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Yorwort.

Dies Buch verdankt seine Entstehung einer von dem AuBeninstitut
der Technischen Hochschule Charlottenburg und dem Elektrotech-
nischen Verein Berlin im Frithjahr 1933 in Charlottenburg veranstalteten
Vortragsreihe, in der an acht Abenden fiinf Redner iiber Probleme der
Astronomie und Astrophysik sprachen. Entsprechend den zwischen
den veranstaltenden Organisationen und den Rednern vereinbarten
Richtlinien sollte es der Zweck dieser Vortragsreihe sein, in einer dem
Verstindnis des naturwissenschaftlich interessierten Ingenieurs an-
gepaBten Form einen Uberblick zu geben iiber die Forschungsgebiete
der Astronomie und Astrophysik unter besonderer Beriicksichtigung
der zur Zeit im Vordergrund des Interesses stehenden Probleme und
Ergebnisse. Durch diese Gesichtspunkte war zwar in groflen Ziigen
eine klare Aufgabe umrissen, die Losung derselben bereitete aber
mancherlei Schwierigkeiten. Denn einerseits schien es erwiinscht, die
ganze Vortragsreihe nach einem einheitlichen Plane aufzubauen, anderer-
seits ergab sich aus der Beschrankung der Zeit und durch den Wunsch
nach Sonderbehandlung bestimmter neuzeitlicher Probleme die Not-
wendigkeit, aus der Fiille des Stoffes gewisse Teilgebiete auszuwihlen.

Die Einteilung der Vortragsabende ergab sich schliefilich aus fol-
gendem Programm:

1. Die Erforschung des Weltalls erfordert besondere Instrumente
und Beobachtungsmethoden. Die wichtigsten, insbesondere die nicht
allgemein bekannten, sollen beschrieben und ihrer Bedeutung und
Leistungsfihigkeit nach besprochen werden. (Erster Vortrag.)

2. Der normale Baustein der Materie im Weltall ist der Fixstern.
Es soll gezeigt werden, was wir auf Grund von Beobachtung und
Theorie iiber die physische Beschaffenheit des einzelnen Fixsternes
aussagen konnen. (Zweiter, dritter und vierter Vortrag.)

3. Die Fixsterne treten im Raume zu neuen Einheiten zusammen.
Es soll dargelegt werden, auf welche Weise es gelingt, die rdumliche
Anordnung der Fixsterne zu ermitteln, welcher Art diese Anordnung
in kleineren, groBen und groften Raumgebieten ist und welche Be-
wegungsgesetze diese Sternsysteme beherrschen. (Fiinfter und sechster
Vortrag.)
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4. Die Verteilung der Materie im Raum ist nicht auf die Konzen-
tration groBer Massen in Fixsternen beschrinkt. Es soll gezeigt werden,
welche Beobachtungstatsachen Aufschluf geben iiber das Vorhanden-
sein fein verteilter Materie in weiten Raumgebieten. (Siebenter Vortrag.)

5. Die Beobachtungen ergeben ein Augenblicksbild des einzelnen
Sternes und der Sternsysteme. Es soll gezeigt werden, was wir iiber
die Entstehung und Entwicklung derselben auf Grund von Theorie
und Beobachtung aussagen kénnen. (Achter Vortrag.)

Im Rahmen dieses Programms lieBen sich die wichtigsten, heute
im Vordergrund des Interesses stehenden Probleme behandeln, aber
natiirlich keineswegs alle. Wir sind uns auch durchaus bewulit, daB
selbst manches Teilgebiet unberiicksichtigt geblieben ist, das sich in
den Rahmen des Programms hitte einordnen lassen. Dies erklirt sich
einerseits durch die beschrinkte Zeit, andererseits aber auch durch
die menschlich verstindliche Einstellung der Vortragenden, aus dem
ihnen zugefallenen Teilgebiet die Probleme und Ergebnisse hesonders
ausfiithrlich zu behandeln, die ihrem eigenen Arbeitsgebiet am néchsten
stehen. So kann diese Vortragsreihe nicht den Anspruch erheben,
iiber alle Zweige der Astronomie und Astrophysik Auskunft zu geben,
wir hoffen aber doch, daB dieselbe wenigstens einen Einblick in die
Werkstitte der Astronomen vermittelt und zeigt, welche Arbeiten
dort zur Zeit im Gange sind.

Nur schwer haben sich die Vortragenden entschlossen, dem Wunsche
der veranstaltenden Organisationen nach Drucklegung der Vortréige
stattzugeben. Es gibt ja eine Fiille ausgezeichneter astronomischer
Literatur populdren Charakters, die den Wiinschen weiter Leserkreise
gerecht wird. Diese noch zu vermehren, liegt kein Bediirfnis vor. Ent-
scheidend fiir den EntschluB war die Erwdgung, daBl diese Vortrige
nicht rein populdren Charakters waren, sich vielmehr an mathematisch
und physikalisch vorgebildete Horer wandten, wie wir sie in den
Ingenieuren vor uns hatten. Die Veranstalter ebenso wie wir glaubten
daher, daB die gedruckten Vortrige auch bei einem dem Horerkreise
analogen, erweiterten Leserkreise Anklang finden konnten. Gerade bei
den Ingenieuren fiir die Probleme der Astronomie Interesse zu wecken,
schien uns auch deshalb ein niitzlicher Zweck, weil die astronomische
Forschung der Mitarbeit des Ingenieurs nicht entraten kann, wenn
anders die Instrumente, die der Astronom fiir seine Beobachtungen
braucht, technisch vollkommen sein sollen. Der Bau des 5-m-Spiegels
in den Vereinigten Staaten von Amerika, bei dem die fiihrenden Fach-
leute der Technik und der Astronomie sich zu gemeinsamer nationaler
Arbeit vereinigen, ist in dieser Hinsicht ein nachahmenswertes Beispiel.

Selbstverstindlich muBten die Vortrige fiir den Druck vollstdndig
neu bearbeitet werden. Wir haben es dabei vermieden, den Stil des
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gesprochenen Wortes in den Druck zu iibernehmen. Das bedeutet in
manchen Fillen einen Verlust an Lebendigkeit, dafiir aber hoffentlich
einen Gewinn an Prézision und Knappheit der Darstellung.

Véllige Einheitlichkeit in der Art der Darstellung, insbesondere
hinsichtlich der Kenntnisse mathematischer, physikalischer und astro-
nomischer Art, die beim Leser vorausgesetzt werden miissen, haben
wir nicht angestrebt. So mag es kommen, dafl manchem Leser der eine
Vortrag als zu hoch, der andere als zu populir erscheinen wird. Man
kann dies beméngeln, aber demgegeniiber auch ins Feld fiihren, daf
von verschiedenartig eingestellten Lesern jeder in bestimmten Teilen
des Buches etwas seinem Interessenkreis Naheliegendes finden wird.
Auch in der Reihenfolge der Vortrége ist bei der Drucklegung eine
Anderung insofern eingetreten, als der erste Vortrag urspriinglich an
sechster Stelle stand. Das war bei den Vorlesungen notwendig, weil
in diesem Vortrage die Kenntnis mancher Begriffe vorausgesetzt
werden muB, die erst in den spéteren Vortrégen erldutert werden.
Bei der Drucklegung schien es zweckméBiger, den Vortrag iiber die
Beobachtungsmethoden an die erste Stelle zu setzen und dem Leser
durch Hinweise auf die spateren Teile des Buches die Kenntnisnahme
der noch nicht erliuterten Begriffe zu erleichtern.

AuBere Umsténde haben die Drucklegung der Vortridge erheblich
verzogert. Im Auftrage der die Vortragsreihe veranstaltenden Organi-
sationen hatte zundchst E.F.Frrunprica die Herausgabe iiber-
nommen. Nach dessen Ubersiedlung nach Istanbul haben die Unter-
zeichneten dieselbe weitergefithrt. Die Askaniawerke Berlin und die
Firma Carl Zeil, Jena haben einige Abbildungen ihrer Instrumente
zur Verfiigung gestellt. Eine gréfiere Zahl von Abbildungen ist dem
Handbuch der Astrophysik (Verlag Julius Springer) entnommen.
Jedem Leser, der iiber die Lektiire der Vortrige hinaus seine Kennt-
nisse vertiefen will, sei dies Werk zum Studium empfohlen.

Dem AuBeninstitut der Technischen Hochschule Charlottenburg
und dem Elektrotechnischen Verein Berlin gebiihrt der Dank der Vor-
tragenden, da8 sie ihnen durch Veranstaltung dieser Vortragsreihe
die Moglichkeit gaben, vor dem Kreise der Ingenieure iiber ihr Fach-
gebiet zu sprechen. Ebenso danken wir ihnen fiir das fordernde Interesse
wihrend der Drucklegung. Der Verlag Julius Springer, Berlin, ist in
dankenswerter Weise allen Wiinschen der Autoren grofziigig entgegen-
gekommen.

Berlin und Potsdam, im Mai 1934.
W. GroTrIAN. A. KoOPFF,
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Erster Vortrag.

Die Bedeutung astrometrischer Methoden fiir die
heutige Astronomie.

Von A. Korrr, Berlin-Dahlem.
Mit 18 Abbildungen.

a) Einleitung.

Dieser erste Vortrag war als einziger ganz der methodischen Seite
des Aufgabenkreises der Astronomie gewidmet. Sicher miissen wir
die Methoden kennen, durch welche die Ergebnisse gewonnen werden,
um diese selbst verstehen und wiirdigen zu kénnen. Wenn hier eine
Beschriinkung auf die Darstellung astrometrischer Methoden eingetreten
ist, so geschah dies aus dem Gesichtspunkte heraus, dal die astrophysi-
Lalischen Methoden weit bekannter sind, weil sie sich vielfach mit den
rein physikalischen Methoden decken, wihrend die astrometrischen
Methoden, die sich auf einen engeren Anwendungsbereich beschrinken,
von Physikern und Ingenieuren verhéltnisméBig wenig beachtet werden.
Dabei ist es von besonderer Bedeutung, dafl wir augenblicklich bei den
astrometrischen Problemen an einem Wendepunkt stehen, wodurch
das allgemeine Interesse wieder stirker auf diese hingelenkt wird; es
gilt die Beobachtungsmethoden und Beobachtungswerkzeuge zu ver-
feinern, und wir werden hierbei die Hilfe des Ingenieurs nicht entbehren
kénnen.

Die Astrometrie umfaBt die Methoden, welche der Festlegung der
Richtung der von den Gestirnen kommenden Lichtstrahlen dienen. Als
Probleme der Astrometrie in weiterem Sinne sind alle diejenigen Pro-
bleme anzusehen, welche sich mit dem Ort und der unmittelbar durch
Beobachtungen festzustellenden Ortsverdnderung der Gestirne befassen.
Zur Astrometrie rechnen ferner die Probleme der Zeitbestimmung und
der zeitlichen Festlegung astronomischer Vorginge. Im Gegensatz dazu
analysiert die Astrophysik die Lichtstrahlen und untersucht hierdurch
die physikalischen Eigenschaften der Gestirne.

Jedoch stehen Astrometrie und Astrophysik keineswegs unvermittelt
nebeneinander ; vielmehr greifen sie stark ineinander iiber. So kommen

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 1
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z. B. bei der Bestimmung von Radialgeschwindigkeiten?! (d. h. der Kom-
ponenten der Sternbewegung in der Richtung des Visionsradius) auf
Grund des Dopplereffekts rein astrophysikalische Methoden zur An-
wendung. Auch bei der Diskussion der Beobachtungsergebnisse sind
beide Gebiete eng miteinander verbunden ; es sei nur an die Abhéngigkeit
der Sternbewegungen vom Spektraltypus erinnert.

Durch die in der Stellarastronomie neuerdings aufgeworfene Frage
nach den dynamischen Gesetzmdfigkeiten der Bewegungen tm Stern-
system? ist die eigentliche Astrometrie wieder stark in den Vordergrund
getreten. Die bisherige Genauigkeit der Beobachtungen reicht zwar aus,
um die Bewegungsverhiltnisse innerhalb des Sonnensystems hin-
reichend zu erfassen, aber sie ist nicht geniigend, wenn es sich um das
Studium der Bewegungsverhiltnisse der Sterne, besonders von Sternen
schwacher GroBenklassen handelt. Wir missen also die Steigerung der
Genauigkeit astronomischer Messungen fordern.

Es ist wohl von Interesse, darauf hinzuweisen, daf in der Astronomie,
wie in den physikalischen Wissenschaften iiberhaupt, gerade die neuen
von der Theorie kommenden Fragestellungen den eigentlichen Anstof} zu
einem weiteren Ausbau der Beobachtungsmethoden gegeben haben.
Zu Beginn der neuen Zeit schuf KoPERNIKUS aus rein theoretischen
Uberlegungen heraus sein neues Weltbild und gab dadurch Tvycmo
BrauE den Anstol, die Beobachtungsgenauigkeit so erheblich zu steigern,
dafl es KEPLER dann gelang, auf rein empirischem Wege die Gesetze fiir
die Planetenbewegung um die Sonne zu ermitteln. Wir erleben eine
dhnliche Erscheinung etwa 200 Jahre spéter, als man nach Aufstellung
der NEwronschen Mechanik die Konsequenzen dieser Theorie bis in
das Letzte durchpriifen wollte. An Stelle der reinen KEPLER-Bewegung
der Planeten war die durch deren gegenseitige Anziehung bedingte
gestorte Bewegung getreten; der Nachweis derselben im einzelnen ver-
langte wiederum eine Erhéhung der Beobachtungsgenauigkeit. Das
filhrte zur weiteren Entwicklung der astronomischen MeBkunst durch
BESSEL gemeinsam mit GAvUss, und damit war eine neue Periode der
Astrometrie eingeleitet, die bis in unsere Zeit reicht.

Es sei nur daran erinnert, dafl es durch diese Erhéhung der Beob-
achtungsgenauigkeit nicht nur gelungen ist, die Bewegung der Planeten
durch die Theorie zu erfassen, sondern daf3 mit deren Hilfe die Existenz
noch unbekannter Kérper vorausgesagt werden konnte. So wurde die
Auffindung des Planeten Neptun durch die Berechnung seiner Bahn aus
den beobachteten Stérungen der Uranusbahn ermdglicht. In neuester
Zeit ist durch die Entdeckung des Plufo ein zweites Beispiel hinzugekom-
men. Auch die Existenz des Pluto ist aus den Restschwankungen

L Vgl. 5. Vortr. 8.172. 2 Vgl. 6. Vortr. S. 192ff.
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vorhergesagt worden, die sich in der Bahn des Uranus noch nach Be-
riicksichtigung der Stérungen durch Neptun gezeigt haben.

Die Ubereinstimmung der beobachteten Bewegungen im Planeten-
system mit dem NEwToNschen Gesetz ist also so weitgehend, dal wir
nicht nur die Beobachtungen durch die Theorie befriedigen, sondern so-
gar die Frage nach den Grenzen der Giiltigkeit der NEwroNschen Me-
chanik aufwerfen kénnen und anscheinend diese Grenzen auch aufgedeckt
haben. Die durch BrssEL und Gavuss eingeleitete Periode der Astro-
metrie hat also in gewissem Sinne zu abschlieBenden Ergebnissen tiber
unsere Kenntnis der Bewegungsverhéiltnisse im Planetensystem gefiihrt.

Nun stehen wir vor ganz anderen Problemen, vor der Frage nach
den Bewegungsvorgingen im Sternsystem. Sind die Beobachtungen der
Sterne, wie wir sie gegenwirtig anstellen und wie sie zur Festlegung der
Planetenbewegungen im allgemeinen geniigen, so genau, dafl auch das
Problem der Gesetzmafigkeiten der Sternbewegung gelést werden kann ?
Wir werden sehen, dafi die Beobachtungen im Augenblick gerade hin-
reichen, um dieses Problem iiberhaupt angreifen zu kénnen, dafl wir in
der Astrometrie wieder vor der Aufgabe einer neuen Steigerung der
Beobachtungsgenauigkeit stehen.

Der Zweck der folgenden Ausfiihrungen soll es sein, die gegenwirtig
benutzten astrometrischen Methoden darzustellen und auf die Grenzen
und Schwierigkeiten hinzuweisen, auf die wir stoBen, wenn wir die
Messungen so weit treiben wollen, dafl das vorliegende Problem in seinen
Einzelheiten in Angriff genommen werden kann.

b) Die Aufgabe der Astrometrie.

Die Aufgabe, die wir uns in der Astrometrie stellen, besteht in
engerem Sinne darin, fiir bestimmte Zeitmomente durch sphirische
Koordinaten die Richtung festzulegen, in der wir ein Gestirn wahr-
nehmen. Da wir uns hier im wesentlichen mit derjenigen Seite der
Astrometrie beschéftigen wollen, die zu dem Problem der Dynamik des
Sternsystems in Beziehung steht, so gehen wir auf die mit der Fest-
legung der Zeit in Verbindung stehende Aufgabe nicht ein. Aus der
Messung der Koordinaten ist dann der Ort des Gestirns ¢m Raum
und seine Bewegung herzuleiten. Allerdings gibt die Anderung der
Richtung nur die Bewegungskomponente senkrecht zum Visionsradius,
wihrend die Bewegung im Visionsradius als Radialgeschwindigkeit auf
spektroskopischem Wege ermittelt wird. Bei der Festlegung der sphéri-
schen Koordinaten beschrinkt man sich meist auf die Bestimmung von
Koordinatendifferenzen in bezug auf Gestirne, deren Koordinaten schon
als bekannt angenommen werden kénnen.

Zur Lésung der vorliegenden Aufgabe sind méglichst einfache
Methoden zu benutzen. Alle Methoden, die eine komplizierte Apparatur

1*
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verlangen, miissen abgelehnt werden. Vor allem handelt es sich darum,
ein fiir die Beobachtung moglichst einfaches Koordinatensystem zu-
grunde zu legen. Als solches ist das dquatoreale System mit den Koordi-
naten Rektaszension (RA oder &) und Dekli-
natton (Dekl. oder d) anzusehen (vgl. Abb. 1).
Dieses Bezugssystem, wvon dessen zeitlicher
Verdnderung wir zunichst absehen, ist durch
den Himmelsiquator als Fundamentalebene
und durch den Frihlingspunkt (V) als Null-
richtung der Zahlung in dieser Ebene fest-
gelegt. Der Friihlingspunkt ist durch den
Schnitt des Aquators mit der Ekliptik ge-
geben; der Winkel zwischen den beiden letz-
teren Ebenen heiBt die Schiefe der Ekliptik (¢).

Abb. 1. Aquatoreale sphirische . o 1 1e
Koordinaten. "D = Rektaszen- Die Lage von Aquator und Friihlingspunkt

sion ¢, DX = Deklination J eines .
7 Gestirns X. kann durch Beobachtungen der Fixsterne

und der Sonne bestimmt werden. Zunéichst

soll nur iiber die Ermittlung der Differenzen der Koordinaten gesprochen
werden. Es wird sich spiter zeigen, wie schwierig es ist, auf absolute
Koordinaten selbst tiberzugehen.

¢) Die Methoden der Astrometrie.

Wir miissen uns hier auf die wesentlichsten Methoden der Ortsbestim-
mung an der Sphire beschrinken: auf die Messungen mit den Meridian-
instrumenten, mit dem Refraktor und auf der photographischen Platte. Die
speziellere Aufgabe der Zeitbestimmung soll hier nicht behandelt werden.

Ebenso soll im folgenden auf die Radialgeschwindigkeiten nicht ein-
gegangen werden, deren Bestimmung methodisch in die Astrophysik
gehort. Aber es sei doch ausdriicklich darauf hingewiesen, daf3 den
Radialgeschwindigkeiten fiir die Aufgabe der Untersuchung der Stern-
bewegungen eine ausschlaggebende Bedeutung zukommt. Die Messung
der Radialgeschwindigkeiten ist in hohem Mafle von systematischen
Fehlern frei. Hierdurch haben gerade diese Messungen in den letzten
Jahren wichtige Erkenntnisse iiber die GesetzmiBigkeiten der Stern-
bewegung geliefert. Allerdings wird man bei der groen Masse der
schwachen Sterne sich auf die Bestimmung der Bewegungskomponente
senkrecht zum Visionsradius beschrinken miissen.

1. Meridianinstrumente. Die Differenz der Durchgangszeiten zweier
Gestirne durch den Meridian, gegeben in Sternzeit, ist zugleich deren
Rektaszensionsdifferenz; die Differenz der Hohen oder Zenitdistanzen
im Meridian deren Deklinationsdifferenz.

Zur Messung von Rektaszensionsdifferenzen dient in Verbindung
mit der Uhr das Durchgangsinstrument (Abb. 2) oder Passageinstrument



Methoden der Astrometrie. — Meridianinstrumente. 5

(Transitinstrument). Dieses Instrument ist nur um eine auf der Meridian-
ebene senkrechte Achse drehbar; seine Aufstellung ist also derart vor-
zunehmen, daf sich die optische Achse dauernd im Meridian befindet.
Die Drehachse ruht in zwei Lagern. Das Instrument ist umlegbar, d. h.
die Achse kann in zwei um 180° verschiedene Richtungen in die Lager
gebracht werden. Der
Durchgang der Gestirne
durch den Meridian ist
zeitlich festzulegen.
Da jedoch eine dau-
ernde genaue Aufstellung
des Instruments im Me-
ridian sich in Wirklichkeit
nicht durchfithren 148t,
so mufl man sich darauf
beschrinken, die Beob-
achtungen in unmittel-
barer Néhe des Meridians
auszufithren und auf die-
sen zu reduzieren. Ks
werden hierbei folgende
drei Fehler des Instru-
ments zu beriicksichtigen
sein: seine Drehachse
wird nicht genau von Ost
nach West gehen, sondern
sie ist erstens geneigt
(Neigungsfehler ) wund

. . . Abb. 2. Passageinstrument nach BAMBERG (Askania-Werke)
zweitens im Azimut ver- mit Umlegevorrichtung und aufsetzbarer Libelle.

dreht (Azimutfehler k).
Der dritte Fehler liegt im Instrument selbst; es wird nicht méglich
sein, die optische Achse genau senkrecht zur Drehachse zu halten
(Kollimationsfehler ¢, der durch Umlegen bestimmt werden kann).
Fiir die Reduktion auf den Meridian werden verschiedene Reduktions-
formeln benutzt; erwihnt seien die folgenden:

Reduktionsformeln nach Tosras MAYER

Obere Kulmination:

a=T+4T 41 o8 (s J_J)—{—ksmgfsd ):I:csecd

Untere Kulmination:

=12 = T g7 4 SO g sinledd) s

T cosd cos d
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Hierbei bedeutet: & = Rektaszension, T' = Uhrzeit des Durchgangs
durch den Mittelfaden des Instruments, 4 T = Uhrstand (Uhrkorrektion).

Die in den Formeln folgenden Glieder sind die durch die Aufstellungs-
fehler bedingten Korrektionen, die von der Deklination ¢ des beob-
achteten Sternes und der Breite ¢ des Beobachtungsortes abhingen.

Wir kommen nun zu der Frage nach der Bestimmung der Aufstellungs-
und Instrumentalfehler. Man neigt sehr hiufig dazu, ein astronomisches
Instrument in bezug auf seine Fehler allein durch physikalische Methoden
zu priifen und das Ergebnis dieser Priifung als mafgebend fiir die Beob-
achtungen am Himmel anzusehen. Das gilt nicht nur fiir die Passage-
instrumente, sondern fir alle Instrumente in ihren verschiedensten
Teilen. Doch ist ein solches Verfahren ungeniigend. Der Astronom
macht immer wieder die Erfahrung, daB ein Instrument, das gepriift
aus der Werkstatt hervorgegangen ist, und das sich im Laboratorium
bewidhrt hat, sich ganz anders verhilt, sobald man es bei der Beob-
achtung am Himmel benutzt. Jedes Instrument ist starken dufBleren
Einfliissen unterworfen, es ist der Witterung ausgesetzt und erleidet
Materialspannungen, die durch rasche Temperaturunterschiede hervor-
gerufen werden. Dies gilt z. B. auch fir das Objektiv bei photographi-
schen Aufnahmen. Wir miissen also versuchen, die verschiedenartigen
Fehler des Instruments durch astronomische Beobachtungen zu be-
stimmen, um das Instrument unter den Verhéltnissen zu priifen, unter
denen es wirklich benutzt wird. Freilich ist diese Bedingung nicht durch-
weg zu erfiillen. Wir sind schon bei den drei einfachen, oben erwédhnten
Fehlern des Durchgangsinstruments nicht in der Lage, diese aus Stern-
beobachtungen allein zu ermitteln, so da§ wir doch physikalische Me-
thoden mit heranziehen miissen. Meist benutzt man zur Bestimmung
der Neigung (¢) der Achse die Libelle, die auf ihre Fehler genau zu unter-
suchen ist (Libellenpriifer). Durch diese Methode wird in die astrono-
mischen Beobachtungen ein fremdes Element getragen, das sich wieder-
holt als recht stérend erwiesen hat.

Die Unzulinglichkeiten in der Bestimmung der instrumentellen bzw.
Aufstellungsfehler des Durchgangsinstruments machen sich besonders
bei den dlteren Beobachtungsreihen in starkem Mafle geltend. Hier sind
es die durch Temperatureinfliisse bedingten Anderungen des Instruments
im Laufe der Nacht und mehr noch im Laufe der Jahreszeiten, die nicht
véllig sicher zu ermitteln sind und die in unseren Sternkatalogen dann
als systematische Fehler von nahe periodischem Charakter in Erschei-
nung treten. Wenn es auch bei den modernen Beobachtungsreihen mehr
und mehr gelungen ist, diese systematischen Fehler weitgehend herab-
zudriicken, so sind doch die #lteren Reihen zur Bestimmung der Eigen-
bewegung der Sterne notwendig, und die mangelhaft bestimmten
Instrumentalfehler dlterer Reihen verfilschen heute noch die Eigen-
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bewegungen in systematischer Weise. So konnen systematische Be-
ziehungen in den Sternbewegungen vorgetiuscht werden, die in Wirklich-
keit nur systematische Fehler dlterer Beobachtungsreihen sind.
Ahnlich liegen die Verhéltnisse auch bei der Uhr, die in Verbindung
mit dem Durchgangsinstrument die Rektaszensionsdifferenzen liefert.
Die Fehler der Uhr (Uhrstand, Uhrgang) werden in gewissen Zeitinter-
vallen aus Sternbeobachtungen ermittelt. Aber Schwankungen im
Uhrgang mit der Tageszeit (und der Jahreszeit) werden iibrigbleiben,
und diese treten wieder als systematische Fehler in den Rektaszensionen
der Beobachtungskataloge
zutage.
Nun hat man gerade
in den letzten Jahren der
Verbesserung der astro-
nomischen ~ Uhren  und
deren Aufstellung beson-
dere Aufmerksamkeit ge-
schenkt. In weitgehendem
Mafle werden Tempera-
tur und Druck im Uhrge-
héuse konstant gehalten,
und auch die Konstruktion
der Uhren hat wesentliche
Fortschritte erfahren. Zu-
erst hat S. RIEFLER das

Nickelstahl - Kompensa - spp. 3. Smorer-Ukr. Freies Pendel und Sklave. Schaltung

: . . fiir die Synchronisierung des Sklaven (rechts) und den
tlonspendel elngefuhrt Impulshebel fiir das freie Pendel (links).

und durch sein Pendel-

Echappement erreicht, daf das frei schwingende Pendel mit dem Uhr-
werk nur noch durch die Aufhdngefeder in Verbindung steht, durch die
es zugleich den Antrieb erhélt.

Noch in viel weitergehender Weise ist das Pendel von den stérenden
Einfliissen des Uhrwerks bei der Konstruktion von W. H. SHoRTT
(Abb. 3) befreitl. Hier schwingt das ,freie Pendel (master clock)
ginzlich unabhéingig von der Uhr, die als Arbeitsuhr (slave) vom freien
Pendel aus synchronisiert wird, und die andererseits wieder dem freien
Pendel in Zwischenrdumen von einer halben Minute durch elektro-
magnetische Auslosung eines mechanischen Hebels einen Impuls erteilt.
Die Gangergebnisse der SHORTT-Uhren sind auBerordentlich giinstig;
als groBite tdgliche Ganginderung wird 0%,003 angegeben.

1 VVigl. H. C. Fre1esLEBEN: Naturwiss. 20, 166 (1932). — E. Lance: Das
Weltall 32, 105, 144 (1933). — J. Jacksox: Monthly Notices R. Astron. Soc.
89, 239 (1929); 90, 268 (1930).
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Die neuerdings von M. ScHULER konstruierte Uhr! geht iiber die von
SHORTT durchgefiihrte Konstruktion insofern noch hinaus (Abb. 4), als
der von der Arbeitsuhr dem freien Pendel — ScHULER benutzt hierfiir
ein Ausgleichspendel — erteilte Impuls ein elektromagnetischer ist;
der mechanische Eingriff bei der SHORTT-Uhr ist dadurch vermieden.
Die Synchronisierung der Arbeitsuhr erfolgt bei ScrULER durch die
Rierrersche Synchronisierungseinrichtung in Verbindung mit einem
lichtelektrischen Kontakt, wihrend SHORTT hierfiir einen besonderen
elektromagnetischen Synchronisator (hit and miss synchroniser) kon-
struierte. Soweit bisher Ergebnisse vorliegen, sind auch von der ScHU-

LER-Uhr giinstige Gangergebnisse zu er-
M warten.
A Die Registrierung der Durchgangs-
| zeiten der Gestirne durch den Meridian
| sowie die der Sekundenschlige der Beob-
achtungsuhr erfolgt durch Chronographen
% ok verschiedener Konstruktion. Bei der
i F Registrierung der astronomischen Beob-
, achtungen verwendet man einfache Sy-
steme, da es sich nur darum handelt,
etwa das Hundertstel einer Sekunde fiir
den einzelnen Kontakt festzulegen. Neuer-
dings geht man auch bei Uhrverglei-
chungen dazu iiber, genauer arbeitende
Abb. 4. SCHULER-Ufr (Ausgleichs-  Chronographen in der Astronomie zu ver-
pendel). Synchronisation auf licht-

elektrischem Weg (Zelle C). Antrieb ~ Wenden (z. B. Loomis-Chronograph?).
des freien Pendels auf elektromagne-

NAXADS N
4/7////5’2/0’5/7—
Registrierg.

ZZ f 4 =

%sc}(llerln l‘;V;ag (Hufeisenmagnet M am Die Deklinationsdifferenzen kénnen wir
endel befestigt; Ma tspule B . s . .
sty T coepen leicht dadurch bestimmen, daB wir die

Hohen der Gestirne im Meridian messen
und dann die Hohendifferenzen bilden. Zur Bestimmung der Hohen
iiber dem Horizont (bzw. der Zenitdistanzen) dient der Vertikalkreis
(Abb. 5). Das ebenso wie das Durchgangsinstrument nur im Meridian
drehbare Fernrohr (es ruht auf einer Siule) ist fest mit dem MeB-
kreis verbunden. Die Stellung des Kreises wird durch (meist 4) sym-
metrisch angeordnete, an einer Trommel befestigte Mikroskope ermit-
telt. Die Abweichung der Aufstellung vom Meridian erfordert wiederum
eine Korrektion, die jedoch von geringerer Bedeutung als bei den
Durchgangsbeobachtungen ist. Dafiir spielen aber bei der Beobachtung
der Deklinationen andere Fehlerquellen eine erhebliche Rolle. Als
Fehler sind zu nennen:

1Vgl. G. Tu. GENGLER: Astron. Nachr. 247, 185 (1932). — J. WEBER: Natur-

wiss. 21, 543 (1933).
? Vgl. Monthly Notices R. Astron. Soc. 91, 569 (1931).
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1. Fehler des Instruments. Die reinen Teilungsfehler des Kreises
lassen sich zwar im Laboratorium ohne Schwierigkeit bestimmen,
aber beim Messen von Héhen am Himmel dndert sich der Kreis unter
dem EinfluB der Schwere, die in verschiedenen Lagen des Kreises
verschiedene Wirkung ausiibt, ebenso wie auch die Schwere auf
das Fernrohr einwirkt und so eine erhebliche Unsicherheit in die
Héhenmessungen trégt
(Biegung des Kreises
und des Fernrohrs). Es
gibt Instrumente, die
eine Unsicherheit von
einer  Bogensekunde
und dariiber fir die
Lage des Himmels-
aquators liefern, und
wir haben keine Mog-
lichkeit, diese Fehler
herabzudriicken oder
auch nur in ihrem
Verlauf iiber alle De-
klinationen hinweg ge-
niigend scharf zu be-
stimmen.

2. Fehler, die durch
die Wirkung der Re-
fraktion entstehen. Die
Héhenmessung ist da-
durch verfilscht, daf
der Lichtstrahl durch
die Atmosphire geht
und hierbei eine Kriim-

. . Abb. 5. Vertikalkreis (Askaniawerke), Sternwarte Miinchen.
mung erleidet. Wir  Die auf der Siule ruhende Trommel trigt die Mikroskope fiir

. . 5 die Ablesung des fest mit dem Fernrohr verbundenen Kreises.
miillten die Verhalt- Rechts das Gegengewicht zur Entlastung des Fernrohrs.

nisse in den einzelnen

Luftschichten bis in die gréferen Héhen in jedem Augenblick genau
kennen, um die dadurch zustande kommenden Fehler bestimmen zu
kénnen. Da diese Forderung nicht erfiillbar ist, miissen wir mit einem
Durchschnittszustand der hoheren Teile der Atmosphire rechnen, der
einem gewissen Zustand in den bodennahen Schichten entspricht.
Von dem Einflu der Unsicherheit der Refraktion kénnen wir uns
aber doch weitgehend befreien, wenn wir die Messungen in nicht allzu
groflen Zenitdistanzen vornehmen, und wenn die Messungen geniigend
oft wiederholt werden.
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Dem Vertikalkreis ist fiir Deklinationsmessungen der Meridiankreis
der stabileren Aufstellung wegen bei weitem iiberlegen. Dieser (Abb. 6)
stellt eine Verbindung von Durchgangsinstrument und Vertikalkreis
dar und ist das fiir die Festlegung der Orter hellerer Sterne am meisten
gebrauchte Instrument. Es ermdglicht die gleichzeitige Bestimmung von
Rektaszension und Deklination wihrend desselben Meridiandurchganges.

Abb. 6. Meridiankreis (Askaniawerke), Sternwarte Briissel-Uccle. Umlegevorrichtung und Libelle

wie beim Passageinstrument. Die mit den Lagern fiir die Drehachse verbundenen Trommeln sind

symmetrisch angeordnet und tragen je 4 Mikroskope fiir die Kreisablesung. Die Xisten an den

duBeren Enden der Trommeln enthalten die Einrichtung zur photographischen Registrierung
der Kreiseinstellung.

Der Meridiankreis unterscheidet sich in der Konstruktion vom
Durchgangsinstrument im wesentlichen dadurch, daB wie beim Vertikal-
kreis ein Kreis zum Messen der Héhen im Meridian mit dem Fernrohr
fest verbunden ist (oder auch zwei Kreise auf beiden Seiten des Fern-
rohrs). Die Fehler des Instruments und der Aufstellung werden in der-
selben Weise wie bei dem Durchgangsinstrument und Vertikalkreis
bestimmt.
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2. Der visuelle Refraktor. Fir Messungen auBerhalb des Meridians
bedienen wir uns des Refraktors. Die Montierung ist eine parallaktische,
d. h. die Hauptdrehungsachse (Stundenachse) ist der Rotationsachse
der Erde parallel, die zweite Drehungsachse steht senkrecht dazu. Durch
ein Uhrwerk wird das Instrument um die Stundenachse gleichméBig
gedreht, so daBl das Fernrohr der tédglichen Bewegung des Himmels
folgt. Mit Hilfe eines am Okularende angebrachten Mikrometers kénnen
die Rektaszensions- und Deklinationsdifferenzen benachbart stehender
Gestirne gemessen werden. Fir die Probleme des Sternsystems spielt
das Instrument eine weniger grofle Rolle. Es dient hauptsédchlich zum
Anschlufl der Korper des Sonnensystems an Fixsterne. Doch wird es
auch zur Messung der relativen Lage von Doppelsternkomponenten
benutzt und liefert damit vorwiegend die Beobachtungsdaten zur Bahn-
bestimmung der Doppelsterne, denen in der modernen Stellarastronomie
eine erhebliche Bedeutung zukommt (Bestimmung der Massen der Sterne?,
Sternparallaxen?).

3. Der photographische Refraktor. Neben dem Meridiankreis ist
tir die Aufgaben der Stellarastronomie das wichtigste Instrument der
photographische Refraktor, der Astrograph, der eine Verbindung des
Refraktors mit der photographischen Kamera darstellt. Die Bedeutung
des photographischen Refraktors ist in den letzten Jahren mehr und
mehr gewachsen; ihm fallt die genaue Festlegung der Sternérter in
weitestem MafBe zu. Die élteren Sternkataloge (Verzeichnisse der Stern-
orter an der Sphére) sind noch ausschlieBlich mit den Meridianinstru-
menten erhalten worden, deren Optik zeitweise auch fiir die Beobachtung
lichtschwacher Objekte durchgebildet war. Jetzt beschrinkt man sich
darauf, mit dem Meridiankreis nur hellere Sterne, und zwar soweit als
moglich deren absolute Koordinaten zu beobachten, die das fundamen-
tale Koordinatensystem der Astronomie festlegen, und die auch die
Fixpunkte fir die Vermessung der photographischen Platten liefern.
Die Hauptmasse der Sterne wird auf den Platten selbst vermessen,
so daB es gerade die Aufgabe der ndchsten Zukunft sein wird, die Hilfs-
mittel der Himmelsphotographie nach der Seite der Prézisionsmessung
hin noch weiter auszubauen.

Unter Hinweis auf die beigegebenen Abbildungen photographischer
Refraktoren (Abb.7 und 8) sei das fiir diese Instrumente Wesentliche
hervorgehoben. Unter Benutzung eines Leitfernrohrs (oder auch sonsti-
ger Vorrichtungen) wird die photographische Kamera der téglichen
Bewegung des Sternhimmels exakt nachgefiihrt, so dal auch bei Auf-
nahmen von langer Dauer die Sterne als Punkte auf der Platte ab-
gebildet werden. Das auf der photographischen Platte abzubildende

1 Vgl. 2. Vortr. S.62. 2 Vgl 2. Vortr. S.34 u. 5. Vortr. S.169.
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Gesichtsfeld ist je nach der Aufgabe, fiir welche das Instrument benutzt
wird, verschieden groB. Fiir die Bestimmung von Fixsternparallaxen
(oder auch fiir Messungen von Doppelsternen) benutzt man langbrenn-
weitige Instrumente, deren Gesichtsfeld etwa dem der visuellen Refrak-

Abb. 7. Photographischer Refrakior (TOPFER-BAMBERG; Askaniawerke), Sternwarte Berlin-Babels-

berg. Die Stundenachse (Polachse) ruht in der geknickten Siule. Die dazu senkrechte Deklina-

tionsachse trigt auf der einen Seite Leitfernrohr und photographische Kamera in einem Mantel
(Kassette am unteren Ende), auf der anderen Seite das Gegengewicht.

toren entspricht; zuweilen zieht man auch visuelle Refraktoren unter
Verwendung von Farbenfiltern heran. Bei der Herleitung der Koordina-
ten einer gréferen Anzahl von Sternen fiir Katalogzwecke benutzt man
Objektive mit groflem Gesichtsfeld. Einige Angaben iiber verschiedene
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in der Astronomie benutzte moderne photographische Objektivtypen
seien nachstehend gegeben (nach Mitteilung der Firma Carl Zeiss, Jena).

1. Triplet. 2 Kronlinsen von sammelnder Wirkung, dazwischen eine
negative Flintlinse. Die 3 Linsen sind durch grofie Luftabstéinde ge-

Abb, 8. Photographischer Refraktor (Zeisswerke), Sternwarte Briissel-Uccle. Aufnahme von
E. DELPORTE, Briissel-Uccle. Erliuterung s. Abb. 7.

trennt. Offnungsverhiltnis 148t sich bis 1: 4 steigern; Brennweiten bis
iiber 4 m hergestellt. Nicht korrigierbar ist die Verzeichnung, was die
Verwendung der Triplets fiir astrometrische Zwecke erschwert.

2. Vierlinsiges Objektiv vom Rossschen Typus. Entsteht aus dem
Triplet durch Spaltung der Mittellinse. Offnungsverhiltnis kleiner als
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beim Triplet (bis 1:8). Brennweiten bis 2 m sind hergestellt (fiir die
Wiederholung des Zonenunternehmens der Astronomischen Gesellschaft,
vgl. S. 16). Verzeichnung ist gut zu korrigieren (etwa 0”3 in 3°
Achsenabstand).

3. Vierlinsiges Objektiv vom ZEiss-Typus (Zeiss Astro-Vierlinser).
Entsteht aus dem Triplet durch Spaltung der Frontlinse. Hergestellte
Typen: Offnungsverhiltnis 1:3 bei 0,36 m Brennweite und 1:5 bei
2 m Brennweite. Verzeichnung in einem Feld von 10° vollstéindig be-

Abb. 9. Photographischer PlattenmeBapparat (Askaniawerke) zur Messung rechtwinkliger Koor-

dinaten. Messung jeweils einer Koordinate mittels Schraube (Ablesung rechts). Plattentriiger

drehbar, so daB die Platte in vier um 90° verschiedene Lagen vermessen werden kann. Genaue
Einstellung der Plattenlage durch einen Kreis.

seitigt, so daB diese Objektive fiir astronomische Zwecke besonders
brauchbar sind?.

Die fiir Himmelsaufnahmen zu benutzenden Platten miissen streng
eben sein; fiir genaue Messungen wird vielfach eine Priifung der Platten
vor dem AufgieBen der Emulsion vorgenommen.

