n. Retrograde librationsahn liche periodische 
Bahnen, unsymmetrisch in bezug auf die 1J-Achse (Fig. II). 
Gehen wir von der Bahn (I) in Fig. II aus und durch die 
Ejektionsbahn in mv dann finden wir eine Entwicklung, die 
an Klasse a erinnert. Gehen wir in entgegengesetzter Rich
tung, dann kommen wir zum SchluB durch eine Ejektions-
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bahn in m2 zuriick zu derselben Bahn. Resultat: Wiederum 
eine in sich selbst abgeschlossene Klasse. 

Klasse o. Eine andere Klasse retrograder, librationsahn
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 L4 und L5 
verlaufen, und die teilweise schon besprochen sind (unter 
den Klassen k, lund 0). 

Es muB noch bemerkt werden, daB in unserem Problem, 
wo m1 = m2 ist, sich wohl Bahnen finden, die asymptotisch 
zu den Librationspunkten L1, L2 und L3 sind (wenngleich 
nicht spiralformig), doch keine, die gleichzeitig periodisch 
sind. Diese Probleme sind daher nur von einem verhalt
nismaBig geringen Interesse. 

* * * Die Ubersicht tiber die einfach-periodischen Bahnen und 
die einfacheren asymptotischen Bewegungen im probleme 
restreint fiir das gewahlte Massenverhaltnis, die durch 
un sere Tafel gegeben und oben naher skizziert sind, kann 
jetzt als beinahe vollstandig bezeichnet werden. Und diese 
Ubersicht gibt uns die Triangulation eines wissenschaft
lichen Gebietes, wo un sere Kenntnisse vor drei Jahrzehnten 
mit unserem Wissen tiber das Innere Afrikas im 18. Jahr
hundert verglichen werden konnten. 

Und das allgemeine Dreikorperproblem? DaB sich wenig
stens eine ganze Reihe unserer Resultate auch auf die all
gemeineren Falle des Dreikorperproblems tibertragen lassen, 
bei denen alle drei Massen endliche Werte haben, geht aus 
Untersuchungen hervor, die durch Fig. 13 veranschaulicht 
werden. Drei endliche Massen im Verhaltnis I : 2 : I, mit 
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Bewegungen, die genau den drei Librationen umL3, Ll undL2 

entsprechen, und die man auch bis zu den Ejektionsbahnen 
und daruber hinaus verfolgen kann. 

* * * Doch wir kehren zu Jules Verne und Prasident Barbicane 
zuruck. Wir wissen jetzt, daB die Bewegung in der Bahn, 
die das Projektil des Gun-Klubsmit seinen Passagieren, dem 
kenntnisreichen Prasidenten Barbicane, dem kritischen 
Mr. Nicholl und dem optimistischen Franzosen Michel 
Ardan im Raum beschreiben muBte, 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 uber Bahn
formen im Dreikorperproblem weite Perspektiven uber 
Reiserouten im Weltenraum eroffnet, bei denen dem Prasi
denten des Gun-Klubs und seinem unermudlichen, nie ru
henden Sekretar, Mr. J. T. Maston, dem Mann mit der 
eisemen Klaue und dem Guttaperchaschadel (suEe Erinne
rungen aus dem Kriege), das Wasser im Munde zusammen
gelaufen ware. 

Urn eine so nahe Anknupfung wie moglich an das oben
behandelte Problem zu bekommen, wollen wir uns ein 
System von zwei Stemen mit gleich groBen Massen vorstel 
len, die sich in kreisformigen Bahnen urn einen gemeinsamen 
Schwerpunkt bewegen. Wir konnen dann fUr 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 Reiseburos der ganzen Welt 
vor Neid erbleichen muBten. 

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 m1 nach m2 und zuriick zeigt. 
Doch setzt diese Route unendlich groBe Geschwindig
keit in allen Punkten der Bahn voraus, eine Vorausset
zung, die nicht einmal die gesamte Energie und Erfindungs
gabe und aIle Geldmittel des Gun-Klubs batten zustande 
bringen konnen. Doch auf der anderen Seite wiirde dieses. 
Reiseprogramm unser Projektil in einer unendlich kurzen 
Zeit zum Ziele bringen; in der Praxis heiBt das, daB 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 Oberflache des Himmelskorpers und mit einer end
lichen Geschwindigkeit, die sich leicht berechnen laBt. 

Auf Fig. 6 sehen wir eine neue Moglichkeit: Auf die 
standig drehende Verbindungslinie zwischen unseren beiden 
Sternen bezogen geht der Weg von m2 nach m1 durch eine 
kleine Schleife ein Stiick oben auf der 1J-Achse. 

Wir konnen auch eine andere, hochst sonderbare Reise
route wahlen. Urn von m2 nach m1 zu kommen, konnen wir, 
wie Fig. 3 in der groBen Tafel zeigt, die Reise in einer 
Richtung beginnen, die ganz genau entgegengesetzt der Rich
tung gegen m1 hin liegt! Wir sehen, daB die Bahn allmah
lich umbiegt, in einem groBen Bogen nach unten geht und 
zuletzt trotzdem auf dem Nachbarstern endet. 
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Doch wir mussen auch an die Vie1en denken, die mit dem 
Himme1skorper, auf dem sie wohnen, zufrieden sind und 
nur einen mehr oder weniger ausgedehnten Ausflug 
in den Weltenraum vorzunehmen wunschen. Da kann man 
einen von drei Wegen empfehlen: entweder die in Fig. Z 

und 4 gezeichneten, die die Reisenden ohne besonders merk
wurdige Erlebnisse auf eine Tour in den W eltenraum fUhren und 
wieder nach Hause bringen, oder den, der in Fig. 5 gezeigt 
wird, und der uns ganz hinuber auf die entgegengesetzte 
Seite des anderen Sterns fUhrt und zuruck. Fur die Aller
verwegensten konnten eine Menge verschiedener Routen 
gewahlt werden, die definitiv von zu Hause fortfiihren, 
buchstablich hinaus in die Dnendlichkeit. 

Dnd in Fig. 1Z sehen wir eine Reise ganz besonderer Art 
illustriert, eine Bahn, die zwischen den beiden auBersten in 
der Fig. gezeichneten Bahnen gedacht werden soll, der zweit
auBersten sehr nahe. Die Abreise geht mit sehr groBer Ge
schwindigkeit von m2 vor sich (naturlicherweise unendlich, 
wenn wir von einem Massenpunkt starten). In einem groBen 
Bogen werden wir in die Nahe des Librationspunktes Ls fort
geschleudert, dem wir uns spater in einer spiralformigen Bahn 
mit stetig abnehmenden Spiralen und mit stetig abnehmen
der Geschwindigkeit nahern, auf eine solche Weise, daB wir 
nach unendlich langer Zeit im Librationspunkt, den wir 
nie wieder verlassen, zur Ruhe kommen. 

Doch diese Reise paBt nur fUr kontemplativere Naturen. 
Sie wurde den Tatendrang unserer Gun-Klub-Freunde kaum 
befriedigt haben, wenn sie auch von anderen Gesichts
punkten aus alles ubertrifft, was sie sich in ihrer sonst 
tadellos lebhaften Phantasie getraumt hatten. Doch viel
leicht hatten sie den einen oder den anderen gehabt, dem 
sie eine solche Reise gerne gegonnt hatten! 



VIII. Vom Licht als Energieform. 

Licht ist eine Form von Energie. Wir kennen verschie
dene F ormen von Energie: Bewegungsenergie und poten
tielle Energie. Von einem Karper mit der Masse m, der sich 
mit einer Geschwindigkeit v bewegt, wird gesagt, daB er 
die Bewegungsenergie + m v2 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 kannen 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 vorlaufig 
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, daB der 
Stein weit mehr Bewegungsenergie verloren hat, als die 
Luftmolekeln empfangen haben. 

Die gesamte Bewegungsenergie hat tatsachlich 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 vorlaufig nur eine Definition; doch nun zeigt 
es sich, daB die potentielle Energie nur von den gegenseitigen 

Strlimgren, Astronom. Miniaturen II. 8 
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Stellungen der Korper zueinander abhangt und in zahl
reichen Fallen direkt bei jeder einze1nen 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 Energieverhaltnisse in einem gliihenden 
Korper betrachten. In jedem Augenblick wird im Korper 
eine bestimmte Bewegungsenergie vorhanden sein, die daher 
kommt, daB die einzelnen Molekeln bestimmte Geschwin
digkeiten haben, und eine gewisse potentielle Energie, die 
der gegenseitigen Stdlung der Molekeln zueinander in 
diesem Augenblick entspricht. Es zeigt sich, daB die Summe 
der Bewegungsenergie und der potentiellen Energie (die 
gesamte Energie) in dem gliihenden Korper abnimmt, 
wahrend sie in der Umgebung des Korpers zunimmt. Es 
entsteht ein Energieverlust in dem gliihenden Korper und 
eine Energiezunahme in den Umgebungen, sodaB 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, daB jeder Energieverlust in dem gliihenden Korper 
durch einen Energiegewinn in den Umgebungen ersetzt 
wird, doch erst nach Verlauf einer ganz kurzen Zeit, die 
abhangig ist von dem Abstand von dem gliihenden Korper. 
Wir driicken dies dadurch aus, daB wir sagen, daB der 
gliihende 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. 
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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 enthalt eine gewisse Energie: Be
wegungsenergie, und weiter potentielle Energie, auf Grunel 
der wechselseitigen Kraftwirkungen zwischen Elektronen 
und Protonen. Ein Teil dieser Energie ruhrt von der Be
wegung des Atoms als Gesamtheit her. Ziehen wir diese ab, 
elann bleibt ein Rest zuruck, die inn ere Energie. 

Von dieser inneren Energie sagen Bohrs Grundpostulate 
flir die Quantentheorie aus, daB sie nur bestimmte eliskrete 
Werte annehmen kann (einer der fur die innere Energie 
moglichen Werte ist der kleinste; der diesem Wert ent
sprechende Zustand des Atoms wird Normalzustand ge
nannt). Verringert sich oeler erh6ht sich die innere Energie, 
kann es nur in Sprungen 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 Sprungen von einer bestimmten GroBe geschehen. 
Die Energieverminderung im Atom entspricht der Energie 
des ausgesandten Lichtes, und diese hat bestimmte Werte, 
die fur 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 
i:l* 
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Energie erh6hen, und dafiir gelten entsprechende Uber
legungen, wie bei der Aussendung von Licht. 

Bohrs Grundpostulate sagen ferner aus, daJ3 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 
k6nnen wir das berechnen) elektrische Wellen (Radiowellen) 

mit einer Schwingungszahl '1', ausgedriickt durch 'I' = Ii 
h 

(h ist eine universelle Konstante, Plancks Konstante), 
verhalten wiirden. 

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

LaJ3t man weiJ3es Licht durch ein Prism a gehen, wird es 
sich in ein Spektrum aufl6sen: Fiir das Auge wird es wie 
ein gefarbtes Band aussehen, indem jede Farbennuance, 
woraus sich das weiJ3e Licht zusammensetzt, dadurch, daJ3 
sie durch das Prism a geht, in ihrer Richtung in einem ganz 
bestimmten Winkel abgelenkt wird. 

L6sen wir weiBes Licht auf, indem wir es durch ein Prisma 
gehen lassen, werden wir mit anderen Worten aIle die ver
schiedenen Lichtquanten trennen, woraus es besteht, auf 
die Weise, daB die Lichtquanten mit groJ3er Energie am 
starksten abgelenkt werden, und so, daB 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, daJ3 die 
Lichtquanten der Atome eines bestimmten Elementes in 
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ganz bestimmten Richtungen abgelenkt werden, wenn sie 
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. 

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

Wir stellen uns ein solches Atom im Normalzustand vor, 
wo seine inn ere Energie am geringsten ist. Nun wollen wir 
seine innere Energie erhohen. Das kann dadurch geschehen, 
daB man es mit Licht von anderen Atomen vom gleichen 
Element bestrahlt, das Lichtquanten mit gerade so groBer 
Energie aussendet, wie das Atom aufnehmen kann, in
dem seine innere Energie in einem Sprung erhoht wird. 
Doch kann es auch, wie Versuche gezeigt haben, dadurch 
geschehen, daB man freie Elektronen mit dem Atom zu
sammenstoBen laf3t. Vor dem ZusammenstoB hatte das 
Elektron eine gewisse Bewegungsenergie, und dasAtom hatte 
ebenfalls eine bestimmte Bewegungsenergie, und auBerdem 
seine innere Energie. Nach dem StoB hat die gesamte 
Bewegungsenergie abgenommen, und die innere Energie 
des Atoms ist urn genau soviel groBer geworden. Auch hier 
gilt die Regel, daf3 die innere Energie des Atoms nur in 
Spriingen verandert werden kann. 

Es kann jedoch geschehen, wenn die Bewegungsenergie 
des stof3enden Elektrons hinreichend groB ist, daB eins der 
eigenen Elektrone des Atoms sich von diesem 10sreiBt. 
Das geschieht, indem dil' Bewegungsenergie des stoBenden 
Elektrons so vie I abnimmt (in einem Sprung), daB das 
Atom die entsprechendl' innerl' Energie nicht aufnehmen 
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kann, sondern zerplatzt, und zwar gerade so, daB sich 
ein Elektron 10sreiBt. 

Das ursprungliche A tom 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 enthalt eine gewisse Energie. Doc h 
kann diese Energie eine Reihe kontinuierlicher 
Werte annehmen, im Gegensatz zu der inneren 
Energie des A toms. Wenn nun die Energie dieses 
Systems, in Dbereinstimmung mit der inneren Energie des 
Atoms, sprungweise abnehmen kann, indem gleichzeitig ein 
Lichtquant entsandt wird, dann wird die Maglichkeit 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 ZusUinde vor
stellen, worin diese Energieabnahme bei dem System Elektron
Ion resultiert. Die Energie des entsandten Lichtquantes 
kann kleiner sein als die Bewegungsenergie des Elektrons; 
das Elektron wird sich dann nur langsamer bewegen. 1st die 
Energie eines Lichtquantes dagegen graBer 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 urn die Verringerung der inneren Energie bei dem Ein
fangen. Diesem Mechanismus fur die Emission eines 
kontinuierlichen Spektrums entsprechend mussen wir uns 
einen Absorptionsmechanismus vorstellen. Wir denken 
uns diesen Absorptionsmechanismus als das" U mgekehrt~" des 
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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 Geschwindigkcit entfernt, wird der 
lichtelektrische Effekt genannt. 

Zusammenfassend konnen wir sagen, daB Licht in Form 
von Lichtquanten entsandt wird (deren Energieinhalt mit
bestimmend fUr ihr "optisches Verhalten" ist), entweder von 
einem Atom, indem er von irgendeinem bestimmten Energie
inhalt zu einem anderen ubergeht (Linienspektrum), oder auch 
von einem Elektron -Ion -System (kon tin uierliches Spektrum). 
Licht wird durch einen Mechanismus absorbiert, der "der um
gekehrte" vom Entsendungsmechanismus ist. 

Energie hat Masse; das ist eins der Hauptresultate der 
Relativitatstheorie. Wenn ein Atom ein Lichtquant ab
sorbiert, wird es einen StoB in der Fortpflanzungsrichtung 
des Lichtes erhalten, und zwar von derselben Grof3e, als 
wenn es von einem Partikel mit derselben Bewegungsmenge 
wie der des Lichtquantes getroffen ware. Das auf3ert sich 
unter anderem dadurch, daB das Licht, wenn es von einer 
Flache absorbiert wird, auf diese einen Druck, den Licht
druck, ausuben 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 grof3en Masse, cinem 
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 "rater" werden. Dieser Effekt wird die 
Einsteinsche Rotverschiebung genannt. 

* * * 
Kiihlen wir einen gliihenden Karper ab, so sehen wir, teils 

daB er weniger Licht entsendet, und teils, daB sein Licht 
rater wird. Raben wir eine Lichtquelle, z. B. ein Gas bei 
hoher Temperatur, die von der Umwelt abgesondert ist, 
z. B. dadurch, daB sie von vollsHindig spiegelnden Wanden 
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 eben so viele Licht
quanten von Atomen in dem Gas absorbiert werden, in 
dem die Anzahl der Lichtquanten, die in unserem Raume 
"frei vorkommen", konstant ist), dann kannen wir die Strah
lung, die die Atome des Gases aussenden, genau charakteri
sieren. Sie hangt nur von der Temperatur des Gases ab, 
nicht z. B. von dem Druck, oder davon, was fUr ein Gas 
es ist. Wir kannen genau angeben, wieviel Lichtquanten 
einer bestimmten Art entsandt werden (d. h. von einem be
stimmten Energieinhalt), wir kennen mit anderen Worten 
die "Intensitat" und "Farbe" des Lichtes. 

Ferner zeigt die Theorie, daB wir den Druck berechnen 
kannen, den das Licht auf die spiegelnden Wande ausiibt. 
Auch dieser hangt nur von der Temperatur des Gases abo 
Diese Verhaltnisse sind, wie wir im nachsten Kapitel sehen 
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werden, von groJ3er Bedeutung auf dem Gebiete der An
wendung der Physik in der Astronomie. 