Die photographische Platte liefert eine ebene Abbildung der Sphére,
und zwar eine zentrale Projektion auf eine Tangentialebene, welche die
Sphére im optischen Mittelpunkt der Platte beriihrt. Meist legt man die
Lage der Gestirne auf der Platte durch rechtwinklige Koordinaten &, 7
(als Ideal- oder Standardkoordinaten bezeichnet) fest. Die Idealkoordi-

1 Vgl. A. SONNEFELD: Zeiss-Nachr. 1932, H. 2.
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naten beziehen sich auf den optischen Mittelpunkt als Nullpunkt. Die
Beziehung zwischen den Idealkoordinaten £, n und den sphérischen
Koordinaten « und Poldistanz p = 90° — 0 ist durch die Gleichungen
gegeben:

tang ¢ = tang p cos (x — A)
1 = tang (P —q)

Rektaszension 4 und Poldistanz P sind die sphérischen Koordinaten
des optischen Mittelpunkts, die als bekannt anzunehmen sind.

Abb. 10. Photographischer PlattenmeBapparat (Zeisswerke). Gleichzeitiges Ausmessen der Platte
in zwei zueinander senkrechten Richtungen. Prinzip des Komparators nach ABBE in zwei zueinander
senkrechten Richtungen. Die Ablesung erfolgt durch dasselbe Okular.

Die Ermittelung der rechtwinkligen Idealkoordinaten erfolgt durch
besondere Mefapparate. Auf die Konstruktion von sogenannten parallak-
tischen MeBapparaten (KapTeYyN, M. WoLF), welche bei der Messung
der Platten unmittelbar sphirische Koordinaten ergeben, soll hier nicht
eingegangen werden. Der bisher am meisten gebrauchte Typ eines
MeBapparats fiir rechtwinklige Koordinaten ist durch Abb. 9 ver-
anschaulicht. Eine neue Konstruktion von F. MEYER, auf dem ABBE-
schen Komparatorprinzip beruhend, ist durch Abb. 10 gegeben®.

Die rechtwinkligen Mefapparate ergeben nun allerdings nicht un-
mittelbar die §, 1, sondern nahezu rechtwinklige Koordinaten z, y in
einem Koordinatensystem, dessen Nullpunkt moglichst nahe mit dem

1 Vgl. A. Konia: Astron. Nachr. 246, 237 (1932).
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optischen Plattenmittelpunkt zusammenfallen soll. Die Orientierung
und der Skalenwert der Platten miissen mit Hilfe von Sternen hergeleitet
werden, deren sphéarische Koordinaten bekannt sind, so daf die Ideal-
koordinaten dieser Sterne daraus zunichst rechnerisch gewonnen
werden. Der Ubergang von den gemessenen Koordinaten x, y zu den
Idealkoordinaten §, 7 erfolgt in der Regel nach Formeln, die einen
linearen Zusammenhang zwischen beiden Koordinatensystemen voraus-
setzen. Man setzt etwa:

§—x=ax+by+tec,
n—y=dxtey+f.

Aus einer Reihe von Werten &, 1) bekannter Sterne werden die Platten-
konstanten @ bis f rechnerisch ermittelt, so dafl dann fiir weitere gemessene
Sterne aus den z, y die §, n und damit die «, d hergeleitet werden konnen.
Diejenigen Groflen, die iiber die Platte hinweg nicht linear verlaufen
(hohere Glieder der differentiellen Refraktion und Aberration) miissen
unter Umstdnden vor der Ermittelung der Plattenkoordinaten durch
Rechnung beriicksichtigt werden.

Die photographische Platte bietet auf diese Weise die Moglichkeit,
die Sternorter in grofier Zahl direkt an eine Anzahl von bekannten
Anhaltsternen anzuschliefen und so ein homogenes System von sphéri-
schen Koordinaten zu erhalten, das unter Beachtung geeigneter Vor-
sichtsmaBregeln an innerer Genauigkeit den visuellen Beobachtungen
iiberlegen ist. So werden augenblicklich alle Sterne bis herab zur
9. GréBlenklasse auf photographischem Wege festgelegt und damit ein
Bild des Fixsternhimmels in einem homogenen System festgehalten.
Fiir den Nordhimmel werden die Arbeiten an einer Reihe deutscher
Sternwarten (und Pulkowo) durchgefithrt, und hier bilden sie die
Wiederholung des etwa ein halbes Jahrhundert zuriickliegenden Zonen-
unternehmens der Astronomischen Gesellschaft. Fir den Siidhimmel
haben sich die Kapsternwarte und die Filialsternwarte des Yale-Obser-
vatoriums (Newhaven, Conn.) in Johannesburg in die Arbeit geteilt.
Das Yale-Observatorium hat auch eine Anzahl von Zonen des Nord-
himmels bearbeitet.

4. Die Ortsverinderungen. Wenn heute in der Astronomie auf
die genaue Festlegung der Orter von méglichst vielen Sternen zu
verschiedenen Zeiten Wert gelegt wird, so geschieht dies mit der
besonderen Absicht, die Ortsverinderung dieser Sterne in aller Schérfe
festzulegen. Die Bewegungen der Sterne sind sogar von groBerer
Wichtigkeit als die Orter selbst; deshalb hat man auch Methoden
entwickelt, die durch Vergleich der zu verschiedenen Zeiten erhaltenen
Platten (bierfiir geniigt schon ein Zeitraum von 10—15 Jahren)
lediglich die Ortsverinderungen ergeben. Einmal lassen sich mit
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Hilfe des Stereokomparators, der neuerdings vielfach auch durch den
Blinkkomparator (beide von Carl Zeiss, Jena) ersetzt wird, die Orts-
verinderungen stirker bewegter Sterne in bezug auf die groBe Mehrheit
der Sterne mit geringer Eigenbewegung ermitteln. Um aber die relative
Bewegung aller Sterne aus zwei zu verschiedenen Zeiten erhaltenen
Platten herzuleiten, macht man die eine der Aufnahmen durch das Glas
und bringt die beiden Platten Schicht gegen Schicht nahe zur Deckung,
oder es wird auch die zu untersuchende Sterngegend zweimal zu ver-
schiedenen Zeiten auf dieselbe Platte aufgenommen und erst nach der
zweiten Aufnahme entwickelt.

Die Ortsverdnderungen der Sterne sind zum Teil pertodische. Diese
sind durch die Sternparallaxe’ bedingt, und sie bieten eine Moglichkeit,
die rdumliche Enifernung der Sterne zu er-
mitteln. Teils sind die Ortsveranderungen
sikulare. Letztere bezeichnet man als Eigen-
bewegungen® (EB), die sowohl durch die
Bewegung der Sonne im Raum (parallak-
tische EB), als auch durch die Bewegung der
Sterne selbst (systematische pekuliare EB) Horizon?
hervorgerufen sind3.

5. Absolute Koordinaten. Die bisher be-
sprochenen Methoden liefern immer nur die
gegenseitige Lage der Sterne, also relative
RA und Dekl. und damit auch relative EB. 1 11, 4ssotute Dertinationen,
Zu absoluten Koordinaten und Eigenbewe. B bekanntem ¢ folgt aus der

. anitdis@anz z di.e Deklination J.
gungen gelangt man durch den direkten Die Breite ¢ ergibt sich aus der

o Beobachtung von zeines Sternes in
Anschlufl der Koordinaten an den Aquator 0CundUC. P=Pol;Z = Zenit.
und den Friihlingspunkt (V).

Verhiltnisméfig einfach liegt die Aufgabe bei der Bestimmung
absoluter Deklinationen. Man fithrt hierzu Hohenmessungen im Meridian
aus (mit Vertikalkreis oder Meridiankreis). Aus Beobachtungen von
Zirkumpolarsternen in oberer (OC) und unterer Kulmination (UC) be-
stimmt man die Polhthe ¢ fiir den Beobachtungsort, wodurch zugleich
die Lage des Himmelsiquators in bezug auf den MeBkreis und damit der
absolute Wert der Deklinationen festgelegt ist (Abb. 11). Die Deklina-

tionen selbst sind dann bei gemessener Zenitdistanz z durch

J = @ + z (obere Kulmination)
oder
d = @ + 22— 180° (untere Kulmination)

1 Vgl S. 11, Anm. 2. 2 Vgl. 5. Vortr. S. 172.
% Die Abkiirzung EB wird weiterhin stindig benutzt.
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 2
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gegeben. Bei absoluten Messungen sind die Instrumentalfehler und die
Betrige der Refraktion mit besonderer Sorgfalt zu ermitteln, da keinerlei
differentieller Anschlul an die Orter bekannter Sterne stattfinden darf.

Zu absoluten RA kommt man durch Sonnenbeobachtungen in Ver-
bindung mit der Beobachtung heller Sterne am Taghimmel. Die abso-
luten Sonnendeklinationen 0 geben in Verbindung mit der als bekannt
anzusehenden Schiefe der Ekliptik ¢ (aus dem Dreieck V' 4 © in Abb. 12)
die absolute RA (x) der Sonne und damit die Lage des Friihlingspunktes,
an den dann differentiell die unmittelbar vorher und nachher be-
obachteten hellen Sterne anzuschlieBen sind. An die Gruppe der als
fundamental ausgewihlten hellen Sterne werden die iibrigen Sterne
durch Beobachtung am Nachthimmel angeschlossen, wodurch man die
absoluten Koordinaten und damit die Grundlagen fiir die Bestimmung
der absoluten EB gewinnt.

Auch bei den trigonometrischen Parallaxen-
bestimmungen erhilt man durch differentielle
Anschliisse nur relative Parallaxen der ndheren
gegen die weiter entfernten schwachen Sterne.
Man wéhlt fir Parallaxenmessungen meist
hellere Sterne aus oder solche, fiir die aus an-
deren Umsténden (z. B. grofie EB) auf eine
geringe Entfernung geschlossen werden kann.
Fir diese Sterne mifit man die jihrliche re-

Abb.12. Absolute Rektaszen- . . .
sionen. TFestlegung des Frih-  lative Verschiebung gegen eine Gruppe von

i 1} - . . .
Eﬁlfnggﬁ“}iAde)Chu,ﬁe%gﬁﬁ_ schwachen, im Durchschnitt weit entfernten

nation (J) der Somme (©).  SQternen, Die Entfernung der letzteren, deren

P = Pol; \ = Friihlingspunkt. ; i
Kenntnis fiir den Ubergang auf absolute Par-

allaxen notwendig ist, kann nur mit Hilfe von Hypothesen ermittelt
werden?.

6. Systematische Fehler. Die Bestimmung der Sternkoordinaten
und deren Anderungen geht auf prinzipiell einfache Methoden zuriick.
Die eigentliche Schwierigkeit der Messung liegt in zwei verschiedenen
Umstanden; einmal ist es notwendig, das Verhalten des Instruments
vollig zu beherrschen und die durch die Unsicherheit der Fehlerbestim-
mung bedingten systematischen Fehler moglichst herabzudriicken.
Hiervon war bereits frither die Rede (Abschn. ¢) 1.

AuBerdem aber haften den Messungen systematische Fehler an, die
in der Person des Beobachters liegen. Diese letzteren sind im wesentlichen
die Helligkeitsgleichung und der personliche Fehler. Unter Helligkeits-
gleichung versteht man die Eigentiimlichkeit, daB derselbe Beobachter
verschieden helle Objekte bei mikrometrischen Messungen verschieden

1 Vgl. 5. Vortr. S. 173 (Sikulare Parallaxen).
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beobachtet, und zwar sowohl bei Durchgangsbeobachtungen mit ruhen-
dem Fernrohr und festem Fadennetz als auch bei Bisektionen. Da im
letzteren Falle die Fehler geringer sind, so benutzt man jetzt bei der
Beobachtung von Durchgéngen vorwiegend das unpersonliche (REPSOLD-
sche) Mikrometer, bei dem der Meffaden sich mit dem Objekt bewegt,
und die Stellung des Fadens fiir einzelne Momente durch Kontakte zeit-
lich festgelegt wird. Vor allem empfiehlt es sich, durch Blenden (Gitter-
blenden) verschiedener Stirke die Sterne auf mdoglichst gleiche Hellig-
keit zu bringen.

Unter personlichem Fehler oder personlicher Gleichung andererseits
versteht man die Eigentiimlichkeit, daBl verschiedene Beobachter dasselbe
Objekt verschieden einstellen. Man kann die relativen Einstellungsfehler
durch besondere Apparate messen (z. B. die mit groBem Vorteil ver-
wendete ,,personal machine” des U.S. Naval Observatory in Washing-
ton). Das Reversionsprisma vor allem, das am Okular angebracht ist,
und durch welches das Bild in sein Spiegelbild vertauscht wird, ist
die geeignetste Vorrichtung, solche personlichen Fehler auszuschalten.
Man solite es bei astronomischen Messungen unter allen Umstédnden
benutzen.

Auch bei der Messung von photographischen Platten treten Hellig-
keitsgleichung und personlicher Fehler auf; doch werden hier die Fehler
durch das MeBverfahren eliminiert. Hier sind wieder Fehler der Optik
und Farbenfehler von groferer Bedeutung. Letztere konnen durch
Benutzung von Farbenfiltern oder durch besondere MafBnahmen bei
der Aufnahme (kurze Expositionen symmetrisch zum Meridian) herab-
gedriickt werden.

d) Das fundamentale Koordinatensystem der Astronomie.

Die vorangehenden Ausfiihrungen haben sich mit den Methoden zur
Bestimmung der Koordinaten der Gestirne, insbesondere der Fixsterne,
beschiftigt. Wir haben die Lage jedes Gestirnortes (RA und Dekl.) auf
den aus den Beobachtungen selbst zu bestimmenden Aquator und
Friihlingspunkt bezogen. Unser Hauptinteresse lag bei der genauen
Bestimmung der zeitlichen Anderung der Koordinaten, wodurch die
Grundlage fiir die Auffindung der GesetzmiBigkeiten in der Bewegung
gewonnen wird.

Nun ist die Festlegung der Koordinaten dadurch wesentlich erschwert,
daB das fundamentale Koordinatensystem des Aquators und Friihlings-
punktes selbst sich stetig dndert. Sowohl die Rotationsachse der Erde und
damit der Aquator als auch die Ebene der Erdbahn ist verinderlich
(vgl. Abb. 13); die Anderungen der ersten Art sind durch die Anziehungs-
kraft der Sonne und des Mondes auf das Erdellipsoid bedingt, die letzteren
durch die Anziehung der Planeten auf die Erde bei ihrer Bahnbewegung

A
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um die Sonne. Die durch die mechanischen Bewegungsvorginge im
Sonnensystem bedingten Anderungen der Lage von Aquator und Friih-
lingspunkt sind teils sdkulare (Prdzession), teils periodische (Nutation).
Die Nutation, welche der Préizession iiberlagert ist, soll hier nicht weiter
betrachtet werden ; ihr Einfluf} ist gentigend genau festzustellen und hebt
sich auBlerdem bei der Betrachtung der Sternbewegung iiber lingere
Zeitraume heraus. Die von dem Einflufl der Nutation befreiten Stern-
orter werden als mittlere bezeichnet (bezogen auf den von Nutation
freien mittleren Aquator).

Die gesamte sogenannte allgemeine Prizession setzt sich aus der
Lunisolarprizession und der planetarischen Prdzesston zusammen
(vgl. Abb. 13). Der zweite, durch die Pla-
netenanziehung bedingte Teil (Anderung der
Lage der Ekliptik) ist theoretisch mittels der
bekannten Planetenmassen bestimmbar; der
erste dagegen (Anderung der Lage der Rota-
tionsachse der Erde) nicht, weil unsere Kennt-
nis von der Verteilung der Massen im Erd-
innern ungeniigend ist. Wir sind also nicht
in der Lage, die Anderungen des Koordinaten-
systems aus der Mechanik des Planeten-
Abb. 13. Prizession. 4,und 4, Systems hinreichend genau herzuleiten; ein
e e ot Imertialsystem der Planetenastronomie ist also
entsprechende Lage der Tkliptik.  pjcht  realisierbar. Wir kénnen aber zu

4 und ", der mittlere Friih-

lingspunkt zur Zeit ¢, und t¢,. inem 1 i -
P o) er Kuators, Py, enem we tgehend brauchbaren Ndherungs

jenige der EXliptik. Es bedeutet ~wert fir die Lunisolarprizession durch die

;\{gl‘ﬂfgﬁ‘l‘g’jiﬁ,‘;?{i‘ﬁa\?jriz(‘;; Beobachtung der Sterne gelangen und kommen

j;‘ﬂg‘gg%:ifsfﬁgggzélelg;flﬁ(x) damit zu einem gemischien (empirischen) In-
ertialsystem.

Hierzu beobachten wir die absoluten Koordinaten der Sterne zu
verschiedenen Zeiten und bringen den durch die Anderung des Systems
bedingten Unterschied der Koordinaten in Rechnung, soweit dieser
durch die Himmelsmechanik mit genfigender Sicherheit erfafbar ist
(hierzu gehort auch die Anderung der Schiefe der Ekliptik). Dann bleiben
noch Unterschiede in den Koordinaten bestehen, die durch die EB der
Sterne und die Lunisolarprizession bedingt sind. Die Beobachtung
liefert uns also die Koordinateninderung, welche aus der Summe von
EB und Lunisolarprazession gebildet ist.

Eine Trennung der gesuchten Gréfen kann nur auf rechnerischem
Wege erfolgen, und wir miifiten dazu das Gesetz der Sternbewegung
bereits kennen. In der Gegenwart kénnen wir nur mit einer Voraus-
setzung iiber die Bewegungsgesetze der Sterne arbeiten. Bisher wurde
meist angenommen :
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a) die Sterne sind unregelméflig bewegt, so dall sie im Durchschnitt
als ruhend angenommen werden kénnen. Infolge der geradlinigen und
gleichférmigen Bewegung der Sonne in bezug auf die im Durchschnitt
ruhenden Sterne wird eine scheinbare parallaktische Bewegung der
letzteren hervorgerufen.

An Stelle der sicher nicht zutreffenden Annahme a sind neuerdings
die nachstehenden Voraussetzungen b oder ¢ getreten.

b) Das Sternsystem hat eine rotierende Bewegung um einen ent-
fernten Mittelpunkt, die von der parallaktischen Bewegung iiberlagert
wird.

c¢) Die Bewegungen senkrecht zur galaktischen Ebene sind regellos
und von der parallaktischen Bewegung tberlagert. In diesem letzten
Fall mufl sich also die Diskussion auf die Bewegungskomponenten
senkrecht zur MilchstraBenebene beschrinken.

Immer bleibt aber das auf eine solche Weise bestimmte fundamentale
Koordinatensystem ein gemischies in dem Sinne, dall sowohl die Mechanik
des Planetensystems als auch Sternbeobachtungen herangezogen wer-
den, um die Anderungen des Systems festzulegen.

Gegenwiirtig sind in der Astronomie die numerischen Prézessions-
werte von S. NEwcoMB in Benutzung. Die jahrliche Bewegung des
Frithlingspunktes in bezug auf die Ekliptik bzw. den Aquator ist durch
folgende Werte der allgemeinen j@hrlichen Prizession (der erste der
folgenden Werte wird hiaufig als die Konstante der allgemeinen Prdzession
bezeichnet) gegeben:

Allgemeine Priizession in Lénge V" = 50”,2564 4 07,0222 ¢,
Allgemeine Prizession in RA  m = 46",0850 + 0",0279 ¢,
Allgemeine Prizession in Dekl. = = 20",0468 — 0’",0085¢.

Dazu kommt die mittlere Schiefe der Ekliptik
e = 23027"8",26 — 46" 84 t.

Die Zeit t ist von 1900,0 ab in Jahrhunderten zu zihlen.

Unter Hinweis auf Abb. 13 seien auch die numerischen Werte der
drei Evrerschen Winkel (¥,), (¢;), (a) angefiihrt. Die nachfolgenden
Formeln liefern die Werte dieser Betrige zwischen den Zeitmomenten
ty = 1900,0 + ¢t und ¢, = (1900,0 +¢) + T, wo die Zeiten ¢ und T in
Jahrhunderten anzusetzen sind. Die hoheren Glieder nach der Zeit
sind vernachlassigt worden.

Lunisolarprézession in Lange (1) = (5037"',08 4 0" ,49¢) T —1" 07 T2,
Lunisolare Schiefe (g,) =23027"8"26—46"" 84 t + 0,07 T2,
Planetarische Prizessionin RA (a) = (12748 —17,89¢) T — 2”38 T2
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Es ist sehr wohl zu beachten, daf} diese Formeln nur die Bedeutung
von Interpolationsformeln besitzen, die fir mehrere Jahrhunderte vor
und nach 1900,0 gelten.

Fir die Untersuchung der Bewegungsvorginge im Sternsystem wire
es von Bedeutung, ein von der Mechanik des Planetensystems un-
abhingiges Inertialsystem der Stellarastronomie herzustellen. Doch
konnte eine solche Aufgabe erst begonnen werden, wenn wir tiefer in die
Dynamik des Sternsystems eingedrungen sind!. Allem Anschein nach sind
aber die Bewegungsvorginge in diesem sehr komplizierter Natur und
keineswegs als einfache Rotation aufzufassen2. Die Herstellung eines
solchen Inertialsystems st68t also auf uniiberwindliche Schwierigkeiten.
Vielleicht aber ist in Zukunft die Festlegung eines fundamentalen
Koordinatensystems der Stellarastronomie auf einer ganz anderen
Grundlage moglich — durch das System der Spiralnebel — worauf noch
im Abschnitt f einzugehen ist.

Wir miissen uns gegenwirtig darauf beschréinken, die in grofler
Annidherung geltenden Prézessionsgrofen des gemischten Inertial-
systems unseren Untersuchungen iiber die Sternbewegungen zugrunde
zu legen. Sobald aber die Prizessionswerte festliegen, geben die in einer
Reihe von Sternkatalogen enthaltenen absoluten Ortsbeobachtungen
die Moglichkeit, ein mittleres System von Ortern und EB zu bestimmen.
Man erhilt einen Fundamentalkatalog von Sternen. Mittlere Orter und
EB des Fundamentalkatalogs stellen in Verbindung mit der Prézessions-
konstante ein empirisch festgelegtes fundamentales Koordinatensystem
der Astronomie dar, das ndherungsweise als Inertialsystem anzusehen
ist. Zur Zeit sind drei verschiedene Fundamentalkataloge in Gebrauch.

1. Fundamental-Katalog von A. AUWERS. Dieser wurde bisher in der
Form des Neuen Fundamental-Katalogs des Berliner Astronomischen
Jahrbuchs (NFK) benutzt3. Der Katalog enthilt die Orter und Eigen-
bewegungen von 925 Sternen beider Hemisphiren. Eine umfassende
Verbesserung dieses Fundamentalkatalogs ist in den letzten Jahren
am Astronomischen Recheninstitut zu Berlin-Dahlem vorgenommen
worden. Vom Jahre 1934 ab wird der verbesserte Fundamentalkatalog
(Dritter Fundamental-Katalog des Berliner Astronomischen Jahrbuchs)
in Beniitzung kommen.

2. Fundamental- Katalog von L. Boss: Preliminary General Catalogue
of 6188 Stars for the epoch 1900 (Washington 1910). Der Katalog wird
zur Zeit von B. Boss neu bearbeitet und in der Zahl der Sterne erheblich
erweitert; der neue General Catalogue (etwa 30000 Sterne) soll in einigen
Jahren erscheinen. In strengem Sinne als Fundamentalkatalog ist

1 Vgl. 6. Vortr. S. 200.
2 Vgl. K. Prrowski: Astron. Nachr. 245, 121 (1932); 247, 329 (1933).
3 Veroff. des Astronomischen Recheninstituts Nr. 33, 1907.
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allerdings nur der ,,Catalogue of 627 Principal Standard Stars“ von
L. Boss anzusehen, der die Grundlage des Prel. Gen. Cat. bildet.

3. Fundamental- Katalog von W. S. E1cHELBERGER!. Die Orter dieses
Fundamentalkatalogs (1504 Sterne) beruhen nur auf je zwei Beobach-
tungskatalogen von Washington und der Kapsternwarte. Er besitzt
deshalb nur vorldufigen Charakter. Er dient gegenwirtig als Grundlage
der Sternephemeriden der meisten Jahrbiicher mit Ausnahme des
Berliner Astronomischen Jahrbuchs, das den Fundamentalkatalog von
Auwers beibehalten hat.

e) Die Sicherheit der Beobachtungen.

Die bisherigen Ausfithrungen beschéftigten sich vorwiegend mit der
Bestimmung der Orter der Sterne an der Sphire, eine Aufgabe, die
wieder stark in den Vordergrund der astronomischen Forschung ge-
treten ist. Wir miissen nun versuchen, Klarheit dariiber zu gewinnen,
wieweit unsere Beobachtungen ihrer Genauigkeit nach hinreichen, um
die GesetzmaBigkeiten in den Sternbewegungen auffinden zu kénnen,
soweit wir diese von den EB her erschliefien wollen. Véllig richtige An-
gaben iiber die Sicherheit der uns bekannten EB zu machen, ist freilich
nicht moglich, da wir die systematischen Fehler der EB noch nicht
hinreichend kennen. Wir kénnen nur versuchen, den Stand der Beob-
achtungsgenauigkeit in groflen Ziigen anzugeben; hierbei zeigt es sich,
dall zur Erfassung der groben Bewegungen der helleren Sterne das
Beobachtungsmaterial als geniigend genau anzusehen ist.

Wir kénnen einmal die mittleren Fehler angeben, welche den Beob-
achtungen im Durchschnitt anhaften. Man kann sie etwa folgendermaen
ansetzen:

Mittlere Fehler der Sternérter.

Meridiankreis : in RA 0°,03 -sec d in Dekl. 0”5,
Photographische Orter: 0%,02 - sec 0 0,3,
Fundamentalkataloge : 0%,005-sec 0 0",05.

Fir die 100jihrige EB ist der mittlere Fehler etwa das 4—5fache
dieser Werte. Diese Angaben beziehen sich auf die innere Genauigkeit
der einzelnen Sterne und sind nur als rohe Durchschnittswerte anzusehen.
Sie gehen nicht auf den Kern dessen, was wir eigentlich wissen wollen.
Mehr sagt in dieser Beziehung die Tabelle 1 aus, die von P. J. vaAx REHIJN
herriihrt und die eine Ubersicht iiber die wahrscheinlichen Fehler
(= 0,6745mal mittlerer Fehler) der EB gibt, und zwar nicht den Fehler,
welcher der einzelnen EB anhaftet, sondern dem Mittelwert aus den EB
einer ortlich begrenzten Gruppe von 100 Sternen entspricht. Da alle

1 Astron. Papers of the Amer. Ephemeris a. Naut. Alm. 10, 1 (1925).
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Tabelle 1. Wahrscheinliche Fehler der Eigenbewegungen
(Gruppenwerte nach P. J. van RuLN).

Gal. Br. 0° -+ 20° Gal. Br. 4 40° 4 90°
m i ”
u %per. %beob. a ‘ Oper. ‘ @beob.
3 0,103 07,033 0,003 07,204 | 07,065 0,003
4 115 ,036 ,003 196 | 063 ,003
5 066 021 ,005 ,106 034 ,005
6 ,058 | ,019 ,006 ,093 ‘ ,030 ,006
7 o4 | 013 010 063 1 020 010
8 028 | 009 ,010 ,046 015 012
9 020 | 008 ,010 042 | 013 012
10 016 ‘ ,005 ,007 ,034 011 ,007
1 013 004 | 007 027 j 009 007
11,26 ,009 ,003 [ ,002 - | = —
12 ,008 0021/, 1,007 025 | ,008 ,007

Untersuchungen tiber die Bewegungsgesetze des Sternsystems sich nicht
mit dem einzelnen Stern beschaftigen, sondern statistische Untersuchun-
gen sind, so gibt die Diskussion der Fehler von Gruppenmitteln einen
besseren Einblick in die durch die Beobachtung erreichte Genauigkeit.
Fiir zwei verschiedene galaktische Zonen ist fiir Sterne der Gréfienklassen
m = 3 bis m = 12 neben der durchschnittlichen EB (u) dieser Sterne der
wahrscheinliche Fehler (gy,.) gegeben, den die Beobachtungen haben
miiBten, damit die mittleren EB noch als reell angesehen werden kénnen.
Daneben sind die wahrscheinlichen Fehler der beobachteten Mittelwerte
der Gruppen (gp,.p ) gesetzt. Die Tabelle ist nicht mehr ganz den heutigen
Verhiltnissen entsprechend; zum Teil sind die beobachteten EB schon
besser bekannt als es den Werten g,,,, entspricht und ein besonders
giinstiger Wert ist fiir die Helligkeit m = 11,26 beigefiigt. Aber im
ganzen gibt die Tabelle doch ein Bild der wirklichen Verhiltnisse.
Selbst unter Beriicksichtigung der jetzt besten Werte zeigt sich, daB fiir
Sterne schwiicher als 12. Gréfle die EB fiir statistische Untersuchungen
nur noch in giinstigen Féllen brauchbar sind.

Zu denselben Ergebnissen fithrt auch eine Untersuchung von H. MUL-
LER!. Bestimmt man die mittleren EB von schwachen Sternen (etwa
zwischen der 10. und 15. GroBenklasse) aus photographischen Auf-
nahmen, so zeigt sich, daB bei den Grenzhelligkeiten der photographischen
Aufnahmen die gefundenen mittleren EB ihren systematischen Charakter
génzlich verlieren und nur als Mittelwert der Beobachtungsfehler selbst
anzusehen sind. Je nach den benutzten Aufnahmen liegen diese Grenz-
helligkeiten bei der 12. bis 15. GroBenklasse. In den giinstigsten Fillen
ist also bis etwa in die Niahe der 13. GroBenklasse die EB, soweit es sich
um relative EB der Sterne verschiedener Helligkeiten gegeneinander

I MULLER, H.: Z. Astrophysik 2, 254 (1931).
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handelt, fiir statistische Untersuchungen brauchbar. Uber die Be-
wegungen schwicherer Sterne vermdgen wir keinerlei Angaben zu
machen.

Noch schwieriger liegen die Verhaltnisse, wenn wir die Frage auf-
werfen, wieweit die vorliegenden EB absolut als gesichert angesehen
werden kénnen. Da die Beobachtungen der Sterne in irgendeiner Weise
an vorhandene Fundamentalkataloge angeschlossen sind, so riihren die
systematischen Fehler in den K B teils von den Fehlern der Fundamental-
kataloge her, teils sind sie auch durch die Art des Anschlusses bedingt.
Nun ist allerdings hervorzuheben, dafl die gegenwértigen Beobachtungen
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Abb. 14. Systematische Verbesserungen der Deklinationen des NF K (nach K. HEINEMANN). Die aus-
gezogene Kurve gibt den vorliufigen Verlauf der Korrektionen nach Deklination.
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sowohl absoluter Art als auch die Anschlulbeobachtungen von systema-
tischen Fehlern erheblich freier sind als die fritheren, aber da — wie
bereits betont — die EB gerade auf der Verbindung der dlteren mit
modernen Katalogen beruhen, so spielen doch die systematischen Fehler
der alteren Kataloge auch jetzt noch eine bedeutende Rolle.

DaB selbst bei den besten heute vorhandenen Fundamentalkatalogen
die Orter und EB noch mit erheblichen, durch die élteren Beobachtungs-
kataloge bedingten Unsicherheiten behaftet sind, soll an einigen Bei-
spielen erliutert werden. Es handelt sich zunéchst um die Diskussion
der Fehler des Fundamentalkatalogs von Auwgrs (NFK), wie sie am
Astronomischen Recheninstitut in Berlin-Dahlem durchgefihrt worden
ist. Die beigefiigte graphische Darstellung (Abb. 14) gibt eine vorldufige
Verbesserung der Deklinationen des NFK (vgl. S. 22) in ihrem mittleren
Verlauf vom Nordpol zum Siidpol des Himmels, wie sie von K. HEINE-
MANN! auf Grund einer Anzahl moderner Beobachtungsreihen her-

1 HeiNEMANN, K.: Astron. Nachr. 241, 145 (1931).
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geleitet worden ist. Hs zeigt sich, daf die Deklinationen des NFK
besonders des Siidhimmels noch recht stark verbesserungsbediirftig
sind. Dabei ist zu beachten, daB die Werte der Korrektionen Mittel-
werte aus einer Anzahl von Beobachtungskatalogen sind, die unter-
einander selbst noch erhebliche systematische Unterschiede aufweisen.
Eine Vorstellung von der Streuung der einzelnen Kataloge gibt die
Tabelle der Verbesserungen fiir den Aquator des NFK (Tab. 2). In der

Tabelle 2. Verbesserung des NFK in Dekl. am Aquator.

Fehler des| Syst. Fehler des| Syst.
Katalog 445 Aquator- | Verb. Katalog 445 Aquator- | Verb.
punktes NFK punktes NFK
Grgp. . . . [+07,02]4-07,10 | +07,12 Wash,, IT . ‘;—0",06 +07,19+07,13
Odyy . . . |+0,95]|—0 ,83/+0 ,12 CpIl . . . [—0 25 |+0 47|40 ,22
Wash (V-K) |+0 ,17 0,00 +0,17|Alg. . . . ‘—}—0 A421—0 ,17(+0 ,25
Pup; .. .|—0,09/4+0 ,44/+0,35|/Cord . . . 40 ,10|40 ,11|4+0 ,21
Washy, . . {+0 ,80 —0 ,48|+0 ,32 Groys. . . . +0,08/40 ,01 +0 ,09
CpI ... |—0,05/+0 ,26|+0 ,21 Babg . . . |+0 ,55|—0 ,18!+0 ,37
Odyy . . .|+1,59 —1 43|40 ,16]/Cpy. . . . '—0 ,43|+0 57| +0 ,14
S.Luis . .|—0 ,06/+0 ,25/4+0 ,19| Breslau . .41 ,18/—1 ,01{4+0 ,17
Gryg. . . . |+0,30,—0, 01{+0 ,29| Posen . . . |41 ,31|—1 ,07 /40 ,24
Paris . . . |4+0,10/40 ,14|+0 ,24| Hdlg . . . |—0 ,42|+0 ,62|4+0 ,20
Puy ... |—0,17|40 44|40 ,27 [ |

zweiten Spalte (40;) finden sich die aus den urspriinglichen Einzel-
katalogen (abgekiirzte Bezeichnung in der ersten Spalte) erhaltenen Ver-
besserungen fiir den Aquator des Systems des NFK, die noch mit
systematischen Fehlern behaftet sind. Mit Hilfe von Sonnenbeob-
achtungen ist es dann gelungen, die Fehler der einzelnen Kataloge am
Aquator (dritte Spalte) zu ermitteln. Die hieraus sich ergebenden
Systemverbesserungen des NFK am Aquator sind in der letzten Spalte
enthalten; diese zeigt, dal durch die angebrachten Verbesserungen fiir
den Aquatorpunkt die Streuung ganz erheblich verringert ist. Der
Mittelwert aus diesen Verbesserungen ist als Verbesserung des NFK
am Aquator anzusehen.

Aus den systematischen Fehlern, welche die Orter eines Fundamental-
katalogs zu verschiedenen Zeiten besitzen, erhalt man auch die systema-
tischen Fehler der EB. Welche Bedeutung der Ermittelung solcher
systematischen Fehler fiir die Untersuchung der Bewegungsverhiltnisse
im Sternsystem zukommt, sei an einem besonders auffallendem Beispiel
gezeigt. Die Bestimmung der rdumlichen Bewegung der Sonne in bezug
auf das Sternsystem (GroBe der Geschwindigkeit = V, Richtung in
RA = 4 und in Dekl. = D) hat je nach den benutzten Methoden zu
widersprechenden Ergebnissen gefiihrt; insbesondere haben die Eigen-
bewegungen einerseits und die Radialgeschwindigkeiten andererseits
auch bei Benutzung ganz modernen Materials fiir die Richtung der
Sonnengeschwindigkeit zu Widerspriichen in der Deklination gefiihrt
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Tabelle 3.

Sonnengeschwindigkeit nach verschiedenen Untersuchungen.

A ‘ D 14 Grundlage
2700,5 i 13403 1 aus EB des Boss-Katalogs
268 ,5 ' +25,3 19,5 km/sec | aus Radialgeschwindigkeiten (CaMPBELL)
270 + 27 22,0 aus Radialgeschwindigkeiten (FORBES)
270 ,9 | +27,2 190 aus Radialgeschwindigkeiten (R.E.WiLsox')
270 ,8 | +27,0 — aus systemat. verbesserten EB (R. E. WiLson?)

(vgl. die beigefiigte Tabelle 3); die EB ergaben hohere Deklinations-
werte als die Radialgeschwindigkeiten. Erst durch die von H. Ray-
MoND?2 durchgefiihrte Verbesserung der EB des benutzten Fundamental-
systems (Boss) sind die Deklinationen nach beiden Methoden in Uber-
einstimmung gekommen, und damit ist eine Unklarheit in einer fiir die
Dynamik des Sternsystems wesentlichen Grofle beseitigt worden.
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Abb. 15. Systematische Fehler der Eigenbewegungen des NFK in RA (nach A. KAHRSTEDT). Die aus-
gezogene Linie gibt die Verbesserung des Ortes in ihrem Verlauf nach Dekl.; die drei {ibrigen

Kurven die entsprechenden Verbesserungen der EB getrennt nach den Beobachtungen von Greenwich
(oben), Pulkowo (Mitte) und Kap (unten).

Von der Unsicherheit, die aber heute noch immer der Verbesserung
der Eigenbewegungen unserer Fundamentalkataloge anhaftet, vermag
die beigefiigte Abbildung 15 ein anschauliches Bild zu liefern. Es handelt
sich um eine Untersuchung von A. KAHRSTEDT? iiber die systematische
Verbesserung der Eigenbewegungen des Rektaszensionssystems von
Auwzers im Verlauf vom Aquator nach dem Nordpol. Die ausgezogene
Kurve gibt die Verbesserung des Rektaszensionssystems selbst bis in
die Néhe des Poles; die iibrigen drei Kurven zeigen die Verbesserungen,
welche die EB auf Grund der Beobachtungsreihen von Greenwich,
Pulkowo und am Kap der guten Hoffnung verlangen. Diese drei Reihen
sind die einzigen, die sich iiber eine grole Reihe von Jahren erstrecken,

I WiLsown, R. E.: Astron. J. 86, 138 (1926).
2 Raymonp, H.: Astron. J. 36, 129 (1926).
3 KaHRSTEDT, A.: Astron. Nachr. 235, 369 (1929).
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und sie gehéren systematisch zu den besten, die wir besitzen. Trotzdem
ist die Verbesserung der EB, die sich auf diesen Grundlagen aufbaut,
noch als recht wenig gesichert anzusehen.

f) Ausblick.

Wir hatten eingangs darauf hingewiesen, dafl die astrometrische
Messung, vor allem die genaue Festlegung von Fixsternértern, in ihrer
Bedeutung wieder stark in den Vordergrund getreten ist. Wir haben die
Schwierigkeit der vorliegenden Aufgaben kennengelernt und gesehen,
dafl die Ergebnisse heute noch bei weitem nicht hinreichen, um die
Frage nach den GesetzméiBigkeiten der Sternbewegung bis in die Einzel-
heiten hinein in Angriff zu nehmen. Die Unzulidnglichkeit der Eigen-
bewegungen ist ganz wesentlich durch die in fritheren Zeiten benutzten,
zum Teil auch noch durch die gegenwirtigen Beobachtungsmethoden
bedingt. Wir miissen also versuchen, in Zukunft die Zuverlissigkeit der
Messungsergebnisse weiter zu steigern.

Es 1aBt sich nur in allgemeinen Ziigen angeben, nach welcher Rich-
tung hin die astronomischen Beobachtungen und ihre Diskussion weiter-
gefiihrt werden miissen, um die Grundlagen der Stellarastronomie
stirker zu sichern. Neben die noch bessere Ausnutzung vorhandener
instrumenteller Hilfsmittel werden Verbesserungen der Instrumente zu
treten haben, fiir welche, wie eingangs schon hervorgehoben, die Astro-
nomie die Hilfe des Ingenieurs besonders benétigen wird.

Einmal gestatten sicher die astronomischen Instrumente in ihrem
gegenwirtigen Zustand meist noch eine bessere Ausnutzung, wenn es
sich darum handelt, das fundamentale System der Stellarastronomie
festzulegen und an dieses die Orter der schwéicheren Sterne anzuschlieBen.
Den Instrumentalfehlern im weitesten Sinne ist volle Aufmerksamkeit
zu schenken. Jedes Instrument hat in allen seinen Teilen individuelle
Eigentiimlichkeiten, die eines sorgfiltigen Studiums bediirfen; ein
starres Schema ist hier am wenigsten am Platze. Gerade die Abweichung
eines Instruments vom schematischen Verhalten ist oft die Ursache
dafiir, daB eine einzelne Beobachtungsreihe aus dem Durchschnitt der
iibrigen stark herausfilltl. Sicher wird es auch notwendig sein, die
groBen Beobachtungsprogramme auf internationalem Wege noch zu
vereinheitlichen. Eine Vergleichsmoglichkeit verschiedener Beob-
achtungsreihen stoBt oft dadurch schon auf Schwierigkeiten, daBl die
einzelnen Beobachtungsreihen zu wenig vergleichbare Objekte besitzen.
Fiir die Beobachtungen an Meridianinstrumenten wird man sich in
Zukunft auf eine festliegende Auswahl hellerer Sterne beschrinken
miissen; die Anschliisse an diese kénnen in allen Féllen auf photo-
graphischem Wege erfolgen.

1 Vgl. hierzu W. RaBE: Astron. Nachr. 248, 369 (1933).
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Einige Vorschlige zur Sicherung des Fundamentalsystems verdienen
besondere Beachtung. Es wurde bereits (S.26) ausgefithrt, wie die
Beobachtungen der Sonne (ebenso des Mondes und der groflen Planeten)
zu einer Festlegung des Deklinationssystems in der Nihe des Aquators
gefithrt haben. Nun ist von verschiedenen Seiten vorgeschlagen worden,
auch einige hellere kleine Planeten fiir diese Aufgabe heranzuziehen.
Einmal sind die kleinen Planeten sternférmig und dadurch sicherer als
die Sonne oder die grofen Planeten zu beobachten. Auch erreichen
einzelne Planetoiden infolge ihrer groflen Bahnneigung héhere Dekli-
nationen, wodurch ein breiterer Deklinationsgiirtel des Himmels syste-
matisgh erfafit wird. Die Fehler des Deklinationssystems machen sich
dann als Abweichungen der Planetenbewegung vom NEwTONschen Gra-
vitationsgesetz bemerkbar und koénnen auf diese Weise ermittelt
werden. Ebenso ist es von groflem Wert, wenn absolute Deklinations-
beobachtungen mit demselben Instrument an zwei Beobachtungs-
stationen der nérdlichen und siidlichen Halbkugel durchgefithrt werden?.

Um fiir die helleren Sterne von systematischen Fehlern freie EB zu
erhalten, ist auch vorgeschlagen worden, diese Sterne an sehr weit ent-
fernte Objekte anzuschlieflen. Hierzu sind zu rechnen weit entfernte, also
scheinbar schwache Riesensterne und die Spiralnebel. Infolge der grolen
Entfernung dieser Korper ist von vornherein nur eine geringe EB senk-
recht zum Visionsradius zu erwarten. Die GesetzméBigkeiten der der
Sonne stirker benachbarten Sterne werden sich dann also in den relativen
Bewegungen zu den weit entfernten Objekten erkennen lassen. Man
konnte (wie bereits S.22 hervorgehoben wurde) daran denken, das
fundamentale Koordinatensystem der Stellarastronomie durch diese
fernen Himmelskorper festzulegen und miifte dann umgekehrt die
Lage von Aquator und Ekliptik auf dieses System beziehen?.

Natiirlich miissen die Bestrebungen auch dahin gehen, die instru-
mentellen Hilfsmittel weiter zu verbessern. Es gilt in Zukunft bei den
Beobachtungen, den Beobachter mehr und mehr auszuschalten, um die
Fehler physiologischer Natur zu beseitigen. Die Einfithrung der Himmels-
photographie bedeutet ja schon jetzt einen wesentlichen Schritt in
dieser Richtung, und durch die Konstruktion der modernen Vierlinser
mit grofem Gesichtsfeld ist die Moglichkeit gegeben, die schwacheren
Sterne unmittelbar an ein weites Netz von wenigen durch Meridian-
beobachtungen festgelegten Sternen anzuschlieBen. Aber auch bei den
Meridianbeobachtungen gilt es, den Beobachter weitgehend zu eli-
minieren. Versuche, die Durchgéinge der Sterne photographisch zu
registrieren, um auf diesem Wege Rektaszensions- und Deklinations-

! DNEPROVSKY, N.: Bull. de 1’Observat. central & Poulkovo 13, 1 (1932).
2 DNEPROVSKY, N., u. B. GErasiMoVIC: Poulkovo Observat. 1932, Circu-
lar Nr. 3.
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differenzen zu ermitteln, sind mehrfach angestellt worden. Die Er-
gebnisse sind allerdings noch wenig befriedigend. Dagegen konnten
die Durchgangszeiten durch den Meridian mit Erfolg auf lichtelek-
trischem Wege registriert werden!. Auch fiir die Vermessung photo-
graphischer Platten wird der Beobachter durch eine lichtelektrische
Apparatur ersetzt werden konnen. In diesem Zusammenhang ist noch
ein zuerst an der Hamburger Sternwarte von R. SCHORR angewandtes
Verfahren hervorzuheben, das die Kreisablesungen am Meridianinstru-
ment auf photographischem Weg registriert. Die Stellung des Kreises
zu den vier Ablesemikroskopen

wird auf einem Film phaqtogra-

phisch festgehalten, der dann

nachtraglich abgelesen  wird.

Hierdurch ist, abgesehen von

einer rascheren Arbeitsmoglich-

keit wahrend der Nacht, die

Person des Mikroskopablesers am

Instrument in Wegfall gekommen.

Schliefilich sei noch auf einen

fiir die Astronomie auBerordent-

lich wichtigen Fortschritt in der

Konstruktion der Uhren hinge-

wiesen als ein Beispiel dafiir, wie

Entdeckungen und Erfindungen

des Physikers und Ingenieurs auf

einem zundchst weitab liegenden

Gebiet firr die Astronomie von

auBerordentlicher Fruchtbarkeit

ADD. 16. Quarauhr wich MARRISON. Thermostat  werden konnen. Es handelt sich
um die Quarzuhr (Kristalluhr,

Cristal clock). Wenn auch die unmittelbare Anwendung dieser Uhr bei
astronomischen Beobachtungen sich noch in den ersten Anfingen be-
findet, so zeigt es sich doch heute schon, dafl die Quarzuhr den bis-
her verwendeten Pendeluhren in vielen Punkten erheblich iiberlegen ist.
Es gibt augenblicklich zwei etwas verschiedenartige Konstruktionen
von Quarzuhren, die in Amerika nach W. A. MarrisoN entwickelte
Uhr (Abb. 16) und die in der Physikalisch-Technischen Reichsanstalt
(PTR) von A. ScHEIBE und U. ADELSBERGER durchgefiihrte Konstruk-
tion (Abb. 17). Bei beiden wird ein natiirlicher Quarzkristall als piezo-
elektrischer Oszillator benutzt, wie er urspriinglich in der Hochfrequenz-
meBtechnik Verwendung findet. Da die Frequenz des schwingenden

1 STROMGREN, B.: Vjschr. Astron. Ges. 68, 365 (1933).
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Quarzkristalls (MARRISON verwendet einen Ring; die PTR einen Stab)
auBerordentlich hoch ist (100000 Hz bei MarrisoN und 60000 Hz bei
ScuerBE und ADELSBERGER), so mufl durch Zwischenschalten von
Frequenzteilerstufen die urspriingliche Frequenz synchron geteilt
werden. Der letzte Teiler treibt einen Synchronmotor, der seinerseits
ein Uhrwerk und Kontakteinrichtungen in Bewegung setzt. Dadurch
kommt man von dem Oszillator hoher Frequenz zu einer ,,Uhr“, die
in ihrem Gang mit Pendeluhren und Zeitsignalen vergleichbar wird!.

Die Gangergebnisse der Quarzuhren sind auBlerordentlich befriedi-
gend. An der PTR hat sich als mittlere Schwankung des Einzelwertes
des mittleren téglichen Ganges 0°,002 ergeben; als mittlere Schwan-
kung des FEinzel-

wertes der Differenz 1 posais ;g Recarder, =] ]Ze;/;;
der momentanen tig- FTT g s M
lichen Gédnge zweier 5 —‘E"’> - ng
verschiedener Quarz- g ks | i | v o] Vo | s :
uhren 0°,0003. Fir o —H—F
kiirzere Zeitrdume ist ]
die Quarzuhr jeder ||
Pendeluhr weit iiber- l/ ud a oy
legen. Dies zeigt sich 7
auch aus verschiede- [ ] . [ ]
nen am Loomis-La- a a]la il ]
boratorium (Tuxedo

2207~

Park, New York) an-

. Abb. 17. Quarzuhr nach SCHEIBE und ADELSBERGER. Schaltungs-
geStthen Untersu schema: @ = schwingender Quarz; RS = Rohrensender; Vi und
chungenz_ Durch Ver- Vi1 = Verstiirkerstufen; daran anschlieBend 3 Frequenzteilerstufen

. fir 10000, 1000 und 333 Hz; S = Synchronmotor; daran an-
gleich mehrerer Pen- schliefend der Zeitgeber.

deluhren mit einer
Quarzuhr hat sich der EinfluB der Anziehung des Mondes auf das
schwingende Pendel im Gang der Pendeluhren nachweisen lassen.
Auch fiir grofere Zeitrdume dirfte sich die Quarzuhr weit besser
als die Pendeluhren bewdhren. Dies veranschaulicht jetzt schon das
von SCHEIBE und ADELSBERGER als Beispiel gegebene Diagramm in
Abb. 18. Die Fehler des Zeitsignals von Nauen sind einmal durch Ver-
gleich mit der Quarzuhr I der PTR bestimmt (Kreise); das andere Mal
aus dem Mittel der Angaben des Geodétischen Instituts in Potsdam,
der Hamburger Seewarte, der Sternwarte Greenwich und dem Bureau
International de 'Heure in Paris (Kreuze). Es handelt sich also um

1Vgl. A. ScuEIBE u. U. ADELSBERGER: Physik. Z. 33, 835 (1932); Ann. Phys.,
5. F. 18, 1 (1933); Hochfrequenztechnik u. Elektroakustik 43, 37 (1934). —
A. ScueiBE: Naturwiss. 21, 506 (1933).

2 Monthly Notices of R. Astron. Soc. 91, 575 (1931); 93, 444 (1933).
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das Mittel einer grofleren Anzahl von Pendeluhren, dem die eine Quarz-
uhr durchaus standhilt. Die gestrichelten Kurven geben die Streuung
in den Angaben der einzelnen Zeitinstitute an.

Wenn so schon die Quarzuhr sich der Pendeluhr stark iiberlegen
zeigh, so kommen fiir die erstere noch weitere Vorziige hinzu. Die
Quarzuhr ist — um nur die wesentlichsten Vorteile zu nennen — un-
empfindlich gegen Erschiitterungen und Sto8e, die gerade (man denke
auch an Erdbeben) die Pendeluhr besonders storen. Die modernen
Pendeluhren miissen in kostspieligen Uhrenkellern aufgestellt werden,
um ihre Gangkonstanz sicherzustellen; die Quarzuhr verlangt ledig-
lich Konstanthaltung der Temperatur fiir den Oszillator, was in jedem
Laboratorium durch-
s zufihren ist (bei den
Quarzuhren der PTR
entspricht einer Tem-
peraturdnderung von
0°,0001 C eine tégliche
Ganginderung  von
1 0%,0004). Allem An-

pLE S PR RB B N NE BN 2YEEE MY gchein nach wird die

ST 9 MMM M2 2528 1 35 57 9 #H . :
April 1932, Mai 1932, Quarzuhr die Zeit-

Abb. 18. Fehler des Zeitsignals von Nauen. Kreise: nach Quarz- normale mit erheblich
whr T der PTR in tausendstel Sekunden; Kreuze: aus dem . . .
Mittel von vier Zeitinstituten. Die Streuungin den Angaben der grOBerer Sicherheit als
vier Zeitinstitute ist durch gestrichelte Linien gekennzeichnet. unsere Pendeluhren
liefern konnen, und sie wird die Hauptuhr derjenigen astronomischen
Institute werden, die sich die Aufgabe der Bestimmung absoluter
Koordinaten der Sterne gestellt haben.

So steht zu hoffen, daBl in der Astrometrie in naher Zukunft der
astronomische Beobachter unter Mithilfe des Physikers und Ingenieurs
die Beobachtungsgrundlagen so erweitern wird, daBl sich darauf die
Untersuchungen iiber die GesetzméBigkeiten des Sternsystems mit
groBerer Sicherheit als bisher aufbauen kénnen.
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Zweiter Vortrag.

Die physikalischen Zustandsgriéfien der Sterne.

Von H. Kience, Gottingen.
Mit 9 Abbildungen.

Einleitung.

Die Grundaufgabe, vor die wir immer wieder gestellt werden, ist
der Ubergang von den der Beobachtung allein zuginglichen scheinbaren
Eigenschaften zu den wahren Eigenschaften der Sterne. Wir wollen von
dem scheinbaren Ort an der Himmelskugel schlieBen auf den wahren Ort

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 3
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im Raum; wollen aus den scheinbaren Ortsverdnderungen an der Sphére
berechnen die wahren Bewegungen im Raum; wollen von den schein-
baren Helligkeiten iibergehen zu den wahren Leuchtkriften, von den
scheinbaren Winkeldurchmessern zu den wahren linearen Durchmessern,
von den Farbtemperaturen der scheinbaren Strahlung zu den wahren
Temperaturen der stellaren Materie. Alle diese Uberginge von beob-
achteten scheinbaren Eigenschaften zu wahren Eigenschaften werden
vermittelt durch die Kenntnis der Entfernung des Objektes von dem
Beobachter. Die Bestimmung der Entfernung muf} daher als eine
Fundamentalaufgabe der Astronomie betrachtet werden.

DafBl wir nur so wenige Entfernungen auf direktem geometrischem
Wege bestimmen konnen, ist vielleicht der gewichtigste Hemmschuh der
ganzen Entwicklung. Es ist heute vielfach so, dal wir gewisse wahre
Eigenschaften der Sterne zuverlissiger auf dem Wege iiber physikalische
Hypothesen ableiten konnen als aus den beobachteten scheinbaren
Eigenschaften und den geometrisch gemessenen Entfernungen; dafi wir
daher die Beziehungen zwischen scheinbaren Eigenschaften, wahren
Eigenschaften und Entfernungen unmittelbar zur Grundlage wichtiger
Methoden der indirekten Entfernungsbestimmung machen. Wir be-
rechnen im allgemeinen nicht mehr aus der scheinbaren Helligkeit und
der trigonometrisch bestimmten Entfernung die absolute Leuchtkraft,
sondern aus der scheinbaren Helligkeit und der — aus bestimmten
spektralen Eigentiimlichkeiten erschlossenen — absoluten Leuchtkraft
die Entfernung. Erst diese Umkehrung hat uns in den Stand gesetzt,
MilchstraBenwolken, Sternhaafen und ferne Weltsysteme jenseits der
Grenzen unseres Milchstralensystems in den Kreis der Betrachtungen
einzubeziehen.

a) Bezeichnungen und Definitionen.

Die Astronomen sind gewobnt, Entfernungen durch die ,,Parallaze
auszudriicken in Anlehnung an die grundlegende geometrische Methode
der absoluten Entfernungsbestimmung. Die Parallaxe 7" eines Sternes
ist der in Bogensekunden ausgedriickte Winkel, unter dem der Halb-
messer a der Erdbahn von dem Stern aus erscheint. Ist r die Entfernung,
so gilt also, da 7" stets nur Bruchteile einer Sekunde betréigt:

7'’ = 206265" a/r. (L)

Als Einheit der Entfernung gilt das ,,parsec’‘ (Abkiirzung fiir ,,Parallax-
sekunde®), d. i. die Entfernung, die einer Parallaxe von 1 entspricht.
Die Entfernung in parsec ist also gleich dem reziproken Wert der
Parallaxe:

r (parsec) = 1/n"". (2)
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Die Beziehung dieser stellaren Entfernungseinheit zu der planetaren
(Halbmesser der Erdbahn ¢ = 149,5 Millionen km) und der physika-
lischen {cm) ist gegeben durch:

1 parsec = 206265 - ¢ = 3,08 - 108 cm . (3)

Die Umrechnung auf das sonst noch gebriuchliche , Lichtjahr* ver-
mittelt die Beziehung:

1 parsec == 3,26 Lichtjahre. (4)

Die Helligkeiten der Sterne werden in ,,Sterngréfen’ angegeben.
Die Einteilung in GréBenklassen ist durch das physiologische Gesetz
bedingt, daf8 das Auge nicht Differenzen der Intensititen empfindet,
sondern ihre Verhéltnisse. Der moglichst enge AnschluBl an die histo-
rische Einteilung der dem bloBen Auge sichtbaren Sterne in 6 Klassen,
wobei die hellsten als 1. Grofle, die schwichsten als 6. GroBe gezihlt
wurden, hat zu der folgenden strengen Definitionsgleichung fiir die
astronomischen Sterngréflen gefiihrt:

my — my = — 2,5 log (hy/hy). (5)

my und m, sind die GréBen, k, und %, die entsprechenden scheinbaren
Helligkeiten zweier Sterne. Einem Unterschied von 5 GroBenklassen
entspricht demnach genau das Intensitdtsverhiltnis 1:100. Der Null-
punkt der GroBenklassenskala ist praktisch so festgelegt worden, daB im
Mittel fiir die dem bloBen Auge sichtbaren Sterne Ubereinstimmung
herrscht mit den iiberlieferten Helligkeitsangaben der dlteren photo-
metrischen Verzeichnisse. In dem so praktisch festgelegten System ist
dann der AnschluB8 der Sterne an die Sonne durchgefiihrt worden, der
auf den Wert

my = — 26,72 (6)
fithrte.

Die ,,absolute Grofe’” M eines Sternes ist definiert als die scheinbare
GréBe in der Entfernung 10 parsec. Die nicht ganz folgerichtige Wahl
der Entfernungseinheit 10 parsec statt 1 parsec ist historisch bedingt.
Als die Astronomen sich auf das parsec als Entfernungseinheit einigten,
hatte man sich schon so an die auf die Einheit 10 parsec bezogenen ab-
soluten GroBen gewohnt — und es existierte schon eine groBe Reihe
von Verzeichnissen —, daf8 es nicht mehr gelang, das parsec auch als
Einheit fiir die photometrischen Daten durchzusetzen. Aus dem Ent-
fernungsquadratgesetz ergibt sich sofort die Beziehung zwischen schein-
barer GroBe, absoluter GroBe und Entfernung bzw. Parallaxe:

M—m=>5—>5logr=25+4 5logz"”. (7)
3*
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Man nennt M — m auch den , Entfernungsmodul®, weil sich aus ihm
sofort die Entfernung ergibt zu:

p =101} —m) — ] 585 — (M —m) (8)

Das ist die Grundformel fiir ,,photometrische” Entfernungsbestim-
mungen.
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Mit der oben angegebenen scheinbaren Grofle der Sonne und
7'' = 206265" erhilt man die absolute GroBe der Sonne:

M, = + 4,85. (9)

Die Sonne wiirde also dem Auge in der Entfernung 10 parsec als Stern-
chen nahe der 5. Grofle erscheinen.
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Die ,.absolute Leuchtkraft L eines Sternes ist entsprechend der
Definition der GroBenklassen:

Ly = Lg - 10— 04 Ma—Mp) — [ 2,512 Mo — M), (10)

Als Einheit der absoluten Leuchtkrifte (astronomische ,,Normalkerze®)
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gilt die Sonne, deren Leuchtkraft durch Anschluf} an die Hefnerkerze zu

L, =3-10 HK (11)
bestimmt worden ist.
Wir haben der Einfachheit halber zunichst nur von den ,,Hellig-
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keiten‘‘ schlechthin gesprochen und darunter die Helligkeiten verstanden,
wie sie das normale menschliche Auge empfindet. Da das Licht der
Sterne verschiedene spektrale Verteilung (verschiedene ,,Farbe‘ fir das
Auge) hat, fallen die Helligkeitsvergleiche natiirlich verschieden aus,
je nachdem ob wir visuell messen oder photographisch oder mit Photo-
zellen oder mit irgendwelchen anderen Strahlungsgeriten. Auf diese
Unterschiede werden wir noch zuriickzukommen haben.

Die Spektra der Sterne bestehen in der iiberwiegenden Mehrzahl aus
einem kontinuierlichen Untergrund, tiber den Absorptionslinien in ver-
schiedener Zahl und Stirke gelagert sind. Die zunédchst rein phéno-
menologisch auf Art und Stédrke der Linien gegriindeten Einteilungen
der Spektra in Klassen haben sich im Laufe der Zeit gewandelt unter
dem Einfluf} der Deutungen, die zunehmende physikalische Einsicht
ermoéglichte. Geblieben ist schlieBlich die folgende, nur als Rest einer
historisch-alphabetischen Einteilung verstindliche Spektralreihe, in der
die Temperaturen von links nach rechts abnehmen:

BAFGKM.

Rund 99°/o aller Sterne lassen sich in diesen Klassen unterbringen, wobei
die kontinuierlichen Ubergéinge durch dezimale Unterteilung bezeichnet
werden, wie z. B. B8, 40, F'5, @2, K5, M3. Der kleine Rest von 1%
entfallt auf die seltenen Typen O (Sterne hochster Temperatur mit
Emissionsbidndern), P (planetarische Nebel), @ (neue Sterne), R, N, 8
(rote Sterne mit breiten Absorptionsbhdndern).

Die beigegebenen Spektraltafeln veranschaulichen die Spektral-
klassen.

Wenn wir jetzt an die Aufgabe herangehen wollen, die Groflen zu
bestimmen, die es uns ermdéglichen, einen Stern in seinen physikalischen
Eigenschaften festzulegen, dann stoBlen wir auf einen Gegensatz zwischen
den GroBen, die unmittelbar beobachtbar oder aus den Beobachtungen
ableitbar sind, und den GréBen, die in die Theorie des Aufbaus der
Sterne eingehen. Sehen wir von der Sonne ab, deren Bedeutung als
Prototyp eines Fixsterns durch die Ausnahmestellung, die sie uns gegen-
iiber einnimmt, bei den verschiedensten Gelegenheiten in die Erschei-
nung tritt, dann kénnen wir als physikalische Zustandsgrofien der Sterne
stets nur Integral- oder Mittelwerte beobachten. Auch die allernéchsten
Fixsterne sind fir unsere Beobachtungen punktférmige Lichtquellen;
die Strahlung, die zu uns gelangt, ist nach jeder Richtung hin integriert,
iiber die Oberfliche der Kugel und iiber die verschiedenen Tiefen, die zu
ihrer Entstehung beitragen. Wir konnen sie gewissermalen nur noch
nach einer einzigen Dimension zerlegen, der Frequenz. Diese ,effektive*
Sternstrahlung wird durch zwei Parameter in ihren Haupteigenschaften
festgelegt:
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1. Die absolute bolometrische Leuchtkraft L, d. i. die totale emittierte
Energie, die im Gleichgewichtszustand identisch sein muB mit der
effektiv im Innern erzeugten Energie.

2. Die effektive Temperatur T,, gegeben durch die spektrale Ver-
teilung der Gesamtstrahlung iiber alle Frequenzen.

Die nichste wichtige Zustandsgrofle ist die Masse I, d. i. die Ge-
samtmenge der Materie, die in dem Stern vereinigt ist. Sie wird gemessen
in Kinheiten der Sonnenmasse, die ihrerseits

Mo = 1,985 - 1033 g (12)

betréigt. Der physikalische Zustand dieser Materie kann von der empiri-
schen Seite her nur noch niher beschrieben werden durch Angabe der
mittleren Dichte ¢, berechnet als Quotient aus Masse und Volumen.
Es wird unsere néchste Aufgabe sein, die Methoden aufzuzeigen, die
der Bestimmung dieser integralen ZustandsgroBen dienen, und zu priifen,
ob und welche Zusammenhénge sich auffinden lassen, die als Kriterien
dienen kénnen fiir eine Theorie des inneren Aufbaus der Sterne.

b) Die effektiven Temperaturen der Sterne.

Wir beginnen mit der Bestimmung der effektiven Temperatur, weil
ihre Kenntnis die offene oder stillschweigende Voraussetzung ist fiir eine
Reihe von Methoden zur Bestimmung oder Reduktion der anderen Zu-
standsgroBen. Alle Temperaturdefinitionen, die Strahlungsmessungen
zur Voraussetzung haben, stiitzen sich auf das KirRcuHHOFFsche Gesetz
in Verbindung mit dem Prawcrschen Gesetz fiir die Hohlraumstrah-
lung. Danach ist die pro Oberflichenelement von einem Kérper der
Temperatur 7 und dem Absorptionsvermégen a (A) emittierte Ener-
gie I (1) gegeben durch

10)dd —=a(l)-BEQ, T)dA, (13)
wo
C 1
B, T =2 1 1
(l ) A8 ecz/]-T_il ( 4)

die Prancgsche Funktion ist mit
€ =2¢; = 2¢2h = 1,178 - 10-% erg sec1 cm?,
¢y = ch/k = 1,432 cm grad.

Fiir den idealen ,schwarzen‘ Strahler ist a (A) = 1, fiir den ,,grauen*
Strahler a (1) = @, unabhingig von der Wellenléinge; fiir alle ,,Selektiv-
strahler‘ ist @ (1) eine Funktion der Wellenlinge, die iiber weite Bereiche
glatt verlauft, solange es sich um reine Temperaturstrahlung handelt.

Die Form der Pranckschen Funktion liBt eine fiir viele Uber-
legungen bequeme Darstellung zu, wenn man Gebrauch davon macht,
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daB die Lage des Maximums der Emission durch das Wiensche Ver-
schiebungsgesetz gegeben ist:
Apax * T = ¢5/f8 = 0,2884 cm grad (15)
B = 4,965 (eine reine Zahl).
Fiihrt man als Einheit der Variablen die Wellenldnge und die Energie
im Maximum ein, also
E(G,T) _E@},T)

xXr = l/lma,x; E, = E (Mmax, T) = Emax(T)’ (16)
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Abb. 3. Die reduzierte PLANCKsche Kurve. (Nach Hdb. d. Astrophysik II/1.)

so berechnet sich E (1, T') in sehr einfacher Weise aus
E(A:T):Emax (T)'Ez’ (17)

wenn man eine Tabelle fiir A, und &, als Funktion von T hat. E ist
fiir alle Temperaturen die gleiche Funktion, deren Charakter aus Abb. 3
zu ersehen ist.

Die Geraden durch den Ursprung sind die Linien gleicher Wellen-
linge, die Parallelen zur Abszissenachse Linien gleicher Temperatur.
Die Linien OB und OC, die den alleriuBersten Grenzen des dem mensch-
lichen Auge zuginglichen Bereiches entsprechen (L = 0,380 u bzw.
0,760 u), schneiden auf jeder Abszissenparallele ein Stiick aus, das den
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Bereich begrenzt, innerhalb dessen bei der betreffenden Temperatur
die Prancksche Kurve fiir visuelle Beobachtungen eine Rolle spielt.
Man ersieht unmittelbar, dafl fir Temperaturen oberhalb 7600° das
Maximum der Kurve jenseits der &uflersten Grenze visueller Beob-
achtungsmoglichkeiten liegt, wihrend fiir Temperaturen unterhalb
3800°, also fiir den ganzen Bereich der im Laboratorium realisierbaren
Temperaturen, das Maximum iiber die langwellige Grenze des sichtbaren
Spektralgebietes hinausriickt. Nur fiir Temperaturen in der Umgebung
von 6000° erfassen visuelle Beobachtungen den Teil der Energiekurve
in der Umgebung des Maximums.

Bei streng schwarzer Strahlung, wie sie als Hohlraumstrahlung im
Laboratorium weitgehend verwirklicht werden kann — allerdings nur
fir astronomisch ,,niedrige Temperaturen — geniigt die absolute
Energiemessung an einer einzigen Stelle im Spektrum zur eindeutigen
Festlegung der Temperatur. Bei grauer Strahlung sind mindestens zwei
solche Messungen bei verschiedenen Wellenldngen notwendig, um zu-
gleich Temperatur und Emissionsvermégen zu bestimmen. Da die
Form der Energiekurve fiir schwarze wie fiir graue Strahlung identisch
durch die gleiche Funktion £, festgelegt ist, kann in beiden Fillen die
Temperatur bestimmt werden allein durch das Intensitétsverhaltnis fiir
zwei verschiedene Wellenldngen, das eine eindeutige Funktion nur von
T ist. Man kann sich in diesem Falle also auf die Messung relativer
Intensititen beschrinken und hat bei festen Werten von 4, und 4,:

Ca

58T ] 1,\8 et — 1
z) ;ﬁ/?{_lz(z) =T (D). (18)

T — 1

E, (m 2

E, Zy

Das ist eine transzendente Gleichung fir T, die im allgemeinen leicht
durch Niherungsverfahren aufgelést werden kann. Fir Werte von =,
die klein sind gegen f = 4,965, geniigt statt des PLanckschen Gesetzes
die Wiknsche Nitherung (¢*/% > 1), so dal man einfach erhalt

E, . Ay 1 I\ ¢,
log E2 = J log }; + 0,434: (5.2 —_ ):;) . T . (19)
Unter Einfithrung der dem Astronomen geldufigen Grofenklassen durch
my — my = — 2,5 log (£, /E,) (20)
ergibt sich schliefilich:
c 11,5 log 4,/4 0,921
'/j“% = "]/Z; A l}}.: + 1/}.1 ___1/12 (ml - mZ) =X + e (ml - m2) . (21)

Die reziproke Temperatur ist eine lineare Funktion von m; — m,.
FaBt man die Gleichung (21) so auf, dall auf der rechten Seite der
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4
Differenzenquotient _A—{{/’L)‘” steht, so ergibt sich folgerichtig noch eine

andere, in der Anwendung besonders wichtige Definitionsgleichung fiir
¢o/T durch Ubergang zum Differentialquotienten, d. h. zu dem Gradien-
ten der logarithmischen Energiekurve:
1 dE
E d1]2

Wihrend bei grauer Strahlung die auf die Form der Energiekurve
allein gegriindete Temperaturdefinition noch auf die wahre Temperatur
fiihrt, gilt das nicht mehr, wenn das Emissionsvermégen von der Wellen-
linge abhingt, wenn die Energieverteilung also von der eines schwarzen
bzw. grauen Koérpers abweicht. Man kann dann zwar formal fiir jeden
groBeren oder kleineren Wellenldngenbereich eine effektive Temperatur
ableiten ; aber der Wert, den man fiir diese Temperatur erhilt, wird eine
Funktion der Wellenldnge und héngt iiberdies davon ab, wie die An-
passung der wahren Energiekurve an eine Praxcksche Kurve vor-
genommen wird. Folgende Definitionen der effektiven Temperatur sind
méglich und werden bei verschiedenen Gelegenheiten gebraucht:

1. Die ,,schwarze Temperatur T'; einer Strahlung ist die Temperatur,
die ein schwarzer Korper haben miifite, um bei der gleichen Wellenlinge
die gleiche Energie, absolut gemessen, zu emittieren:

IA)dA=E A, T)dA. (23)
Der Zusammenhang mit der durch Gleichung (13) definierten wahren

Temperatur 7', ist fir den Bereich der WikNschen Naherung gegeben
durch:

ey T —= — — 0,921 ;Zf"l% + 51 (22)

Co €2 __ .
o = 2,303 A-loga () (24)

2. Die ,,Strahlungstemperatur Tg einer Strahlung I(A) im Wellen-
lingenbereich 4, << A < 4, ist die Temperatur, die ein schwarzer Korper
haben miilte, um in dem Bereich ; <4 <4, die gleiche Gesamt-
energie zu emittieren:

la Ja
[10ydi= [E@, Ts)di. (25)

In der Grenze fiir 2, = 4, wird T'g = T';; bei Ausdehnung des Bereiches
auf das ganze Spektrum 0 << A <C o0 erhélt man die ,,Straklungstempera-
tur der Gesamistrahlung:

(10ydn = wa(l, Ts)di = ¢- T4 (26)
0

0
0= 5,71 - 10~% erg sec~! cm~2 grad—*.

Da bei Temperaturstrahlung die Emission des schwarzen Kérpers
der Temperatur 7', jeweils die maximal iiberhaupt mogliche Emission
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darstellt [es ist stets a (L) <1], ist die Strahlungstemperatur ebenso
wie die schwarze Temperatur im allgemeinen niedriger als die wahre
Temperatur; schwarze Temperatur und Strahlungstemperatur sind
untere Grenzwerte fiir die wahre Temperatur. Die Strahlungstemperatur
der Gesamtstrahlung wird — aufler bei wirklich exakt schwarzer Strah-
lung — immer niedriger sein als die wahre Temperatur, wahrend die
schwarze Temperatur in bestimmten Wellenlingenbereichen — wo
a(t) =1 ist — an die wahre Temperatur heranreichen kann.

3. Als ,,Farbtemperatur® Ty bezeichnet man die Temperatur der
Praxckschen Kurve, der sich die Form der beobachteten Energiekurve
,,bestmoglich®‘ anpassen 1afit. Wichtig fiir die Praxis ist vor allem die
wFarbtemperatur der visuellen Strahlung’‘, die so zu bestimmen ist,
daf3 fiir das Auge Farbgleichheit besteht zwischen der zu messenden
Strahlung und der eines schwarzen Kérpers der Temperatur 7.

Da die Anpassung an eine Praxcksche Kurve in beschrinkten
Wellenldngenbereichen entsprechend den Gleichungen (19) und (21) im
allgemeinen auf eine lineare Ausgleichung der beobachteten log I nach
1/A hinauslduft, hat sich im astronomischen Sprachgebrauch in der
letzten Zeit

4. Die ,,Gradationstemperatur oder ,,Gradiententemperatur T ein-
gebiirgert als die Temperatur der Praxckschen Kurve, die bei der
Wellenlinge A den gleichen Gradienten

dm

G =0,921 a1

@7)
besitzt wie die beobachtete Energiekurve. Im Bereich der WitNschen
Néherung ist

L

m=0+51. (28)

Bei strenger Rechnung kann man den Unterschied der PrLaxckschen
Funktion gegeniiber der WiENschen durch einen Korrektionsfaktor be-
riicksichtigen.

Welcher Zusammenhang zwischen der Farbtemperatur und der
wahren Temperatur besteht, 148t sich ohne weitere Kenntnisse iiber
die Natur des strahlenden Korpers nicht sagen. Ob die Farbtemperatur
niedriger oder hoher ist als die wahre Temperatur, hingt ganz von dem
funktionalen Verlauf des Emissionsvermogens a(4) ab. Es kann sehr
wohl vorkommen, daf3 der beobachtete Gradient den fiir den unendlich
heiBen schwarzen Strahler iibersteigt, da sich der beobachteten Strah-
lung also iiberhaupt keine endliche Temperatur zuordnen laBt. Man
muB also vorsichtig sein, wenn man von Farbtemperaturen auf wahre
Temperaturen schlieBen will.
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Bei der Ubertragung der angefiihrten Temperaturdefinitionen auf
die Sterne tauchen Schwierigkeiten teils grundsétzlicher, teils praktischer
Art auf. Zu den dem Physiker geldufigen Schwierigkeiten absoluter
Energiemessungen iiberhaupt gesellt sich hier noch die weitere, daB3 alle
Strahlung, die wir beobachten, bereits die Atmosphire der Erde durch-
setzt hat, bevor sie in unsere Mefgerite gelangt. Es ist nicht ganz
leicht, Grofle und Art der Verénderung festzustellen, welche die Strah-
lung dabei erleidet. Das in groBen Hohen vorhandene Ozon schneidet
unerbittlich das der irdischen Beobachtung zugingliche Spektrum
knapp unterhalb 300 mu ab; die Untersuchung kurzwelligerer Strahlung
ist uns versagt, und wir sehen zur Zeit nicht die geringste Aussicht,
die hier aufgerichtete Schranke einmal niederzulegen. Aber auch in
dem Bereich oberhalb 300 mu wird die Strahlung durch die Erdatmo-
sphére geschwicht, sowohl allgemein infolge der mit einer variablen
Potenz (je nach den Triibungsverhiltnissen) von 1/4 gehenden allge-
meinen Extinktion, als auch selektiv durch atomare und molekulare
Absorption, vor allem die im langwelligen Teil sich hiaufenden breiten
Banden des Sauerstoffs, des Wasserdampfes und der Kohlenséure.

Absolute Bestimmungen der extraterrestrischen Energie — d. h. der
von der Wirkung der Erdatmosphére und den Verinderungen der
Strahlung in der MeBapparatur befreiten — sind praktisch bisher nur
an der Sonne vorgenommen worden. Die ersten tastenden Versuche
von ABBOT, mit einem Radiometer am 100zélligen Spiegel des Mount
Wilson hellere Sterne zu messen, haben in der Hauptsache nur die auBer-
ordentlichen Schwierigkeiten erkennen lassen, ohne vorerst wirklich
positive Ergebnisse. Es hat Jahrzehnte gedauert, bis man allein die
,»Solarkonstante, d.i. die pro Minute und Quadratzentimeter auf die
Erde auBerhalb der Atmosphire auftreffende Sonnenenergie, mit einer
Genauigkeit von einigen Prozent hat angeben konnen. Noch vor nicht
30 Jahren rechnete man mit einem Wert von 4 cal, wihrend wir heute
wissen, dafl der wahre Wert sicher nicht 2 cal iibersteigt.

Uber die wahre Form der Energiekurve der Sonne unterhalb 0,4 u
bestehen noch heute Meinungsverschiedenheiten; die einzelnen MeB-
reihen weichen stark voneinander ab. Und doch liegen bei der Sonne
die Verhiltnisse in jeder Hinsicht besonders giinstig, verglichen mit
den Sternen: das Maximum der Energiekurve fallt mitten in den besten
Beobachtungsbereich (bei 470 m 1) ; der unzugingliche ultraviolette Teil
macht kaum einige Prozent der Gesamtstrahlung aus; die Intensitdten
sind auch bei grofier Dispersion noch so grof, daf man mit Bolometern
bei ausreichender spektraler Auflésung bis weit ins Ultrarot messen
und die atmosphérischen Absorptionsbinder iiberbriicken kann. Ganz
anders bei den Sternen: schon beim Spektraltypus F und in steigendem
MaBe bei den Typen A und B liegt ein wesentlicher Teil der Gesamt-
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strahlung in dem unzuginglichen ultravioletten Bereich; die verfiig-
baren Strahlungsenergien sind so gering, dall absolute Messungen im
spektral zerlegten Licht heute noch praktisch unméglich sind.

Alle unsere Schliisse iiber die Natur der Sternstrahlung beruhen
auf relativen Intensititsmessungen in den engen Grenzen des photo-
graphisch und visuell zugénglichen Bereiches, den wir erst in der jiingsten
Zeit auszudehnen beginnen, mit Quarzoptik iiber 350 mu hinaus bis
zur Durchlissigkeitsgrenze der Atmosphire bei 290 mu; mit neuen
rotempfindlichen Platten iiber 700 m u hinaus bis in die Gegend von 1 u.

Die Ableitung von schwarzen oder Strahlungstemperaturen setzt
-nicht nur absolute Messungen der auf den Empfinger auftreffenden
Energie voraus, sondern auch Umrechnung dieser Energie auf die
Emission pro Flidcheneinheit des strahlenden Korpers. Es ist also die

Abb. 4. Beobachtete Energieverteilung im Sonnenspektrum nach dem Durchgang durch die Luft-
hiille der Erde. (Nach LANGLEY.)

Kenntnis der Grofe der strahlenden Fliche nétig. Bei der Sonne
kennen wir diese GroBe tatsichlich und haben damit die Méglichkeit,
aus der gemessenen absoluten Energieverteilung im Spektrum die
schwarze Temperatur in ihrer Abhdngigkeit von der Wellenlinge, und
aus der Solarkonstante die Strahlungstemperatur der Gesamtstrahlung
zu berechnen. Darin liegt die grofle Bedeutung der Sonnenforschung
fiir das Problem der Sterntemperaturen: die Sonne ist der einzige Fix-
stern, bei dem wir alle verschiedenen Temperaturdefinitionen zur An-
wendung bringen und damit priifen kénnen, inwieweit die gemachten
Voraussetzungen auch erfiillt sind.

Es gibt Sterne, deren Durchmesser auf einem von der Temperatur-
bestimmung unabhéngigen Wege ermittelt werden konnen (vgl. unten).
Wir diirfen hoffen, daB eine nicht allzu ferne Zukunft uns damit weitere
Moglichkeiten an die Hand gibt, wirkliche schwarze Temperaturen,
wenn auch nur fir eine kleine Auswahl von Sternen, zu bestimmen.
Dies ist um so wichtiger, als die Sonne ja nur ein Beispiel fiir einen
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@-Stern ist, und wir nicht wissen, ob und in welchem Umfang wir von
dessen Eigentiimlichkeiten auf die der B- und A-Sterne oder K- und
M-Sterne schlielen diirfen.

Wir kommen zu dem Ergebnis, dafl die Mdglichkeiten zur Bestimmung
effektiver Temperaturen von Sternen sich vorldufig grundsditzlich auf die
Ableitung von Farbtemperaturen beschrinken ; da nur die Form der Energie-
kurve uns zugénglich ist. Aber auch hier noch zwingen die Umstéinde
zu einer weiteren Relativierung der Messung. Die wichtigsten Strah-
lungsmeBapparate, die zur Verfiigung stehen, sind das menschliche
Auge, die photographische Platte, die Photozelle und das Thermo-
element. Nur das letztere ist — im Idealfall — ein ,,absoluter Emp-
fanger; da es aber astronomisch stets nur in Verbindung mit einer ab-
bildenden Optik, d. h. mit selektiv absorbierenden und reflektierenden
Linsen und Spiegeln, verwendet werden kann, geht auch sein Absolut-
charakter verloren. Jeder Empfanger hat also eine spezifische ,, Empfind-
lichkeit*, die ihn auf Strahlung verschiedener Wellenlinge mit ver-
schiedener Stirke reagieren 1ifit. Wir beobachten mit ihm nicht die
wirklich von dem Stern kommende Strahlung I (1), sondern eine
,Wirkung“ I’ (1), die mit 7 (A) verkniipft ist durch die Beziehung:

I'M)=0C -I)pk)e). (29)

Darin bedeutet p(A) die Transmission der Erdatmosphire, ¢(1) die
,,Empfindlichkeitsfunktion* des MeBinstruments einschlieflich der ab-
bildenden Optik. C ist ein Proportionalititsfaktor, der e () so normiert,
daB die Empfindlichkeit im Maximum gleich 1 wird. Wie der Einflull
von p und e sich auswirkt, veranschaulicht Abb. 5. Sie gibt in loga-
rithmischem Maflstab — da es sich ja nur um relative Messungen
handelt — die Intensititsverteilung einer schwarzen Strahlung von
5000° (7'5) und einer solchen von 10000° (T',,) in dem normalen astro-
nomischen Wellenldngenbereich von 0,3 ¢ bis 0,7 4. Nach dem Durch-
gang durch die Atmosphire haben die Verteilungen die Form 7', bzw.
T', angenommen. Eine normale photographische Platte in Verbindung
mit einem gewdhnlichen Spektralapparat zeichnet die ,,Schwérzungs-
verteilungen‘‘ Py bzw. Py, auf, wihrend das Auge eine spektrale Hellig-
keitsverteilung empfindet, die durch die Kurven V, bzw. V,, dargestellt
ist. Orthochromatische oder panchromatische Platten liefern andere
Schwirzungsverteilungen, je nach den Bereichen, fiir die sie sensibili-
siert sind. Und wieder anders sehen die Kurven aus, wenn man das
Sternlicht auf verschiedenartige Photozellen fallen 1aft.