* * * Wir kennen das Licht nur durch seine Wirkung auf die 
Atome: Das, was wir als Licht wahrnehmen, sei es, daJ3 es 
sich urn Aussendung oder Absorption handelt, sind nur Ver
anderungen in Atomsystemen. Die Atomsysteme verandern 
ihre Energie, und sie erhalten StoJ3e, so daJ3 sie ihre Be
wegungsrichtung verandern, sie werden zerteilt in lonen 
und Elektronen. Die Auffassung, daJ3 das Licht ein ge
koppelter ProzeJ3 zwischen zwei Atomen sein sollte, liegt 
sehr nahe: Wir fassen Lichtentsendung und Absorption 
in einem einfachen ProzeJ3 zusammen, der darin besteht, daJ3 
ein Atom eine gewisse Energie verliert und einen gewissen 
StoB erhalt, wahrend ein zweites Atom, nach Ablauf einer 
Zeit, die nur von dem Abstand zwischen den beiden Atomen 
abhangt, gerade so viel Energie gewinnt, und einen Sto13 
in cler entgegengesetzten Richtung erhalt. Diese Auffassung 
ist konsequent, insofern, als sie alles umfaJ3t, was wir direkt 
an Eigenschaften des Lichtes beobachtet haben. Doch ent
halt sie nichts daruber, welche Atome zur Entsenclung 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 fUr astronomische Verhaltnisse kann die bespro
chene Auffassung paradox erscheinen: DaJ3 das Licht eines 
Sternes ein direkt gekoppelter ProzeJ3 zwischen Atomen auf 
dem Stern und auf der Erde sein sollte, klingt ja merkwur
dig. Wie gewohnlich bedeuten aber die ungeheuren Ab
stande nichts Prinzipielles; was im Laboratorium richtig 
ist, durfen auch die Astronomen mit Recht anwenden. 



IX. Der Bau der Sterne. 

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

Messen wir die scheinbare Lichtstarke eines Sternes, dann 
haben wir einen Ausdruck fiir die Strahlungsenergie, die 
vom Stern ausgeht und uns erreicht; kennen wir auBerdem 
den Abstand, dann konnen wir die gesamte Energieaus
strahlung, die vom Stern ausgeht, berechnen. 

Mit Hilfe eines Prismas konnen wir das Licht von einem 
Stern in ein Spektrum auflosen. 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 allerauBerste Schicht), ist allein be
stirn mend fiir die Energieverteilung in dem kontinuierlichen 
Spektrum (siehe Kap. VIII). Messen wir die Energiever
teilung im Spektrum, dann konnen wir die Temperatur be
stimmen. 

Ferner ist es in vereinzelten Fallen moglich, die Masse der 
Sterne zu be stirn men (siehe Kap. III). 

Diese GroBen: die gesamte Energieausstrahlung, die 
Temperatur in der auBersten Schicht und in einigen Fallen 
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die Masse, die sind das Beobachtungsmaterial, das zu unserer 
VerfUgung steht. Mit Hilfe dessen und mit Hilfe unseres 
physikalischen Wissens wollen wir versuchen, uns ein BUd 
vom Aufbau eines Sternes zu machen. 

Die mod erne Theorie fUr das Sterninnere, so wie sie 
von Eddington geformt ist, hat uns zu der Annahme gehihrt, 
da/3 in den Sterninneren sehr hohe Temperaturen herrschen, 
Temperaturen von vielen Millionen Graden. Das ist fur 
un sere Vorstellungen liber den Mechanismus des Stern inn ern 
von der allergr6/3ten Bedeutung. 

Es ist in Kap. VIII erwahnt worden, wie ein Atom ioni
siert werden kann. Das hierbei gebildete Ion kann "weiter 
ionisiert werden", indem sich noch weitere Elektronen durch 
denselben Mechanismus 10srei/3en k6nnen. Dies geschieht 
bei hohen Temperaturen, und rechnet man aus, wie weit 
die Ionisierung im Innern irgendeines Sternes fortgeschritten 
ist, dann zeigt sich, da/3 z. B. ein Natriumatom in zw6lf 
Partikel gespalten ist, Eisen in 25, Zinn in 47 usw. Das be
deutet, da/3 der Radius der Partikel bedeutend kleiner wird. 
Ein Atom bildet mit seinem Kern und seinen au/3eren Elek
tronen ein starres System mit einem Radius von 10- 8 cm. 
Wenn aber, wie es hier geschieht, die au/3eren Elektronen bei
nahe abgespalten werden, wird der Radius vie I kleiner, fur 
Eisen z. B. 2' 10 -10 cm. Das Ergebnis ist, da/3 der Stoff im 
Innern eines Sternes zu sehr hohem Druck zusammengepre/3t 
werden kann, ohne da/3 die kleinen Partikel gegeneinander
gepre/3t werden. Das bedeutet, da/3 der Stoff sich wie eine 
verdunnte Gasmasse verhalten wird, selbst bei dem herr
schenden gro/3en Druck. Fur die verdunnten Gase gilt je
doch ein sehr einfaches Gesetz, die Zustandsgleichung zwi
schen Druck, Temperatur und spezifischem Gewicht. Wir 
k6nnen mit anderen Worten die bekannte Zustandsglei-
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chung zwischen Druck, Temperatur und spezifischem Ge
wicht (Gay-Lussac-Mariottes Gesetz) fur das Sterninnere 
anwenden. 

Dies zeigt uns, daB 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 uberall im Stern, dann 
konnen wir die Masse pro Kubikzentimeter uberall im Stern 
berechnen; d. h. wir kennen die Massenverteilung im Stern. 
Dnd damit kennen wir an jeder Stelle des Sternes die Schwer
krafte, die von der Anziehung der Gesamtmasse des Sternes 
herruhren. 

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

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

Dies ist moglich von der Voraussetzung aus, daB der Stern 
sich im Gleichgewicht befindet. 

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

Die Krafte, die auf eine dunne 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 konnen). Zwei
tens das, was man den Druckgradien ten nennt (Druck
steigerung pro Uingcneinheit) - diese Kraft riihrt davon her, 
daB der Druck steigt, jc weiter wir in den Stern hineinkom
men, so daJ3 sich ein groJ3erer Druck nach auJ3en hin auf 
der Innenseite der Kugelschale vorfindet, als nach innen auf 
der Aul3enseite der Kugelschale. Drittens, den Lichtdruck
gradien ten. Dieser cntspricht dem Druckgradienten: Der 
Lichtdruck (der nur von der Temperatur abhangt und mit 
ihr steigt, siehl' Kap. VIII) ist grof3er auf der Innenseite 
der Kugelschale als auf der AuJ3enseite. Wir konnen diese 
Verhaltnisse dadurch ausdriicken, daB wir sagen, daB die 
Gravitation versucht, den Stern zusammenzuziehen. Der 
Zusammendriickung wirkt eine gewisse Elastizitat entgegen, 
die durch den Druck und den Lichtdruck bedingt ist, und 
dadurch wird ein gewisscr Gleichgewichtszustand erreicht. 
Mathematisch bedeutet die Gleichgewichtsbedingung, daB 
wir eine Gleichung zwischen Druck und Temperatur und 
ihren Veranderungen erhaIten, wenn wir uns in den Stern 
hineinbewegen. 

DaJ3 iiberall im Stern Energiegleichgewicht vorhanden ist, 
bedeutet, daB die Energie, die, wie wir annehmen miissen, 
im Sterninnern entsteht, bedingt, wieviel Lichtenergie nach 
auI3en strahlt: Betrachten wir eine diinne KugeIschale im 
Stern, dann soIl die Energie, die in der Kugelschale ge
schaffen wird, gleich dem Nettostrom der Lichtenergie nach 
auJ3en 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 GroJ3e dieses Teiles 
wird zahlenmaJ3ig durch den Absorptionskoeffizienten 
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ausgedrtickt). Durch diese Absorption empfangt die Kugel
schale StoBe (siehe Kap. VIII) nach auBen und innen, doch 
am meisten nach auBen, weil mehr Energie nach auBen 
stromt, und der Druck auf die Kugelschale, der durch aIle 
diese StoBe entsteht, wirkt also nach auBen und ist groBer, 
je groBer der Nettostrom nach auBen ist, und groBer, 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 konnen also den Nettostrom nach auBen durch 
den Lichtdruckgradienten und Absorptionskoeffizienten 
ausdrticken. Das Energiegleichgewicht wird dadurch· aus
gedriickt, daB der Wert dieses Nettostromes der in der 
Kugelschale geschaffenen Energie gleichgesetzt wird. 