In jedem Fall wird aus der vorgegebenen Intensitdtsverteilung ein
Stiick nicht nur herausgeschnitten, sondern iiberdies noch stark ver-
zerrt wiedergegeben. Die Messungen miissen also derart vorgenommen
werden, daB die verzerrenden Einfliisse sich aus dem Endergebnis
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eliminieren. Das fithrt zu einer Zweiteilung der Aufgabe, die typisch
ist fiir viele andere MeBmethoden der Astronomie oder Physik:

1. Vergleiche der Sterne untereinander durch relative Intensitdts-
messungen in der Weise, daB p(A) und e(4) in alle Messungen gleich
eingehen.

2. Absoluter Anschiuf eines oder mehrerer Sterne an eine irdische
Lichtquelle bekannter Intensitatsverteilung (schwarzer Korper), wo

dann p(A) absolut Dot Vis
bestimmt werden My . oM,
muB, wihrend e (4)

bei richtiger An- 030 4gop  4sop  sem 5500 6000

5

ordnung wieder in
alle  Messungen
gleich eingeht. 10
Beschrinken
wir uns auf den _,,
monochromati-
schen Intensitéts-
vergleich  zweier
Sterne ¢ und b
unter solchen Vor-
sichtsmafregeln,
daB der Einflul
der Extinktion der Erdatmosphire auf beide Sterne derselbe ist
bzw. die kleinen Verschiedenheiten rechnerisch berticksichtigt werden,
dann gilt

+3,0

LN L A R I O S L R Y

40

Abb. 5. Veridnderung der Sternstrahlung durch Erdatmosphire und
MeBapparatur.

:z (30)

wo T, und T, allgemein die effektiven Temperaturen von a¢ und b
bedeuten. Wird der Intensitidtsvergleich an zwei verschiedenen Stellen
des Spektrums, A, und A,, durchgefiihrt, so folgt aus (21):

c c
ﬁ— T’zz, = y[(my — my)a — (my — myY] = y (dmy — A my)
(31)
0,921
=1 1 Am = mg—mp
TR

Ist fiir einen der beiden Sterne die Temperatur bekannt, dann liefern
Messungen der genannten Art sofort die Temperatur des anderen. Offen-
bar erhialt man auf diese Weise Gradiententemperaturen im Sinne der
oben gegebenen Definition.
Wird der Intensitdtsvergleich nicht nur fiir zwei diskrete Wellen-
langen durchgefiihrt, sondern iiber einen gréBeren Bereich, dann kann
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 4
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man daraus den relativen Gradienten der beiden Energiekurven ab-
leiten, indem man die gemessenen Jm als Funktion von 1/A auftrigt.
Man hat dann nach (28):

9 _ % _ 4q—0921%I™

T, T i (32)

Diese Gleichung liegt den spektralphotometrischen Temperatur-
bestimmungen zugrunde.

Spektralphotometrische Beobachtungen von der hier erforderlichen
Genauigkeit sind miihsam durchzufiihren und beschrinken sich daher
auf eine kleine Auswahl heller Sterne. Ersetzt man die Messung bei
diskreten Wellenlingen durch die Messung des integrierten Lichtes in
begrenzten Bereichen, so kann man jeden dieser Bereiche durch eine
effektive Wellenlinge® kennzeichnen, gemi8 der Beziehung:

o

fI(}. )ye(A) A da

leﬁ =7 — . (33)
[T e(r)da
2
Die Differenz
J1(2)ey(3)dn
my—my = —2,5logt——— = C (34)
J1(2) ex(3)d
I

wird von den Astronomen als Farbenindex (FI) bezeichnet. Die relative
Temperaturbestimmung aus dem Farbenindex vollzieht sich dann ent-
sprechend der Gleichung (31) nach

a8 0,—0y). (35)

Die in die Konstante y nunmehr einzusetzenden ,,effektiven’* Wellen-
lingen 1, und A, der beiden Bereiche sind, wie die Definitionsglei-
chung (33) lehrt, strenggenommen nicht dieselben fiir die beiden Sterne a
und b, sondern hingen selbst wieder von der Intensititsverteilung
im Spektrum dieser Sterne ab. Doch bedeutet das keine prinzipielle
Schwierigkeit, da man in schrittweiser Naherung erst mit konstanten
effektiven Wellenlingen die gendherten Temperaturen berechnen kann,
die dann verbesserte Werte fiir die effektiven Wellenlingen liefern.

In dem praktisch haufigsten Fall sind die beiden Wellenldngen-
bereiche der Empfindlichkeitsbereich der normalen photographischen
Platte (m, = m,, = photographische GroBe) und der visuelle Bereich
(mg = m, = visuelle GréBe). Was gemessen wird, sind, bis auf un-
wesentliche Konstante, die bei der Differenzbildung herausfallen, die
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in dem Beispiel der Abb. 5 durch die Kurven Pj, Py, V5 und Vg
umgrenzten Flachen, die der Reihe nach den GréBen m,,, m,,, m;, m,

entsprechen. In erster Ndherung kann man setzen:

effektive Wellenlinge der visuellen Strahlung A, =0,530 1,
,» Pphotographischen Strahlung ,,= 0,425 u.

” »

Definitionsgemé wird den A0-Sternen im Mittel der FI 0™,00 zu-
geordnet. Mit den zugehorigen Temperaturen 11200° (RUSSELL) bzw.
13500° (BriLr) erhédlt man aus (35) fiir die Berechnung der Temperatur
aus dem FI die Beziehungen
7320 7320

T = 0065 bzw. G056
Der Sonne kidme nach ihrem FI von 0™,79 demnach die Temperatur
5080° bzw. 5425° zu.

Ebenso wie hier der photographisch-visuelle Farbenindex, so kann
zur Temperaturbestimmung auch jede andere Art von Farbenindex
verwendet werden; etwa indem man mit Blau- und Gelbfilter vor
einer Photozelle arbeitet oder mit entsprechenden Filtern vor pan-
chromatischen Platten. Immer aber hat man grundsitzlich den fol-
genden Sachverhalt: Die Festlegung des Temperatursystems, d. h. der
beiden Zahlenkonstanten in der Formel (36), erfolgt durch spektral-
photometrischen AnschluB an den schwarzen Korper. Innerhalb dieses
Systems konnen dann Farbenindizes mit Vorteil verwendet werden,
um fiir gréBere Anzahlen vor allem schwicherer Sterne Farbtempe-
raturen abzuleiten. Alle diese ,.effektiven’ Temperaturen sind ihrem
Wesen nach Gradiententemperaturen, deren Beziehung zu den wahren
Temperaturen erst noch durch eine physikalische Theorie der Stern-
strahlung hergestellt werden muS8.

Die Ubereinstimmung der Temperaturen der Somne, die nach den
verschiedenen Methoden erhalten werden, gestattet ein Urteil iiber die
Zuverlissigkeit der Hypothese, daf die Sternstrahlung sich nahe wie
schwarze Strahlung verhalte. Aus der Solarkonstanten folgt, wie an
anderer Stelle (vgl. S.106) nidher ausgefiihrt wird, fiir die effektive
Temperatur der Gesamistrahlung, die eine untere Grenze der wahren
Temperatur ist:

(36)

Ty = 57400 abs. 37)

Die Strahlungstemperatur aus verschiedenen Teilbereichen ergibt sich
in analoger Weise zu:

T,. = 5800° fiir A < 1,3 p (Durchlissigkeitsbereich des
Wassers) l (38)
T,, =5900° ,, 0,30u <4< 0,50 1 (photographischer Bereich) I
Tys = 6055° ,, 042u <4 < 0,70 u (visueller Bereich)
4%
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Das Intensitdtsmaximum der Sonnenstrahlung liegt bei 0,468 u. Nach
dem WikNschen Verschiebungsgesetz wiirde daraus die Temperatur

folgen: ,
Tax = 61709, (39)

was schon darauf hinweist, da die Form der Energiekurve der
Sonne eine héhere Temperatur ergibt als die absoluten Energie-
werte. Dieser Tatbestand tritt ganz besonders in die Erscheinung,
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Abb. 6. Extraterrestrische Energieverteilung im Spektrum der mittleren und der zentralen Sonnen-
strahlung (untere bzw. obere ausgezogene Kurve), verglichen mit schwarzer Strahlung verschiedener
(Nach den Daten von MINNAERT, BAN 2 gezeichnet von

Temperaturen (gestrichelte Kurven).
BriLL, Z. Physik 52.)

wenn man nun die vollstdndige Kurve der absoluten Energieverteilung

vergleicht mit der des schwarzen Korpers, wie das in Abb. 6 ge-

schehen ist.

Es gibt keine PLaNcksche Kurve, die sich der beobachteten Energie-
kurve iiber den ganzen Bereich anpassen lieBe. Vielmehr liegt die be-
obachtete Kurve stets unter der Pranckschen Kurve, die durch das
Maximum gelegt werden kann. Im Maximum selbst stimmen schwarze
Temperatur und Farbtemperatur iiberein; die Sonne strahlt dort
wirklich streng wie ein schwarzer Korper der Temperatur 6150°. Wie
groB im ubrigen Teil des Spektrums die Abweichungen sind, geht aus
der folgenden kleinen Zusammenstellung hervor:
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Man schopft aus dieser Darstel- Tabelle 1. Schwarze Temperatur
lung zunéichst die beruhigende und Gradiententemperatur der

iy e ) . mittleren Sonnenstrahlung.
GewiBheit, daB die Abweichun-

gen der eff‘ektiven Sonnenstrah-  woneiisnge ri%’ﬁ&?& . ‘5‘;,?,3‘,‘:;‘:&?,
lung von einer schwarzen Strah-
lung gar nicht so sehr grof} sind, 0,30 49500 3000°
wenn man bedenkt, da der Ab- 0,3(5) 56;8 iigg
: 0,4 58
fall der Energlekurve un‘terhalb 045 | 6120 14900
0,45 1, der fiir den scheinbaren 047 | 6150 6150
Abfall der Temperatur von 6120° 0,50 6120 6575
£ 49500 & tlich ist m 0,55 6100 7050
au verantwortlich ist, zu 0,60 6050 7580
groBten Teil verursacht wird 0,80 5640 7350
. w 3 1,00 5570 5640
durcl% dlE‘: ‘Anh:emufung von Ab 150 5300 3570
sorptionslinien im ultravioletten 2,00 5660

Gebiet, deren Einflul wegen un-

geniigender spektraler Auflésung nicht voll eliminiert ist. Zwischen
045 ¢4 und 2 u, wo die Messungen als zuverlissig gelten konnen,
schwankt die Temperatur um weniger als 10% (6150 > T > 5660).
In diesem Gebiet werden aber volle 2/; der gesamten Sonnenenergie
ausgestrahlt.

Bedenklicher koénnte der weite Spielraum stimmen, in dem die
Gradiententemperaturen sich bewegen. Hier hingt der Wert, den man
fiir die Temperatur erhilt, wesentlich davon ab, an welcher Stelle
und iiber welchen Wellenlingenbereich man den Gradienten bildet.
Aber auch hier ist der besonders gefiahrliche Teil das Ultraviolett,
wo das Spektrum zu sehr von Absorptionslinien durchsetzt wird.
Es ist Aufgabe der erst in den Anfingen steckenden Theorie, die Be-
reiche anzugeben, in denen wir moglichst ungestorte kontinuierliche
Emission vorfinden, wo wir also mit der Temperaturberechnung még-
lichst nahe an die effektive Temperatur der Photosphirenstrahlung
herankommen. Vorldufig allerdings ist uns durch die Beobachtungs-
bedingungen der Spektralbereich vorgeschrieben, aus dem wir formal
Temperaturen ableiten konnen; und es ist Aufgabe der Theorie,
diese Farbtemperaturen in Beziehung zu setzen zu den wahren Tem-
peraturen.

Das gegenwirtig anerkannte System von Farbiemperaturen bezieht
sich im Mittel auf den Wellenlingenbereich 0,45 4 <1 < 0,65 u. In
diesem Bereich wird speziell fiir das Sonnenspektrum die Gradienten-
temperatur

Ty = 6640° (41)

und den einzelnen Spektralklassen entsprechen die folgenden Mittel-
werte:
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Tabelle 2. Farbtemperaturskala der normalen Spektralreihe.

BO B5 A0 A5 Fo F5
22000° 17700° 13500° 10500° 8550° 70000
6o G5 KO K5 Mo
5800° 4860° 43700 3460° 3240° (Riesen)

64000 57000 5400° 4280° 35300 (Zwerge)

Von Q0 ab gelten zwei verschiedene Reihen, je nachdem, ob es sich
um Sterne holier Leuchtkraft (obere Reihe, Riesen) oder solche niedriger
Leuchtkraft (untere Reihe, Zwerge) handelt. Zu dieser Temperatur-
reihe ist allgemein zu bemerken:
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Abb. 7. Abweichungen der Sternstrahlung von schwarzer Strahlung. (Nach A.BRiLL, Spektral-

photometrische Untersuchungen, Astr. Nachr. 219, 1923.)

1. Der Nullpunkt, d.i. die den A40-Sternen zugeordnete Temperatur

von 135000, ist noch sehr unsicher, da er auf nur zwei wirklichen An-
schliissen an den schwarzen Koérper beruht.

2. Die Skala der Temperaturen wird durch anderweitige Erfahrungen

gestiitzt; vgl. die Ausfiihrungen iiber Ionisationstemperaturen.

3. Unterhalb 0,45 u ist in allen Spektralklassen die Emission geringer

als der Farbtemperatur entspricht, in wachsendem MafBe mit abneh-
mender Temperatur (vgl. Abb. 7).

Die effektiven Temperaturen sind zunéchst Selbstzweck, insofern

sie eine der ZustandsgréBen abgeben, die die physikalischen Vorginge

in

den Sternen beherrschen. Die Beziehung zwischen der beobachteten

effektiven Temperatur der Sternstrahlung und der wahren Temperatur
der Materie wird hergestellt durch die Theorie der Sternatmosphéren
und des Sterninnern. Die Intensitéiten der Absorptionslinien héngen,
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wie wir spiter darlegen werden, von der Temperatur und dem effek-
tiven Elektronendruck in der umkehrenden Schicht der Sterne ab.
Indem wir die Annahme einfithren, daB dieser Elektronendruck im
Mittel fiir die am Zustandekommen der Absorptionslinien vornehmlich
beteiligten Schichten bei den Sternen der verschiedenen Spektralklassen
der gleiche sei, kommen wir zu einer Temperaturskala (,,/onisations-
temperaturen* T;), die in guter Ubereinstimmung mit der oben an-
gegebenen Skala der Farbtemperaturen ist und vor allem die hohen
Temperaturen der frithen Typen bestatigt.

Farbtemperaturen und Ionisationstemperaturen
der normalen Spektralreihe.

BO A0 Fo Go KO0 MO
Te 220000 13500° 85500 5800°  4370° 32400
T; 22000° 11000° 82000 6200°  4400° 3300°

Die effektiven Temperaturen haben aber kaum geringere Bedeutung
auch noch als Hilfsmittel zur Berechnung anderer Zustandsgréfien. Da
die Gesamtstrahlung der Sterne im allgemeinen nicht unmittelbar ge-
messen werden kann, mufl die ,,bolometrische Leuchtkraft aus der
beobachtbaren visuellen oder photographischen Leuchtkraft berechnet
werden. Welcher Bruchteil der Gesamtstrahlung aber auf die visuelle
oder photographische Strahlung entfillt, kann nur angegeben werden,
wenn eine Annahme iiber die Art der Energieverteilung gemacht wird.
Diese Annahme besteht im allgemeinen darin, da3 die Energiekurve
gleich der eines schwarzen Kdorpers sei von der Farbtemperatur des
Sternes. Die Tragweite dieser Ersetzung der Strahlungstemperatur
durch die Farbtemperatur wird durch folgende Uberlegungen in das
rechte Licht gesetzt.

Die Gesamtstrahlung geht mit der 4. Potenz der Temperatur.
Wenn wir also die Gesamtstrahlung der Sonne aus der Gradienten-
temperatur des normalen Spektralbereichs berechneten, die zu 6640°
gefunden wurde, so erhielten wir gegeniiber dem wahren, der Strahlungs-
temperatur 5740° entsprechenden Wert der Gesamtstrahlung einen
(6640/5740)* = 1,8mal zu groBen Wert; die bolometrische Gréfe der
Sonne wiirde um 0™,64 zu hell gefunden. Je héher die Temperatur der
Strahlung ist, desto bedenklicher wird der EinfluB der Fehlerquelle.

Man nennt die GréBe dm,, um die man die visuelle GréBe ver-
bessern muB, um die bolometrische zu erhalten, die ,bolometrische
Korrektion'; sie ist definiert durch

Qo

[1()d2
dmy = my—my = — 2,5log 37— (41)
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wo dann I (1) ersetzt wird durch E (A, T') und fiir T die Farbtemperatur
eingesetzt wird. Die bolometrische Korrektion als Funktion von 7' hat ein
Minimum fiir 7' = 6800°. Setzt man fiir diese Temperatur 4m;, = 0,00,
so erhdlt man folgenden Zusammenhang zwischen 7' und dm;:

T 30000 60000 12000°  25000°  50000° 100000°
4dm, —21 —0™2 —0"7 —2m6 —5m,0 —77.8
Im mittleren Temperaturbereich (4000° << 7' < 150009 halt sich die
Korrektion in engen Grenzen (4mj, << 1); fiir ganz niedrige und sehr
hohe Temperaturen dagegen kann sie zu sehr groen Werten ansteigen.

¢) Die Durchmesser der Sterne.

Die vielleicht bedeutungsvollste Anwendung finden die effektiven
Temperaturen zur Bestimmung der effektiven Durchmesser der Sterne.
Die schwarze Temperatur gibt nach dem Pranckschen Gesetz die
absolute Emission ! pro Oberflicheneinheit. Andererseits mifit die
absolute Leuchtkraft L die Gesamtemission. Der Quotient L/I gibt
also unmittelbar die GréBe der strahlenden Oberfliche, d. h. den Radius
des Sternes. Rechnet man mit irgendeiner Teilstrahlung der effektiven
Wellenlinge A (z. B. mit visuellen GroBen), so gilt in der iiblichen

astronomischen Schreibweise:
Cs
ATy —1]

= —>5log (ﬁ) +2,5log

R} .1
M*_MO:_2’5IOgR*é-l; ; 0 (42)
AT —1
oder, im Bereich der WreNschen Néaherung:
. R, 1,086(c, ¢y
Rechnet man mit den bolometrischen Gréfen, so hat man entsprechend
My— My =—25log 22 ls _ 5100 (Be) _1010g(F2). (44)
* T e = TRy T T %R, B\To)
Unter Einfithrung der fiir die Sonne giiltigen Zahlen:
M,= +4m85; My,= + 5m,64; M,= 4 47,85; (45)

Te = 6640; Ts = 5740

erhilt man zur Bestimmung des in Einheiten des Sonnenradius aus-
gedriickten Sternradius wahlweise die Beziehungen:

logR =+ 0,08 —0,2M, + 5880/T (46)
=+ 0,03—0,2M,,+ 7320/T 47)
— 1849 —02M, —2log Ts. (48)

Die Temperatur geht in die mit den bolometrischen GroBen errech-
neten Radien quadratisch ein; in den Formeln fiir visuelle bzw. photo-
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graphische Gréfen wird der Einfluf} eines gleichen prozentualen Fehlers
in 7' um so kleiner, je grofler 7' ist; bei 6800° bzw. 8400° sind die pro-
zentualen Fehler von B und 7' von gleicher Gréfle.

Man ersieht aus diesen Uberlegungen, daff die Unsicherheiten, die
die Ersetzung der eigentlich benétigten Strahlungstemperaturen durch
die Farbtemperaturen mit sich bringt, die GréBenordnung der berech-
neten Radien im allgemeinen nicht beeinflussen. Die Fehler in 7'
miissen schon sehr grob sein, wenn sie die Radien etwa um einen Faktor 2
verfélschen sollten.

Aus den niedrigen effektiven Temperaturen und gleichzeitig sehr
groBen absoluten Leuchtkriften gewisser roter Sterne, wie Antares
oder Beteigeuze, hat man auf dem angedeuteten Wege Durchmesser
errechnet vom Mehrhundertfachen des Sonnendurchmessers. Es muB
sich also hier um Gasballe handeln, die in ihrer Ausdehnung an den
Durchmesser der Erdbahn oder gar der Marsbahn heranreichen. Daf
man gerade diese Durchmesser auf einem ganz anderen unabhéingigen
Weg hat bestétigen konnen, erh6ht unser Vertrauen in die erste Methode
und hat zugleich die Existenz solcher von der Theorie vorausgesagter
Gasbille sichergestellt.

Die von MicHELSON vorgeschlagene Interferometermethode beruht
auf folgendem Gedanken: Wird eine ebene Welle an zwei parallelen
Spalten, die sich in einem gegenseitigen Abstand d vor einem Objektiv
befinden, gebeugt, so entsteht in der Brennebene des Objektivs ein
System von Interferenzstreifen mit der Periode A/d. LaBt man eine
zweite ebene Welle unter dem Winkel d gegen die erste einfallen, so
erzeugt diese ebenfalls ein System von Interferenzstreifen der gleichen
Periode. Die beiden Systeme sind gegeneinander verschoben um den
Betrag 0. Betriagt die Verschiebung genau eine halbe Streifenbreite,
d. h. ist 0 = §A/d, dann fallen die Maxima des einen Systems auf die
Minima des anderen; die beiden Interferenzsysteme verwischen sich
also gegenseitig. Betrigt die Verschiebung eine volle Streifenbreite,
dann fallen die Maxima und Minima des einen je auf die des anderen;
die Interferenzsysteme verstirken sich und erscheinen als ein System
mit summierten Amplituden.

Bei vorgegebenem d, z. B. dem Abstand der Komponenten eines
Doppelsternsystems, kann man die Verinderung der Interferenz.-
erscheinung dadurch bewirken, dafl man den Abstand d der beiden
Spalte vor dem Objektiv verdndert. Solange d wesentlich kleiner ist
als /24, ist ein einfaches Streifensystem zu sehen mit starken Kon-
trasten. Bei Vergroferung des Abstandes d werden die Kontraste
geringer, bis bei Erreichung des Abstandes
A

1
d=5% (49)
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die Interferenzerscheinung vollig verwischt, in ,,maximaler Undeutlich-
keit*, erscheint. Man kann also den Winkelabstand ¢ der beiden Licht-
quellen berechnen, wenn man d kennt:
1A ., 2

Will man Abstéinde von der GroéBenordnung 0,01 visuell messen
bei einer mittleren effektiven Wellenlinge von 0,53 ¢, so muBl der
Abstand d = 5,5m sein. So groBle Abstinde der Eintrittsoffnungen
fir das von den
Sternen kommende
Licht kann man
dadurch erreichen,
daf man die ,,Spal-
te’, durch die das
Licht auf das Ob-
jektiv fallt, ersetzt
durch zwei Spiegel
(vgl. die Abb. 8)
b und e, die das
Licht nach der Fern-
rohrachse zu auf
die Spiegel ¢ und
d reflektieren und
dann iiber das op-
tische System (in
der Abbildung ein
Reflektor in Casse-

grainanordnung)

Abb. 8. Interferometeranordnung am 100zolligen Spiegel des zur Interferenz in
Mt. Wilson-Observatoriums. (Nach F. G. PEASE.) der Brennebene

bringen. Das erste
Interferometer dieser Art, mit dem 100-zolligen Spiegel des Mt. Wilson
verbunden, 148t einen Spiegelabstande d von 6 m erreichen, gestattet
also die Messung von Winkelabstinden unter 0”,01. Ein neues Instru-
ment mit 15 m maximalem Spiegelabstand 1Bt sogar 0”,003 noch
messen.

Bei der Anwendung der Methode auf die Messung von Sterndurch-
messern liegen die Verhaltnisse etwas anders. Hier kommt ja Licht nicht
von zwei Punkten im Winkelabstand d, sondern der ganze dem schein-
baren Durchmesser d entsprechende Winkelraum ist mit Licht aus-
gefiillt. Es tiberlagern sich also nicht zwei diskrete Interferenzsysteme,
sondern eine unendliche Summe von solchen. Ist der Spiegelabstand d
klein gegen A/d, dann wirkt der ganze Stern als eine einzige punkt-



Die Durchmesser der Sterne. 59

formige Lichtquelle und gibt ein deutliches Interferenzbild. Mit wach-
sendem Abstand d verwischt sich das Bild mehr und mehr und ver-
schwindet schlie8lich ganz, ohne bei weiter wachsendem d in merklicher
Intensitit periodisch wiederzukehren, weil ja stets von allen Punkten
im Winkelraum J Licht kommt und das Interferenzbild verschmiert,
sobald es iiberhaupt einmal die Undeutlichkeitsgrenze erreicht hat.

Fiir die Berechnung des Durchmessers d aus dem Spiegelabstand d,
bei dem das Interferenzhbild vollig verschwindet, kann man sich rein
formal die Scheibe ersetzt denken durch zwei Punkte in einem effek-
tiven Abstand 0’, der natiirlich kleiner als ¢ ist. Handelt es sich um
eine gleichférmig leuchtende Scheibe, so gibt die Theorie fiir d/d’ den
Wert 2,44. Bei einer Scheibe, deren Intensitit wie bei der Sonne nach
dem Rande zu abfillt, ist ¢’ noch kleiner; man findet d/d0" = 2,86. Die
Bestimmungsgleichungen fir den Winkeldurchmesser lauten fiir die
beiden Fille demnach:

0 =10",252-10%1/d bei gleichférmig leuchtender Scheibe,  (51)
d =0",295- 10% A/d bei Randverdunkelung. (62)

In Einheiten des Sonnendurchmessers erhdlt man, wenn p”’ die Parallaxe
des Sternes ist und der Winkeldurchmesser der Sonne in der Einheit
der Entfernung zu 1919”,2 angesetzt wird:

D =107,50"[p". (53)

In der folgenden Tabelle sind die Durchmesser einiger Sterne mit
bekannter Parallaxe, wie sie aus den Interferometermessungen ge-
funden wurden, zum Vergleich mit den aus Strahlungsmessungen be-
rechneten zusammengestellt:

Tabelle 3. Interferometrisch bestimmte Durchmesser.

Name %E:ll;- 9 p’ D; M, Tq Dp
« Bootis . . . | KO ] 07,022 07,090 26 Om,Q 3900 39
« Tauri. . . . K8 ,020 ,060 36 0,0 3300 | 72
B Pegasi . . . | M3 ,021 ,020 110 —0 ,8 3200 120
o« Scorpii . . . | M2 ,040 ,026 160 —1 ,7 3300 159
o Herculis . . | M3 ,021 ,007 320 —2 .3 3200 240
o« Orionis . . . | M1 ,047 ,011 460 —3 ,9 3200 500

Die Ubereinstimmung zwischen den interferometrisch gemessenen
Durchmessern D; und den aus den visuellen absoluten Helligkeiten
und den zugehorigen Farbtemperaturen nach (46) abgeleiteten Dy ist
so vorziiglich, wie man {iberhaupt erwarten kann, wenn man bedenkt,
wie unsicher die Parallaxen sowohl als auch die Farbtemperaturen sind.

Die interferometrische Methode ist nur brauchbar fiir die ganz groBen
Durchmesser, wie sie unter den roten Sternen niedriger Temperatur
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gefunden werden. Es gibt eine andere Methode, die auch das Gebiet
der hohen Temperaturen, d. h. der Spektraltypen B bis F erfaBit. Unter
den Sternen verdnderlicher Helligkeit kennen wir eine Reihe, bei denen
aus der Art des Lichtwechsels geschlossen werden kann, daB es sich
um Doppelsterne handelt, deren Bahnneigung so gering ist gegen die
Gesichtslinie, daB sich die Komponenten beim Voriibergang teilweise
oder ganz verdecken; daher der Name Bedeckungsverinderliche. Aus der
Lichtkurve lassen sich die relativen geometrischen Dimensionen des
Systems ableiten, wie man in dem einfachsten Fall einer kreisfsrmigen
Bahn leicht einsieht.

Sei r der Radius der gréBeren, kr der der kleineren Komponente,
gemessen in Einheiten des Radius der Kreisbahn; ! die Leuchtkraft
der groBeren, 1 —1 die der kleineren Komponente, so daB also die Gesamt-
helligkeit gleich 1 gesetzt wird. Die Lichtkurve hat zwei Minima, die
den beiden Fillen entsprechen, wo die kleinere Komponente vor der
groBeren bzw. die groBere vor der kleineren voriibergeht. Bezeichnet
man mit & den Flicheninhalt des jeweils verdeckten Teiles der schein-
baren Scheiben, ausgedriickt in Einheiten der kleineren Scheibe, so
ist die beobachtete Helligkeit L =1 — a(1 —1), wenn die kleinere
Scheibe hinter der groferen voriibergeht, und L =1 —k2x!, wenn
sie vor der groBeren voriibergeht. Im Minimum ist in den beiden Fallen:

L, =1—«xy(1 —1) groBere Komponente vorne, (54)
Ly,=1—Fk?x,1 kleinere Komponente vorne. (65)

Man hat also die Gleichung fir &,:

1

xo=(1—Ly) + 5 (1 — Ly (56)
und allgemein

& = o :T——[Ii groBere Komponente vorne, (57

& = &y —11:—52 kleinere Komponente vorne. (58)

Die Beobachtungen liefern L als Funktion der Zeit. Damit hat man
die GréBe & als Funktion der Zeit und des unbekannten Radienver-

héltnisses k:
& = f(k,1). (59)

Andererseits ergibt sich & aus einfachen geometrischen Uberlegungen
als Summe zweier Kreissegmente aus den Radien der beiden schein-
baren Scheiben und dem scheinbaren Abstand J ihrer Mittelpunkte
in der Form

a=h (S, (60)

r’



Die Durchmesser der Sterne. 61

Diese einfache geometrische Beziehung kann in Tafeln mit doppeltem
Argument gebracht werden, aus denen entweder & als Funktion
von d/r und k oder auch d/r als Funktion von & und k¥ entnommen
werden kann.

Das Problem wird vollstindig bestimmt durch Hinzunahme einer
dynamischen Beziehung, der « geniigen muf}, wenn die geometrische
Erscheinung der relativen Bewegung zweier Kreisscheiben hervor-
gerufen wird durch die Bewegung zweier Kugeln in einer Kreisbahn
mit dem Radius 1, der Neigung ¢ gegen die Sphéire und der Umlaufs-
zeit P. Es wird ‘

(4 = 4 + Bsin2 22

r P

cos? s sin? ¢ (61)
A = - ’ B = —T— ’

wobei die Zeit ¢ von einem Minimum aus gezihlt wird. Die drei Be-
ziehungen (59), (60), (61) reichen zu einer vollstindigen Losung des
Problems aus, die auf dem Wege der ,,Hypothesenrechnung* durchzu-
fithren ist. Mit einer willkiirlichen Annahme iiber k£ berechnet man
aus (60) d/r als Funktion von & und unter Benutzung der beobachteten
Lichtkurve nach (59) als Funktion von ¢{. Diese Funktion muB}, wenn
der Wert von k der richtige ist, auf eine lineare Beziehung zwischen

2
(%) und sin? 2—17;—? fiihren. Ist durch Versuch der richtige Wert von

k ermittelt, dann ergeben die Koeffizienten 4 und B dieser linearen
Beziehung nach (61) die Werte fiir die Bahnneigung und den Radius:

._1Y/B. ,__ 1
tgz_l/z, r Vi T B (62)

Wenn die Bahn des Doppelsternsystems kein Kreis ist, sondern
eine Ellipse, dann wird die Losung der Aufgabe etwas umsténdlicher,
weil dann (61) nicht linear ist. Sie wird besonders verwickelt, wenn
man auch noch die Voraussetzung gleichférmig leuchtender Scheiben
fallen 146t oder elliptische Gestalt der Komponenten in Betracht zieht.
Im Prinzip aber éndert sich nichts an dem Sachverhalt, daB man aus
der Analyse der Lichtkurve allein die geometrischen Dimensionen des
Systems in einem willkiirlichen Ma8stabe ableiten kann.

Gesellt sich nun zu den rein photometrischen Daten, die bisher
allein benutzt wurden, noch eine spektroskopische Bestimmung der
Bahngeschwindigkeit nach dem DoppLERschen Prinzip, dann ist damit
der MafBstab des geometrischen Bildes festgelegt und es konnen die
Dimensionen in absolutem MaB (Sonne als Einheit) angegeben werden.
Tabelle 4 veranschaulicht an einer Auswahl von Sternen die Art der
auf diesem Wege gewonnenen Erkenntnisse.
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Tabelle 4. Dimensionen von Bedeckungsverianderlichen.

Stern Spektrum Radius s&g'd Masse Dichte
H.D.1337 . .| 08 08 23,8 15,5 | 40,1 36 34 | 0,003 0,009
V Puppis. . . | Bl B3 84 7,7 18,0 19 19 ,044 058
6 Aquilae . . . | B8 B8 3,6 3,6 14,7 6,2 5,1 18 12
TVCas. .. .t A0 A0? 2,7 2,9 9,5 24 1,2 , 12,05
B Aurigae. . .| A0 A0 2,8 28 17,7 24 24 1,11
Z Herculis . .| F2 F2? 1,8 33 15,1 1,6 13 29,04
W Ursae maj. . | 8 F8 08 0,8 2,2 07 05 |21 1,5
& Gem.C. . .| Mle Mle}] 06 0,6 3,7 056 056 |26 26

Ein unmittelbarer Vergleich der Radien mit den aus den Temperaturen
berechneten ist nicht moglich, da fiir diese Sterne keine unabhéngigen
Entfernungsbestimmungen vorliegen. Man kann die Radien nur ver-
gleichen mit den Mittelwerten, die fiir die einzelnen Spektralklassen
aus den Temperaturen und Leuchtkraften abgeleitet wurden. Sie be-
statigen das auf diesem Weg gewonnene Bild von der GréBenordnung

der Sterndurchmesser vollkom-

Tabelle 5.
Berechnete mittlere Durchmesser men, wiedienebenstehende kleine
der Sterne der Hauptreihe. Tabelle 5 zeigt.
Auf einen Punkt darf hier
Spektrum Mo ’ D noch hingewiesen werden, der im
B — 1,3 | 22000 b 4,0 Zusammenhang mit kosmogoni-
4 + 09 | 13500 | 22 schen Theorien von Bedeutung
g i Z:g gigg 1 }:;6 ist. In der Tabelle 4 sind auBer
K + 64 5400 . 0,80 den Radien der Komponenten
M +11,0 3530 | 0,36 auch die Abstinde ibrer Mittel-

punkte aufgefiihrt. Der Vergleich zeigt, daf diese Abstinde oft nur
wenig groBer sind als die Summe der beiden Radien, da die Ober-
flichen der Kérper sich also fast berithren. Die beiden letzten Spalten
der Tabelle finden ihre Erklirung spiter.

d) Die Massen und Dichten der Sterne.

Die Bestimmung der Masse I eines Sternes ist direkt nur moglich,
wo wir Gravitationswirkungen beobachten, also nur bei Doppelstern-
systemen, nicht bei Einzelsternen. Ausgangspunkt ist das fiir das
Zweikorperproblem giiltige dritte KEpLERsche Gesetz, das bei ent-
sprechender Wahl der Einheiten einfach lautet:

a3
i =Ty 4 M. (63)

@ ist die halbe Achse der relativen Bahn; Einheit der Halbmesser der
Erdbahn. P ist die Periode des Umlaufs in Jahren. M, und I, sind
die Massen der beiden Komponenten; Einheit die Sonnenmasse. Bei
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einem visuellen Doppelsternsystem liefert die Beobachtung die Halb-
achse der relativen Bahn zundchst nur in Bogensekunden (¢”). Zur
Umrechnung auf lineare Dimensionen ist die Kenntnis der Parallaxe 7"’
notig, womit dann

“")3 L (64)

M+ 2= (5 5
Man erhilt also die Summe der beiden Massen. Gelingt es, die Be-
wegung der beiden Komponenten nicht nur relativ zueinander, sondern
durch AnschluB an benachbarte Fixsterne relativ zu ihrem gemein-
samen Schwerpunkt festzulegen, dann liefern die Halbachsen o' und a}
der Bahnen der Komponenten um den Schwerpunkt auch noch das
Massenverhéltnis:
m al
m o *
man kennt also dann die Einzelmassen. Fiir die Ableitung des Massen-
verhdltnisses ist eine Kenntnis der Parallaxe nicht nétig. Man kann
daher statistische Mittelwerte fiir das Massenverhéltnis berechnen ohne
Kenntnis der Massen selbst.

Die Anzahl der Doppelsternsysteme mit gut bestimmten Massen
ist recht gering wegen unserer mangelhaften Kenntnis der Entfernungen.
Wie die Formel (64) zeigt, geht die Parallaxe mit der dritten Potenz
ein; kleine Unsicherheiten in 7" bewirken also groBe Fehler in 9t -+ M,.
Da all unsere Erfahrungen immer wieder zeigen, daf der Spielraum
der Massen nicht sehr grof} ist, und da wir recht gute Kriterien fiir die
Masse in den Spektren gefunden haben, benutzen wir Gleichung (64)
vielfach zur Entfernungsbestimmung (dynamische Parallaxen) gemiB
der Auflésung

7' =a'" (M, + My~ P-F. (66)

Rohe Mittelwerte fiir die Massen geben schon recht gute Werte fiir die
Entfernung; im allgemeinen bessere, als auf direktem Wege erlangt
werden.

Es gibt noch eine zweite Gruppe von Doppelsternen, die spektro-
skopischen Doppelsterne, bei denen aus der periodisch veréinderlichen
Radialgeschwindigkeit auf Bahnbewegung geschlossen werden kann.
Da hier nur die Komponente der Geschwindigkeiten in der Gesichts-
linie beobachtet wird, bleibt die Neigung ¢ der Bahnebene unbestimmt ;
man erhélt nur die Projektion a - siné der Bahnachse, diese allerdings
in linearem Ma8 (km) und bezogen auf die Bahn um den Schwerpunkt.
Man wird also unter Benutzung der Beziehungen fiir den Schwerpunkt

n,

“Ewaw R e, D
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statt des Ausdruckes a3/P? nur die Ausdriicke berechnen kénnen:

a? sin ¢ M3 sin®¢  af sin®4¢ I3 sin® 4

PE (M 4 M) P (W 4 M)

(68)

Die auf der rechten Seite der Gleichungen stehende GriBle nennt man
die ,,Massenfunktion®. Aus ihr kann man unter gewissen Annahmen
iber die Bahnneigung hypothetische Werte fiir die Massen berechnen.

Sind die Spektren beider Komponenten beobachtbar — was voraus-
setzt, dall die Helligkeiten nicht zu sehr verschieden sind — dann er-
gibt sich das Massenverhéltnis als Quotient der Amplituden der Radial-
geschwindigkeitskurven, die a, - sini bzw. a,-sin¢ proportional sind:

My _ aysing

My g sing’ (69)
Durch Kombination mit der aus (68) folgenden Gleichung
(M, + M) sin?s — DT %ﬂﬂﬁ 0

erhélt man die Einzelwerte i, sin®¢ und I, sin3<.

In diesem Zusammenhang spielen die Bedeckungsverdnderlichen eine
groBe Rolle. Bei ihnen geben die photometrischen Daten ja gerade
die Neigung ¢, so dal} ein System, das zugleich photometrisch und
spektroskopisch beobachtbar ist, die vollstindigste Bestimmung phy-
sikalischer ZustandsgroBen liefert, die gegenwirtig iiberhaupt denkbar
ist. Wir erhalten ohne Einfiithrung besonderer Hypothesen die Durch-
messer und die Massen, damit auch die mittleren Dichten; und auf dem
Wege iiber die effektiven Temperaturen die absoluten Leuchtkréfte,
damit auch die Entfernungen. In Tabelle 4 sind die Massen und
Dichten mit aufgenommen.

Wenn die Massen wegen Unkenntnis der Bahnneigung nicht be-
rechnet werden konnen, dann kann man aus der Massenfunktion nur
Minimalwerte oder statistische Mittelwerte ableiten. Schreibt man die

Massenfunktion so:
f= (W + Wy sin® e’ (71)
1 ~i2 ml + é)ﬁz H
so folgt, da M, = M, und sini < 1 (wenn ¢ nahe gleich 90° ist, wiirde

Bedeckungslichtwechsel eintreten, die Neigung also bestimmbar):
m, + My, > 8f. (72)

Setzt man fiir sin37 den statistischen Mittelwert 2 an, der dem Umstand
Rechnung trigt, daB ein spektroskopischer Doppelstern um so leichter
entdeckt wird, je groBer ¢ ist, so erhdlt man die statistisch giiltige Be-
ziehung

3 (asini)

M= g P (73)
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Sind Masse und Radius eines Sternes bekannt, dann erhilt man
sofort die mattlere Dichie in Einheiten der Sonnendichte zu

m

0= T (74)

Die mittlere Dichte der Sonne selbst ist in absoluten Einheiten
0, = 1,41 gem3. (75)

Im allgemeinen kann die Dichte nur fiir Sterne mit bekannter Parallaxe
berechnet werden. Es gibt aber Fille, wo die Kenntnis der Masse
und der Parallaxe nicht notwendig ist, wo vielmehr eine Annahme iiber
das Massenverhiltnis bereits ausreicht, um die Dichte zu bestimmen.
Kennt man die effektiven Temperaturen der Komponenten eines Doppel-
sternsystems, dann gelten die Gleichungen (64) fiir die Masse:

_[(1\3a? M,\—1
Wy = (5] pe 1+ ) (76)
und (44) fiir den Radius, wo m = M + 5 + 5logm” eingesetzt ist:
1 (Te\2 —0,2(my +5—Mn)
R, _77,,(71—) 10 o), (77)

Bei Bildung des Quotienten It/R3 fillt also die Parallaxe heraus und
man hat:

_ My @ (T1\8 L 0060m +5—Mg) My\—1
@*Rf_mﬁﬁ)lo @+w) (78)

oder mit Ty, = 5740 und M, = 4,85 und Ubergang zu Logarithmen:
log g, = 3loga” —2log P—log(1 4 %) 0,6 m, 4 6log T, —22,46. (79)
1

Das Verhdiltnis der Dichten der beiden Komponenten wird offenbar
auch noch unabhingig von den Bahnelementen und einfach eine Funk-
tion von 7T, m und dem Massenverhiltnis:

o () 100 =, (80
Man hat zu beachten, daBl die Temperatur in die Rechnung mit einer
sehr hohen Potenz eingeht, den berechneten Wert der Dichte also ganz
wesentlich beeinflult, wihrend das Massenverhédltnis nur eine unter-
geordnete Rolle spielt.

Von der Einfithrung der Temperatur in die Berechnung der Dichte
kann man sich frei machen im Fall der Bedeckungsverinderlichen,
wo man ja die Radien unmittelbar aus der Bahnbestimmung in Ein-
heiten des Bahnhalbmessers erhilt, so dal bei Bildung des Quotienten
M/R der Bahnhalbmesser iiberhaupt herausfillt. In Einheiten der
Sonnendichte wird

o= P2 Rp(L ) 10 (81)

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 5
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Hypothetisch ist in diesem Fall nur das Massenverhiltnis, das nach
allen Erfahrungen iiber Systeme, bei denen es aus spektroskopischen
Daten ermittelt werden konnte, nie sehr von 1 verschieden ist und
im iibrigen recht gut aus den Helligkeiten ermittelt werden kann nach
einer Beziehung, auf die wir noch zu sprechen kommen werden (Masse-
Leuchtkraft- Gesetz).

Die Anwendung der Gleichung (78) auf bekannte Doppelstern-
systeme hat den Astronomen eine groBe Uberraschung bereitet. Sie
filhrte zur Entdeckung von Sternen mit einer bis dahin unvorstellbar
groen Dichte der GroBenordnung 10°gem-3. Fiir das System des
Sirius stehen folgende Daten zur Verfiigung:

a"=T7'51  P=50 Jahre M =244 my=—16
7' =0"2375 M, = 0,96 my = 48,4

Die Hauptschwierigkeit bereitet die Angabe der Temperatur des Be-
gleiters, die nur aus dem Charakter des Spektrums geschlossen werden
kann. Dieses Spektrum ist aber schwer zu beobachten infolge der Uber-
strahlung durch den Hauptstern. Mit Sicherheit ist festgestellt, daf
es von dem Spektrum des Hauptsterns (40) verschieden, und zwar
etwas spéiter ist, zwischen 45 und F0. Mit den Annahmen 10000°
und 80009 fiir die Temperatur erhdlt man fir die Dichte des Sirius-
begleiters die Werte

0 =110000 bzw. 28800 gcm-3. (82)

Es ist natiirlich unbehaglich, zu wissen, dall in dieser Berechnung
eine Hypothese steckt, die das Resultat ganz wesentlich beeinfluflt.
Denn wenn man dem Begleiter des Sirius die Temperatur 2500° zu-
ordnen diirfte, die den spiten M-Sternen entspricht, verringerte sich
die Dichte auf 27 g cm—3, womit kaum mehr AnlaB zu besonderer Be-
unruhigung gegeben wire. Darum war es wichtig, fiir die hohe Dichte
noch auf einem anderen, unabhidngigen Weg eine Bestitigung zu er-
bringen.

Die Relativititstheorie sagt aus, daBl die Frequenz einer Spektral-
linie sich im Gravitationsfeld verkleinert; die Linie erleidet eine ,, Rot-
verschiebung®, die an der Oberfliche der Sonne den Betrag

4% 4 212.10%, d h. 4=+ 0,008 A bei 14000A  (83)
erreicht. An der Oberfliche eines Sternes der Masse % und Dichte ¢
(in Einheiten der Sonne) ist die entsprechende Verschiebung:

(4};‘-)* = (%), -3 =212: 10" Mgl (89
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Firr den Siriusbegleiter wird fiir ¢ = 30000 gcm™2 = 21300 ¢, :

# —0,57-107%, d. h. 0,23 & bei 14000. (85)

Beobachtungen auf dem Mt. Wilson sowohl als auf dem Lick Obser-
vatory haben iibereinstimmend eine Rotverschiebung von der Gréfen-
ordnung 0,3 )\ ergeben, entsprechend einer Dichte von 64000. Wenn
man auch bei der Schwierigkeit der Messungen auf die Zahlenwerte
als solche kein allzu grofles Gewicht legen darf, so mufl doch die GroBen-
ordnung der Dichte von 104 bis 10° als gesichert gelten.

e) Der Spielraum der Zustandsgrifien.

Nachdem wir die verschiedenen Methoden kennen und in ihrer
Zuverldssigkeit beurteilen gelernt haben, kénnen wir nun eine Liste
von Sternen zusammenstellen, die Reprédsentanten sind fiir die ver-

Tabelle 6. ZustandsgroBen ausgewidhlter Sterne.

a |

Stern Sp. My, T, T, m R 0 47e
H.D. 1337 A| 08 |— 8,8 10,51 {28000 36,3 ‘ 23,8 0,004 | 15000
V Puppis A Bl |— 530,51 28000|19,2 | 7,6 0,06 1100
B Aurigae A A0 |+ 021,28 11200, 24 2,8 0,13 57
«Can.maj.A | A0 |4 091,28 111200 24 | 1,6 0,93 29
oCan.min. A |dF5 |+ 3,0/2,04 7000 1,1 = 1,8 0,28 10

Sonne dG0 |+ 4,8 /2,38 ‘ 6000 1,0 ' 1,0 = 142 1,9
o« CentauriA | dG@O0 |+ 47,2381 6000 1,1 © 1,1 ' 1,34 1,9
o, Eridani A |dG@5 |+ 5,9 2,60 | 5600| 0,9 0,7 3,7 0,8
o Centauri dK 5|+ 57324 | 4400/ 1,0 1,2 0,76 0,9
Krueger 60 A [ dM3 | 10,0 " 4,46 | 3200 ' 0,26 ‘ 0,33 | 9,6 0,07
« Aurigae B | gF 0 ‘+ 01 1,94 | 7400/ 33 | 55 |8-10-2 46
o Aurigae A gG@ 0'— 0,2 1253 5650 4,2 11 4-10°3 48
« Bootis gKO0|— 083,40 | 4200 (8) 30 (3-1074) (44)
« Tauri gK5|— 14 4,33 | 3300 | (4) 60 (2-107%) (150)
3 Pegasi gM5|— 334,83 | 2900 | (9) 170 (2-10%) (400)
o Orionis cMO|— 4,6 4,61 | 3100 (15) 290 (6-1077) (750)
o Scorpii cMO | — 5,6 4,61 ! 3100 {(30) 480 (3-107")| (800)
|

0, EridaniB | A0 | +10,8 | 1,28 {11200 0,44 | 0,019 1-10°% 0,018
oCan.maj. B |47 |+11,2 1,79 | 8000| 0,85 0,030] 4 - 104 0,007
van Maanen |F +14,3 | 2,04 | 7000 | (0,14)| 0,017|(4- 10°) (0,001)

Sp. Spektraltypus.

My absolute bolometrische GréBe. Leuchtkraft L = 2,512 (4,85 —Mp),

T, effektive Temperatur (absolut).

I* Masse in Einheiten der Sonnenmasse (1,985 - 1033 g).

R Radius in Einheiten des Sonnenradius (0,695 - 1011 cm).

¢ Dichte in g em—3.
47 Lnergieerzeugung pro g Masse in erg sec—L.

Hypothetische Massen und die daraus abgeleiteten GroBen sind eingeklammert.

5%
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schiedenen Arten, die wir in der Natur vorfinden. Diese Zusammen-
stellung 148t den ganzen Spielraum der verwirklichten Zustédnde stellarer
Materie erkennen. Die Sterne sind auBerdem in ein Diagramm (Abb. 9)
eingetragen, mit den Koordinaten logc,/T und M,.

Drei Gruppen kénnen deutlich unterschieden werden:

1. Die Sterne der Hauptreihe, lings der beim Durchlaufen in der
Richtung B—> M Leuchtkrifte, Massen und Radien mit der Tempera-

tur abnehmen, wihrend
die Dichten ansteigen.

2. Die Riesen, bei de-
nen abnehmenden Tem-
peraturen und Dichten
zunehmende  Leucht-
kriafte und Massen ent-
sprechen. Der Ast der
Riesen miindet etwa bei
FO in die Hauptreihe;
Spektra spiter als FO
werden durch ein vor-
gesetztes d (dwarf), ¢
(giant) oder ¢ (extrem
grofie Leuchtkréfte) un-
terschieden.

3. Die weiflen Zwerge
sind im wesentlichen
ausgezeichnet durch die
hohen Werte der Dich-
ten. Zusammenhinge
zwischen den Zustands-
grofen lassen sich hier
wegen der geringen An-

zahl bekannter Objekte (im ganzen heute 5) noch nicht nachweisen.

Der Spielraum der beobachteten ZustandsgréBen ist auBerordent-
Jich weit: bei den Leuchtkriften rund 9 Zehnerpotenzen, von 10-* bis
10+5; bei den mittleren Dichten rund 102, von 10-7 bis 1073; bei den
Durchmessern rund 30000, vom doppelten Durchmesser der Erde bis
zum anderthalbfachen Durchmesser der Marsbahn. Nur die Massen
scheinen sich in relativ engen Grenzen zu halten. Wir kennen nur ganz
wenige, die 10 Sonnenmassen iibersteigen.

Das Bild wiire unvollstindig, wenn wir nicht noch einige Bemerkungen
anfiigten iiber die Haufigkeit, mit der die durch die Zahlen der Tabelle
gekennzeichneten Zustéinde im Sternsystem verwirklicht sind. Aus den
verschiedenen statistischen Untersuchungen geht mit Deutlichkeit immer
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wieder hervor, daB die Riesen verhéltnisméfig seltene Objekte sind, und
daB die Hiufigkeit um so groBer wird, zu je schwacheren Leuchtkriften
wir iibergebhen. Die ungefihren relativen Haufigkeiten der Sterne in einem
Raum von etwa 10° Kubikparsec sind in Abb. 9 lings der dicken Linien
maximaler Haufigkeit eingetragen.

Die Natur verwirklicht offenbar nur eine ganz bestimmte Auswahl
von Kombinationen der Massen, Leuchtkrifte und Temperaturen, und
mit ganz verschiedener Héufigkeit. Innerhalb des Spielraums dieser
verwirklichten Zustinde beobachtet man enge Korrelationen zwischen
den ZustandsgroBen. Fir diese Rechenschaft abzulegen, wird eine
wesentliche Aufgabe der Theorie des Aufbaus der Sterne sein. Wir werden
zu priifen haben, ob wir theoretisch Sterne von gerade diesen beobach-
teten Eigenschaften aufbauen kénnen, und werden an die Spitze der
folgenden Betrachtungen die GesetzmiBigkeiten zu stellen haben, die
sich aus den beobachteten Eigenschaften ergeben.

Literatur.

AuBer den einschligigen Artikeln im Handbuch der Astrophysik und im
Band VI 2 der Enzyklopidie der mathematischen Wissenschaften kénnen empfohlen
werden:

MuULLER-PoUuILLETS Lehrbuch der Physik 5, 2. Halfte.
RusseLL, DueaN, STEWART: Astronomy 2.
STROMGREN, E. u. B. STR6MGREN: Lehrbuch der Astronomie.,

Dritter Vortrag.

Der innere Aufbau der Sterne.

Von H. KienLE, Gottingen.

Mit 7 Abbildungen.
Einleitung.

Die Aufgabe, den inneren Aufbau der Sterne zu beschreiben, besteht
darin, mit Hilfe der iiber Eigenschaften und Verhalten der Materie be-
kannten Gesetze Modelle von Sternen zu berechnen, diein ihren &uBeren,
beobachtbaren Eigenschaften iibereinstimmen mit den Sternen, die wir
in der Natur verwirklicht sehen. Dabei kann es vorkommen, daB die
Mannigfaltigkeit der als theoretisch mdéglich gefundenen Sterne nicht
iibereinstimmt mit der Mannigfaltigkeit der durch Beobachtung fest-
gestellten Sterne; dafl wir theoretisch auf Modelle stoBen, die in der
Natur nicht verwirklicht sind, und umgekehrt in der Natur Sterne
vorfinden, die in dem theoretischen Schema keinen Platz haben. Es
kann weiterhin eintreten, daB wir Sterne von den gleichen beobacht-
baren dufleren Eigenschaften auf theoretisch recht verschiedene Weise
aufbauen koénnen, und daB Zahl und Art der beobachtbaren GréBen
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nicht ausreichen, um zwischen den verschiedenen theoretischen Mog-
lichkeiten zu unterscheiden.

DaBl wir gerade auf die zuletzt genannte Schwierigkeit gefaBt sein
miissen, wird vielleicht deutlicher, wenn wir die Aufgaben, die es zu l6sen
gilt, in ein Bild kleiden, das, wie alle Bilder und Vergleiche, natiirlich
nicht alle Seiten gleichmiBig erfaBit, aber doch das Wesentliche. Der
Astronom gleicht einem Mann, der nichtlicherweile aus groBer Ent-
fernung die erleuchteten Fenster einer Stadt beobachtet; nichts weiter,
als gerade diese erleuchteten Fenster. Und der aus diesen Beobachtungen
allein erschliefen will, nicht nur, was unmittelbar hinter den Fenstern
vorgeht, sondern das ganze Leben, das sich in den Zimmern mit den
erleuchteten Fenstern und den iibrigen Raumen der Héauser abspielt.
Nichts weiter steht ihm dabei zur Verfiigung als sein Fernrohr und das
Spektroskop. Damit wird er bald etwa herausfinden, wenn irgendwo
ein Arzt gerade eine Quecksilberlampe zur Bestrahlung verwendet.
Schwieriger schon wird die Entscheidung sein, ob die einzelnen Fenster
von einer Petroleumlampe, einem Gasgliihlicht oder elektrischem
Licht erleuchtet werden. Dazu miissen Feinheiten im Emissionsver-
mogen der Temperaturstrahler bekannt sein, die sich unter Umstéinden
in Wellenldngenbereichen auswirken, die der Beobachtung unzuginglich
sind. Wenn wir nun gar noch weiter fragen, aus welchen Quellen das
Licht etwa der elektrischen Lampen gespeist wird, ob durch eine kleine
Hausbatterie oder eine Maschine, ob unmittelbar durch Wechselstrom
oder durch gleichgerichteten Wechselstrom — dann ibersteigt unsere
Neugier gar bald die Grenzen dessen, was durch Beobachtungen allein
entschieden werden kann.

a) Grundgleichungen des inneren Aufbaus.

Fiir die Erfordernisse der Theorie ist es wichtig, dariiber Klarheit
zu gewinnen, welche und wieviele Parameter geniigen, um einen Stern
eindeutig festzulegen. Zwischen den GroBen, die der Beobachtung zu-
ginglich sind, bestehen gewisse Beziehungen, so daB sie nicht alle als
unabhingig gelten koénnen. Wir haben als aus den Beobachtungen
ableitbar kennengelernt: Masse I, absolute bolometrische Leucht-
kraft L, effektive Temperatur der Gesamtstrahlung 7., Radius R
und mittlere Dichte ¢. Da Masse und mittlere Dichte durch die Be-
ziehung verkniipft sind:

m

o= const. (1)
und Leuchtkraft und effektive Temperatur durch:

L const., (2)

R2T#
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kénnen zunachst offenbar nur drei der Grofen als unabhingige Ver-
anderliche des Problems eingefiihrt werden. Im allgemeinen verwendet
man M, L und 7T,, wobei vorausgesetzt wird, daB die Reduktion auf
bolometrische Leuchtkrifte und Temperatur der Gesamtstrahlung ein-
wandfrei sei. Temperatur und Leuchtkraft bestimmen nach (2) ein-
deutig den Radius und mit Hinzunahme der Masse nach (1) die mitt-
lere Dichte, so daB man wahlweise einen Stern auch durch andere
Kombinationen beschreiben kann, auler durch I8, B, 0 oder L, R, T,.
In Abb. 9, 8. 68, wo M =—2,5logL und log7, als Variable gewéhlt
sind, sind die der Beziehung (2) entsprechenden Geraden R = const.
fiir die Werte R = 0,1, 1, 10, 100 Sonnenradien eingetragen.

Die Tabelle 6, S. 67 und Abb. 9 lieBen erkennen, daB in dem em-
pirischen Material offenbar noch eine Beziehung steckt, die méglicher-
weise die Zahl der unabhéngigen Bestimmungsstiicke weiter reduziert.
Sucht man eine solche Beziehung der Form

f(M, L, T,) = const. 3)

abzuleiten, so stofft man auf eine Schwierigkeit durch die mangelnde
Kenntnis der Massen. AuBerhalb der Hauptreihe und abgesehen von
den weillen Zwergen kennen wir nur von zwei Riesen die Masse, und
auch diese sind Komponenten des gleichen Doppelsternsystems Capella.
Es ist daher nicht mdglich, in einem (L, T)-Diagramm die Kurven
M = const. zu zeichnen, da jeder Massenwert praktisch nur in einer
Kombination von L und 7' vorkommt, die Sterne mit bekannter Masse
also praktisch nur eine eindimensionale Mannigfaltigkeit darstellen,
Die gesuchte Beziehung (3) entartet in:

M= f(L). 4)

Die Abhingigkeit der Funktion f von 7' kann aus dem bisher vorliegenden
empirischen Material nicht ermittelt werden, scheint aber nach Ab-
schitzungen bei statistischen Uberlegungen nicht sehr groB zu sein.
Die Leuchtkrifte gehen ungefihr mit der dritten Potenz der Masse;
die Kurven konstanter Masse im (L, T')-Diagramm weichen vermutlich
nicht stark von den Kurven L == const. ab.

Die Beziehung (4) stellt das empirische ,,Masse-Leuchtkraft-Gesetz
dar, das als Entartung eines ,,Masse-Leuchtkraft-Temperatur-Gesetzes*
zu betrachten ist. Es wird zu priifen sein, ob die Theorie eine solche Be-
ziehung liefert, und ob die theoretische Beziehung mit der empirischen
im Einklang steht. Wir bemerken schon hier, da8 sich die ganze quan-
titative Priifung der Theorie des Sternaufbaus praktisch auf diese
einzige Beziehung reduziert.

Bei der Behandlung der theoretischen Aufgabe ergibt sich die Not-
wendigkeit, gewisse Vereinfachungen und Idealisierungen vorzunehmen,
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die verschieden sind je nach den Teilen des Sternes, die dargestellt
werden sollen. Das Bild, das man sich frither von dem Aufbau der Sonne
machte, ist etwa dieses: Der eigentliche Kern ist eine Kugel glithend
flissiger oder dampfférmiger Metalle, deren &uflere Grenze die das
kontinuierliche Spektrum aussendende ,,Photosphére* darstellt. Uber
dieser Photosphire lagert eine ,jumkehrende Schicht, durch deren
absorbierende Wirkung das aus dunklen Linien bestehende FRAUN-
HOFERsche Spektrum entsteht. Die &uflerste Schicht schlieBlich, die
nur bei Sonnenfinsternissen sichtbar wird, dem Auge als leuchtend
roter Saum um die dunkle Scheibe, im Spektroskop als Linienspektrum
mit hellen Linien, wurde als ,,Chromosphére bezeichnet.

Der Ubergang zwischen diesen Schichten ist allméhlich; es gibt
keine scharfe Trennung. Wir werden im folgenden die Schichten wesent-
lich zu charakterisieren haben durch die Art des Gleichgewichtes zwischen
den wirkenden Kriften. Dabei wollen wir allgemein nur eine Trennung
vornehmen zwischen dem eigentlichen Sterninnern und der atmosphé-
rischen Hiille, die Photosphire, umkehrende Schicht und Chromo-
sphére umfaBt.

Das Sterninnere wird wesentlich beherrscht durch ein intensives
Strahlungsfeld. Wahrend unter Laboratoriumsverhaltnissen auf der
Erde die kinetische Energie der Atome und Molekiile die Hauptrolle
spielt und die der Lichtquanten véllig zu vernachléssigen ist, wird im
Sterninnern die Energie der Strahlung, die ja mit der vierten Potenz
der Temperatur geht, von der gleichen Ordnung wie die der Materie,
die nur linear mit der Temperatur ansteigt. Der durch den Impuls
der Strahlung bedingte Strahlungsdruck, der unter Laboratoriums-
bedingungen an der Grenze des iiberhaupt Mefbaren liegt, wird ver-
gleichbar mit dem durch den Impuls der materiellen Teilchen bedingten
gewdhnlichen Gasdruck. Der Zustand im Sterninnern wird also vor
allem dadurch gekennzeichnet, dafl der Gravitation, die nach innen
wirkt, zwei nach auBen wirkende Krifte das Gleichgewicht halten,
der gewohnliche Gasdruck und der Strahlungsdruck.

Die Betrachtung des gesamten Strahlungsinhaltes eines Sternes im
Verhéltnis zur Ausstrahlung fithrt zu der folgenden Uberlegung. Die
Temperatur im Innern eines Gasballes mufl, wenn den Gravitations-
kriften iiberhaupt durch innere Druckkrifte das Gleichgewicht ge-
halten werden soll, mindestens von der Gr6B8enordnung 107 sein. Rechnet
man bei der Sonne mit einer mittleren Temperatur von 20 Millionen
Grad, so wird die Strahlungsdichte im Innern:

w=ua- -T4=7,66-10"15. Thergem™3 = 1,2 - 10 ergem™3  (5)
und der gesamte Strahlungsinhalt
U=1,6-10%%erg. (6)
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Dem steht gegeniiber die einer Solarkonstanten von 1,9 cal cm~% min—1!
entsprechende gesamte Ausstrahlung von

L = 3,8 1033 erg sec™1, (7)
Das Verhaltnis
U/L =04"-1015sec = 1,3+ 107 Jahre (8)

kann man verschieden deuten. Zunichst stellt es die Zeit dar, wihrend
der die Sonne auf Grund ihres jetzigen Strahlungsinhaltes mit unver-
minderter Intensitit ausstrahlen kénnte. Ob diese Zeit als lang oder
kurz zu gelten hat, ist eine Angelegenheit der Kosmogonie.

Geht man von der Uberlegung aus, daB die Strahlungsenergie
irgendwo im Innern, und vermutlich im tiefsten Innern, erzeugt wird,
daB also die aus der Oberfliche austretenden Lichtquanten letzten
Endes einmal vom innersten Kern ausgegangen sind, so stellt (8) die
Zeit dar, die ein Lichtquant im Mittel braucht, um sich bis zur Ober-
fliche durchzuarbeiten. Das ist ein Ausdruck dafiir, dal das einzelne
Lichtquant nur eine ganz kleine mittlere freie Weglinge hat, dall es
immer wieder absorbiert und reemittiert wird. Rechnet man als mitt-
leren Weg, den ein Lichtquant vom Ort seiner Entstehung bis zur Ober-
flache zuriickzulegen hat, etwa den halben Sonnenradius, d.i.3,5-10%cm,
so erhilt man als effektive Geschwindigkeit » = 10"% cm sec7?,
im Gegensatz zur Geschwindigkeit des ungestérten Lichtquants
¢ =3-10%cm sec-!. Die Anzahl der Absorptionen ergibt sich damit
als Zahl der ZusammenstéBe im Sinne der kinetischen Gastheorie zu:

N =(c/v)2=9-10%, (9)
und die mittlere freie Weglénge eines Lichtquants ist
48 =10"cm. (10)

Man erkennt daraus, daB der radiale Strahlungsflu (der ,Netto-
strom‘) im Innern véllig bedeutungslos ist gegeniiber dem allseitigen
Strahlungsstrom, da wir daher im Innern mit einem isotropen Strah-
lungsfeld rechnen diirfen, d. h. mit einem isotropen Strahlungsdruck:

g=uf3=ja- T4 (11)

Erst bei Anndherung an die Oberfliche, wenn die Temperatur der
Materie der effektiven Temperatur der ausgestrahlten Energie vergleich-
bar wird, wird der Energieflull durch ein Volumelement von der gleichen
GroBenordnung wie der Energieinhalt des Elementes selbst. Das ist
der Bereich, in dem die fiir das Innere giiltigen Niherungen dann ver-
sagen und eine neue Behandlung einsetzen muB.

Wir haben uns hier von vornherein auf den Standpunkt gestellt,
daB der Transport der Energie im Innern der Sterne nur durch Strahlung
erfolgt. Die Frage, ob und in welchem Umfang daneben noch reine
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Wirmeleitung oder Konvektion eine Rolle spielen, wird an anderer
Stelle zu beantworten sein.

Das Problem, einen Stern aufzubauen, ist ein zweifaches Gleich-
gewichtsproblem. Es ist eine hydrodynamische Gleichgewichtsbe-
dingung zu erfiillen, die besagt, daB an jeder Stelle » Druck und Gravi-
tation sich das Gleichgewicht halten (PoissoNsche Gleichung). Dann
besteht aber auch noch eine thermodynamische Gleichgewichtsbedingung,
der zufolge die von jedem Volumelement abgegebene Energie gleich
der in ihm erzeugten sein mufl, wenn ein stationdrer Strahlungsflul3
vorhanden sein soll.

Ist ¢ die Schwerebeschleunigung, ¢ die Dichte und P der Druck an
der Stelle r; @ die Gravitationskonstante und IR (r) die Masse inner-
halb der Kugel vom Radius r, so wird das hydrodynamische Gleich-
gewicht beschrieben durch die beiden Gleichungen:

GM(r)

dP=—godr=— > odr (12)
AdM(r)=9-4mridr, (13)
die zusammen der Poissonschen Gleichung dquivalent sind:
1 d (r*dP
ﬁ%(g-d—r)q-mag:o. (14)

Bezeichnet man mit 47 ¢ die Energieerzeugung pro Masseneinheit und
mit L(r) die gesamte aus der Kugel vom Radius r austretende (im
Gleichgewicht gleich der innerhalb der Kugel erzeugten) Energie, mit
% den Massenabsorptionskoeffizienten, so wird das thermodynamische
Gleichgewicht beschrieben durch die analog gebauten Gleichungen fiir
Strahlungsdruck ¢ und Leuchtkraft L:
x L (r)
T amert
dL(ry=4meg-4mridr, (16)
die wieder dquivalent sind der ,,Differentialgleichung des Strahlungs-
gleichgewichtes* (etwas ungenau ausgedriickt):
1 d (7 dq 4me
rzzz;(;;w;)JrT@—O- (17)

Der Zusammenhang zwischen den Gleichungen (14) und (17) wird ver-
mittelt durch die Bedingung, daB der Gesamtdruck P sich aus Gas-
druck p und Strahlungsdruck g zusammensetze:

P=p+q. (18)

Die Temperatur wird eingefiihrt durch die Beziehung (11) fiir den
Strahlungsdruck:

dg =

odr (15)

g=%'a-T* (19)
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und die Zustandsgleichung der Materie, die im Fall der idealen Gase
lautet:

R
=0T 2
p=_reT, (20)

wo p das Molekulargewicht, R die universelle Gaskonstante ist. Die
Energieerzeugung ¢ und der Absorptionskoeffizient » sind als bekannte
Funktionen von ¢ und 7' zu denken, deren Kenntnis aus einer physika-
lischen Theorie der Erzeugung und der Absorption der Strahlung im
Sterninnern geschopft werden muB.

Die Aufgabe der Theorie kann jetzt so gestellt werden, daB mit Hilfe
der Gleichungen (14), (17) und (18) p und g als Funktionen von r dar-
gestellt werden sollen; (20) gibt dann auch 7 als Funktion von r. Das
Problem ist offenbar von der 4. Ordnung in den Variablen p und ¢q und
muf} durch entsprechende Randbedingungen gelost werden.

b) Die polytropen Gaskugeln.

Man gewinnt gewisse, fiir die historische Entwicklung des ganzen
Problems iiberaus wichtige Losungen, wenn man zunéchst, unabhingig
von der Strahlungsgleichung (17), ganz formal eine Weggleichung, d. h.
eine Beziehung zwischen P und ¢, in der speziellen Form einfiihrt:

P v 1
== const., k=14 o (21)

N

Ist P der Druck eines idealen Gases und k = ¢, /c,, so ist (21) die bekannte
Gleichung der Adiabaten; man hat einen Stern im adiabatischen
Gleichgewicht. Im allgemeinen Fall, wo % einen beliebigen Wert zwi-
schen 1 und oo bedeutet, ist (21) die Gleichung der Polytropen der Klassen;
die ,,Polytrope® definiert als ein Weg konstanter Wirmekapazitit y:

=7 k—cplen (22)

w_y? TT O

Die Theorie der polytropen Gaskugeln erfaBt alle Arten konvektiven
Gleichgewichts, von der Gaskugel konstanter Dichte (n =0, k = )
iiber die adiabatischen Gleichgewichte (k = c,/c,) bis zur isothermen
Gaskugel (n = oo, k = 1).

Fiihrt man als Variable ein:

E=oar; 9=¢"1, (23)
wo , wie man aus (20) sieht, die Rolle einer Temperatur spielt, so erhélt

man die von allen speziellen Konstanten befreite Differentialgleichung
der polytropen Gaskugel

1 d(p,d9 | .
5 e B o =0 (24
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Das Studium dieser Differentialgleichung ist Gegenstand des inzwischen
klassisch gewordenen Buches ,,Gaskugeln von R. EMDEN, in dem die
durch numerische Integrationen gefundenen Lésungen fiir verschiedene
Werte des Parameters n angegeben sind unter Voraussetzung der Rand-
bedingungen :

E=0: 9=1, %‘z— =0, d.h. Temperatur und Dichte im
Mittelpunkt endlich o5
E=1: 3=0 a9 =+ 0, d. h. die Oberfliache hat die Tempera- (25)

4 tur Null bei endlichem Gradienten,
Die fiir die normierte Differentialgleichung angegebenen Losungen in den
Tabellen lassen sich auf Sterne vorgegebener Dimensionen (Radius und
Masse) umrechnen durch Bestimmung der Skalenfaktoren & = &/r und
T,= T/%. Uber den allgpmeinen Charakter der Losungen in Abhéngig-
keit von dem Parameter n gilt folgendes:

1. Alle Gaskugeln der Klassen n < 5 haben endlichen Radius und
endliche Masse; fiir » > 5 werden Masse und Radius unendlich. Die
Gaskugel n = 5 hat endliche Gesamtmasse bei unendlicher Ausdehnung.

2. Die Mittelpunktswerte der ZustandsgréBen sind fiir einen Stern
mit der Masse It und dem Radius R gegeben durch

oc = Cn o - M/R3 (g cm™3) (26)
P, = Cy p-M/R* (dyn cm~2) (27
Te=Cnr- Mu/R (grad abs.). (28)

Speziell fiir die Polytrope n = 3 gelten die Zahlenkoeffizienten:
Cs,, =176,70; O3 p=1,249-1017; Cy p =1,972-107.  (29)

3. Im allgemeinen ist durch zwei der drei GroBen ¢c, It und B bei
vorgegebener Klasse n der Polytropen der Stern eindeutig festgelegt.
Im Falle n = 3 aber wird die Masse It unabhéngig von ¢, mit anderen
Worten, man kann bei vorgegebener Mittelpunktsdichte und Masse
Sterne von beliebigem Radius aufbauen:

1;: %4—13 - M5 = const. ' (30)

% Cue

4. Bei gleichférmiger Kontraktion oder Expansion machen die Teil-

chen einer Gaskugel von beliebiger Klasse stets polytrope Zustands-

anderungen der Klasse 3 durch. Ist die Gaskugel selbst nach dieser

Klasse aufgebaut, so folgt auch daraus wieder die Unbestimmtheit
von R.
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¢) Das Eppineronsche Modell eines Sternes
im Strahlungsgleichgewicht.

In der bisherigen Form fithrt die Theorie noch zu keiner durch die
Beobachtung priifbaren Aussage {iber die Sterne; die Klasse der Poly-
tropen bleibt vollig unbestimmt. Es ist das Verdienst Eppinarons
gewesen, durch eine physikalische Hypothese eine spezielle Klasse
hervorgehoben zu haben. Vergleicht man (14) und (17), so erkennt man,
daB die beiden Differentialgleichungen voéllig identisch werden, wenn
man # und & unabhéngig von r nimmt. Das bedeutet aber, daB P und g,
also auch P und p einander proportional sind. Im Falle der idealen
Gase folgt, wenn der Proportionalititsfaktor mit 3 bezeichnet wird:

%
p=pFP="0T (31)

—(1—pf)P=1al (32)
P —=const.-gt = > o (33)

Fir das EppiNeToNsche Modell eines Sternes, das gekennzeichnet ist
durch die Hypothese, dafl das Verhéltnis von Gasdruck zu Strahlungs-
druck durch den ganzen Stern konstant und gleich 3/1 — 3 sei, gelten
also die Aufbaugesetze einer Polytropen » = 3, wobei man nur das
Molekulargewicht u durch den Wert 4 zu ersetzen hat.

Fiir einen typischen Riesenstern der Masse 1,5, der mittleren Dichte
0,002 gcm~3 und dem mittleren Molekulargewicht 2,8 hat EppinaTon
folgende Zahlen berechnet, die den inneren Aufbau kennzeichnen.

Tabelle 1. Aufbau eines normalen Sternes nach Eppinaron.

r (km) o (g cm—?) T (*abs.) p (atm) M (r)/M
0,00 - 108 | 0,1085 6,59 - 108 21,0 - 108 0,000
1,03 > ,0678 5,64 11,3 ,125
2,06 ,0215 3,84 2,44 ,018
3,09 ,0050 2,37 0,352 ,821
4,12 ,0010 1,38 ,0406 ,952
5,14 ,00015 0,37 ,0032 ,992
6,17 ,000009 0,29 ,00008 1,000
7,09 ,000000 —_ ,00000 1,000

Bezeichnet man mit 4 72 die mittlere Energieerzeugung pro Massen-
einheit innerhalb der Kugel vom Radius 7, also

s L)
47'[8 = W ) (34)
und setzt allgemein
L) _ L
Emm =1 m™’ (35)

wo 1 =1 im Falle der Konstanz von ¢, dann bedeutet die Hypothese
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des konstanten Verhéltnisses von p und ¢ gemal der aus (15), (12), (34)
und (35) abgeleiteten Beziehung
dg _ xn L
dP 4mc@ M
nicht, daB » und ¢ selbst konstant sein miissen, sondern nur, daBl das
Produkt

(36)

%1 = %y = const. (37)

sei oder
_ % L
l—ﬂ“mccsﬁ'

(38)

Offenbar geht die Hypothese (37) viel weniger weit, als wenn x
und ¢ selbst konstant gesetzt wiirden. Man kann nachtréglich
untersuchen, wie bei bestimmten Annahmen iiber die Abhingigkeit
¢ = f(T) die GroBe x 1 variiert und findet, dal, wenn & nicht mit einer
sehr hohen Potenz von T geht, die Konstanz von x 7 so weitgehend er-
fiillt ist, daB dadurch der Aufbau nicht merklich beeinflullt wird.
Durch Anwendung der Formel (30) ergibt sich eine Gleichung zur
Bestimmung von §:
L e (myt B _aup O
B3t 3 ot 3\R
oder, mit den entsprechenden Zahlenkoeffizienten und der Sonnenmasse
als Einheit:

R

i (39)

! ;’9 — 0,00300 902 14 . (40)

Da 8 durch diese Gleichung bestimmt ist, stellt (38) offenbar eine
Beziehung zwischen Masse und Leuchtkraft dar, in der die Temperatur
iiberhaupt nicht vorkommt, entsprechend der Besonderheit der Poly-
tropen 7 = 3, dal man aus vorgegebener Masse Sterne von beliebigem
Radius (durch diesen wird ja die effektive Temperatur eingefiihrt) auf-
bauen kann. Erst indem wir auf die Bedeutung von ¥, in (37) zuriick-
gehen und nun ein bestimmtes Gesetz fiir den Absorptionskoeffizienten
annehmen, erhalten wir an Stelle des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes (38):

47”6'(1——,@)9)? (41)

“o

L=

ein Masse-Leuchtkraft-Temperatur-Gesetz, das speziell mit dem Kra-
MERsschen Gesetz fiir den Absorptionskoeffizienten

¥ = const, -—9—7 ) (42)
'z

uT
die von EppIiNeTOoN verwendete Form annimmt:

L = const. u* (1— BEM* 7% - (43)
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Die Konstante in dieser Formel ist ihrem Absolutwert nach gegeben,
wenn die Konstante in dem Absorptionsgesetz (42) bekannt ist. Masse
und Leuchtkraft bestimmen dann eindeutig die effektive Temperatur,
d. h. den Sternradius. Ein solcher absoluter Vergleich von Theorie und
Beobachtung ist aber schwer durchfiithrbar; wir miissen uns damit
begniigen, die Beziehung (43) an einem Stern mit bekannten Daten zu
eichen, d. h. wir kénnen nur die Form des Gesetzes mit der Erfahrung
vergleichen, nicht die absoluten Zahlenwerte.

Zuvor aber muBl noch auf die Frage des Molekulargewichtes der die
Sterne aufbauenden Substanz eingegangen werden. Wie (40) zeigt,

Tabelle 2. Abhéingigkeit des héingt 3 in sehr hohem Mafle von u
Strahlungsdruckes von Masse ab. EbpDINGTON gibt dafiir die

und Molekulargewicht. nebenstehende kleine Tabelle.

Masse' | u=22 | u=35 « =30 Bei den im Innern der Sterne
0.25 | 0,004 0,026 0,738 herrsc'henden Terr}l?eraturen ist fimlle
0,5 ,017 ,082 ,810 Materie hoch ionisiert. Das mitt-
1,0 ,057 ,195 864 lere effektive Molekulargewicht be-
2,5 ,151 ,344 ,903 . .

40 9299 492 g31  rechnet sich fiir jede Atomart als
8,0 ,444 ,620 ,951 Quotient aus dem Atomgewicht
50 147 836 980 ynd der Anzahl der Teilchen, in

die das Atom zerspalten ist. Da das Atomgewicht sehr nahe gleich der
doppelten Ordnungszahl 2Z und bei vollsténdiger Ionisation die Anzahl
der Teilchen Z -1 ist, so wird das effektive Molekulargewicht in der
Néhe von 2Z/Z 41, d.h. bei 2 liegen, wenn nicht Z sehr klein ist.
Eine ganz besondere Ausnahme bedeutet die Anwesenheit groBerer
Mengen von Wasserstoff; denn fiir ionisierten Wasserstoff ist das effek-
tive Molekulargewicht nur 0,5, so dall eine starke Beimischung von
Wasserstoff das mittlere Molekulargewicht der Sternsubstanz stark
herabdriicken wiirde.

Mit Riicksicht darauf, daf die schweren Atome nicht vollstindig
ionisiert sein werden, und unter der Voraussetzung, daBl Wasserstoff
nicht dominiert, filhrte Eppingron fiir 4 den Wert

u=211 (44)

in die Gleichungen ein. Dabei ist gleichzeitig angenommen, dafl u weder
im Innern des einzelnen Sternes merklich variiert noch auch von Stern
zu Stern. Die Eichung von (43) mit den Daten fiir Capella fiihrt auf die
in der Tabelle 3 wiedergegebene Masse-Leuchtkraft-Beziehung (statt
L ist M, = — 2,5 log L angegeben), giiltig fiir eine effektive Temperatur
T, = 5200° und auf andere Temperaturen umzurechnen mit der Kor-
rektion

A M, = —2log (T,/5200°) (45)
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Tabelle 3. EppiNgTrons Masse-Leuchtkraft-Gesetz.

1—8 m M, 1--8 m M,

0,001 0,128 + 14,14 0,10 1,582 + 2,82
,005 ,290 10,29 ,20 2,831 +0,81
,010 414 8,62 ,30 4,529 —0,56
,02 ,097 6,93 ,40 7,12 —1,72
,03 ,7146 5,93 ,60 11,46 —2,80
,04 ,879 5,21 ,60 19,62 —3,92
,05 1,000 4,64 ,70 37,67 —5,16
,07 1,240 3,78 ,80 90,63 —6,71

Den Vergleich der berechneten Werte mit den beobachteten ver-
anschaulicht Abb. 1. Die den Tabellenwerten entsprechenden Kurven

=6

Absolure bolomerrische Helljgkert
o & N o & &

Y

70

2
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7
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Abb. 1. Das Masse-Leuchtkraft-Gesetz. Theoretische Kurve nach EDDINGTON.

o Erstklassige empirische Werte, o Zweitklassige empirische Werte, x Bedeckungsverénderliche,
o J Cephei-Sterne.

06 08

!
7,0

72 74 76

M = const. sind fiir M = 50, 5, 1 und 1 in die frithere Abb. 9, S. 68,

eingetragen.

Bevor man aus der guten Ubereinstimmung zwischen Theorie und
Beobachtung auf die Richtigkeit der Theorie schlieBen darf, wird man
zu priifen haben, wie sich die verschiedenen eingefithrten Hypothesen
auswirken auf den inneren Aufbau einerseits und auf die mit der
Beobachtung allein vergleichbaren Integralwerte der Leuchtkraft
und Temperatur andererseits. Die Ergebnisse der verschiedenen Rech-
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nungen, die zu diesem Zwecke durchgefiihrt worden sind, lassen sich
etwa folgendermaflen zusammenfassen:

1. Die méglichen Schwankungen des mittleren Molekulargewichis
spielen keine wesentliche Rolle, wenn der Stern nicht tiberwiegend aus
Wasserstoff zusammengesetzt ist.

2. Konzentration der Energiequellen nach der Mitte zu vermindert
die berechnete theoretische Leuchtkraft; doch erreicht der Effekt
selbst bei punktférmiger Energiequelle im Mittelpunkt nur ungefihr
AM =+ 1™

3. Der effektive Absorptionskoeffizient, wie er aus der empirischen
Eichung der Masse-Leuchtkraft-Beziehung (43) folgt, ist zahlenméaBig
rund 10mal gréfer als der wahrscheinlichste physikalische Wert. Durch
erhebliche Beimengung von Wasserstoff kann die Ubereinstimmung
zwischen stellarem und physikalischem Absorptionskoeffizienten erzielt
werden.