Wir sehen, daB 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 namlich, 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 hauptsachlich in den innersten 
Teilen des Sternes entsteht. 

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

Uber die Verteilung der Energiequellen im Stern wissen 
wir in Wirklichkeit gar nichts. Den Mechanismus, wodurch 
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die Energie entsteht, kennen wir iiberhaupt nicht. Doch 
hat Eddington gezeigt, daJ3 das Resultat im Hinblick auf die 
Verhaltnisse im Innern ziemlich unabhangig ist von diesem 
Verteilungsgesetz, sodaJ3 aIle einigermaJ3en 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 den en man gelangt ist, durch 

zwei Beispiele veranschaulichen: Capella, einen Riesen, und 
die Sonne, einen Zwerg. 

Capella Sonne 

Die Energieausstrah-

lung cntspricht. . 6.1041 Pferdekraften 5.1039 Pferdekraften 
OberW:tchentempera

turl. . . 

Masse ...... . 

Spezifisches Gewicht 

im Zentrum 

Radius .... 
Lichtdruek im Zen-

5200 Grad 5700 Grad 
R. 1033 Gramm 2.1033 Gramm 

1/8 mal das spezifische 76 mal das spezifische 

Gewicht des \Vassers Gewicht des Wassers 
9,6 . 1011 em 7,0 • 1010 em 

trum . . . . .. 17 :\1illionen Atmo- 6000 Millionen Atmo-

Temperatur im Zen
trum 

spharen 

9 Millionen Grad 

spharen 

40 Millionen Graci 

Wir haben gesehen, wie eine zusammenziehende Kraft 
im Inneren eines Sternes wirkt, die Gravitation, und eine 
elastische Gegenkraft, von dem gewohnlichen Druck und 
vom Lichtdruck herriihrend, die den Stern im Gleichgewicht 
halten. Die Theorie zeigt, daJ3 das Verhaltnis 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 
ries Sterns kennen. 

Die untenstehende Tabelle zeigt, einen wie groBen Tei1 des 
gesamten Druckes der Lichtdruck ausmacht, der der Gravi
tation entgegenwirkt. 

Masse 

1/1000 der Sonnenmasse. 

1/100 

1/10 

die Sonnen masse 
10 mal die Sonnenmasse . 

100 

1000 " 

Lichtdruck : Gewohnlicher Druck 
Gesamtdruck I Gesamtdruck 

°'°00000061 

0,000006 

0,0006 I 
0,05 I 

:::~ II 

0,94 

0,99999994 
0,999994 

0,9994 
0,95 
0,53 
0,19 

0,06 

Die Tabelle zeigt, daB der Lichtdruck fUr sehr k1eine 
Massen beinahe keine Rolle spielt. Fur sehr groBe Massen 
spielt, der gewahn1iche Druck keine Rolle. Doch dazwischen 
befindet sich ein Gebiet, wo sie von derselben Gr6I3en
ordnung sind. 

Innerha1b dieses Gebietes befindensich aIle Sternmassen, die 
man kennt. Man nimmt an, daB die Ursache davon die fo1-
gende ist: Indem die Materie sich zu einem Stern vereinigt, 
wirkt die Gravitation besHindig vergraBernd auf die Masse. 
Wenn diese aber wachst, wachst der Lichtdruck, der der 
Konzentration der Masse zu einem Stern entgegenwirkt. 

Dies sind vage Theorien, daB aber der Lichtdruck auf 
irgendeine Weise eine Rolle spielt, auf jeden Fall ahn1ich 
dem hier Angedeuteten, dafUr 1iegt die Annahme nahe. 

* * * Eddingtons Theorie fUhrt zu einer sehr wichtigen G1ei
chung zwischen den drei GraBen: Masse, abso1uter Licht
stiirke (oder, wenn man will, gesamter ausgesandter Ener-
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gie) und Oberflachentemperatur. Kennen wir die Ober
flachentemperatur und die absolute Lichtstarke, dann k6nnen 
wir also die Masse berechnen. Dies hat groBe Bedeutung 
fUr un sere Auffassung von der Entwicklungsgeschichte 
der Sterne. 

Fur gew6hnlich denkt man sich die Entwicklung als von 
roten Riesen mit ganz geringem spezifischem Gewicht aus
gehend, deren Temperatur steigt, wahrend der Radius ab
nimmt, so daB sie das weiBe Stadium erlangen und danach 
eine immer geringere 
o berflachen tempera

tur annehmen, wah
rend der Radius be-
standig abnimmt und 
dasspezifische Gewicht 
steigt, so daB ein Stern 
als roter Zwerg mit 
groBem spezifischen 
Gewicht endet. Die 
wichtigste Stutze fUr 10000 3000' 

Oberjldchenlemperatl./r 
diese Hypothese ist das Abb.36. Das Russell-Diagramm. 

Russell-Diagrarnrn. 
Darin wird der Ort eines Sternes durch seine absolute Licht
starke (gesarnte Energieausstrahlung) und seine Oberflachen
ternperatur (Farbe, siehe Abb. 36) bestirnrnt. In diesern 
Diagrarnrn gruppieren die Sterne sich gerade urn Linien, die 
der skizzierten Entwicklungsgeschichte entsprechen. Jedern 
Punkt in der Figur entspricht ferner eine bestirnrnte Masse 
(die aus den zu den Punkten geh6renden Werten fUr Licht
starke und Oberflachentemperatur berechnet werden kann). 
Wir k6nnen also der Massenanderung eines Sternes mit 
der genannten Entwicklungsgeschichte folgpn. Es zeigt sich, 

Stromgrrll, Astrollom. Miniaturen II. 9 
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daB die Masse wahrend der ganzen Entwicklung abnimmt, 
und daB sie sehr bedeutend abnimmt. 

Es geht aus der Relativitatstheorie hervor, daB die Masse 
eines Sternes abnehmen muB, 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 klein en Teil 
derselben (z. B. 1%) verliert. Die erste Alternative ent
spricht dem, daB der Stern die Entwicklungsgeschichte 
durchlauft, die durch das Russell-Diagramm angegeben wird. 
Die zweite fiihrt zu der Annahme, daB die Sterne sich langs 
Geraden mit beinahe konstanter Masse entwickeln (siehe 
die Abb.) und daB die Zustande, die durch das Russell
Diagramm gekennzeichnet werden (und urn die sich die 
Sterne gruppieren), "stabile Zustande" bedeuten, bei denen 
die Sterne besonders lange verweilen. 

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

Wir konnen 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 ganz kleiner 
Tei! der Masse in Energie verwandelt wird (beim Aufbau von 
Helium aus Wasserstoff wiirde knapp I % der Masse in Energie 
verwandelt :werden), die letztere dem, daB ein groBer Tei! 
der Masse in Energie verwandelt werden konnte. 

Die Auslegung des Russell-Diagramms als ein Entwick
lungsdiagramm, der Annahme entsprechend, daB ein groBer 
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Teil der Masse dadurch in Energie verwandelt wird, daB 
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 kugelformigen Sternhaufen hat man ge
waltige Sternsysteme, von den en wir Grund haben, anzu
nehmen, da13 sie Sterne enthalten, die in jedem einzelnen 
Raufen ungefahr gleich alt sind. Ferner konnen wir aus 
theoretischen Betrachtungen auf die Altersreihenfolge der 
verschiedenen Sternhaufen schlie13en: Die jiingsten Stern
haufen sind stark konzentriert, und je alter sie sind, desto 
weniger konzentriert (desto "offener") sind sie. Wir konnen 
diese Sterne nun in ein Russell-Diagramm ordnen, und was 
mehr ist, wir konnen sagen, wo im Diagramm die jiingsten 
Sterne (Sterne aus konzentrierten Raufen) liegen, wo die 
etwas alteren sich befinden, und wo die altesten Sterne 
(die Sterne aus den offen en Raufen) liegen. Es zeigt sich 
nun, da13 die Sterne im Russell-Diagramm vorwartsriicken, 
je alter sie werden: In den jiingsten Raufen finden sich 
noch keine Zwerge vor, wogegen die altesten Raufen vor
wiegend Zwerge enthalten. D. h. daB wir eine kraftige 
Stiitze fUr un sere Annahme, daB das Russell-Diagramm die 
Entwicklungsgeschichte der Sterne angibt, erhalten haben, 
und darnit zugleich fUr 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 vie 1-
leicht der, da13 die Verbaltnisse in einem Sterninnern trotz 
aHem denen, die wir hier auf der Erde kennen, so sehr ahneln, 
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* 
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peratur, doch die bedeutet eigentlich nur, daB die Partikel 
in einem Sterninnern sich etwas schneller herumbewegen, 
einige hundertmal mehr als in un serer Atmosphare, und 
es ist schwierig, zu verstehen, daB dies soviel bedeuten kann. 
Doch wissen wir noch zu wenig, urn hierliber mit Bestimmt
heit etwas sagen zu konnen. 

* * * Die wichtigsten Resultate der Studien liber 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 bestandig den Gasgesetzen 
folgt. Wenn wir uns vom Zentrum entfernen, nehmen 
Druck und Temperatur abo Die auBerste Schicht hat unge
fahr die beobachtete Oberflachentemperatur (siehe die 
Tabelle auf S. 127) und sehr niedrigen Druck, der nach auBen 
hin stark abnimmt. Diese auBersten, stark verdtinnten 
Schichten sind nicht ganz im Strahlungsgleichgewicht. 
Die Strahlung, die durch diese nach auBen stromt, wird da
durch etwas verandert. Es entstehen Absorptionslinien 
(siehe Kap. VIII), indem die Lichtenergie in anderer Weise 
liber das Spektrum verteilt wird. 

Diese Absorptionslinien geben uns AufschluB dartiber, 
welche Stoffe sich in diesen Schichten befinden, tiber ihren 
Ionisierungszustand, und auf theoretischem Wege auch 
tiber die Temperaturverhaltnisse. Doch dieser Teil der 
Sterne, von dem wir durch Beobachtungen etwas Naheres 
wissen, macht nur ein H undertmilliardenstel (IO - 11) der Masse 
des Sternes aus, und gerade auf diesem Hintergrund wirkt 
die Theorie des Sterninnern vielleicht am imposantesten. 



X. Die Bewegungsmoglichkeiten in kugelformigen 
Sternhaufen. 

In emlgen der vorhergehenden Kapitel haben Wlr uns 
mit Gravitationsproblemen beschaftigt, bei denen es sich urn 
die Anziehung zwischen einer Anzahl Himmelskorper han
delt, zweier, dreier oder mehrerer, die aile individuell mit 
in die Berechnung hineingezogen werden. 

Wir wollen nun die Frage von Massenwirkung, d. h. 
von Anziehung ganzer S y s tern e, wo der einzelne Korper 
in der Menge verschwindet, behandeln. 

Die Milchstral3e ist ein solches System, und die Sternhau
fen sind ahnliche Systeme, wenn auch in kleineren Dimen
sionen. Und das, was wir hier behandeln wollen, ist das 
Bewegungsproblem der sogenannten kugelformigen Stern
haufen. 

Die kugelformigen Sternhaufen sind in den letzten ] ahren 
der Gegenstand von Untersuchungen von vie len verschie
denen Gesichtspunkten aus gewesen. 

Eine besonders wichtige Rol1e haben diese Systeme unter 
anderem als Ausgangspunkt fUr die beriihmten Shapley
schen Untersuchungen iiber das Problem der Dimensionen 
des Milchstral3ensystems gespieJt, eins der groJ3ten und in
teressantesten Probleme der modernen Astronomie (siehe 
hieriiber "Die Hauptprobleme", S. 91). 

1m Jahre r897 veroffentlichte der damalige Direktor des 
Harvard-Observatoriums E. C. Pickering eine Abhandlung 
uber die Verteilung der Sterne in den kugelformigen Stern-
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Abb. 37. Kugelftirmiger Sternhaufen. Der groJ3e Haufen im Herkules. 
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haufen w Centauri, 47 Tucanae und Messier 13. Hierdurch 
wurden die Untersuchungen uber die Sternverteilung in 
den kugelformigen Sternhaufen eingeleitet, die spater zu 
einem auf jeden Fall annahernd richtigen Verteilungsgesetz 
fUhren soUten. 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 spater von verschiedenen anderen 
Seiten bestatigt worden. 

Nebenstehendes Bild (Abb.37) ist die Reproduktion einer 
modernen Photographie eines kugelformigen Sternhaufens, 
des bekannten groBen Haufens im Herkules (Messier 13), 
auf dem Mount Wilson-Observatorium aufgenommen. Die 
Grundzuge der Sternverteilung innerhalb eines solchen 
Haufens fallen sofort ins Auge: grol3te Dichtigkeit im Zen
trum, bestandig abnehmende Dichtigkeit nach auBen, und 
fUr das ganze System in groBen Zugen die Kugelform. 

Umfassende Nachzahlungen der Sterne auf solchen Pho
tographien haben ein zahlenmaBiges Resultat fUr die Stern
dichtc in verschiedenen Abstanden vomZentrum 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 fUr die Sterndichte 
im Raume abzuleiten. 

Das Resultat war, ubereinstimmend fUr verschiedene 
solche Haufen, daB die Sterndichte 5 (Anzahl der Sterne pro 
Einheit des Volumens) mathematisch als eine verhaltnis
maBig einfache Funktion des Abstandes r yom Zentrum 
des Haufens ausgedruckt werden konnte. Unter der Vor
aussetzung ciner passenden Wahl der Einheiten im Pro
blem erhielt die aus den Sternzahlungen abgeleitete Formel 
fUr die Sterndichte folgendes Aussehen, das fUr alle, die 
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die ersten Elemente der Algebra kennen, leicht zu ver
stehen ist: 

( 3 )~ 5= 3+ r2 2. 

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

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

Wenn wir die Gesetze fUr die Sternverteilung innerhalb 
des Haufens kennen, konnen wir, falls wir auch die Massen 
der Sterne im Haufen kennen, ohne gro13ere Schwierigkeit 
die gesamte Anziehung berechnen, die auf die einzelnen 
Sterne im Haufen wirkt. Dnd in bezug auf die Masse 
der Sterne verhalt es sich so gliicklich, da13 viele gute Griinde 
uns zu dem Glauben berechtigen, da13 die verschiedenen 
Sterne in groBen Ziigen ungefahr gleich gro13e Masse haben, 
oder, vorsichtiger ausgedriickt, daB die Massen der verschie
denen Sterne von derselben Gro13enordnung 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 fUr die Sterndichte als einen, 
wenigstens annahernd, richtigen Ausdruck fUr die Massen
verteilung gelten lassen konnen, und un sere Formel als 
Basis der Berechnung der gesamten Anziehung benutzen,' 
die der Haufen auf einen individuellen Stern, je nach dem 
zufalligen Orte dieses Sternes im Haufen, ausiibt. 
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Wenn wir aber die Anziehungs k r aft, die auf einen Stern 
wirkt, berechnen konnen, dann ergeben sich daraus ge
wisse Gleichungen fUr die Bewegung des Sternes, und das 
Problem, wie diese Bewegung sich gestaltet, ist das Haupt
problem des vorliegenden Kapitels. 

Bevor wir zu diesem Hauptproblem libergehen, wollen 
wir indessen erst einige Worte tiber das andere Bewegungs
problem sagen, in dem die indi vid uellen Anziehungskrafte 
die Hauptrolle spielen. Die Moglichkeit dafUr, daB zwei Sterne 
in einem Haufen dann und wann einander so nahe kommen 
konnen, daB sie auf Grund der gegenseitigen Anziehung 
ihre Bahnen gegenseitig ganz verandern, laf3t sich nicht 
von vornherein abweisen. Und wenn wir uns vorstellen, 
daJ3 solche PseudozusammenstoBe im Laufe der Zeit in 
groBer 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 Korpern sich unter gegenseitiger Einwir
kung bewegen. 

Es ist allgemein bekannt, daB die kinetische Gastheorie 
sich in einem wesentlichen Grad auf der Annahme aufbaut, 
daB die Molekeln in einer Gasmasse, wie schon angedeutet, 
sich in ihrer Bewegung hin und wieder sehr nahe kommen, 
zu zwei und zwei, und daB diese "ZusammenstoJ3e", wie wir 
sie nennen konnen, nach und nach die Verhaltnisse inner
halb des Systems wesentlich umformen. Wenn wir uns z. B. 
eine abgegrenzte Luftmasse vorstellen, die ganz sich selbst 
liberlassen ware, dann wlirde sich diese, nach dem Verlaufe 
einer gewissen Zeit, zu einer kugelformigen Masse ge
ordnet haben, mit genau de r Verteilung der Molekeln, die 



wir aus dem Vorhergehenden als die Verteilung der Sterne 
in einem kugelformigen Sternhaufen kennen: am dichtesten 
im Zentrum und mit einer nach auBen hin stetig abneh· 
menden Dichte. 

Abb.38a. Bahnformen in kugeiformigen Sternhaufen. 