4. Das Masse-Leuchtkraft-Gesetz ist sehr unempfindlich gegen Ande-
rungen in dem inneren Aufbau. Es 148t sich schon aus der ganz all-
gemeinen Annahme ableiten, da alle Sterne homolog aufgebaut seien,
d. h. daB8 die Dichteverteilung fiir alle Sterne die gleiche Funktion
des normierten Radius ist; anders ausgedriickt, daf alle Sterne sich
durch eine bloBe Ahnlichkeitstransformation ineinander iiberfithren
lassen.

5. Nach der Theorie in der vorliegenden Form sind bei gegebener
Masse noch beliebige Radien (d. h. effektive Temperaturen) mdoglich,
wihrend das empirische Leuchtkraft-Temperatur-Diagramm eine ganz
klare Beschrinkung aufweist, die roh durch die Aussage gekennzeichnet
werden kann, dall die Mittellinie der Hauptreihe sehr nahe einer Kurve
T, = const. entspricht, daB also in der Natur Sterne mit einer héheren
Mittelpunktstemperatur nicht vorkommen.

d) Neue Ansiitze zu einer Theorie des Sterninnern.

Wenn die beobachtbaren GroSen Masse, Leuchtkraft und effektive
Temperatur als Kriterien fiir eine Theorie des inneren Aufbaus unzu-
reichend sind, dann mull man versuchen, aus allgemeinen physikalischen
Uberlegungen heraus zu Entscheidungen zu kommen. Ohne in die
Einzelheiten zu gehen, mége hier kurz aufgezeigt werden, in welcher
Richtung man bisher vorgestoBen ist.

Eine Reihe neuerer Arbeiten gelten der Diskussion der Differential-
gleichung der polytropen Gaskugel. Dabei treten zwei Gesichtspunkte
hervor. Die von EMDEN behandelten Losungen schliefien eine Singulari-
téat im Mittelpunkt aus; sie fordern dort endliche Dichte und Temperatur.,
Man kann diese Bedingungen fallen lassen und die Integration der

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 6



82 H. KieNLE: Der innere Aufbau der Sterne.

Differentialgleichung so vornehmen, dafi man nur die Randbedingungen
an der Oberfliche vorgibt:

E=1; 9=0; d9/d§i=219]. (46)

Dabei treten drei verschiedene Losungstypen auf:

E-Lésungen haben endliche Werte im Mittelpunkt und (d-3/d§), = 0.
Es sind die EmMpEN-Losungen.

F-Losungen beginnen mit — 3, > — 9%, wo 95 der Wert von 9]
fir die E-Losung ist, und haben eine Nullstelle § <1 von .
Fir 0 <§ <§;, wird die Dichte ne-
gativ; das Sternmodell hat ein ,,Loch
im Innern.

M-Lésungen beginnen mit — < — 9%
und erreichen im Mittelpunkt unendlich
groBe Dichten; ' bleibt auch noch fiir
§ = 0 negativ.

Wiahrend die F-Losungen im allge-
meinen kein besonderes Interesse bean-
spruchen — sie konnen hochstens als
Teile von zusammengesetzten Modellen
auftreten — hat man den M-Losungen
einige Bedeutung beigemessen, indem
man die Tatsache der mathematischen
Singularitét unendlich groBer Dichte als
Abb. 2. Losungstypen der Diffe- Ausdruck dafiir ansah, daf physikalisch
r"““*’g‘e‘d‘éﬁgku“giﬁ. poIytropen  oine Singularitit besteht in Gestalt eines

iiberdichten Kernes, fiir den die Losung
nicht mehr gilt, weil die physikalischen Voraussetzungen (Giiltigkeit der
Gasgesetze) nicht erfiillt sind.

Der zweite Gesichtspunkt, der bei der Diskussion der Differential-
gleichung hervortritt, ist der einer Variation des Polytropenindex n.
Wenn man schon durch numerische Integration von der Oberfliche
nach innen den Stern aufbaut, kann man auch Modelle konstruieren,
bei denen der Parameter n variiert. An die Stelle der frither benutzten
Beziehung (21)

P

e const,. (47)
tritt die Differentialbeziehung
dlogP 1
dlog o =1 +;L" (48)

die formal an jeder Stelle r (bzw. &) einen Polytropenindex n definiert,
durch den der Charakter der Lésung fiir die Umgebung dieser Stelle
gekennzeichnet wird.



Neue Ansitze zu einer Theorie des Sterninnern. 83

Damit sind die formalen Hilfsmittel bereitgestellt, um jetzt unter
Einfithrung der aus physikalischen Uberlegungen abgeleiteten Gesetze
fiir die Zustandsgleichung der Materie, den Absorptionskoeffizienten
und die Energieerzeugung Losungen durch numerische Integration
von auflen nach innen zu suchen.

In dem normalen Gebiet der Dichten und Temperaturen gilt die
gewohnliche Zustandsgleichung der idealen Gase in der Form

p~oT. (49)
Mit wachsender Dichte wird @7/@# —

schlieBlich ein Zustand erreicht, N
in dem der Druck von der Tem- %

Y & P
peratur unabhéngig wird; -das g8
Gas entartet. Solange die Tem- ¥
peraturen dabei noch so niedrig = #

sind, daf die Geschwindigkeiten

klein sind gegen die Lichtge-

schwindigkeit, spricht man von

normaler Entartung. Die Zu- ¥ig

standsgleichung hat die Form rg~07
p~et. (50)

Steigt die Temperatur aber so

hoch, dafi die Geschwindigkeiten

vergleichbar werden der Licht- 25 /‘Vﬁ’

geschwindigkeit, dann mufB die L T

scheinbare Zunahme der Masse v log 7

durch Einfilhrung der relativisti-  Abb. 3. Zustandsgleichungen der Materie in ver-
. . . schiedenen Bereichen der Temperatur und Dichte.

schen Korrektionen beriicksich- (Nach L. BIFRMANY, Z. f. Astrophys. 4.)

tigt werden. Solange nicht gleich-

zeitig Entartung eintritt infolge hoher Dichte, gilt auch im relativi-

stischen Fall die Zustandsgleichung (49). Bei gleichzeitiger Entartung

aber (relativistische Entartung) wird

P~ et (51)
In der beigegebenen Figur sind mit den Koordinaten log 7 bzw. log pg
(pg ist unser ¢, d. h. der Strahlungsdruck) und logn (n = Elektronen-
dichte) bzw. loge (Dichte fiir das Molekulargewicht 2,2) die Gebiete
der verschiedenen Zustandsgleichungen ungefihr abgegrenzt. Die
Grenzen sind natiirlich nicht scharf, es bleibt daher vor allem ein
unbestimmtes Gebiet da, wo alle vier Grenzen zusammenstoBen. Be-
merkt sei noch, dal der Strahlungsdruck nur in den nichtentarteten
Gebieten IT und IV eine Rolle spielt, dagegen nicht in den entarteten

I und IIT.
6%
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Die Untersuchungen iiber die Abhdngigkeit des Absorptionskoeffi-
ztenten von Temperatur und Dichte haben zu analogen Unterscheidungen
in bezug auf den Zustand der Materie gefiihrt. Ist wieder » die Elek-
tronendichte, so ist im

normal nichtentarteten Zustand . . . . . . . . % ~nf T (52)
relativistisch nichtentarteten Zustand . . . . . . x ~ nfT3 (53)
normal entarteten Zustand . . . . . . . . . .. x~1/T? (54)
relativistisch entarteten Zustand . . . . . . . . 2% = const. (55)

Wihrend der Absorptionskoeffizient in den nichtentarteten Féllen
von Dichte und Temperatur abhingt, wird er im normal entarteten
Fall von der Dichte, im relativistisch entarteten Fall auch von der
Temperatur unabhingig.

Die Frage der Energiequellen ist im Zusammenhang mit der Theorie
des Sternaufbaues zundchst nur insoweit von Bedeutung, als es darauf
ankommt, ihre Verteilung im Innern zu kennen bzw. ihre Abhéingig-
keit von den ZustandsgréBen ¢ und 7' der Materie. Man hat sich im
allgemeinen damit begniigt, die Existenz von Energiequellen im Stern-
innern anzunehmen und den EinfluBl verschiedener Verteilung oder
der Abhingigkeit von ¢ und 7T auf den Aufbau zu untersuchen. Der
eigentliche Mechanismus der Energieerzeugung selbst ist als eine An-
gelegenheit der Kosmogonie zu betrachten. Allerdings schien sich gerade
von dieser Seite her eine Erklirungsmoglichkeit fiir die merkwiirdige
Tatsache zu bieten, daB die Sterne der Hauptreihe, wenn sie nach dem
EppingToNschen Modell aufgebaut sind, alle die gleiche Mittelpunkts-
temperatur haben, durch die Annahme, dal gerade bei dieser Tem-
peratur die inneratomaren Energiequellen im Kern der Sterne wirksam
werden. Solange es aber nicht gelingt, den Mechanismus des Auf-
und Abbaus der Elemente in seiner Abhidngigkeit von der Temperatur
gesetzmiBig zu erfassen, ist diese Theorie nur eine mehr phénomeno-
logische Deutung des Beobachtungsbefundes und kann nicht als wirk-
licher Beitrag zur Theorie des inneren Aufbaus gewertet werden.

Uber die Zusammensetzung der Sternmaterie, d. h. iiber das mittlere
Molekulargewicht, ist schwer eine sichere Aussage zu machen. Der
Beobachtung unmittelbar zuginglich sind stets nur die Verhdltnisse
in den auBeren Schichten, wo die Elemente sich einzeln durch ihre
Absorptionsspektren zu erkennen geben. Hier allerdings sind wir
immer mehr zu der Uberzeugung gekommen, daB dem Wasserstoff
eine ganz iiberwiegende Bedeutung beizumessen ist. Ob und in welchem
Umfang diese Schliisse iibertragen werden diirfen auf das Sterninnere,
ist ahnlich schwierig zu entscheiden wie die Frage nach der Giiltig-
keit des Schlusses von der Zusammensetzung der Erdkruste auf die
der ganzen Erde. Da aber die oben angedeuteten Schwierigkeiten be-
ziiglich des Absorptionskoeffizienten sich auch am besten beheben
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lassen durch die Annahme, dafl die Sterne iiberwiegend aus Wasserstoff
bestehen, und da sehr wahrscheinlich der Aufbau der Elemente aus
Wasserstoff eine wesentliche Rolle fir die Energiebilanz der Sterne
spielt, bevorzugen die neueren Untersuchungen Modelle mit hohem
Wasserstoffgehalt. Wir sind der Meinung, da wir damit der Wahrheit
am néchsten kommen.

Schlieflich mufite auch die Frage nach dem Energietransport im
Sterninnern von neuem aufgeworfen werden, da in den Neutronen
materielle Teilchen entdeckt wurden, die infolge ihrer gegeniiber den
Elektronen fast zweitausendfachen Masse entsprechend gréfBere Energie-
mengen transportieren kénnen. Wihrend die Wéarmeleitung durch
Elektronen gegeniiber der Strahlung keine Rolle spielt, ist die Warme-
leitung durch Neutronen ernstlich in Betracht zu ziehen. Wenn, wie
wir nach manchen Erfahrungen und theoretischen Uberlegungen an-
nehmen miissen, im Innern der Sterne zum mindesten zonenweise
Turbulenz herrscht, dann kénnen auch durch turbulente Scheinleitung
der Strahlungsenergie vergleichbare Energiebetrige transportiert und
dadurch die Aufbauverhiltnisse beeinflufit werden.

Die erste Freude iiber die Erfolge der einfachen EppingToNschen
Theorie, die zu dem Glauben verleiten konnten, daB wir jetzt wiiBten,
wie die Sterne wirklich aufgebaut seien, hat einer gewissen Skepsis
Platz gemacht, seit wir erkennen muBten, wie viele unsichere Faktoren
das Bild beeinflussen und wie wenige praktische Priifungsmdoglich-
keiten wir besitzen. Nachdem aber inzwischen die Fiihler nach den ver-
schiedensten Richtungen ausgestreckt worden sind und das Gelinde
untersucht worden ist, konnen wir mit einiger Hoffnung in die Zukunft

blicken.

e) Strahlungsgleichgewicht einer Sternatmosphiire.

Die fiir das Sterninnere gefundenen Léosungen versagen bei An-
néherung an die Oberfliche; sie gelten nur, solange wir uns in dem
Bereich von Temperaturen befinden, die hoch sind gegeniiber der effek-
tiven Temperatur. Bei der theoretischen Behandlung des Aufbaus
der dulleren Schichten der Sterne konnen aber Vereinfachungen anderer
Art vorgenommen werden, die den besonderen Verhiltnissen angepaBt
sind. Die geringe Tiefenerstreckung der duBeren Hiille, verglichen mit
dem Radius der Sterne, erlaubt das kugelsymmetrische Problem durch
ein ebenes zu ersetzen und die zu 16sende Aufgabe folgendermafBen
zu stellen.

In ein eben geschichtetes unendlich ausgedehntes Medium tritt von
unten schwarze Strahlung einer Temperatur 7T ein. Diese Strahlung
wird in der Schicht absorbiert und reemittiert bzw. gestreut nach MaB-
gabe eines Absorptionskoeffizienten » bzw. Streukoeffizienten s und
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tritt als Strahlung einer durch die Beobachtung feststellbaren Energie-
verteilung (schwarze Strahlung der effektiven Temperatur 7',) aus.
Man bestimme die vertikale Temperatur-, Dichte- und Druckverteilung
unter der Voraussetzung, daB die Schicht sich im Strahlungsgleich-
gewicht befindet.

Das hervorstechende Merkmal ist hier die ausgesprochene Richtung
der Strahlung, wihrend im Innern die Strahlung als isotrop behandelt
werden konnte. Da innerhalb der Schicht, deren Dicke klein gegen den
Sternradius und deren Temperaturgefille, wie sich zeigen wird, klein
gegen die mittlere Temperatur ist, Schwerebeschleunigung und Strah-
lungsdruck als konstant angesehen werden kénnen, vereinfacht sich

die mechanische Gleichgewichtsbedin-
gung zu
dp =—goodz, (56)

wo g, die um den Strahlungsdruck
verminderte konstante ,effektive
Schwerebeschleunigung bedeutet. Zu-
sammen mit der sicher giiltigen Zu-
standsgleichung fiir ideale Gase
AV £ B Toere for Ssengeie p=eT 57
bestimmt sie- Druck- und Dichteverteilung, wenn die Temperaturver-
teilung bekannt ist. ;

Eine erste Losung fiir die Temperaturverteilung bei Strahlungsgleich-
gewticht hat ScEWARZSCHILD im Jahre 1906 gegeben unter der zunéichst
vereinfachenden Annahme, daBl die Schicht nur von zwei parallelen
und entgegengesetzt gerichteten Strémen von Energie durchflossen
werde, einem aufsteigenden I und einem absteigenden I’, und daf} die
Strahlung in der Schicht nur eine von der Frequenz und der Hohen-
lage der Schicht unabhingige Absorption erleide. Dann hat man
folgende einfache Rechnung. Die Anderungen des aufsteigenden
Stromes I und des absteigenden I’ sind:

al

%:—kgf—{—kgE (58)
%: + kol —koE, (59)

wo E die Emission der Schicht nach beiden Seiten [schwarze Strahlung
der Temperatur 7T = (E/O’)‘{] bedeutet. Die Bedingung des Strahlungs-
gleichgewichtes erfordert, daB kein Teilchen durch den Strahlungs-
transport seine Temperatur dndert, d. h. dafl die aufgenommene Energie
gleich der abgegebenen ist:

ko(I+1')=2kok. (60)
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Fiihrt man als Variable statt der Hohe z die ,,optische Tiefe* 7 ein,
definiert durch
drv = —kodz, (61)

so liefert die Integration der beiden Gleichungen (58) und (59) mit der
Bedingung (60), wenn man noch mit F den konstanten NettofluBl
bezeichnet :

I—I'=F, (62)

I+I=Fv -+ const. =F (v + 1). (63)

Dal die Integrationskonstante F ist, ergibt sich aus der Randbedingung
fiir die Oberfldche (z = 0), an der keine Einstrahlung erfolgt (I’ = 0),
wahrend die Ausstrahlung gleich dem NettofluB sein muf}:

Iy=F =oT;,. (64)
In der Schicht von der optischen Tiefe

P
=7 [ dz = f = Q 65
= fetsn fipe ®
gilt also allgemein
. F
BE=3{I+1)=%5(1+71). (66)

Unter Einfiihrung von E = ¢7* und F = ¢ 7T, findet man die gesuchte
Temperaturverteilung in der Form:

T4=%(1+1)T:=%(1+%)Tg (67)
und die Temperatur der im Unendlichen liegenden Oberfliche (v = 0)
ergibt sich zu:

T, — % — 0,84 T,. (68)

In Verbindung mit (56) und (57) erhdlt man aus (67) die Differential-
gleichung:

u
die sofort integriert werden kann. Fihrt man noch 6 = T/T, als
normierte ,,Temperatur® ein, so wird

die Temperaturverteilung .
¢ + oz =" (4(~)+lnﬁ~lr——2arct (")) (70
R 90 0} 2] 1 g I )

die Dichteverteilung:

=%.Aﬁ_(@4_1); (71)

¢ RT
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SCEWARZSCHILD gab seinerzeit ein Zahlenbeispiel fiir die Sonne,
gerechnet mit 7', = 6000°, » = 0,6 und dem Molekulargewicht der
Luft. Auf Wasserstoff umgerechnet ergibt sich das folgende Bild fiir
den Aufbau der Sonnenatmosphéare, wobei die Hohen von einer Schicht
aus gezihlt sind, fir die T = 1,5+ T, ist. Die Hohen sind sowohl in
Kilometern als auch in Bruchteilen des Sonnenradius angegeben. Zur
Umrechnung auf Bogensekunden beachte man, daB 1= 1,05 10-3
Sonnenradien.

Tabelle 4.
Aufbau einer Atmosphére im Strahlungsgleichgewicht.
z/|R [4 0
+0,77- 1073 + 532 km 50600 0,008 0,001
,40 275 5300 215 ,035
,00 0 7570 4,06 47
— ,25 — 173 10100 15,0 1,30
1,15 800 | 20200 255,0 11,1

Zur Beurteilung dieser Zahlen hat man sich vor Augen zu halten, daB
wir von auBlen in die Atmosphére hineinsehen konnen bis etwa in op-
tische Tiefen von der GroBenordnung 5; Strahlung, die aus groferen
Tiefen kommt, tragt praktisch nichts zu dem fiir uns sichtbaren Spek-
trum bei. Die mittlere effektive optische Tiefe fiir die austretende
Strahlung ist 1; in der optischen Tiefe 1 herrscht gerade die Temperatur,
die wir als effektive Temperatur der austretenden Strahlung beobachten.
Die iiber dieser Schicht liegende Atmosphére ist, wie die Tabelle zeigt,
praktisch isotherm. Der gesamte wirksame Anstieg von Temperatur
und Dichte, der von voélliger Durchsichtigkeit der Materie (z ~ 0,01)
bis zur vélligen Undurchsichtigkeit (v ~ 5) fithrt, spielt sich innerhalb
weniger 100 km ab, entsprechend wenigen hundertstel Prozent des
scheinbaren Sonnenradius oder einem Winkelwert von wenigen zehntel
Bogensekunden: dies ist die iiberaus einfache Erklirung dafiir, warum
die Sonne fiir uns einen scharfen Rand hat, obwohl ihre Atmosphire
asymptotisch ins Unendliche l4uft.

ScEwarzscHILD konnte aber auch noch fiir ein anderes Phénomen
die Erklirung schon aus dieser einfachen Theorie einer Atmosphére im
Strahlungsgleichgewicht geben: die sogenannte Randverdunkelung der
Sonne. Es ist eine bei der Beobachtung sofort auffallende Erscheinung,
daBl die Sonnenscheibe in der Mitte heller ist als am Rande. Die theo-
retische Formel fiir diesen Helligkeitsabfall kann man durch folgende
Uberlegung gewinnen.

Die von einem Punkt der scheinbaren Sonnenscheibe im Abstande r
vom Mittelpunkt kommende Strahlung ist dquivalent einer Strahlung,
die aus einer ebenen Schicht unter dem Winkel ¢+ = arc sinr/R austritt.
Setzt man fir die unter dem Winkel ¢ gegen die Vertikale transportierte
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Strahlung formal einen Absorptionskoeffizienten %’ sect ein, so liefert
die Integration der Gleichung

dl =Fk'oseci- (B —1I) (72)

unter Benutzung der Beziehung (66) fiir die unter dem Winkel 4 aus
der Oberfliche austretende Strahlung den Wert

I,(1) = F“( —{—k, cosz) (73)

Die Verschiedenheit von % und &’ ergibt sich aus der Uberlegung, da8
k' dem Sinne der Ableitung nach den Absorptionskoeffizienten fiir
parallele Strahlung bedeutet, wahrend die Ubertragung der zu Formel (66)
fiihrenden Betrachtungen auf beliebig gerichtete Strahlung fordert, daf
das dort auftretende & der Absorptionskoeffizient fiir diffuse Strahlung
ist. Aus der Bedingung, dafl die iiber die ganze Sonnenscheibe (d. h.
alle Werte des Winkels i) integrierte Strahlung den GesamtfluB ¥,
ergeben muB, findet man k/k’ = § und damit das Gesetz der Rand-
verdunkelung!
q:}’fé))-:%(l+gcosi). (74)
Bei Strahlungsgleichgewicht sinkt die Intensitdt der Strahlung bei
tangentialem Austritt, d.h. am Rande der scheinbaren Scheibe, auf
den Wert 0,4 in Ubereinstimmung mit den Beobachtungen. Bei adia-
batischem Gleichgewicht miiite die Intensitdt auf den Wert 0 abfallen.
In der Folgezeit ist das von ScawarzscHILD aufgeworfene und in der
hier vorgefiihrten vereinfachten Form geloste Problem mehrfach be-
handelt worden. Die die Temperaturverteilung bei Strahlungsgleich-
gewicht beschreibende Funktion E () stellt sich streng, wenn man all-
seitig gerichtete Strahlung ansetzt, als Losung einer Integralgleichung
dar in der Form

0

E(w)=14/E@®)Li(|t—z|)dt, (75)
0
WO

=f<

2

e
< dy (76)

den Integrallogarithmus bedeutet. Die Lésung kann als Reihenentwick-
lung geschrieben werden:

E(r)=o+287+... (77)
I(v,5)=E(t) + 28 cosi+ ... (78)

1 SCHWARZSCHILD hatte seiner Zeit k/&" = 2 gesetzt und damit
g =13%(14 2cost) gefunden. EMDEN hat durch die angedeutete Strahlungs-
bilanzbetrachtung den Faktor richtiggestellt.
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Die erste Naherung ist identisch mit der ScEWARZSCHILDschen Ldsung
(mit dem verbesserten Wert k/k' = 3): :

B(r) =5 (+40), (79)
10,9) =5 (1 + Foos i), (80)
F=4)- . Tl

Die héheren Naherungen geben nur unwesentliche Verbesserungen. Das
Verhiltnis T,/T,, fir das ScEwaRrzscHILD den Wert 1,19 gefunden
hatte, liegt bei den verschiedenen gerechneten Néherungen zwischen
Tabelle 5. Randverdunkelung .1,19 und 1,28. Die Unterschiede
bei Strahlungsgleichgewicht. I der Randverdunkelung sind
kaum gréfler als die Genauigkeit,
i B ‘ M M. | Beob- it der das Gesetz durch die Beob-
0,00 | 1,000 | 1,000 | 1,000 | 1,000 achtungen itberhaupt verbiirgt ist.
40 | 0,950 | 0,953 | 0,955 | 0,955 Tabelle 5 gibt einen Vergleich.
65 | 5901|908 | 911 1912 it die von EMDEN verbesserte
,65 ,856 ,865 | ,870 ,871
;75 | 7197 | ,810 | ,817 | ,822 SCHWARZSCHILD-Lésung; M, und
:ggg :’égg ;';?(15 i;g‘;’ :;gg M , sind von MILNE 'ge.rechnet;
192 ,635 ,660 672 1665 die Werte unter Beob. sind von
,95 ,687 ,615 ,629 ,612  ABBOT und Mitarbeitern mit dem
1,00 | 400 | 440 | ,460 —  Bolometer gemessen.

Die Beobachtungen im spektral zerlegten Licht zeigen, daB die
Randverdunkelung von der Wellenlinge abhingt; sie ist stirker fiir
die kurzen Wellen als fiir die langen. Auch diese Erscheinung kann man
theoretisch verstehen, wenn man wieder davon ausgeht, daf die Qualitat
der beobachteten Strahlung wesentlich abhéngt von der Tiefe, aus der
sie stammt. Gleicher optischen Tiefe entspricht fiir verschiedene Werte
von 7/R verschiedene reale Tiefe unter der Oberfliche; denn je weiter
wir vom Zentrum der scheinbaren Sonnenscheibe abriicken, wo die
optische Tiefe 1 durch die Strecke CC’ der Abb.5 gegeben ist, an die
Stellen P,, P,, ... B, desto geringer ist die reale Tiefe (radial gemessen)
der entsprechenden Punkte P, P;,. .., die auch der optischen Tiefe 1
entsprechen. Das heilit aber, dal mit Annéherung an den Sonnenrand
Strahlung beobachtet wird, die im Mittel aus groBeren Hohen mit
niedrigerer Temperatur stammt, also weniger intensiv im kurzwelligen
Bereich ist. Die Existenz eines vertikalen Temperaturgefilles ist nicht nur
die physikalische Ursache der Randverdunkelung tiberhaupt — in einer
isothermen Atmosphdre gibt es keine Randverdunkelung —, sondern
auch der scheinbaren Rotung der effektiven Strahlung des Randes gegeniiber
der Mitte.
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Bei allen bisherigen Betrachtungen wurde noch die Konstanz des
Absorptionskoeffizienten vorausgesetzt. LaBt man diese Voraussetzung
jetzt auch noch fallen, dann ergeben sich weitere Verfeinerungen der
Theorie und der Moglichkeiten der Darstellung der Beobachtungs-
tatsachen. Eine allgemeine Abhingigkeit des kontinuierlichen Ab-
sorptionskoeffizienten von der Wellenlinge, die stets vorhanden sein
wird, im Sinne einer Zunahme der Wirkung mit abnehmender Wellen-
lange, bedingt eine von = und ¢ abhéngige Verdnderung der Intensitats-
verteilung im kontinuierlichen Spektrum, d. h. eine Anderung der
effektiven Temperatur oder tiberhaupt Abweichungen von der Energie-
verteilung schwarzer Strahlung. Es mangelt vorerst noch an den empiri-
schen Unterlagen, um die aus der Theorie
gezogenen Folgerungen nachzupriifen.

Das starke Ansteigen des Absorptions-
koeffizienten fiir diskrete Werte der Fre-
quenzen, die den spezifischen Energiestufen
der Atome und Molekiile entsprechen, gibt
Veranlassung zur Entstehung der Absorp-
tionslinien im kontinuierlichen Spektrum.
Wir miissen es uns versagen, hier, wo es
wesentlich um den Aufbau der Sterne und
ihrer Atmosphéren geht, auf Einzelheiten
der Theorie der Absorptionslinien einzu-  Abb.5. Zur Erklirung der Abhangie-

. . . keit der Randverdunkelung von der
geben. Wir greifen nur einen Gedanken Wellenlinge.
heraus, der zum Verstindnis gewisser
Erscheinungen in den &duBlersten Schichten der atmosphéarischen Hiille
der Sterne fiihrt.

Die Art der Absorption und Reemission bestimmt auch die Form des
mechanischen Gleichgewichts. Wird die in einem Volumelement ab-
sorbierte Energie als Temperaturstrahlung, d. h. nach dem Pranckschen
Gesetz tiber alle Frequenzen verteilt, wieder emittiert, dann sprechen
wir von ,lokalem thermodynamischem Gleichgewicht. Wird dagegen
die Strahlung nur gestreut, d. h. ohne Anderung der Frequenz nur auf
alle Richtungen verteilt, oder aber handelt es sich um die Quanten-
spriinge zwischen den diskreten Energiestufen der Atome, so haben wir
den Fall des , monochromatischen Strahlungsgleichgewichts“. In den
Sternatmosphéren treten beide Formen des Gleichgewichts gemischt auf.

Das ,,monochromatische Strahlungsgleichgewicht‘ kann eine besondere
Form annehmen. Wenn ein relativ leichtes Atom in seinen Resonanz-
linien kréftig absorbiert, wie z. B. das einfach ionisierte Kalzium in den
Linien H und K, dann kann der bisher fiir das mechanische Gleichgewicht
nicht besonders beriicksichtigte Strahlungsdruck eine ausgezeichnete
Rolle spielen: die Atome werden durch den ,,selektiven Strahlungsdruck

8
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in Hohen emporgetragen, die sie nach den” gewohnlichen Verteilungs-
gesetzen entsprechend ihrem Atomgewicht nicht erreichen sollten.
SamA gebiihrt das Verdienst, auf diese Weise die grofen Hohen erklirt
zu haben, bis zu denen gerade die Atome des ionisierten Kalziums sich
iiber die Sonne erheben, und die viel gréBer sind als die von den an sich
leichtesten Atomen, Wasserstoff und Helium, erreichten.

Diese spezielle Form des Gleichgewichts ist spater von MILNE in
Anlehnung an das Vorkommnis bei der Sonne als ,,chromosphérisches
Gleichgewicht‘ bezeichnet worden. Die ,,Chromosphire* ist die #uBerste
Hiille der Sterne, in der das Gleichgewicht wesentlich bestimmt wird
durch den selektiven Strahlungsdruck. Sie geht nach unten iiber in die
als ,,Atmosphare bezeichnete Schicht, in der eine Mischung von
lokalem thermodynamischen und monochromatischen Strahlungs-
gleichgewicht herrscht. Mit zunehmender Tiefe geht der Zustand in den
fiir das Innere des Sternes giiltigen des allgemeinen Strahlungsgleich-
gewichts iiber.

f) Qualitative Theorie der Sternspektra.

Das Spektrum der Sterne erhilt das bei Beobachtung sich dar-
bietende charakteristische Aussehen in den &ufBersten Schichten (der
»»Atmosphére*), die der aus dem Innern kommenden kontinuierlichen
Strahlung eine mehr oder weniger groBe Fiille von diskreten Absorp-
tionslinien aufprigen. Die Deutung der auf Zahl, Art und Intensitit
der Linien beruhenden ,,Spektralklassen auf dem Boden der Atom-
theorie ist mit Erfolg zuerst von SamA versucht worden durch Uber-
tragung der Theorie der , thermischen Anregung* auf die Vorgénge in den
Sternatmosphéren. Dabei wird auf den speziellen physikalischen Vor-
gang der Entstehung der Linien nicht eingegangen. Die Grundgedanken
der Theorie lassen sich etwa so formulieren:

1. Die Intensitét einer Spektrallinie ist proportional der Anzahl der
in der Sternatmosphire vorhandenen Atome, die zur Aussendung der
Linie ‘befdhigt sind.

2. Die Anzahl dieser Atome, d. h. der Atome in einem bestimmten
Anregungszustand, hingt auBler von dem Anregungspotential des Zu-
standes (spezifische Eigenschaft des Elements) in erster Linie ab von der
Temperatur und der Dichte in der Atmosphére.

3. Das Mischungsverhéltnis der verschiedenen Anregungszustinde
der verschiedenen Elemente ergibt sich als Reaktionsgleichgewicht
zwischen den verschiedenen Partnern, Atomen und Elektronen.

Eine wesentliche Rolle bei der Charakterisierung der Sternspektra
spielt das Verhiltnis der Funkenlinien (enhanced lines) zu den Bogen-
linien; physikalisch gesprochen, der Linien des ionisierten Atoms zu den
Linien des neutralen Atoms. Das einfachste Reaktionsgleichgewicht,
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von dem man ausgehen kann, um einen Einblick in die Verhéltnisse zu
bekommen, ist das zwischen neutralen und einfach ionisierten Atomen
ein und derselben Art; fiir das Kalzium etwa gegeben durch das Schema:

Ca=Cat+e—VU, (82)

wo Ca das neutrale, Ca™ das einfach ionisierte Atom bedeutet, ¢ das
Elektron und U die Warmetoénung des Prozesses, d. h. die Energie,
die zur Losreiffung des Elektrons aufgebracht werden mufl. Ist x der
Bruchteil der ionisierten Atome (,,Jonisationsgrad‘), 1 — x der der
neutralen, also 1-- 2 die Gesamtanzahl der Teilchen, Atome plus
Elektronen, dann ist, wenn man noch mit P den Gesamtdruck bezeich-

net, der
l—=z

Partialdruck der neutralen Atome p= 11s P,
Partialdruck der ionisierten Atome p' = %; P,
Partialdruck der freien Elektronen p”" = _T_x P=F;

und man kann unter Ubertragung des Massenwirkungsgesetzes der
Chemie setzen:
E ’r x2

x
» :1;'52'1):?__'92’13@:]{' (83)
Die GréBe K ist eine Funktion der Warmeténung U des Prozesses, der
absoluten Temperatur und gewisser Naturkonstanten. SamA berechnete
sie zundchst aus einer von NERNST durch thermodynamische Betrachtun-
gen abgeleiteten Formel, die in der Theorie der chemischen Gleich-
gewichte sich gut bewdhrt hat. Dabei werden die Elektronen als ein-
atomiges Gas behandelt mit dem Molekulargewicht 1aa7 - Dann gilt,
wenn U in cal gemessen wird und R, m, k, » die bekannten Konstanten
sind (Gaskonstante, Masse des Elektrons, BortzMannsche Konstante,
Prancksches Wirkungsquantum):
U

2w m)% K
TR T e
230K T

log K = — 3 log T + log &7 (84)

Unter Einfiihrung der Zahlenwerte und Umrechnung von U auf das
Tonisierungspotential in Volt wird:

log K = — 5039 V/T 4 2,51og T — 6,5 (85)

Fir den Ionisationsgrad z, als Funktion der absoluten Temperatur
aufgetragen, erhilt man eine einparametrige Schar von Kurven mit dem
Druck P als Parameter. Der qualitative Verlauf der Kurven geht aus
Abb. 6 hervor.

Es ist also zu erwarten, daf} die dem ionisierten Zustand entsprechen-
den Linien in den Spektren der Sterne héherer effektiver Temperatur
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gegeniiber den Linien des neutralen Atoms vorherrschen. Das ist
am Beispiel des Kalziums deutlich zu verfolgen beim Durchlaufen der
ganzen Spektralreihe (vgl. die Abb. 1 und 2, S. 36/40). Die von dem
neutralen Atom absorbierte Linie ¢ (A 4227) des FRAUNHOFERschen
Spektrums ist bei den roten Sternen vom Typus M am stirksten ent-
wickelt und nimmt an Intensitit ab, wenn man zu den Typen K, @
iibergeht. Dagegen treten die Resonanzlinien H und K des einfach
ionisierten Kalziums erst bei einer effektiven Temperatur von 5000° bis
6000° in maximaler Stéirke auf und sind noch kréftig vorhanden in den

frithen F-Spektren, in denen g kaum mehr zu erkennen ist.
Diese erste noch ziemlich rohe Theorie bedarf in verschiedener Hin-
sicht einer Ergéinzung und Verfeinerung. Bisher wurde angenommen,
daf das Atom nur in den

},zz}——-/- ’?—f ik 7;..—1”—:_—__—_:-12@”') beiden Zustinden neutral oder
28f / ionisiert existieren kann; die
M:i Theorie bezieht sich nur auf
L i die Resonanzlinien. In Wirk-
i lichkeit gibt es bis zur Ioni-
9zt v \ sierung eine diskontinuierliche.
. P i Folge von Anregungszustinden

und auBer derersten Ionisations-
stufe auch noch eine zweite und.

Ly !
§ W 2 M 16 18 20 27T
F A /)

Abb. 6. Ionisationsgrad des Kalziumsin Abhingig-

keit von Temperatur und Druck. ~ eventuell hohere, die zu ver-
Einfache Ionisation, =~e=«-~ Doppelte Ioni- . . ..
sation, — — Intensitdt der Linie g (4 4227) des schiedenen Serien von Linien
Ca (in der Figur versehentlich mit @ bezeichnet), .
—.— Intensitit der Linie K (13934) des Ca--.  veranlassung geben. Es ist also

die Verteilung der vorhandenen
Atome auf die verschiedenen Anregungsstufen als Funktion von Druck
und Temperatur zu bestimmen.

AuBerdem sind aber in den Sternatmosphiren auch wverschiedene:
Elemente in recht verschiedener Haufigkeit vorhanden. Dies wirkt sich
auf das Reaktionsgleichgewicht dadurch aus, daf3 die Elektronen ge-
wissermafBen indifferente Partner des Wechselspiels zwischen Atomen
und Elektronen sind, die von jeder beliebigen Sorte Atome eingefangen
werden kénnen, gleichgiiltig, woher sie stammen. Man kann sich leicht.
tiberlegen, daB in einer Mischung von Atomen mit verschiedenen Ioni-
sierungspotentialen die Ionisierung der leichter ionisierbaren stirker,
die der schwerer ionisierbaren dagegen geringer ist, als wenn jede Atom-
sorte fiir sich allein vorhanden wire. Denn die schwerer ionisierbaren
Atome neutralisieren sich mit den den leichter ionisierbaren entrissenen
Elektronen.

Die Verfeinerung der Theorie nach diesen Richtungen hin verdankt.
man vor allem H. N. Russerr und FowrLEr und MmNE. Die einfache
Samasche Formel ist zu erginzen durch ein Glied, das die Verteilung
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der umgesetzten Energie auf die verschiedenen Quantenzustinde der
neutralen und der ionisierten Atome beriicksichtigt:

U
log %x B =log K = T 330R. T +3log T )
T 1og TIEE o B

B (T)und B’ (T) sind die aus der Quantenstatistik folgenden ,,Zustands-
summen® des neutralen bzw. ionisierten Atoms; ¢ und ¢’ gewisse Sym-
metriezahlen.

%9C 1pgrss 35 3 3, 38 39 40 47 42 43 4 45 46
K7 S e S
-3 5‘1" : -1
-y / —=2
S
-5 \ —1-38
M AN
i/ 0
§\ 3
—7ba Mg+, \ -5
H N N
8 Ca+ ‘ SQ
B - (
-9 -7
He Sit++
He +
=10 1 | ! | ] | ] 1 | J 1 -8
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Abb. 7. Intensititsverlauf verschiedener Haupt- und Nebenserien in Abhéingigkeit von der Tem-
peratur fiir einen konstanten Elektronendruck von 1,3 x 10~* atm. (Nach FOWLER und MILNE.)

Die Betrachtungen sind auch noch auszudehnen auf die Intensitéten
der verschiedenen Nebenserien der Atome, von denen ja vor allem die
Balmerserie des Wasserstoffs eine so hervorragende Rolle in den Stern-
spektren spielt. An die Stelle von U treten dann in den Formeln die ent-
sprechenden Energiedifferenzen der Niveaus, die bei der Entstehung der
Linien beteiligt sind. Der allgemeine Verlauf, den die Theorie fiir die
Abhéngigkeit der Linienintensititen von der Temperatur gibt, ist aus
den Kurven der Abb. 7 zu ersehen. Jede Serie erscheint bei einer be-
stimmten Temperatur in maximaler Intensitit; die Lage des Maximums
héngt ab von dem Druck P,, der in die Rechnung eingefiihrt wird.

Man erkennt daraus die grundsatzliche Moglichkeit, eine Skala von
Sterntemperaturen (,,Jonisationstemperaturen“) zu gewinnen, wenn
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man die Annahme einfiihrt, daf8 der effektive Elektronendruck P, in
den Atmosphéiren der Sterne durchschnittlich der gleiche sei. Denn die
Theorie liefert jeweils zusammengehérige Wertepaare von 7' und P, aus
denen man diejenigen auszuwéhlen hat, die bei allen Elementen dem
gleichen Wert von F, entsprechen. Da man durch die Beobachtungen
feststellen kann, an welcher Stelle in der Spektralreihe jeweils eine
bestimmte Linie oder Serie in maximaler Intensitit auftritt, erhilt man
eine Zuordnung der theoretisch abgeleiteten Temperaturen und der
empirischen Spektralklassen, die verglichen werden kann mit der aus
dem kontinuierlichen Spektrum mit Hilfe des Praworschen Gesetzes
gewonnenen.

Mit der Annahme, daBl der effektive Elektronendruck in der um-
kehrenden Schicht der Sterne im Mittel von der GréBenordnung 10-%atm.
sei, kommt man zu einer Temperaturskala, die im Einklang steht mit
der Skala der den Spektraltypen nach der Intensitdtsverteilung im
Kontinuum zugeordneten effektiven Temperaturen (vgl. S. 55). Darin
liegt vor allem die Bedeutung der Theorie, dafl sie quantitative Angaben
zu machen gestattet iiber die GréBenordnung der Drucke in der um-
kehrenden Schicht der Sterne. Sama hatte noch mit Drucken von 1 oder
0,1 atm. gerechnet, die wir heute als viel zu hoch betrachten miissen.

Selbstverstandlich ist die Annahme, daBl der Druck in allen Stern-
atmosphédren der gleiche sei, auch wieder nur eine erste Naherung;
auBerdem spielt die relative Konzentration der einzelnen Elemente eine
Rolle bei der Ausbildung der Linien. Aber wenn wir z. B. finden, dafl
das dem Zink zugehorige Triplett 44 4810, 4722, 4680 seine maximale
Intensitit in den A0-Spektren hat, wihrend die Theorie nach den fiir das
Zink giiltigen Daten der Temperatur 10000° einen Elektronendruck von
0,24 atm. zuordnet, so wissen wir aus den Beobachtungen im Sonnen-
spektrum bereits, daf es sich hier um typische ,,low level lines* handelt,
d. h. Linien, die wirklich in tieferen Schichten mit hoherem Druck
ihren Ursprung haben als die anderen Linien. Und wenn umgekehrt
aus den Hauptserien von Ca, Sr, Ba, die ihr Maximum in den K-Spektren
erreichen, zu einer Temperatur von 4500° sich Drucke von der Grofen-
ordnung 10-7 atm. berechnen, so wissen wir auch hier, dafl diese Linien
in besonders hohen Schichten entstehen, wo bei niedrigem Druck die zu
ihrer Absorption befahigten Atome in relativ groBer Konzentration
vorhanden sind.