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



- 139 -

gewissen Voraussetzungen erhalten, auf die wir hiernicht naher 
eingehen werden. Indessen muB zugestanden werden, daB die 
Durchftihrung 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: DaB das auf S. 136 an-
gegebene Gesetz der 15 

Sternverteilung we
nigstens annahernd 
auf die Verhaltnisse 
in den kugelformigen 
Sternhaufen paBt, die 
von diesem Gesichts- -15 

punkt aus untersucht 
worden sind. Und da-
mi t sind wirimstande, 
das zweite der beiden 
Probleme, von dem 
wirgesprochenhaben, 

-10 15 

zu 16sen: Das Pro- Abb·38b. Bahnformen in kugelformigen 
Sternhaufen. 

blem der Bewegun-
gen in einem kugelformigen Sternhaufen, wenn wir von 
den individuellen "ZusammenstoBen", wie wir sie nennen, 
absehen, und nur an die normale Einwirkung der gesamten 
Masse des Haufens auf die einzelnen Sterne denken. 

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



einem wesentlich groBeren MaBstabe gezeichnet als 38 b. 
Wenn wir die Sterndichte im Zentrum des Haufens als 
Einheit fUr die Dichte wahlen (wie wir es im iibrigen in 
der Formel schon gemacht haben), dann erhalten wir die 
Dichte 5 in verschiedenen Abstanden r yom Zentrum, wie 
auf der Tabelle auf S. I44 angegeben. So ist z. B. die Stern
dichte auf dem inneren Kreis der beiden Bilder (r = if) 
ungefahr = 0,363, und auf dem auBeren Kreis (r = -V6, 
ungefahr = 0,064. In den Punkten der langgestrecktesten 
Bahn auf Abb. 38 a, die am weitesten yom 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
timsendstel. 

Unter den Bahnen unseres Problems wollen wir zuerst 
zwei extreme FaIle hervorheben: 

I. Kreisbahnen. Ein Stern wandert in einem Kreis urn 
das Zentrum des Systems herum. Auf den Zeichnungen haben 
wir, wie angedeutet, zwei solche Kreisbahnen hervorgehoben, 
die eine mit r = -vf, die andere mit r = -V6. 

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 R uhe befindet, 
dann wird er sofort anfangen, unter dem EinfluB der An
ziehung seitens der inneren Teile des Haufens sich in der 
Richtung gegen das Zentrum des Haufens zu bewegen. 
Die Kraft wirkt standig 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 
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fahrt in derselben geradlinigen Bahn weiter durch das 
Zentrum fort, doch jetzt mit abnehmender Geschwindigkeit, 
weil die Kraft, die standig gegen das Zentrum hin gerichtet 
ist, jetzt der Bewegung en tgegenwirkt. 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 halt nun inne, fangt darauf wieder an, nach 
innen zu zu wandern, und fahrt auf diese Weise fort, hinein 
und hinaus, bestandig in derselben geradlinigen Bahn. 

Dies waren die beiden extremen Faile: Kreisbewegung 
und geradlinige Bewegung. In allen anderen Fallen wird 
der Stern eine Bewegung von der Form erhalten, die bei 
den verschiedenen Bahnen in Abb. 38 angegeben ist: mehr 
oder weniger langgestreekte Bahnen, die als ellipsenahn
liehe Kurven bezeichnet werden konnen, deren GroBachsen 
sich bestandig in einer bestimmten Riehtung, im Verhalt
nis zu einem im Haufen festen Koordinatensystem, drehen. 

Eine nahere Untersuchung der Bewegungsverhaltnisse 
in diesen Bahnen ergibt nun als Resultat einige nicht un
interessante Eigenttimlichkeiten, die am besten durch einige 
Satze tiber die obengenannte Kreisbewegung illustriert 
werden. 
I. In den klassischen Problemen innerhalb der Himmelsmecha
nik besehaftigen wir uns mit der dominierenden Anziehungs
kraft eines Zentralkorpers (gewohnlich der Sonne), einer 
Kraft, die mehr oder weniger durch die Existenz von storen
den Kraften modifiziert wird. In unserem Problem, dem 
Problem der kugelformigen Sternhaufen, konnen wir von 
den storenden Kraften absehen, die Zen tralkraft aber ist 
hier ganz anderer Art als im Sonnensystem. 

Ein elementarer Satz aus der Mechanik besagt, daB 
eine symmetrisch aufgebaute, kugelformige Masse auf eine 
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kleine Partikel innerhalb der Masse auf folgende Weise 
wirkt. 

Wir denken uns das Partikelchen (P) (Abb.39) in einem 
bestimmten Abstand (r) vom Zentrum (C) der Kugel. Wir 
stellen uns di e Kugelschale innerhalb der Masse vor, die exakt 
durch unsere Partikel Phindurchgeht. Die gesamteAnziehung 
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 r auf dieselbe Partikel ausiibt; diese Anzie

Abb·39. 
Die Anziehungskraft 

innerhalb eines kugelfor
migen Sternhaufens. 

hungskraft wirkt bestandig zum Zen
trum der Kugel hin, und mit genau 
derselben Starke, als ob die Masse 
in der Kugel innerhalb von P im Zen
trum des ganzen gesammelt ware. 

In unserem Problem bedeutet dies: 
Ein Stern (P) in einem symmetrisch 
aufgebauten, kugelformigen Stern
haufen wird nur von der Masse be
einfluBt, diesichinner hal b der K u
gelschale befindet, die durch 
den Stern 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 Mas s e, 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 
den Bewegungsgesetzen wesentlich unterscheiden, die wir aus 
der klassischen Himmelsmechanik kennen. 

Der wichtigste dieser Unterschiede beschaftigt sich mit 
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den Kreisbahnen urn das Zentrum he rum und kann auf 
folgende Weise ausgedruckt werden. Von den unendlich 
vie len kreisfarmigen P I a net e n bah n en, die wir uns in 
unserem Sonnensystem (Zweikarperproblem) urn die 
Sonne herum vorstellen kannen, gilt es, daB die Geschwin
digkeit in einer Bahn immer kleiner ist, je graBer der Radius 
der Bahn ist, d. h. je entfernter vom Zentralkarper die Be
wegung des Planeten stattfindet. Die GrenzHille 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. 1m Inneren, in der Nahe des Zentrums, ist die Ge
schwindigkeit in einer Kreisbahn sehr klein. In Kreisbahnen 
weiter nach auGen wird die Bahngeschwindigkeit graBer 
und graBer, bis zu einer gewissen Grenze: So wie wir die 
Einheiten in unserer Formel gewahlt haben, hat die Bahn
geschwindigkeit ihren graBten Wert in einer Kreisbahn mit 
dem Radius 16. Weiter nach auBen wird sie wieder kleiner 
und nimmt danach bestandig ab, je graBer der Bahnradius 
wird, im Anfang iibrigens ziemlich langsam, so daB innerhalb 
eines ziemlich breiten Gebietes keine we sent lichen Ande
rungen in dieser Geschwindigkeit eintreten. In dem Grenzfall 
unendlich groDer Bahnradius wird die Geschwindig
keit in der Bahn = Null. 

Diese Verhaltnisse werden durch die folgende Tabelle an
schaulich gemacht, die fUr gewisse bestimmte Werte von r 

den entsprechenden Wert der Sterndichte (5) und der Ge
schwindigkeit (V) fUr 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 iI (ca. 1,22) und dem Kreis mit dem 
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Radius -y6 (ca. 2,45) liegt, 
waehst V von 0,396 bis 0,471 
an - dem Maximalwert des 
Problems -, wahrend die 
Sterndiehte von 0,363 bis zu 
0,064 abnimmt. Wenn wir 
so weit wie bis zum auBer
sten Punkt in der groBten 
Bahn auf Abb. 38 a kommen, 
dann ist $ kleiner als 0,01, 
wahrend V in der entspre
ehenden Kreisbahn da drau
Ben noeh 0,43 ist. Und in dem 
auBersten Punkt in der groB-

ten Bahn auf Abb. 38 b ist 5 geringer als 0,00001, wah
rend V in der entspreehenden Kreisbahn immer noeh groBer 
als 0,2 bleibt! 

Es ist klar, daB diese Satze fUr die Bewegungsverhaltnisse 
innerhalb derjenigen Systeme von Himmelskorpern wiehtig 
sind, die wir unter dem Namen der kugelformigen 
Sternhaufen kennen. Doeh vorlaufig liegt noeh kein 
Beobaehtungsmaterial zum Vergleieh mit der Theorie vor, 
und es wird sieher lange dauern, bis ein solches Material 
zu unserer Verfiigung steht. Die kugelformigen Sternhaufen 
sind die Systeme in unserem MilchstraBensystem, die uns 
im groBen 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 fernenZukunft daraufhoffen konnen, 
in den Besitz eines auf Beobaehtung gegriindeten Wissens 
iiber die wirkliehen Bewegungsverhaltnisse in diesen in
teressanten Sternsystemen zu kommen. 