Die Tatsache, daBl die Intensitét einer Linie von zwei Parametern, der
Temperatur und dem Druck abhéngt, hat schon SAmaA herangezogen zur
qualitativen Erklirung der Unterschiede in den Spektren der Riesen
und Zwerge und damit zur theoretischen Unterbauung der Methode
der spektroskopischen Parallaxenbestimmung. Man kann den Beob-
achtungsbefund so aussprechen: Bei gleicher effektiver Temperatur
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(aus dem kontinuierlichen Spektrum berechnet) sind in den Spektren
der Riesen die Funkenlinien im Verhéltnis zu den Bogenlinien stérker
als in den Spektren der Zwerge. Oder auch umgekehrt: bei gleichem
Spektraltypus (d. h. gleichem Ionisationszustand, aus dem Linien-
spektrum geschlossen) haben die Riesen niedrigere effektive Tempera-
turen als die Zwerge, sind die Riesen ,roter als die Zwerge. Die Er-
klarung ist einfach. Aus den Gleichungen fiir den Druck

dP = —godr (87)
und die optische Tiefe
dt = —xpdr (88)
erhdlt man die Beziehung
aP=(%)dc, (89)
die mit der Naherung
g' — const. (90)
iibergeht in
P=(Z)s. - (91)

Bei gleichem » und v entspricht kleinerem g niedrigerer Druck P. In
den Atmosphéren der Riesensterne, deren Oberflachengravitation wegen
der gréBeren Ausdehnung kleiner ist als die der Zwerge, wird die gleiche
optische Tiefe (d. h. die gleiche ,,Undurchsichtigkeit®) in Schichten mit
geringerem Druck erreicht; die Linien entsprechen daher einem hoheren
Ionisationsgrad und sind zugleich, wegen der geringeren Dichte, schérfer
als die aus entsprechenden optischen Tiefen stammenden Linien in den
Spektren der Zwerge. Das aber ist gerade das Kriterium, das man rein
empirisch fiir die Leuchtkréafte gefunden und zur Grundlage der spektro-
skopischen Parallaxenbestimmung gemacht hat. Und so findet das
RusseLL-Diagramm seine tiefere physikalische Begriindung: das Aus-
sehen der Sternspektra wird bestimmt durch die beiden Parameter
effektive Temperatur und Oberflichengravitation.

Mit dieser notwendigerweise kurzen Einfithrung ist der Umfang
dessen, was die physikalische Theorie der Sternspektren uns an neuen
Erkenntnissen vermittelt, nur unvollkommen erfafit. Die einfachen
qualitativen Uberlegungen werden immer mehr erginzt durch quantita.-
tive. Die bloBen Schétzungen roher Linienintensititen werden ersetzt
durch exakte Messungen und durch das Studium der vollstindigen
Linienkonturen ; parallel mit den Beobachtungen geht die Theorie. Aus-
gehend von der Sonne, bei der alle Methoden mit der dullersten Genauig-
keit angewandt und gepriift werden kénnen, fithren Beobachtung und
Theorie im Verein zu Aufschliissen iiber die chemische Zusammensetzung
der Sternatmosphéren, iiber die Verteilung der Elemente im Kosmos,

-

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. [
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iiber magnetische und elektrische Felder, Rotationen und Strémungen,
iitber die Natur der Materie in dem Raum zwischen den Sternen. Wir
stehen mitten in einer Entwicklung, die zwar schon ein weites Gebiet
fruchtbarer Betitigung erdffnet hat, die aber immer noch wieder Zu-
ginge zu neuen Problemen aufdeckt.

Literatur.

AuBer dem Band 2 des Handbuchs der Astrophysik und Band VI2 der Enzy-
klopddie der mathematischen Wissenschaften sind zu empfehlen:

EppingTON, A. S.: Der innere Aufbau der Sterne.

MiLLER-PoviLLers Lehrbuch der Physik VI 2. Hilfte

RossELAND, S.: Astrophysik auf atomtheoretischer Grundlage.
STROMGREN, E. u. B. STROMGREN: Lehrbuch der Astronomie §§ 263—275.

Vierter Vortrag.

Die Sonne.

Von W. GroTrIAN, Potsdam.
Mit 63 Abbildungen.

Einleitung.

Die Sonne, von allen primitiven Volkern als Gottheit verehrt, von
vielen Dichtern als Quell alles Lebens besungen, ist fiir den Astronomen
nichts anderes als ein Fixstern einer bestimmten Kategorie, von der
ihm zahlreiche Vertreter am Fixsternhimmel bekannt sind. Das AuBer-
gewohnliche der Sonne liegt also nicht in ihrer physischen Beschaffen-
heit, sondern lediglich in dem Umstande, dafl wir Menschen durch
unsere Gebundenheit an die Erde diesem Fixstern so unvergleichlich
viel naher geriickt sind als allen anderen. Daraus ergibt sich fiir den
Astronomen die Méglichkeit, mit seinen Instrumenten Beobachtungen
anzustellen, die an keinem anderen Fixstern durchfithrbar sind. Auf-
gabe des Astrophysikers ist es, das durch die Beobachtung gewonnene
Material nach den uns bekannten physikalischen Gesetzen zu deuten.
In dieser Hinsicht sind beachtenswerte Erfolge erzielt worden, aber
es laBt sich nicht leugnen, daB sich aus der Fiille des Beobachtungs-
materials viele Tatsachen heute noch unserem Verstindnis entziehen.
Wir werden uns im folgenden bemiihen, da, wo es moglich ist, physika-
lische Erklirungen fiir die beobachteten Erscheinungen zu geben. Es
wird sich aber nicht vermeiden lassen, dafl unsere Darlegungen in
manchen Fillen mehr beschreibenden Charakter haben.
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a) Durchmesser, Entfernung, Masse und Dichte der Sonne.

1. Seheinbarer Durchmesser der Sonne und des Mondes. Von der
Erde gesehen erscheint die sehr genau kreisférmige Sonnenscheibe
unter einem Winkel von etwa 1/,%. Bei genauerer Angabe muf} beriick-
sichtigt werden, dal dieser Winkel, den wir mit &, bezeichnen wollen,
infolge der geringen Elliptizitat der Erdbahn etwas schwankt. Es ist

im Perihel o (max.) = 32’ 36"
im Aphel &g (min.) = 31" 32"

im Mittel &g = 31" 59",
Ein héchst eigenartiger Zufall im Bau des Sonnensystems — man
kann allerdings dariiber streiten, ob es wirklich ein Zufall ist — hat

es gefiigt, dafl der Erdmond von der Erde aus gesehen fast genau unter
demselben Winkel erscheint. Infolge der etwas groferen Exzentrizitit
der Mondbahn schwankt dieser Winkel, den wir mit & bezeichnen
wollen, etwas stirker als &, und die entsprechenden Daten sind

im Perigium o¢ (max.) = 32’ 57"
im Apogium o¢ (min.) = 28’ 49"
im Mittel %¢ = 30 53".

2. Entstehung einer Sonnenfinsternis. Im Mittel erscheint also die
Mondscheibe von der Erde aus gesehen etwas kleiner als die Sonnen-
scheibe. Im Wechsel der Bahnkonstellationen kommt aber auch das
Gegenteil vor. Das B
hat eine bedeu- \
tungsvolle Konse- M
quenz. Wenn zu i \
einer Zeit, zu der
Xg > K sty der
Mond M bei Neu-
mond genau zwischen der Sonne S und der Erde E steht (Abb. 1), so trifft
der hinter dem Monde entstehende Kegel des Kernschattens die Erdober-
fliche. Fiir einen in dem Gebiet F der Erdoberfliche befindlichen Beob-
achter wird dann die Sonne durch den Mond véllig bedeckt, d. h. es ent-
steht eine totale Sonnenfinsternis. Dies Phénomen ist nicht nur eines
der grandiosesten Naturschauspiele, sondern es bietet auch dem Sonnen-
forscher Beobachtungsméglichkeiten von héchster wissenschaftlicher Be-
deutung. Deshalb werden zu jeder totalen Sonnenfinsternis Expeditionen
entsandt, die haufig in entlegenen Gegenden unter schwierigen dufleren
Umstinden ihre komplizierten und diffizilen Beobachtungsinstrumente
aufbauen miissen. Denn totale Sonnenfinsternisse sind immer nur in
einem schmalen, durch die Bahn des Mondschattens bestimmten
Streifen der Erdoberfliche beobachtbar. Leider sind totale Sonnen-

7*

Abb. 1. Konstellation von Sonne S, Mond M und Erde E bei einer
totalen Sonnenfinsternis. # Finsternisgebiet auf der Erde.
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finsternisse auch relativ seltene Ereignisse, sie kommen durchschnitt-
lich einmal pro Jahr vor; noch bedauerlicher ist es, daB die Dauer der
eigentlichen Totalitit nur kurz ist, sie kann maximal 7'/, Minuten
erreichen. SchlieBlich hingt die Beobachtungsmoglichkeit auch noch
davon ab, welche Teile der Erdoberfliche von der Totalititszone iiber-
strichen werden. Am 8. Juni 1937 z. B. wird eine totale Sonnenfinster-
nis von 7,1 Minuten stattfinden, aber die Totalitatszone verliuft fast
vollsténdig itber dem Stillen Ozean in einem Gebiet, in dem nicht
einmal die kleinste Insel vorhanden ist. Damit wird jede Beobachtung
von wissenschaftlicher Bedeutung, fiir die die Instrumente unbedingt
auf festem Boden aufgestellt sein miissen, unméglich.

3. Entfernung, wahrer Durchmesser, Masse und Dichte der Sonne.
Aus dem scheinbaren Durchmesser der Sonne und dem aus der Be-
stimmung der Sonnenparallaxe bekannten mittleren Abstande zwischen
Sonne und Erde

A = 149,45+ 10¢ km = 8,32 Lichtminuten
ergibt sich der wahre Durchmesser D der Sonne zu
D =2R =1,39-10%km = 109 mittlere Erddurchmesser.

Zwei Punkte im Zentrum der Sonnenscheibe, die von der Erde aus
gesehen unter einem Winkel von 1" erscheinen, haben den Abstand
von 720 km. Da etwa 1’ der kleinste Winkelabstand ist, der mit einem
guten Beobachtungsinstrument noch getrennt beobachtbar ist, so lehrt
diese Zahl, daBl wir auf der Sonne noch Entfernungen von der GriBe
Berlin—Basel und damit auch Flichenstiicke von der GréBenordnung
Deutschlands distinkt erkennen konnen.

Das Verhiltnis der Sonnenmasse It zur Erdmasse m hat den Wert
M/m = 332000. Aus m = 5,98 - 10%7 gr folgt

M= 1,98-1033¢gr.

Das ist der Betrag der Sonnenmasse, der als Einheit zur Angabe der
Massen anderer Fixsterne schon in den beiden vorhergehenden Vor-
tragen vielfach verwendet worden ist.

Die Gravitationsbeschleunigung an der Sonnenoberfliche ist

G = 27,99 = 274 m[sec?,

wobei ¢ = 9,81 m/sec? die Gravitationsbeschleunigung an der Erdober-
fliche bedeutet.
Fiir die mittlere Dichte der Sonnenmaterie, bezogen auf Wasser =1,
erhilt man
o =141.
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b) Die Gesamtstrahlung der Sonne.

1. Problemstellung. Die Eigenschaft der Sonne, die nicht nur fiir
unser Leben die wichtigste Rolle spielt, sondern aus deren Untersuchung
und Messung fast alle Ergebnisse der Sonnenforschung entspringen, ist
die Sonnenstrahlung. Ohne uns zunichst um die Zusammensetzung
derselben zu kiimmern, wollen wir die Gesamtstrahlung der Sonne, die
an der Erdoberfliche auf die Flicheneinheit auftrifft, messen. Unter-
suchungen, die diesem Zweck dienen, sind schon seit langer Zeit von
verschiedenen sehr namhaften Forschern wie PovinLer, TYNDALL,
AwgsTrOM durchgefiihrt worden und werden zur Zeit von. zahlreichen
Instituten fortgesetzt. Aber kein Institut hat auf diesem Gebiete so
erfolgreiche Pionierarbeit geleistet wie das von S. P. LANGLEY begriindete
und heute von C. G. ABBOT geleitete Astrophysikalische Observatorium
der Smithsonian Institution in Washington. In 25jdhriger Arbeit hat

Abb. 2. Absolutes Wasserstrom-Pyrheliometer nach ABBOT.

dieses Institut die zur Messung der Gesamtstrahlung der Sonne ge-
eigneten Instrumente und Methoden ausgearbeitet und unter Errichtung
zahlreicher Zweigstationen fir die Beobachtung ein umfangreiches
Material zusammengetragen.

2. Absolutes Wasserstrom-Pyrheliometer. Instrumente, die zur
Messung der Gesamtstrahlung dienen, werden Pyrheliometer genannt.
Wir haben zwei Gruppen zu unterscheiden, nimlich absolute und rela-
tive. Die absoluten Instrumente wiirde man zweckmiBiger Strahlungs-
kalorimeter nennen, denn das Prinzip der Messung besteht darin, die
gesamte auffallende Strahlung in Wérme zu verwandeln und diese
Wirmemenge nach kalorimetrischen Methoden zu messen.

Abb. 2 zeigt schematisch ein Wasserstrom-Pyrheliometer nach
ABBOT. In einem Dewargefall K, das zur Wirmeisolation dient, ist ein
im Innern mit den Blenden B und € versehenes zylindrisches Gefis3
untergebracht, das am unteren Ende einen geschwirzten Kegel enthilt,
der als Strahlungsempfinger dient. Das GefiBl ist von einem Mantel
umgeben, der von Wasser durchstromt wird, das bei E ein- und bei F
austritt. Empfindliche Widerstandsthermometer D, und D, gestatten
die genaue Messung der Temperaturerhéhung des Wassers, die eintritt,
wenn das Instrument eine bestimmte Zeit lang der Sonnenstrahlung
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ausgesetzt wird. Aus dieser Temperaturerhéhung und der Menge des
pro sec hindurchstrémenden Wassers 148t sich leicht die in Wérme um-
gesetzte Strahlungsenergie ermitteln. Zur Eichung kann mittels der
Heizwicklung H dem Kegel 4 eine genau bekannte Wirmemenge auf
elektrischem Wege zugefiihrt
werden.

3. Relatives Silberscheiben-
Pyrheliometer. Die Benutzung
des eben beschriebenen oder
ahnlicher absoluter Instrumente
ist natiirlich umsténdlich und
schwierig. Da es aber notwendig
ist, die Strahlungsmessungen an
den verschiedensten Orten auch
ohne das Vorhandensein der
Hilfsmittel eines wohleingerich-
teten Instituts moglichst schnell
auszufithren, hat man zahl-
reiche Typen von einfacheren
Instrumenten ausgebildet, die
durch Vergleich mit absoluten
Instrumenten geeicht werden
miissen. Das bekannteste die-
ser relativen Instrumente ist
das Silberscheiben-Pyrheliome-
ter von ABBOT, das in Abb.3
schematisch dargestellt ist. Hier
fallt die Strahlung auf eine ge-
schwirzte Silberscheibe a, die
seitlich mit einer Bohrung ver-
sehen ist; in diese pafit das un-
tere Ende b eines empfindlichen
Quecksilberthermometers, das rechtwinklig umgebogen an der Seite
des Instruments die Ablesung der Temperaturerhchung gestattet, die
eintritt, wenn das Instrument eine bestimmte Zeit lang der Sonnen-
strahlung ausgesetzt wird. Diese Temperaturdifferenz ist dann ein MaB3
fiir die Intensitit der Strahlung.

4. Definition der Solarkonstante. Wenn wir ein solches Pyrhelio-
meter an irgendeinem Punkt der Erdoberfliche auf die Sonne richten,
so messen wir einen Strahlungsbetrag, der zwar fiir meteorologische
und klimatische Untersuchungen wichtig ist, aber keineswegs das dar-
stellt, was der Sonnenforscher gern wissen will. Denn die Sonnen-
strahlung, die in das Instrument eintritt, hat die Erdatmosphére durch-

Abb. 8. Silberscheiben-Pyrheliometer nach ABBOT.
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setzt und ist dabei um einen Betrag geschwicht worden, der von der
Lage der Beobachtungsstation, dem Zustand der Atmosphire und dem
Stand der Sonne abhingt. Was der Sonnenforscher wissen will, ist der
Betrag der Strahlungsenergie, der an der oberen Grenze der Erdatmo-
sphire auf die Flicheneinheit in der Zeiteinheit senkrecht auftrifft.
Diese Energiemenge, ausgedriickt in cal pro cm? und min nennt man die
Solarkonstante S.

5. Bestimmung der Extinktion der Erdatmosphire. Die eigentliche
Schwierigkeit der Bestimmung von § liegt in der Ermittelung der
Strahlungsenergie, die beim Durchgang durch die Erdatmosphire ver-
loren gegangen ist. Dieselbe und &hnliche durch die Erdatmosphire
verursachte Schwierigkeiten sind es, die bei vielen astronomischen
Problemen die erstrebten Losungen begrenzen oder gar unméglich
machen. Zur Behebung dieser Schwierigkeit liegt der Gedanke nahe,
die Sonnenstrahlung in verschiedenen Héhen iiber dem Meeresniveau
zu messen und dann an die Grenze der Erdatmosphére zu extrapolieren.
Man hat das natiirlich getan und ist nicht nur auf hohe Berge gestiegen,
sondern hat die MeBinstrumente auch im Freiballon mitgenommen
und mit dem Pilotballon in die hochsten erreichbaren Héhen hinauf-
geschickt. Das Ergebnis solcher Beobachtungen zeigt Tabelle 1.

Tabelle 1. Strahlungsenergie Sz der Sonne in verschiedenen Hohen
iiber dem Meeresniveau.

ort Hohe S5 ort Hohe S

m cal/cm? min m cal/cm? min
Kolberg . . . . 5 1,41 Jungfraujoch . .| 3460 ’ 1,63
Agra (Tessin) . . 555 1,48 | Mount Whitney . | 4420 1,72
Davos . . . . . 1600 1,59 Freiballon . . .| 7500 1,76
Mount Wilson. . 1740 1,64 Pilotballon . . . | 22000 1,89

Der Anstieg der Strahlungsenergie mit der Hohe ist unverkennbar,
aber er erfolgt, wie man sieht, nicht gleichmaBig, so daB eine genaue
Extrapolation auf die Grenze der Erdatmosphére nicht moglich ist.
Die Methode, die allgemein in der Astronomie zur Bestimmung der
Extinktion der Erdatmosphére angewandt wird, besteht darin, im Laufe
eines Tages (bzw. einer Nacht) Messungen bei verschiedenen Zenit-
distanzen des betreffenden Gestirns, in unserem Falle also der Sonne, zu
machen. Wie Abb. 4 zeigt, nimmt mit wachsender Zenitdistanz z die
Dicke der atmospharischen Schicht, die die Strahlung zu durchsetzen
hat, proportional secz zu. Aus den im Laufe eines Tages bei verschie-
denen Zenitdistanzen und dementsprechend bei verschiedenen Dicken
der atmospharischen Schichten gemachten Messungen wird auf die
Dicke Null extrapoliert; aber auch diese Methode fiihrt nicht ohne
weiteres zum Ziel. Das liegt daran, da der Extinktionskoeffizient der
Luft eine Funktion der Wellenlinge ist. Die Schwichung des Lichtes



104 W. Grorrian: Die Sonne.

in der Erdatmosphire beruht ja im wesentlichen auf der RAYLEIGH-

schen Streuung. Das Blau des Himmelslichtes und das Rot der unter-

gehenden Sonne zeigen deutlich, daB das kurzwellige Licht wesentlich

stirker gestreut und damit geschwicht wird als das langwellige. Es

bleibt nichts anderes iibrig, als den Ex-

Somne tinktionskoeffizienten als Funktion der

Zenith Wellenlinge zu bestimmen. Das erfor-

dert spektrale Zerlegung des Lichtes

und die Ausbildung von Methoden, die

A b ensederere- gestatten, die Strahh.lng in den ver-

p smosphire  Schiedensten Wellenbereichen vergleich-

A(7¢ bar zu messen.

J £rdoberfiche 6. Verschiedene Beobachtungsstationen.

Abb. 4. Die von der Sonnenstrahlung bei Obwohl die soeben skizzierte Methode

der Zenitdistau Ifw%%rh Sonne durchsetate prinzipiell an jedem Punkte der Erdober-

fliche anwendbar ist, bleibt es trotzdem

empfehlenswert, die Beobachtungsstationen fiir fortlaufende Messungen

auf hohe Berge mit moglichst giinstigem, inshesondere trockenem Klima

zu verlegen. Tabelle 2 gibt Namen, Lage und Hé6he derjenigen Sta-
tionen, die von der Smithsonian Institution angelegt worden sind.

Tabelle 2. Beobachtungsstationen der Smithsonian

Institution.
Mount Wilson (Californien) . . . . . . . . . . . . .. 1740 m
Harqua Hala (Arizona). . . . . . . . . . . . . . .. 1721 m
Table Mountain (Californien) . . . . . . . . . . . .. 2286 m
Montezuma (Chile) . . . . . . . . . . . . . ... .. 2711 m
Mount Brukkaros (Siidwestafrika) . . . . . . . . . . . 1586 m

Als besonders giinstig hat sich die Station auf dem Montezuma in den
chilenischen Anden erwiesen. Der Montezuma ist ein véllig kahler,
vegetationsloser Berg. Infolgedessen ist die Luftfeuchtigkeit und damit
auch die Bewdlkung in dieser Ge-
gend sehr gering.

7. Der Wert der Solarkonstante.
Solarkonstante 5 e aus sehr vielen Einzelmessun-
) calfem? min gen folgenden Mittelwerte der So-

1902—1912 1,933 larkonstante fiir drei etwa gleich

igig:iggg i’gig lange Beobachtungsepochen sind

‘ ’ in Tabelle 3 angegeben. Wie man

sieht, ist die Ubereinstimmung insbesondere zwischen den Werten der

beiden letzten Epochen, bei denen die Beobachtungsmethoden gegen-

ilber denen der ersten wesentlich verbessert waren, ausgezeichnet, so

dafl man sagen kann, daB der Wert der Solarkonstante bis auf einen
Fehler von 0,59/, gesichert ist.

8. Umrechnung der Solarkonstante. Um die Bedeutung des Zahlen-

Tabelle 3. Werte der Solarkonstan-
ten in drei Beobachtungsepochen.

Beobachtungsepoche
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wertes der Solarkonstante besser zu erfassen, wollen wir denselben in
einige andere Einheiten umrechnen. Es ist

S = 1,94 caljem? min = 1,36 - 10° erg/cm? sec = 0,136 Watt /em?
= 1,36 k€W /m? = 1,85 PS/m?2.

Insbesondere die beiden letzten Zahlen miissen das Interesse des In-
genieurs erwecken. Wenn es bei Beriicksichtigung der Absorption in
der Erdatmosphire moglich sein sollte, auch nur 1PS/m2 aus der
Strahlungsenergie der Sonne herauszuholen, so legt das natiirlich den
Gedanken nahe, die Sonne direkt als energieerzeugende Maschine aus-
zunutzen. In der Tat ist schon mehrfach versucht worden, diesen Ge-
danken zu verwirklichen, aber zur Herstellung technisch bedeutungs-
voller Anlagen ist es bisher nicht gekommen. Auf dem Mount-Wilson-
Observatorium gibt es aber eine fiir hiusliche Koch- und Heizzwecke
bestimmte Anlage zur direkten Ausnutzung der Sonnenenergie, die
dauernd in Benutzung ist.

Um die gesamte auf den Querschnitt der Erde auftreffende Strah-
lungsenergie zu berechnen, haben wir die Solarkonstante mit 772 zu
multiplizieren, wobei » = 6367 km der Radius der Erde ist. Es ergibt sich

E=1,74-101*kW = 2,36 - 1014 PS.

Das ist die grofle Kraftmaschine, die den Wirmehaushalt unserer Erde
reguliert. Sie liefert der Erde die fiir unser Leben erforderliche Wirme,
sie treibt die Winde, erzeugt die Wolken, bewegt die Wasser und baut
im AssimilationsprozeB der Kohlensiure die Pflanzenwelt auf. Und
wir wollen uns auch dariiber im klaren sein, daB alle Energien, die die
Maschinen der Technik betreiben, letzten Endes aus dieser Quelle
stammen und pnichts anderes sind als in irgendeiner Form aufgespei-
cherte Sonnenenergie.

9. Absolute Leuchtkraft uud Energieerzeugung pro Masseneinheit.
Die gesamte von der Sonne in der Zeiteinheit ausgestrahlte Energie er-
halten wir durch Multiplikation der Solarkonstante mit 47 42, wobei
A der mittlere Abstand Sonne—UErde ist. Es ergibt sich

L = 9,05 - 1025 cal [sec = 3,79 - 1033 erg [sec
= 3,79 102 kW = 5,15 - 1023PS.

Dies ist die sog. absolute bolometrische Leuchtkraft der Sonne, die in den
beiden vorhergehenden Vortrigen schon eine wichtige Rolle gespielt hat.
Der Vollstéandigkeit halber wollen wir auch die Energieerzeugung e
pro sec und pro g Sonnenmaterie angeben. Es ist
L 3,79 - 10383
M 1,98.10%8
Auf die Bedeutung dieser Zahl fiir die Theorie des Sonnenaufbaus ist
in den vorhergehenden Vortrigen schon hingewiesen worden. Auf die

fo—

= 1,9 erg /g sec.
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auBerordentlich interessante Frage,
welches die Energiequellen sein mo-
gen, die es der Sonne ermoglichen,
wihrend der Dauer ihres auf 1010
bis 1011 Jahre geschitzten Alters
diese gewaltigen Energiemengen ab-
zugeben, wird im letzten Vortrage
eine Antwort zu geben versucht
werden.

10. Die Strahlungstemperatur der
Gesamtstrahlung. Indem wir L durch
die Oberfliche der Sonne dividieren,
erhalten wir die Strahlungsenergie,
die von 1 cm? Sonnenoberfliche pro
sec in den Halbraum emittiert wird.
Es ist

G =1,49 - 10% cal jom? sec.
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Diese Grofle gestattet die Berech-
nung einer fiir die Sonne charakte-
ristischen Temperatur, wenn wir die
Annahme machen, daBl die Sonne
wie ein schwarzer Korper einer be-
stimmten Temperatur strahlt. Ks
handelt sich um die Temperatur, die
in den allgemeinen Darlegungen des
zweiten Vortrages iiber die Tem-
peraturbestimmung der Fixsterne
(s. S.44) als ,,Strahlungstempera-
tur der Gesamtstrahlung* definiert
und mit Ty bezeichnet worden ist.
Haufig wird diese Temperatur auch
schlechtweg ,effektive Temperatur
genannt.

Nach dem STEFAN-BOLTZMANN-
schen Gesetz ist

G=0- T

Y
\|
~N

\

/
\/

(Aus Smithsonian Annals 5, 253, 1932.)

Montezuma
x——~=—=x Jable Min.
—-—-— Brukkaros
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0 = 1,374 - 10712 cal/em? sec grad®.
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Daraus ergibt sich

Ty = 57400 abs.

Abb. 5. Zeitliche Schwankungen der monatlichen Mittelwerte der Solarkonstante nach simultanen Beobachtungen an drei weit voneinander entfernten Stationen.
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7948
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7940~
1936
7,932
1928
1924
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11. Sehwankungen der Solarkonstante. Der eindeutige Nachweis von
Schwankungen der Sonnenstrahlung st6Bt auf die groBe Schwierigkeit,
reelle Schwankungen von solchen zu unterscheiden, die durch Anderun-
gen des Zustandes der Erdatmosphére vorgetduscht werden. Eben um
diese Schwierigkeit zu umgehen, wurden von der Smithsonian Institution
Beobachtungsstationen an weit voneinander entfernten Punkten der
Erde errichtet. Abb. 5 zeigt das Ergebnis der simultanen Messung der
Solarkonstante an drei der schon frither erwdhnten Stationen. Wie
man bei Beachtung der Ordinatenskala erkennt, sind die hier aufgezeich-
neten Schwankungen gering. Die Abweichung der extremen Werte
1,948 und 1,928 betrigt nur 2 °/;. Zweifellos zeigt sich aber ein paralleler
Gang in den Werten der Monatsmittel der verschiedenen Stationen,
und Assot hilt deshalb diese Schwankungen fiir reell.

AuBer diesen verhéltnisméBig langperiodischen Schwankungen kom-
men noch kurzperiodische in Frage, die in den Tageswerten der Solar-
konstante auftreten. Von diesen ist zu sagen, da@ sie ihrem Betrage nach
immer kleiner geworden sind, je mehr die Beobachtungsmethoden ver-
bessert, wurden, und nunmehr mit etwa 0,5° den Fehler der Beob-
achtungsmethoden kaum iibersteigen. Trotzdem ist es wahrscheinlich,
daf} plotzliche Schwankungen vorhanden sind und im Zusammenhange
stehen mit der Fleckentétigkeit der Sonne.

¢) Die Photosphiire.

1. GroBe des von einem Fernrohr erzeugten Sonnenbildes. Wir
wollen nun die Oberfliche der Sonne néher betrachten. Dabei ist es
selbstverstandlich, dall wir das Auge in geeigneter Weise gegen die
ungeheure Lichtfiille
schiitzen miissen. Ga-

LILETs spitere Erblin- 4 : &
dung soll auf unvor- A ; F VA
sichtige ~ Sonnenbe-

Abb. 6. Der Durchmesser d des von einem Fernrohre der Brenn-

obafzhtungen , zurdck- Lo f erseugten Sonnenbildes ist: d = 2 - tg > . Mit « = 32'
zufithren sein. Der

wird d = 0,931 -1072f- = Y/ 40 1.

Schutz gelingt durch

Zwischenschaltung von Neutral- oder Farbgldsern oder auch durch
Apparate, bei denen die Polarisationserscheinungen zur Lichtschwéchung
ausgenutzt werden (Polarisationshelioskop). Wichtiger als die okulare
Beobachtung ist heute die Photographie. Fiir die Gréfe des von einer
Fernrohrlinse oder von einem Konkavspiegel entworfenen Sonnenbildes
gilt folgende aus Abb. 6 ersichtliche einfache Regel: sei f die Brenn-
weite, so ist der Durchmesser d des Sonnenbildes d ~ /100, d. h. ein
Fernrohr von f m Brennweite erzeugt ein Sonnenbild von etwa fcm
Durchmesser.
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Wollen wir also groBe Sonnenbilder erhalten, so ist entweder die
Verwendung langbrennweitiger Fernrohre bzw. Spiegel erforderlich
oder es muB das primar erzeugte Bild nochmals vergrofert werden. Bei
der Aufnahme groBer Photoheliogramme, die auch feine Einzelheiten
wiedergeben sollen, treten nicht unerhebliche Schwierigkeiten auf, die

Abb. 7. Photoheliogramm der Sonne vom 12. August 1917. (Nach ELLERMANN, Mount-Wilson-
Sternwarte.)

insbesondere durch die Verzerrung der Bilder infolge der Luftunruhe
bedingt sind.

2. Photogramm der Sonne. Abb.7 zeigt eine direkte Photographie
der Sonne. Auf derselben fallen uns vor allem vier Erscheinungen auf:
1. Die Sonnenscheibe ist nicht gleichmiBig hell; die Helligkeit nimmt
vielmehr von der Mitte nach dem Rande zu ab: Randverdunkelung.
2. Die Sonne zeigt Helligkeitsschwankungen in kleinen Bereichen ihrer
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Oberfléche: Granulation. 3. Auf der Sonnenscheibe sind dunkle Stellen
bald kleinerer, bald groBlerer Ausdehnung zu erkennen: die Flecken.
4. Weite Gebiete, insbesondere in der Umgebung der Flecken, erscheinen
heller als ihre Umgebung: die Fackeln. Wir wollen diese Erscheinungen
der Reihe nach besprechen.

3. Definition der Photosphidre. Wir miissen einige Bemerkungen
allgemeiner Art vorausschicken, um den Zusammenhang mit den
theoretischen Betrachtungen der beiden vorhergehenden Vortrige her-
zustellen. Wie dort gezeigt wurde, fithrt die Theorie des Sternaufbaues
zu der Vorstellung, dafl ein Stern als eine Gaskugel im Strahlungs-
gleichgewicht aufzufassen ist. Im Innern eines Sternes besteht eine je
nach der Art des Sternes verschiedene Verteilung der den physikalischen
Zustand der Sternmaterie charakterisierenden GréBen Druck, Tempera-
tur und Dichte, wobei das Gleichgewicht dadurch zustande kommt, dafl
die nach innen wirkenden Krifte der Gravitation durch die nach auflen
wirkenden Krifte des Gasdruckes und Strahlungsdruckes aufgehoben
werden. AuBerdem flieBt dauernd ein Energiestrom von innen nach
aullen, durch den die im Innern des Sternes erzeugten Energiemengen
nach auflen abgefiihrt werden. Nach den heutigen Vorstellungen erfolgt
dieser Energietransport im wesentlichen durch die Strahlung, die auf
ihrem Wege von innen nach auflen durch fortgesetzte Absorption und
Reemission umgewandelt wird. Schlieflich kommt mit wachsendem
Abstand vom Zentrum eine Zone, in der Druck, Temperatur und Dichte
solche Werte angenommen haben, dal die von innen in sie eindringende
Strahlung nicht mehr vollstindig absorbiert wird, sondern teilweise in
den Auflenraum hinausdringt. Aus dieser Zone stammt also die Strah-
lung, die wir zu beobachten imstande sind, und wenn wir eine vom
Gesamtlicht der Sonne erzeugte photographische Aufnahme machen,
so gibt uns dieselbe ein Abbild dieser Zone, aus der die Strahlung stammt.
Diese Zone nennen wir die Photosphire.

4. Die Dicke der Photosphire. Wenn wir nach der Dicke dieser Zone
fragen, so stoflen wir auf eine Schwierigkeit. Denn theoretisch reicht,
wie im dritten Vortrag genauer dargelegt ist, die Photosphire einer im
Strahlungsgleichgewicht befindlichen Gaskugel bis ins Unendliche und
endigt dort mit der endlichen Grenztemperatur

Ty= T, =0847T,.
J2

Mit T, = 5740° wird T, = 4830°.

Unter der Dicke der Photosphére wollen wir die Dicke der Zone ver-
stehen, in der 80 der in den AuBlenraum dringenden Strahlung erzeugt
werden, wobei 10 %/ weiter innen und 10 ¢/, weiter auBen erzeugt werden
sollen. Die Theorie ergibt, daB fiir die Sonne die so definierte Dicke von
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der Grofenordnung 400 km ist. Das ist eine im Verhéltnis zur Aus-
dehnung der Sonne sehr diinne Schicht. Ihr entspricht am Rande der
Sonne eine Anderung der Visionsrichtung von nur etwa 1/,”, so daB die
p  Ausdehnung derselben durch direkte Beobachtung nicht fest-
stellbar ist. Hieraus erklirt sich auch nach SCHWARZSCHILD
der scheinbar scharfe Rand der Sonne. Sobald die tangential
s s{f® an die duBere Grenze der Photosphire gelegte Visions-
richtung EP (s. Abb. 8) nur um ¢ = 1/,”, der Tiefe h =
_/ 100 km entsprechend, nach innen verlegt wird, durchsetzt
sie ein Stiick s = 23600 km der Photosphére, das schon
vollig undurchsichtig ist. Genauere Angaben tiber die Tem-
peratur- und Dichteverteilung in der Photosphére sind in
Tabelle 4, S. 88, des dritten Vortrages enthalten.

5. Randverdunkelung. Das Phinomen der Randverdun-
kelung und seine zuerst von SCHWARZSCHILD gegebene
Deutung bildet den iiberzeugendsten Beweis dafiir, daB die
Vorstellung der Gaskugel im Strahlungsgleichgewicht richtig
ist. Die Randverdunkelung kénnte nicht eintreten bei einer
Kugel aus fester Materie, deren Oberfliche auf eine be-
£ stimmte Temperatur erhitzt ist, dieselbe wiirde vielmehr
b, 8. gleichméBig hell erscheinen. Die Erklarung der Randver-
Erkdarung  dunkelung ergibt sich auf Grund der Berechnung, daB bei
dﬁ;ﬁ?;“é?ﬁ einer Gaskugel im Strahlungsgleichgewicht die Intensitit

Sommen- der in einer bestimmten Richtung austretenden Strahlung
E = Erde, eine Funktion des Winkels ¢ dieser Richtung zur Richtung
der Normalen auf die Sonnenoberfliche sein mu8. Betrach-

ten wir verschiedene Punkte der Sonnenscheibe, so entspricht, wie
Abb. 8a zeigt, der im Abstande » vom Sonnenmittelpunkt in Richtung
auf den Beobachter emittierten Strahlung ein
Neigungswinkel 7 gegen die Normale, der be-
stimmt ist durch die Gleichung sini = r/R.
Wie im dritten Vortrage S.89 dargelegt ist,
ergibt die Theorie fiir die Abhéngigkeit der In-
tensitdt I (4) von ¢ das Randverdunkelungsgesetz

Abb. 8a. Im Abstande 7 vom . p .
Mittelpunkt der Sonnen- I (7/) =1 (0) . %— (1 -+ —2‘ (o] Z) .

scheibe trit.;t die auf den Beob-
achter gerichtete Strahlung [ Ap), 9 gejgt, daB Theorie und Beobachtung

unter dem Winkel ¢ gegen die v
Normale aus. in guter Ubereinstimmung sind.

Der tiefere Grund fiir das Zustandekommen der Randverdunkelung
ist der Umstand, daB die nach auSen dringende Strahlung nicht aus
einer unendlich diinnen, isothermen, sondern aus einer Schicht von
endlicher Dicke und bestimmter Temperaturverteilung, namlich der

Photosphiire stammt. Die im dritten Vortrage auf S.90 mitgeteilten
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Uberlegungen fithren zu der Konsequenz, daB die austretende Strahlung
im Mittel aus Schichten um so niedrigerer Temperatur stammt, je groer
¢t ist. Es muf} also auch die spektrale Intensititsverteilung der aus-
tretenden Strahlung eine Funktion von ¢ sein in dem Sinne, da8 in der

Mitte der Sonnenscheibe die kurzwellige, ,,,, :
am Rande die langwellige Strahlung pro- 4 N

zentual stirker vertreten ist. Wenn wir 4 \1\\

also die Randverdunkelungskurve im \,
nahezu monochromatischen Lichte enger ¥ N
Wellenlangenbereiche bestimmen, so giﬂ \
muBl der Verlauf der Kurve von der Sg

Mitte nach dem Rande um so steiler sein, %

. . . . o beab. Jullus 1942
je kurzwelliger das Licht ist. Daf} das Theorie

tatsiichlich der Fall ist, zeigt Abb.10, # i
in der Registrierkurven der Helligkeits- 0 07 92 493 §% 95 46 47 48 49 10
verteilung quer iiber die Sonnenscheibe Fosini

hinweg fiir verschiedene Wellenlingen- Abb.9. Randverdunkelung der Sonnen-
gebiete wiedergegeben sind.

6. Granulation. Gute Photoheliogramme der Sonne zeigen, dafl in
kleinen Bereichen der Oberfliche die Intensitéit in véllig unregelméBiger
Weise schwankt. Es entsteht so eine kornige Struktur der Bilder
(Abb. 11), die als Granulation bezeichnet wird. Gute Aufnahmen der
Granulation zu erhalten, ist eine besondere Kunst. Die mittlere GréBe
eines Granulums, d. h. eines einzelnen kleinen Gebietes mit erhdhter
Helligkeit, wird von verschiedenen Beobachtern zu etwa 1’ angegeben,

S

Infra-Rot Infra-Rot

A-1550 A-0,986u Blau-Grin Ultra-Viole#t

2o A-g5050 A-0371p
Abb. 10. Registrierkurven der Helligkeitsverteilung lings eines Durchmessers der Sonnenscheibe
fiir verschiedene Wellenlingenbereiche des wirksamen Lichtes. (Nach ABBOT.)
so daf die ihm entsprechende Fliche etwa von der GréB8enordnung 1/,
Deutschland ist. Obwohl es oft nicht leicht ist, wahre Verinderungen
der Granulationsstruktur von solchen zu unterscheiden, die durch die
Luftunruhe bedingt sind, so steht doch fest, daB die Granulations-
struktur sich zeitlich rasch #ndert, so daBl nach etwa 3-—5 Minuten von
einer zu einem bestimmten Zeitpunkt vorhandenen Struktur nichts mehr

zu erkennen ist.
Die Deutung des Granulationsphdnomens steht noch aus. Zweifellos
zeigt dasselbe aber, daB} sich die Photosphére in dauernder ungeordneter
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Bewegung befindet. Es ist verstindlich, daf eine auf so hoher Tempera-
tur befindliche Gasschicht in noch viel stirkerem MaBe als etwa unsere
Erdatmosphére von auf- und absteigenden wie auch von horizontalen
Strémungen durchsetzt sein mulf.

Abb. 11. Granulationsstruktur nach einer Originalaufnahme von JANSSEN, Sonnendurchmesser
etwa 60 cm.

d) Die Sonnenflecken.

1. Die Rotation der Sonne. Die Beobachtung eines Sonnenflecks an
mehreren aufeinanderfolgenden Tagen ergibt, daB er scheinbar iiber
die Sonnenscheibe hinwegwandert. Ein Fleck, der an einem bestimmten
Tage am Ostrande erscheint, verschwindet nach etwa 14 Tagen am
Westrande. Da derselbe Fleck, vorausgesetzt, daf er sich so lange erhilt,
nach weiteren 14 Tagen wieder am Ostrande erscheint, zeigt diese Beob-
achtung, daBl die Sonne um eine Achse rotiert, die, wie die genauere
Untersuchung ergibt, gegen die Normale zur Ekliptik um 7° 10’ ge-
neigt ist.