XI. Erinnerungen von einer Amerikareise. 
Einige Worte iiber amerikanische Astronomie. 

Wer das groJ3e Gluck gehabt hat, in einem hOheren MaJ3e 
als den meisten vergonnt ist, fremde Lander und Volker 
kennen zu lemen, weiJ3 auch besser als die meisten, wie vor
sichtig man sein muJ3, wenn man Ansichten uber andere 
Nationen auJ3em will. Die folgenden Zeilen sind geschrieben, 
ohne im geringsten Anspruch darauf zu erheben, neue Wahr
he it en auszusprechen; das Ganze ist lediglich ein Stim
mungsbild, geblieben aus einer herrlichen Reise nach U.S.A. 
vor beinahe 10 Jahren. Wenn hinter der Veroffentlichung 
dieser einfachen Reiseerinnerungen eine bestimmte Absicht 
liegen sollte, dann ware es vielleicht der Wunsch, der 
Dankbarkeit einigen amerikanischen Kollegen gegenuber 
Ausdruck zu geben, in erster Linie dem im Jahre 1919 ver
storbenen, unvergel3lichen Direktor des Harvard-Obser
vatoriums, Professor E. C. Pickering. 

Meine Reise nach Amerika fiel gegen das Ende des J ahres 
1917, ein halbes Jahr nachdem Amerika mit in den Krieg 
getreten war. DaJ3 die seit langem geplante Reise uber 
den Atlantischen Ozean zu dieser Zeit angetreten wurde, 
ruhrte teils von Zufalligkeiten, teils von meinem Wunsche 
her, zur Aufrechterhaltung der Beziehungen zwischen der 
Astronomie Nordamerikas und der der Zentralmachte nach 
Kraften beizutragen, eine Aufgabe, bei deren Losung 
Pickering eine nie versagende Stutze wurde. 

Stromgren, Astronom. Miniaturen II. 10 



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 Gesprachen, 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 
Geschaftsviertels stand haufig mit groBen Buchstaben: Man 
wird ersucht, nicht vom Kriege zu sprechen. Aber natur
lich, in der ganzen Welt sprach man vom Kriege, und es ware 
merkwiirdig gewesen, wenn es hier anders gewesen ware. 

Auf mancherlei Weise war die Situation in den Vereinigten 
Staaten ja zugespitzter als in den kriegfiihrenden euro
paischen Landern. Die amerikanischen Dimensionen geben 
sich ja auch dadurch zu erkennen, daB das gewaltige U.S.A. 
im Laufe einer verhaltnismaBig kurzen Zeit aus Ingredienzen 
von allen Landern des Erdballs aufgebaut worden ist, eine 

. Tatsache, die von gewissen Gesichtspunkten betrachtet 
eine Schwache, von anderen eine ungeheure Starke bedeutet. 
Es ist wohl kaum ein Zufall zu nennen, daB die Astronomie, 
eine der internationalsten aller Wissenschaften, auch eine der
jenigen ist, wo die GroBe 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 h6ren 
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. Spater 
kam eine Zeit, wo ein Teil der amerikanischen Astronomie 
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nicht an diesem Programm festhielt; als aber die Zeit 
wieder reif war, waren die amerikanischcn Astronomen 
unter denjenigen, die mit der groJ3ten IntensiUit verlangten, 
die natiirlichen internationalen wissenschaftlichen Verhalt
nisse wiederherzustellen. 

* * * 
F iir jemand, der als Fremder nach Amerika komm t, der bloB 

sehen, horen und lernen will, bietet die komplizierte Natio
nalitatenfrage Momente des groJ3ten Interesses. 

Mitten auf der groJ3en Wisconsinebene, nahe bei einem 
kleinen, entziickenden, waldumkranzten See, zwei Stunden 
Eisenbahnreise von der Riesenstadt Chicago entfernt, liegt 
das beriihmte Yerkes-Observatorium, der Chicagoer Uni
versitat von dem Multimillionar Ch. T. Yerkes geschenkt. 
Es ist in den Jahren nach 1890 erbaut und hat die groJ3te 
astronomische Linse der Welt. 

Als ich auf meiner Reise durch 25 verschiedene nord
amerikanische Staaten hin und wieder den verschiedenen 
AUJ3erungen unkultivierten Geschmacks und einseitig ma
terieller Interessen begegnete, die der Europaer als amerika
nische zu bezeichnen beliebt, gingen meine Gedanken oft zu 
den schonen 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 
Verhaltnissen, die dem Fremden mit ganz besonderer Inten
sitat ein GefUhl der. Bewunderung fUr die Entwicklungs
geschichte der Vereinigten Staaten eingaben. 

Professor Frost Iud mich cines schunen Tages zu einem 
Spaziergang in der nachsten Umgebung des Observato
nums em. Auf dem Wege nach Hause gab er mir, scheinbar 

10* 



ganz en passant, eine kleine ethnographische Ubersicht der 
Nachbarschaft des Observatoriums, und im Folgenden gebe 
ich in zusammengedrangter Form seine Angaben wieder. 
Die Zusammenstellung gibt das Heimatland von Mann 
und Frau in 14 verschiedenen Familien an, bei den en wir 
auf dem Wege von der Schule zum Observatorium voruber
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 L>sterreich Deutschland 

Norwegen 8. PaHistina 13. Schweden 
4. Amerika (schwe- Amerika Schweden 

dische Eltern) 9. Schweden 14. Amerika 
Amerika Schweden Irland. 

In dieser kleinen Ubersicht liegt ein gutes Stuck der wun
derbaren Geschichte N ordamerikas. 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. Ais Kuriositat zeigt man dem Fremden eine 
Farm, die 50 Jahre alt ist. Professor Frost, der mich mit 
einem klein en Lacheln auf diese Merkwurdigkeit aufmerk
sam machte, wuBte gut, daB ich aus einem Lande kam, wo 
es Farmen gegeben hatte lange vor dem Beginn un serer 
Zeitrechnung. Und jetzt hatte hier 25 Jahre hindurch eins 
der graB ten wissenschaftlichen Institute der Welt gestanden! 

Es ist ja nicht merkwurdig, wenn in einem solchen Lande 
nicht alles gleich perfekt, gleich entwickelt, gleich kul
tiviert ist. Die groBen Unterschiede sind ein fUr alle Male 
fUr U.S.A. bezeichnend, und sie sind graBer als in unseren 
alten Kulturlandern. Die wirtschaftlichen Unterschiede 
sind hundertmal graBer ais bei uns, die sozialen Kluften trotz 
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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 oberfHichlicher Betrachtung 
den Eindruck von weniger Kultur und mehr Materialis
mus (im vulgaren Sinne des Wortes) erweckt, ahnt man 
etwas, was gro13er und hoher ist. 

* * * Ich verbrachte einige Tage mit einer Reisebekanntschaft, 
einem liebenswiirdigen und angenehmen Amerikaner, einem 
Geschaftsmanne aus den ostlichen Staaten. 

Wir waren einen Tag zusammen in Salt Lake City, der 
sehonen Hauptstadt der Mormonen. Am Vormittage trenn
ten sieh unsere Wege. Ieh wollte ein Konzert auf der be
riihmten Orgel im Tabernakel horen, the biggest (and the 
most expensi vet) of the world, er zog es vor, das Kapitol 
zu besuehen. Als wir im Hotel wieder zusammentrafen, 
weehselten wir un sere Eindriieke aus, und mein Freund 
fa13te seine Bewunderung, die vor allem dem Arbeitszimmer 
des Gouverneurs galt, in folgenden begeisterten Worten zu
sammen: "One room 65,000 Dollars, beautiful!" 

reh stand eines Tages im gro13en Kunstmuseum im Central 
Park in New York und betraehtete Rosa Bonheurs bekanntes 
Gemalde "Horse Fair". Neben mir eine amerikanische 
Familie mit demselben Vorhaben. Um einen gebildeten 
Eindruck zu machen, liiftete ich den Hut und fragte (von 
Baedeker assistiert), 0 b das Bild nich t von der F ami lie Vander
bilt stamme. Und prompt und sachkundig erfolgte die Ant
wort: "Yes, Sir, 70,000 Dollars". 

Dieser Eindruck des alliiberwaltigenden Interesses, wo
mit der Durchschnittsamerikaner das Geld betrachtet, 
wenn es in gro13eren 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 allmiich
tigen Dollar reden h6rt), dann dauert es nieht lange, bis man 
anfiingt, hinter dieser Ehrerbietung vor dem Dollar etwas 
anderes zu ahnen als den reinen Geldhunger (von dem der 
Europiier ja ganz frei ist). 

Besuchen wir einen Mann wie den beriihmten friiheren Chef 
des Harvard-Observatoriums E. C. Pickering! Ein Vollblut
amerikaner, natiirlieh nieht typisch, insofem als er ein Aus
nahmemensch war, aber trotzdem typisch fiir das beste in 
U.S.A. Einer der gr6Bten Astronomen alIer Zeiten, ein auf 
vielen intelIektuelIen Gebieten interessierter Mann, ein phan
tasievoller Mann, doch gleichzeitig ein in seiner Wissenschaft 
ungeheuer niichtemer 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 Hauptgesiehtspunkt war, vor dem alle 
anderen Interessen zuriicktreten muBten. 

Er sprach nieht von Dollars, aber ernannte bestiindig groBe 
Zahlen und groBe Dimensionen. Er erziihlte geme die 
Geschiehte von Alvan Clark, der fiinfmal seinen eigenen Re
kord schlug, indem er stets gr6Bere und gr6Bere Linsen schliff. 

Das ganze Harvard-Observatorium arbeitete mit groBen 
Zahlen. Pickering war es, der die Massenproduktion wieder 
in die modeme Astronomie einfiihrte. Wo andere Astronomen 
sich miihselig damit abquiilten, die Spektren der Fixsteme, 
eines nach dem anderen, zuuntersuchen, fiihrte das Harvard
Observatorium Methoden ein, wodurch es in wenigen Jahren 
gelang, einige hunderttausend Stemspektren zu klassifizieren. 

Die Entdeckung von veriinderlichen Stemen, die vorher 
beinahe von Zufiilligkeiten abhiingig war, Wurde auf dem 
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Harvard-Observatorium so in System gesetzt, daB man wah
rend eines bestimmten Zeitraumes dort mehr veranderliche 
Sterne fand als auf allen anderen Sternwarten zusammen. 

Wenn andere Astronomen in vielen Fallen sich beinahe 
yom Zufall leiten lieBen, wenn Himmelsphotographien ge
macht werden sollten, oder wenn man zu einem gewissen 
Zweck gewisse Partien des Himmels ein fUr aIle 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 daB man spater 
nach Bedarf auf den Platten nachsehen kann, wie dieser 
oder jener Himmelskorper in dieser oder jener Nacht aus
gesehen hat, in diesem oder jenem Jahre. Dies Unternehmen 
hat im iibrigen seine eigene besondere Geschichte. Wie aile 
bedeutenden und initiativereichen Manner ist Pickering im 
Laufe der Jahre zuweilen auf Widerstand gestoBen. Als 
er den Plan zu der standigen photographischen Uberwac4ung 
des Himmels entwarf, was ja natiirlicherweise allerhand 
Geld verschlingen muBte, fragte ihn jemand, ob man nicht 
zuerst aIle die Himmelsphotographien bearbeiten sollte, die 
bereits aufgenommen waren. Pickering ripostierte mit der 
Frage, ob man von einem Bibliothekar verlangen sollte, 
daB er zuerst aIle Biicher der Bibliothek Ie sen miisse, bevor 
er neue kaufen diirfe. 

Nun, die Friichte ern tete er - und die Astronomie -
in reichem MaJ3e. Wir wollen ein Beispiel nennen: den "neuen" 
Stern im Adler, der im Sommer 1918 entdeckt wurde. 
Wahrend die europaischen Astronomen die Vorgeschichte 
der Nova mit Hilfe einiger weniger Platten diskutierten, auf 
den en sich der neue Stern - eigentlich mehr durch einen 
Gliickszufall - befand, teilte Pickering mit, daJ3 das Har-
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vard-Observatorium im Besitz einiger hundert Platten tiber 
den betreffenden Teil des Himmels zum Studium der Ge
schichte der Nova sei. 

Uberhaupt galt es fUr Pickering wie seiner Zeit fUr Tycho 
Brahe und spater z. B. fUr Argelander, auf einem gewissen 
Gebiete Material, Material und noch einmal Material zu 
beschaffen. Er machte sich nicht vie1 aus Theorien; aus dem 
Beobachtungsmaterial wachst jedoch die Theorie hervor, 
und sie wird mit Hilfe der Beobachtungen geprtift, und da
durch hat Pickering indirekt fUr die astronomische Theorie 
mehr getan als die meisten Theoretiker. 

* * * Von Pickerings weitem Blick zeugen viele Ztige, die in der 
Erzahlung fortleben. Ais man einmal vor langer Zeit in einer 
Gesellschaft, die aus amerikanischer Kulturelite bestand und 
bestehen sollte, die Bedingung fUr EinwahldurchfUhren wollte, 
daB der Kandidat in Amerika ge boren sein sollte, durch
schnitt Pickering die Diskussion mit der Frage: Wiewtirden wir 
uns gestellt haben, falls man Columbus vorgeschlagen hatte? 
Dnd derselbe E. C. Pickering war es, der bis zu seinem Tode 
dafUr kampfte, 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 tiber ihm etwas machtiges an Phantasie, an mann
licher Kraft und an Arbeitsfreudigkeit. Dnd nicht nur 
seine eigenen Plane und Ideen waren es, die von der Poesie 
der groBen Zahlen gepragt waren.· Auch in der taglichen 
Arbeit, die auf dem Observatorium von untergeordnetem Per
sonal ausgefUhrt wurde, sorgte der groBe Chef. daftir, ein 
Inzitament lebendig zu erhalten, das besser als alles 
andere dazu geeignet war, die Arbeit vorwartszutreiben. 
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Auf der Innenseite derTuren zu den versehiedenenArbeits
zimmern auf demH arvard-Observatorium sah man Diagramme 
angesehlagen, die das Waehsen der Arbeit 
Jahr fur Jahr angaben. Ieh vergesse nie, J500,-------, 

welchen Eindruek es auf mieh maehte, als 
J250 

ieh zum ersten Male die Tur zu einem der 
Zimmer fUr veranderliehe Sterne sah. 
Das Diagramm sah aus wie Abb. 40 zeigt. 
Die eine Kurve gibt Jahr fUr Jahr die An
zahl der auf dem Harvard-Observatorium 
entdeekten Veranderliehen an, die andere 
zeigt die Zahl fur aIle anderen Stern
warten zusammen. 1m Jahre 1900 

sehneiden sich die beiden Kurven, und 

JOOO 

2750 

2500 

2250 

die Harvardkurve saust nachher mit un- 2000 

geheurer Geschwindigkeit III die Hahe. 
Das war in den Tagen, wo MiG Leavitt und 
Professor Bailey die Magellanschen Wolken 
lInd die kugelfarmigen Sternhaufen durch
staberten. Dies Diagramm wurde sicher 
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von vielen als amerikanisch, mit einem haG- 1250 

lichen Unterton, bezeichnet werden. Aber 
1000 

die, die in jenem Zimmerihre Arbeit hatten, 
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Abb. 40. Die Anzahl neuentdeckter veranderlicher Sterne in den 
Jahren 1860- 1910 in Harvard und auf anderen Sternwarten. 
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miiBten merkwiirdige Kauze gewesen sein, wenn sie sich 
nicht mit allen Kraften angestrengt hatten, urn die auf-
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steigende Kriimmung in 
derjenigen der l;>eiden K ur
ven beizubehalten, die den 
An teil des Harvard -0 bser-
vatoriums an der Weltpro
duktion von Verander
lichen Stemen angab . 

Es liegtetwas Typisches 
hierin. Typisch fUr E. C. 
Pickering und seine Mit
arbeiter, aberauch typisch 
fUr die amerikanische 
Astronomie in ihrer hoch
sten Form. Wir haben es 
wieder in Hales gewalti
gem Einsatz fUr die astro
nomischen Instrumente, 
III Camp bells Radialge
schwindigkeiten, in Schle
singers Sternkatalogen, in 

Shapleys Weltsystem . 
Wenn man sich schon ein 
Ziel set zen solI, warum 
dann nicht gleich ein gro
Bes wahlen? 

Es ist dieselbe fesselnde, 
suggestive Macht iiber frische, energische Gemiiter, die in 
den groBen, den gewaltigen Dimensionen li~gt, und die auf 
dem Gebiete der materiellen Kultur U.S.A. zu dem mach
tigen Arbeits- und Dollarland gemacht hat. 
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