Die Festlegung der Rotationsachse erméglicht es, auf der Sonne
Koordinaten einzufithren. Wie auf der Erde, denkt man sich iiber die
Sonne ein Netz von Lidngen- und Breitenkreisen gelegt und definiert
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die Lage eines Punktes der Sonnenoberfliche durch Angabe der helio-
graphischen Léange und der heliographischen Breite.

Die genaue Untersuchung der scheinbaren Bewegung der Flecke
ergibt, dall die Zeit zwischen zwei Durchgédngen eines nahe dem Sonnen-
dquator gelegenen Fleckes durch den Zentralmeridian der Sonne, d. h.
die sog. synodische Rotationsperiode, 27,52 Tage betrigt. Wihrend
dieser Zeit hat sich aber auch die Erde auf ihrer Bahn um die Sonne ein
Stiick weiterbewegt. Die sog. siderische Rotationsperiode T, d. h. die
Zeit, in der sich die Sonne um 360° dreht, ist 7' = 25,35 Tage. Dem
entspricht eine Lineargeschwindigkeit eines Punktes am Sonnenéquator
von 2 km pro sec.

Fir die Rotationsperiode ergeben sich verschiedene Werte, je
nachdem ob man einen am Sonneniquator oder einen in hoheren helio-
graphischen Breiten vorhandenen Fleck zur Beobachtung heranzieht.
Tabelle 3 gibt das aus Fleckenbeobachtungen von CARRINGTON ab-
geleitete Resultat fiir die Abhéngigkeit der siderischen Rotationsperiode
von der heliographischen Breite.

Tabelle 3. Abhingigkeit der siderischen Rotationsperiode
der Sonne von der heliographischen Breite.

|

Heliographische Breite +0° ‘ —+10° +20° + 80° -+ 40°

Siderische Periode in Tagen. . . 25,0 f 25,2 25,7 T 26,5 ‘ 27,4
Wie man sieht, nimmt die Periode mit wachsender Breite erheblich zu,
d. h. die Sonne rotiert nicht wie ein starrer Korper, sondern die Rotations-
geschwindigkeit nimmt mit wachsender Breite ab.

2. Struktur, Temperatur, Lebensdauer und Grofe der Flecken. Wie
Abb. 7 zeigt, besteht jeder Fleck aus einem besonders dunklen zentralen
Teil, der Umbra, und einem weniger dunklen, die Umbra umgebenden
Teil, der Penumbra. Selbstverstindlich ist die Umbra nicht vollig
dunkel, auch sie emittiert Strahlung aber mit so verringerter Intensitét,
daB} sie bei okularer Betrachtung oder auch bei photographischen Auf-
nahmen als schwarz erscheint. Abb. 12 zeigt nach photometrischen
Auswertungen die Helligkeitsverteilung quer iiber einen Fleck hinweg.
Wie man sieht, sinkt die Helligkeit im Zentrum der Umbra auf etwa
den dritten Teil der Helligkeit in der Umgebung des Fleckes. Diese
Helligkeitsabnahme kann nur durch eine Abnahme der Temperatur in
dem Fleck erklirt werden. Nach dem STEFAN-BorrzMaNNschen Gesetz
ergibt sich fiir das Zentrum des Fleckes der Abb. 12 eine Temperatur
von 4475% Eine Erklirung dieser Temperaturerniedrigung ergibt sich
nach der von RussELL entwickelten Vorstellung, da die Sonnenflecke
durch adiabatisch sich ausdehnende Gasmassen entstehen, die aus einer
gewissen Tiefe unterhalb der Photosphire aufsteigen. Da der Tempera-

turgradient einer solchen adiabatischen Strémung gréfler ist als der in
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 8
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den sie umgebenden, im Strahlungsgleichgewicht befindlichen Schichten,
mull im Fleck eine Abkiihlung eintreten.

Abb. 12. Helligkeitsverteilung in einem Sonnenfleck. (Nach N.BARABASCHEFF und B. SEMEJKIN.)

Die Umbra erscheint bei den meisten Aufnahmen als gleichmiBig
schwarzer Fleck, jedoch sind auch in ihr héufig Helligkeitsschwankungen

Abb. 13. Sonnenfleck mit Filamentstruktur der Penumbra. (Nach einer Aufnahme von B. SCHMIDT
vom 15. Juni 1917 mit einem Spiegel von 9,4 m Brennweite.)

festzustellen. Viel auffalliger sind diese aber in der Penumbra, und auf
guten Aufnahmen, wie z. B. in Abb. 13, kann man interessante Struktur-
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einzelheiten erkennen. Abb. 13 erweckt den Eindruck, als bestehe die
Penumbra aus sdulenartigen Filamenten, die gegen das Zentrum des
Fleckes hin schrig nach unten geneigt sind.

Wenn die Vorstellung der nach innen umgeklappten Sdulen richtig
ist, so miufite der Fleck eine Vertiefung in der Sonnenoberfliche dar-
stellen. Bei Beobachtung der Flecken in der Néhe des Sonnenrandes

Abb. 14. Doppelfleck. (Nach einer Aufnahme von HANSKY in Pulkowo vom 16. Juli 1905.)

hat WiLsoN bereits 1774 Einsenkungen bis zu 3000 km festgestellt.
Jedoch zeigen nicht alle Flecken das WiLsoN-Phénomen.

Die Lebensdauer der Flecken ist sehr verschieden. Wihrend manche
im Laufe von Stunden entstehen und wieder verschwinden, gibt es
andere, die {iber mehrere Umdrehungsperioden der Sonne hinweg, wenn
auch in verdnderter Form, erhalten bleiben.

Auch die GréBe der Flecken ist ganz verschieden. Neben den klein-
sten, deren GroBe sich kaum von der Granulationsstruktur unterscheidet,
beobachten wir Gebilde von ganz gewaltigen AusmaBen. Der groBte im

/%
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Jahre 1850 beobachtete Fleck hatte eine Ausdehnung von 230000 km,
was etwa 1/, des Sonnendurchmessers entspricht. Flecken von 40000 km
an aufwirts sind, selbstverstindlich bei geeigneter Abschwichung des
Lichtes, mit dem blofen Auge beobachtbar.

Die Flecken haben eine ausgesprochene Neigung zur Vergesell-
schaftung. Besonders haufig treten Doppelflecken auf (Abb. 14). Sehr
charakteristisch sind aber auch Anhdufungen von zahlreichen Flecken
zu Fleckengruppen. Ein typisches Beispiel ist in Abb. 15 wiedergegeben.
Dies Bild zeigt auflerdem viele interessante Struktureinzelheiten. Wir

Abb. 15. Fleckengruppe. (Nach einer Aufnahme von B. SCHMIDT vom 8. August 1917 mit Spiegel
von 9,4 m Brennweite.)

weisen hier nur auf die sog. Briicken hin, die als helle Lichtstreifen tiber

die Umbra hinwegziehen.

3. Die 11,3 jiihrige Periode der Sonnenflecken. Eine der wichtigsten,
sicherlich aber die bekannteste Eigenschaft der Flecken ist der 1843
von ScHWABE entdeckte periodische Wechsel ihrer Haufigkeit. Als
MaB fiir die zu einer bestimmten Zeit auf der Sonnenoberfliche vor-
handene Anzahl von Flecken wurden von R. WoLr die sog. Sonnen-
fleckenrelativzahlen r eingefithrt. Dieselben sind definiert durch

r=k-(10g+f),

worin k eine Instrumentkonstante, g die Anzahl der Fleckengruppen
und f die Anzahl der Einzelflecken bedeutet. Bei neueren Untersuchun-
gen wird oft der von den Flecken eingenommene Bruchteil der Sonnen-
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oberfliche als genaueres Maf} =
angegeben. Die Sonnentlek- —F
kenrelativzahlen als Funktion
der Zeit aufgetragen, ergeben \
(Abb. 16) die berithmte Peri- - -
odenkurve der Sonnenflecken- b

tatigkeit. Der Mittelwert der
Periode ist 11,3 Jahre, jedoch | ——
schwanken die einzelnen Peri- ‘ ) )
oden um diesen Mittelwert ) .
nicht unerheblich. Im allge-
meinen erfolgt der Anstieg vom |
Minimum zum Maximum im I e S
Mittel in 4,6 Jahren schneller P
als der Abstieg vom Maximum —
zum Minimum, der im Mittel —
6,7 Jahre betriagt. Auch die —
Héhe der Maxima und die = =
Tiefe der Minima ist Schwan- —
kungen unterworfen, in denen
man wieder einen periodischen | <
Charakter zu erkennen glaubt. —

4. Sonnenfleckenzone, Spo- >
rERsche Kurve. Die Sonnen- e
flecken treten nur in einer be-
schrinkten Zone der Sonnen-
oberfliche, ndmlich in einem §\
Breitengiirtel von -+ 40° auf. )
Abb. 17 zeigt in ihrer linken
Halfte die Haufigkeitsvertei- 2
lung der Flecken in Abhéngig-
keit von der heliographischen
Breite. Sie zeigt Maxima in -
-+ 10 und 2090 Breite und ein | | — |
ausgesprochenes Minimum am
Aquator. In Breiten grofler als ] e el
459 ist noch nie ein Fleck
beobachtet worden.

Die mittlere Breite der
Flecken dndert sich im Laufe
einer Periode, wie die im un- ARy
teren Teile der Abb. 18 wiedergegebene, zuerst von SPGRER abgeleitete
Kurve zeigt. Ihr Vergleich mit der dariiber befindlichen Perioden-

y
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Abb, 16. Sonnenfleckenrelativzahlen als Funktion der Zeit. 11,3jidhrige Sonnenfleckenperiode.
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kurve 146t erkennen, daB nach einem Sonnenfleckenminimum die
Flecken zunichst in hohen Breiten auftreten; bei zunehmender Zahl
verschiebt sich dann der mittlere Ort nach kleineren Breiten, und auch
nach dem Haufigkeits-
maximum bleibt diese
Tendenz der Anndhe-
rung andenSonnendqua-
tor bestehen. Aber be-
reits ehe das Minimum
der Fleckenzahl erreicht
ist, beginnt in hohen
Breiten schon wieder
die neue Periode.

Eine Dbefriedigende
Erklarung fir die 11jdh-
rige Fleckenperiode und
die eigenartigen Erschei-
nungen bei ihrem Auf-

. . o . treten gibt es noch nicht.
Abb. 17. Linke Hilfte: Haufigkeitsverteilung der Flecke, rechte . . .
Hilfte: Hiufigkeitsverteilung der Protuberanzen in Abhéngig- Wahrschemhch ist die

keit von der heliographischen Breite. . .
P Periode bedingt durch
Zirkulationsstromungen unter der Oberfliche der Sonne. Ansétze zu
einer solchen Theorie sind insbesondere von V. BJERKNES gegeben worden.
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Abb. 18. SPORERsches Gesetz. Obere Kurve: Hiufigkeit, untere Kurve: mittlere heliographische
Breite der Sonnenflecken als Funktion der Zeit.

5. Die Fackeln. Die Fackeln sind weitausgedehnte Gebiete mit
unregelméBiger Berandung, die heller erscheinen als die normale Sonnen-
oberfliche. Sie sind im Zentrum kaum, am Rande der Sonne aber deut-
lich erkennbar (Abb.7). Das hingt wohl damit zusammen, dafl die-
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selben in geringerem Mafe dem Phinomen der Randverdunkelung unter-
worfen sind. Die Fackeln sind offensichtlich Gebiete erhohter Tempera-
tur, und aus dem ungefihren Helligkeitsverhaltnis 2 : 1 zwischen Fackel
und normaler Photosphére ergibt sich ihre effektive Temperatur zu
etwa 7000°. Die Fackeln treten bevorzugt in der Umgebung der Flecken
auf, sind jedoch nicht auf die Fleckenzone beschrinkt, sondern kommen
noch in Breiten von 75—80° vor. Obwohl sich die Form der Fackeln
im allgemeinen rasch verandert, ist ihre Lebensdauer im Durchschnitt
doch groBer als die der Flecken. Zur Zeit der Sonnenfleckenmaxima
hat man Fackeln iiber ein Jahr lang verfolgen kénnen. Wenn die Fackeln
den Rand der Sonne erreichen, erkennt man, daB sie sich iiber die
eigentliche Photosphére bis zu Héhen von etwa 1000 km erheben.

e) Das Spektrum der Sonne.

1. Uberblick iiber die Ergebnisse der spektroskopischen Sonnen-
forschung. Zu tiefgehenden Aufschliissen iiber die Konstitution der
Sonnenatmosphére und iiber die Vorginge, die sich in ihr abspielen,
gelangen wir unter Ausnutzung der von der Spektroskopie entwickelten
Methoden. Die auf diesem Wege erzielten Fortschritte lassen sich in
drei Gruppen einteilen. 1. Die FrauNHOFERschen Linien fithren durch
ihre Identifikation mit den Linien irdischer Lichtquellen zu einer quali-
tativen und durch die Untersuchung und Deutung ihrer Struktur zu
einer quantitativen chemischen Analyse der Sonnenatmosphare. 2. Die
Samasche Theorie der thermischen Anregung der Linien gibt unter Aus-
nutzung der durch die Atomtheorie vermittelten Kenntnisse weitgehend
Aufschluf iber Druck, Temperatur und Tonisation in der Sonnen-
atmosphire. 3. Die spektroheliographischen Methoden sowie die spektro-
skopischen Beobachtungen bei Sonnenfinsternissen geben AufschluB
itber die Ausdehnung, Schichtung sowie die Bewegungen der Sonnen-
atmosphére.

2. Kombination von Fernrohr und Spektralapparat. Das Sonnen-
spektrum 146t sich mit jedem Spektralapparat aufnehmen, der in ge-
eigneter Kombination mit einem Fernrohr auf die Sonne gerichtet
werden kann. Sobald es sich aber darum handelt, das von bestimmten
Stellen der Sonnenoberfliche ausgehende Licht mit grofBtméglicher
Dispersion und Auflésungsvermégen zu untersuchen, werden Instrumente
besonderer Konstruktion erforderlich, in denen langbrennweitige Fern-
rohre mit groBen Spektralapparaten kombiniert sind. Da solche Spektral-
apparate wegen ihrer groBen Dimensionen und ihrer Temperatur-
empfindlichkeit ortsfest in thermokonstanten Réumen aufgestellt
werden miissen, mufl man dem Fernrohr eine feste Richtung geben und
durch davorgesetzte bewegliche Spiegel dafiir sorgen, daB das Licht bei
beliebiger Stellung der Sonne in das Fernrohr hineingeleitet wird. Als
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zweckmafigste Anordnung hat sich die vertikale Stellung des Fern-

rohres ergeben, und solche Instrumente, die zuerst auf der Mount-
Wilson-Sternwarte in Kalifornien aus-
gefilhrt worden sind, werden Turm-
teleskope genannt.

3. Turmteleskope. Abb. 19 zeigt
schematisch die Anordnung eines Turm-
teleskops. Auf der oberen Plattform
eines eisernen Geriistes ist der aus zwei
Spiegeln bestehende Heliostat ange-
bracht. Der erste Spiegel (links noch
einmal herausgezeichnet) ist um eine
zur Erdachse parallele Achse mit Uhr-
werk drehbar. Er fangt das Licht der
Sonne auf, wirft es auf den zweiten
Spiegel, der so eingestellt ist, dal} das
reflektierte Licht senkrecht nach unten
auf die unter dem Heliostaten befind-
liche Linse des Fernrohres fallt. Diese
erzeugt etwa in der Ho6he des Erd-
bodens das Sonnenbild. Der Spektral-
apparat oder die Spektralapparate —
héufig sind, wie auch in Abb. 19 ange-
deutet, zwei vorhanden — sind in einem
vertikal nach unten in den Erdboden
eingegrabenen Schacht angebracht, in
dem sich die Temperatur sehr genau
konstant halten 148t. In der Ebene des
Sonnenbildes befinden sich die Spalte
der Spektralapparate. In Abb. 19 ist
links ein Gitterspektrograph in sog.
Autokollimationsanordnung und rechts
ein Prismenspektrograph angedeutet.
Das spektral zerlegte Licht geht wieder
vertikal nach oben, so daB die Kas-
setten zur Aufnahme des Spektrums
bequem zu ebener Erde in derselben
Héhe wie die Spalte angebracht wer-
den kénnen.

Abb. 19. Schematische Darstellung Auf der Mount-Wilson-Sternwarte
eines Turmteleskopes. sind zwei Turmteleskope vorhanden.

Das kleinere, 1908 gebaute hat eine Brennweite von 18,3 m und er-
zeugt ein Sonnenbild von 17 cm &. Der Gitterspektrograph hat 'eine
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Brennweite von 9,1 m und in der 1.Ordnung eine Dispersion von
2,2 A/mm.
Abb. 20 zeigt das grofBe, 1913 erbaute Turmteleskop von 50 m Hohe.

Abb. 20. 50-m-Turmteleskop der Mount-Wilson-Sternwarte.

Die Brennweite des Fernrohrobjektivs ist 45,7 m, so dafl das Sonnenbild
einen Durchmesser von 43 cm hat. Der Spektrographenschacht ist
24,5 m tief, der in ihm untergebrachte Gitterspektrograph hat eine
Brennweite von 23 m. Die Dispersion betragt in 1. Ordnung 0,7 A/mm.
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In der 3. Ordnung haben die beiden D-Linien des Na einen Abstand von
29 mm.

Abb. 21 zeigt einen Querschnitt durch das 1919 erbaute Turm-
teleskop des Institutes fiir Sonnenphysik in Potsdam. Die Anordnung
ist im Prinzip dieselbe wie bei den amerikanischen Instrumenten,
jedoch ist der Turm zu einem richtigen Gebdude ausgestaltet und hat
in seinem Keller einen Laboratoriumsraum, in dem auch Vergleichs-
lichtquellen komplizierterer Art wie z. B. elektrische Ofen aufgestellt
werden konnen. Die Spektrographen sind in einem aus wirmeisolieren-

Abb. 21. Querschnitt durch das Turmteleskop des Potsdamer Institutes fiir Sonnenphysik.

dem Material hergestellten horizontalen Kasten aufgestellt, was den
Vorteil hat, daB sie bequemer zuginglich sind. Die Brennweite der
Fernrohrlinse betriagt 14,5 m, ihr entspricht ein Sonnenbild von 13,5 cm.
In dem Spektrographenraum sind 2 Spektrographen untergebracht.
Der Plangitterspektrograph in Autokollimationsaufstellung hat eine
Brennweite von 12 m. Die Dispersion betrigt in 1. Ordnung 1,33 Ajmm.
Aufler diesem Gitterspektrographen ist noch ein sehr lichtstarker, groBler
Prismenspektrograph vorhanden.

4. Das kontinuierliche Sonnenspektrum. Das kontinuierliche Sonnen-
spektrum (s. Abb. 4 des 3. Vortrages, S. 47) erstreckt sich vom &ufBer-
sten Ultrarot mit ansteigender Intensitit ins sichtbare Gebiet, erreicht
im Blaugriinen bei 4 4750 A ein Maximum der Intensitét und fallt nach
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dem Ultraviolett wieder ab. Sowohl die langwellige wie auch die kurz-
wellige Grenze des beobachtbaren Spektralgebietes sind nicht durch
den wahren Intensititsabfall, sondern durch Absorptionseffekte in der
Erdatmosphére bedingt. Die langwellige Grenze liegt bei 5,3 4. Das
Fehlen mech langwelligerer Strahlung wird auf die Absorption durch
Kohlensdure und Wasserdampf der Erdatmosphére zuriickgefithrt. Die
kurzwellige Grenze liegt praktisch bei etwa 2950 A. Die kiirzeste bis-
her beobachtete Wellenliinge (Gé1z, Arosa) ist A 2863 A. Der sehr steile
Abfall am ultravioletten Ende dndert sich auch bei Beobachtung im
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Abb. 22. Obere ausgezogene Kurve: Energieverteilung des konti-

nuierlichen Sonnenspektrums im Zentrum der Sonnenscheibe.

Untere ausgezogene Kurve: Energieverteilung gemittelt iiber
die ganze Sonnenscheibe.

Gestrichelte Kurven: Energieverteilungen schwarzer Korper der
angegebenen Temperatur. (Nach M. MINNAERT.)

auftreffenden Sonnen-
strahlung benutzt man
Spektralapparate, bei
denen Bolometer,Ther-
moelemente oder Mikroradiometer zur Strahlungsmessung verwen-
det werden. Die Reduktion der Messungen auf die extraterrestrischen
Werte erfolgt nach den Methoden, die bereits bei der Besprechung
der Solarkonstante skizziert wurden. Das Ergebnis ist in Abb. 22
dargestellt. Als Abszisse ist die Wellenldnge in u, als Ordinate die
Strablungsenergie £ (A, T') in 1013 erg/cm? sec als Einheit aufgetragen.
Die obere der beiden ausgezogenen Kurven entspricht der Strahlung
des Zentrums der Sonnenscheibe, die untere der iiber die ganze
Sonnenscheibe gemittelten Strahlungsenergie. Die gestrichelten Kurven
zeigen die Energieverteilung von schwarzen Kérpern der Temperaturen
5000°—8000° entsprechend der PLaNckschen Funktion. Wie man sieht,
entspricht die Energieverteilung der Sonnenstrahlung zwar in groBen
Zigen der eines schwarzen Korpers bestimmter Temperatur, weicht
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Abb. 23. Das Sonnenspektrum in der Gegend der D-Linien des Na. Obere Aufnahme: bei feuchtem Wetter. Untere Aufnahme: bei trockenem Wetter.

(Nach JEWELL.)

aber doch nicht unerheblich von
einer PLaxokschen Kurve ab.
Auf die Bedeutung dieser Ab-
weichungen fiir das Problem
der Temperaturbestimmung ist
im dritten Vortrage ausfihr-
lich hingewiesen worden. Dort
(s. 8.51) sind auch die Re-
sultate, die sich den verschie-
denen Temperaturdefinitionen
entsprechend fiir die Sonne er-
geben, mitgeteilt und diskutiert
worden.

6. Die FrauNuorerschen
Linien. Die FraunnoFERschen
Linien zeichnen sich als dunkle
Striche auf dem hellen Grunde
des kontinuierlichen Spektrums
ab. Die stirksten unter ihnen
sind schon von FRAUNHOFER
mit den groBen Buchstaben
des Alphabets bezeichnet wor-

Tabelle 4. Die stirksten
FrauNHOFERSchen Linien.

Wellen-

4 |71593] 0, |
- Erd-

% Zégg %I:O } atmosphare
C | 6563 | H,
D, | 5896
D, | 5890 Ne
E | 5270 | CaFe

5269 | Fe
b, | 5183 | Mg
b, | 5173 | Mg
by | 5169 | Fe Sonnen-
b, | 5167 | Mg atmosphére
F | 4861 H{g
f 4340 | H,
G | 4308 | FeTi
g | 4227 | Ca
h | 4102 | H;
H | 3967\
K | 3033y

den, spiter sind einige dazwischenliegende Linien mit kleinen Buch-
Tabelle 4 gibt die Wellenlingen

staben gekennzeichnet worden.
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dieser bekanntesten FrauNHOFERschen
Linien.

In spiterer Zeit ist diese Nomen-
klatur bis zum Buchstaben T am ultra-
violetten Ende des Spektrums fortge-
setzt worden.

7. Unterscheidung zwischen solaren
und terrestrischen Linien. Wichtig ist
die Entscheidung dariiber, ob eine Linie
in der Sonnen- oder Erdatmosphére ent-
steht. Sie kann nach verschiedenen
Methoden getroffen werden. Wenn eine
Linie durch Absorption in der Luft der
Erdatmosphire entsteht, so muf} ihre
Intensitit bei tiefem Stande der Sonne
grofer sein als bei hohem, weil im er-
steren Falle die zu durchdringende Luft-
schicht wesentlich dicker ist. Auf diese
Weise hat man z. B. ermittelt, daf} die
starken Absorptionsgebiete 4 und B auf
den Sauerstoff der Luft zuriickzufithren
sind.

Abb. 23a und b zeigen die Gegend
der D-Linien. Wihrend die Intensitét
der D-Linien auf beiden Aufnahmen die-
selbe ist, sind zahlreiche schwichere
Linien auf Abb. 23b wesentlich ver-
starkt. Die Aufnabme der Abb. 23a ist
bei trockenem, die der Abb.23b bei
feuchtem Wetter gemacht. Die Vermu-
tung, daf die zahlreichen schwachen
Linien von der Absorption des Wasser-
dampfes der Erdatmosphire herriihren,
wird durch Laboratoriumsuntersuchun-
gen bestétigt. Man nennt diese Gruppe
von Linien die ,,Regenbande‘.

Bei manchen schwachen Linien ge-
lingt es nicht so einfach, den terre-
strischen oder solaren Ursprung fest-
zustellen. Ein sicheres Kriterium liefert
dann aber die Feststellung, ob die Li-
nien den durch die Rotation der Sonne be-
dingten Dopplereffekt zeigen oder nicht,
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Abb. 24 zeigt zwei Spektralaufnahmen, deren oberer und unterer Teil
dem Ost- und deren mittlerer Teil dem Westrande des Sonneniquators
entspricht. Man erkennt deutlich die Verschiebung der Linien. Linien,
die die Verschiebung nicht zeigen, sind terrestrischen Ursprungs. Man
hat andererseits aus der Messung der Dopplerverschiebung die Rota-
tionsgeschwindigkeit der Sonne bestimmt. Die so erhaltenen Resul-
tate bestitigen und ergéinzen die aus Fleckenbeobachtungen gewonne-
nen Werte.

8. Rowranns Wellenléingentabelle. Nach den grundlegenden Ar-
beiten von FRAUNHOFER, KIRCHHOFF, AxcsTréM hat sich insbesondere
H. A. RowpaxDp um die genaue Vermessung der Wellenlingen der
FraunsOFERschen Linien grofie Verdienste erworben. Im Jahre 1896
erschien seine Preliminary table of solar spectrum wave lengths, in der
die Wellenlingen und Intensitdten von 20027 Linien angegeben sind.

Abb. 25. Identifikation der FRAUNHOFERschen Linien. Mittlerer, oberster und unterster Streifen:
Sonnenspektrum in der Gegend der Linien H und K. Die beiden dunklen Streifen: Emissions-
spektrum des Eisenbogens.

In der Folgezeit stellte sich allerdings heraus, daf die RowLanDsche
Wellenlingenskala mit kleinen systematischen Fehlern behaftet ist.
Die Mount-Wilson-Sternwarte hat dann mit ihren groBen Hilfsmitteln
die ganze miihsame Arbeit noch einmal durchgefithrt, und seit 1928
besitzen wir in der sog. Revision of ROWLANDs preliminary table ein
Standardwerk iiber das Sonnenspektrum, das allen modernen Anforde-
rungen gerecht wird. In diesem von St. JoEN, C. E. MooRE, L. M. WARE,
E. F. Apams und H. D. BaBcock herausgegebenem Bande sind fiir
den Wellenldngenbereich von A 2975 bis 4 10218 die Wellenlingen,
Intensitdten, Identifikationen und sonstige Bestimmungsgréfen von
21835 FraunHOFERschen Linien angegeben.

9. Die Identifikation der Fraunmorerschen Linien. In welcher
Weise die Identifikation vor sich geht, zeigt Abb. 25, auf der im mittleren
Teil der Bereich des Sonnenspektrums in der Gegend der Linien H und K
und dariiber und darunter das Emissionsspektrum eines Eisen-
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bogens abgebildet ist. Man
erkennt deutlich, daB alle
Eisenlinien mit FrauxHO-
FERschen Linien zusammen-
fallen.

Auf diese Weise ist es ge-
lungen, von den 21 835 Linien
12502, d. h. also 57°, mit
bekannten Linien der Ele-
mente zu identifizieren. Das
erscheint zunichst nicht sehr
viel, man muf} jedoch hinzu-
fiigen, dafl mit nur ganz we-
nigen Ausnahmen alle stér-
keren Linien identifiziert
sind, und daf} die fehlenden
43 %o sich hauptsichlich aus
den schwachen Linien rekru-
tieren, deren Identifikation
auch schon deshalb schwierig
ist, weil die Kriterien zur
Vermeidung zufélliger Ko-
inzidenzen héufig bei ihnen
versagen.

10. Qualitative Spektral-
analyse der Sonnenmaterie.
Von den 92 auf der Erde be-
kannten Elementen sind 57
auf der Sonne mit Sicherheit
nachgewiesen. Von den feh-
lenden 35 sind 17 méglicher-
weise vorhanden, jedoch ge-
lingt ihr Nachweis nicht
vollig sicher. 18 Elemente
lassen sich bisher nicht nach-
weisen. Die Elemente, die
mit den zahlreichsten Linien
vertreten sind, sind die Me-
talle der Eisengruppe. Fe
mit 3288, Ti mit 1085, Cr mit
1028, Co mit 785, Ni mit 627,
V mit 618, Mn mit 458 Linien.
Zu den Elementen, die sich
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bisher nicht nachweisen lielen, gehéren die Edelgase, Ne, Ar, Kr, X,
Em, die Halogene F1, Cl, Br, J und eine Reihe der schweren Metalle
wie Os, Ir, Pt, Ta, Au, Hg, Bi, dagegen ist die Mehrzahl der sel-
tenen Erden neuerdings nachgewiesen worden. Besonders bemerkens-
wert ist das Fehlen der Halogene, da diese, vor allem Cl, auf der
Erde sehr stark vertreten sind. Man mufB} hierbei jedoch bedenken,
daBl die Halogene spektroskopisch nur schwer nachweisbar sind, weil
ihre stirksten und charakteristischsten Linien im extremen Ultraviolett
liegen und sich daher der Beobachtung im Sonnenspektrum ent-

ziehen.

Wéhrend die bisher besprochenen Sonnenlinien ihrem Ursprunge
nach ausschlieflich den Atomen der betreffenden Elemente zuzuordnen
sind, gibt es einige charakteristische Liniengruppen, die den Typus
von Banden haben und ihren Ursprung dem Vorhandensein von Mole-
kiilen verdanken. Das bekannteste Beispiel hierfiir ist die in Abb. 26
wiedergegebene Bandengruppe bei 4 3883, die dem Cyanmolekiill CN
zuzuordnen ist. AuBerdem lassen sich folgende Molekiile nachweisen:
C,, OH, NH, CH. Es handelt sich durchweg um dem Chemiker un-
bekannte Verbindungen; sie stellen die nur bei hohen Temperaturen
bestindigen Dissoziationsprodukte normaler Verbindungen dar.

Zusammenfassend 146t sich sagen, dal die aus der Identifikation der
Linien folgende qualitative Spektralanalyse der Sonnenmaterie den
Hinweis auf eine der Erde sehr dhnliche chemische Zusammensetzung

liefert.

f) Die Struktur der Frausmorerschen Linien.

1. Linienkonturen. Die Moglichkeit, die qualitative Spektralanalyse
zu quantitativen Angaben iiber die Mengen der in der Sonnenatmosphére

Abb. 27. Schematische Darstellung desIn-
tensitidtsverlaufes innerhalb einer FRAUN-

HO¥FERschen Linie.

vorhandenen Elemente zu erweitern,
ergibt sich aus der genauen Bestim-
mung des Intensititsverlaufes der
FravuNuOoFERschen Linien. Schematisch
ist derselbe in Abb. 27 dargestellt. Die
genaue Messung der Intensitit als
Funktion von 4, d. h. die Bestimmung
der wahren Linienkontur, ist vom
beobachtungstechnischen Standpunkte
keine einfache Aufgabe, sie gelingt
aber mit den Hilfsmitteln der moder-

nen Turmteleskope wenigstens fiir die stérkeren Linien.

Wenn wir aus dem bekannten Verlauf der Linienkontur Riickschliisse
ziehen wollen auf die Zahl der Atome, die an der Entstehung der be-
treffenden Linie beteiligt sind, so miissen wir uns theoretische Vor-
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stellungen dariiber bilden, durch welche physikalischen Prozesse die
FravnHOFERschen Linien entstehen.

2. Absorption und Streuung. Die landliufige Vorstellung hieriiber
ist die folgende: Uber der Photosphire, von der die kontinuierliche
Strahlung ausgeht, liegt eine Atmosphire von ¢ B
Gasen und Dampfen. Diese Atmosphére ist fiir
die kontinuierliche Strahlung véllig durchlissig
mit Ausnahme der schmalen Wellenlingen-
bereiche, in denen die Atome ihren Eigen-
frequenzen entsprechend selektiv absorbieren.
Nach dieser Auffassung ist also die Entstehung _
der FrauNHOFERschen Linien ganz analog zu sn s sotctos e
dem bekannten Laboratoriumsversuch, bei dem = Entstehung  der ~FRAUN-

HOFERschen Linien. G =
(s. Abb. 28) das von einer Glithlampe hoher  Glihlampe hoher Tempera-

tur, B = mit Na getrinkte
Temperatur kommende Licht eine mit Kochsalz Bunsenﬂ%glnrlr;% o Medrigerer
getrinkte Bunsenflamme niederer Temperatur
durchsetzt und bei spektroskopischer Untersuchung die D-Linien des
Na in Absorption, d. h. dunkel auf hellem Grunde zeigt.

Auf Grund dieser einfachen Vorstellung iiber die Entstehung der
FrAauNHOFERschen Linien kommen wir zu folgendem Ansatz: Bezeichnen
wir (s. Abb. 29) die Intensitidt der photosphirischen Strahlung bei der
Wellenlidnge 4 einer atomaren Absorptionslinie mit J,, die Intensitit
der an der Grenze der Atmosphére senkrecht zur Oberflache austretenden
Strahlung mit J (1), den atomaren Ab-
sorptionskoeffizienten, der sich im Wellen- 1
langenbereich der Linie stark &ndert,
mit % (1), die Zahl der absorptionsfihigen
Atome pro cm?® mit N und die gesamte #
Schichtdicke mit H, so ist J/ Photosphire

J(A) = Jy-e k@ N-H, (1)

zum Spekfrol-

)
Grenze d Afmosphire

%

Koénnen wir auf Grund physikalischer  Abb. 29-Soiﬁll;l;lgmgghégeealisierten
Experimente oder Theorien den Wert '
von k& als Funktion von 4 angeben, so erhalten wir aus dem Ver-
gleich zwischen dem beobachteten und berechneten Intensitdtsver-
lauf den Wert von N - H, d. h. die Gesamtzahl der iiber 1 cm? der
Photosphére vorhandenen absorptionsfihigen Atome und damit also
eine quantitative Aussage iiber die Zusammensetzung der Sonnen-
atmosphére.

(Ganz so einfach, wie soeben skizziert, liegen die Verhiltnisse aber nicht,
und zwar aus folgenden zwei Griinden. 1. Die hochtemperierte At-
mosphére wird die Strahlung der betreffenden Linie nicht nur absor-
bieren, sondern auch emittieren, genau so, wie das die leuchtende Bunsen-

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 9
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flamme auch tut. Diese Emission diirfen wir aber in der ausgedehnten
Sonnenatmosphire nicht vernachlissigen. Wir miissen also die Theorie
des Strahlungsgleichgewichts auf den Frequenzbereich einer Spektral-
linie anwenden. Die Losung der hierbei auftretenden Differential-
gleichungen ergibt wesentlich kompliziertere Ausdriicke fiir die Ab-
hingigkeit der austretenden Strahlung von k(A) - N - H als das einfache
Exponentialgesetz der Formel (1). 2. Wir miissen uns die Frage vorlegen,
ob die FraunmOFERschen Linien tatséchlich durch wahre Absorption
entstehen. Unter wahrer Absorption verstehen wir einen Prozel, bei
dem die vom Atom aufgenommene Energie in Warme, d. h. ungeordnete
kinetische Energie umgewandelt wird. Nun wissen wir aber, dafl ein
Atom die Frequenzen seiner Spektrallinien zwar in der Weise priméar
absorbiert, daf die aus der auffallenden Strahlung entnommene Energie
in Anregungsenergie des betreffenden Atoms verwandelt wird. Im
allgemeinen wird aber diese Anregungsenergie in einem nachfolgenden
Emissionsproze§ in beliebiger Richtung wieder ausgestrahlt. Nur dann,
wenn die Anregungsenergie vor Ablauf der Lebensdauer des angeregten
Atoms infolge eines ZusammenstoBes mit einem andern Atom in kine-
tische Energie der Stofpartner umgewandelt wird (sog. Stof 2. Art),
haben wir einen wahren AbsorptionsprozeB. Tritt aber die Emission
ein, so haben wir das Phinomen der selektiven Streuung. W. H. JuLius
hat als erster auf die Moglichkeit der Entstehung der FraUNHOFERschen
Linien durch selektive Streuung hingewiesen.

Fir die Beantwortung der Frage, ob selektive Absorption oder
selektive Streuung vorliegt, gibt es eindeutige Kriterien. Bei wahrer
Absorption miiiten, wie zuerst SCHWARZSCHILD gezeigt hat, die FRAUN-
HOFERschen Linien am Rande der Sonne verschwinden. Dasist nicht der
Fall; sie werden dort vielmehr breiter und allerdings in ihrer zentralen
Einsenkung flacher. Bei reiner Streuung andererseits miifite die Intensi-
tiat in der Mitte der Linie verschwinden. Auch das trifft nicht zu, die
Restintensititen Jp (s. Abb. 27) erreichen Werte von 10—20°/o der In-
tensitdt des Kontinuums. Wir sehen also, dafl weder reine Absorption
noch reine Streuung vorliegt, sondern offenbar eine Mischung beider
Prozesse. Es gibt aber bestimmte Linien und zwar die sog. Resonanz-
linien, das sind die Linien, die wie die D-Linien des Na oder die Linien H
und K des Cat von den unangeregten Atomen oder Ionen absorbiert
bzw. gestreut werden, fiir die sicher die Streuung die Absorption wesent-
lich iiberwiegt. Wir wollen daher gerade im Hinblick auf das Verhalten
dieser Linien das Phinomen der selektiven Streuung noch etwas ge-
nauer behandeln.

3. Streuende Atmosphire im Strahlungsgleichgewicht. Wenn das
von der Photosphiire kommende Licht eine selektiv streuende Atmo-
sphire durchsetzt, so wird es in unmittelbarer Nachbarschaft der Linien-
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mitte durch die Streuung geschwicht. Solange wir den EinfluBl des
gestreuten Lichtes vernachlassigen, ist die an der Grenze der Atmosphére
senkrecht austretende Intensitit ganz analog zu Formel (1)

J()=Jy-e—0WN-H )

Hierin bedeutet ¢ (1) den atomaren Streukoeffizienten fiir die betreffende
Spektrallinie. Der Wert von ¢ ist aus der Dispersionstheorie bekannt;
es ist oret 2 2
_ erte Ay g L10-26 .t

o(l) = 5,04 =) f=1,67-10 Py f. (3)

Hier bedeuten: e und m Ladung und Masse des Elektrons, ¢ Licht-
geschwindigkeit, 1, Wellenlinge der Linienmitte, 4 Wellenlinge der
betrachteten Stelle der Linienkontur, f Oszillatorenstirke. Einer Er-
lauterung bedarf nur die Gréfe f. Sie ist in der Elektronentheorie der

Dispersion gleich der Anzahl der
700 T T { “ T T

der‘ Linie zugeordneten Ersa:ﬁz- ) *:4: H . ‘Lp:' 7 /f .
oszillatoren. Die Werte von f kon- % ANAN S
X

nen fir die meisten Linien auf s} - SR —
Grund der Quantentheorie ange- ‘I EEENVA SN “/wa: NN
geben werden. 30p————= A} H b
: 200 1R ine
Formel (2) ist aus demselben 7 i

S e f7r1“¥
N }%‘J —f1 %ﬂ

I
i \
BIEWEDE

. —L
Grunde wie Formel (1) unbrauch- d Y2 0:2 468 WIEHEL
bar, denn in einer ausgedehnten 2

Atmosphire mufl der Einfluf} des
gestreuten Lichtes unbedingt be-
riicksichtigt werden. Wir miissen

Abb. 30. Theoretische Linienkonturen. KurveI:

Exponentialgesetz entsprechend Formel (2).

Kurve IT: Strahlungsgleichgewicht entsprechend
Formel (4).

also zur Berechnung der tatsdchlich austretenden Lichtintensitat die
Differentialgleichungen des Strahlungsgewichtes fiir eine selektiv streu-
ende Atmosphére ansetzen. Unter bastimmten vereinfachenden An-
nahmen ergibt sich aus deren Losung fiir die Intensitit der senkrecht
zur Oberfliche austretenden Strahlung (ScHUSTER und SCHWARZSCHILD)

'3 1

S =y (’2’ "1+06(A)-N-H 21+06(2)-N-HS “)

Den Unterschied zwischen den Formeln (2) und (4) zeigt Abb. 30, in der
fiir gleiche Werte von N - H die Linienkonturen dargestellt sind. Die
Beobachtungen zeigen, dafl Linienkonturen entsprechend Kurve I mit
breiten Einsenkungen in der Linienmitte im Sonnenspektrum nicht
vorkommen, daBl sich dagegen die beobachteten Linienkonturen der
Resonanzlinien durch Kurven der Form II befriedigend darstellen
lassen. Wie weit dies moglich ist, zeigt Abb. 31, in der nach den wich-
tigen Untersuchungen von A. UNs6LD fiir die Linien H und K des Cat
die beobachtete Linienkontur durch die kleinen Kreise und die berech-
nete durch die ausgezogene Linie dargestellt ist. Wie man sieht, ist die

O*

_~e~a(l)~N-H,_,l ] 1 ;)
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erreichte Ubereinstimmung recht gut mit Ausnahme der Linienmitte
A =4y, bei der der theoretische Ansatz fiir reine Streuung zwangsweise
auf die Intensitdt O fiithrt, da ¢ = oo wird.

4. Zahl der Atome iiber 1 cm? Photosphiire. Aus derartigen Unter-
suchungen der Linienkonturen erhalten wir also die Werte N « H fiir
bestimmte Atome. Das Resultat ist fiir einige Linien verschiedener
Elemente in Tabelle 5 nach UNSOLD angegeben.

Tabelle 5. N-H=Anzahl der Atome iiber 1 cm® Photosphére, die
durch Streuung bestimmte Spektrallinien erzeugen.

Ele- |

Ele-

‘Wellenldinge [ f ‘

ment ] Wellenléinge f N-H ment | N-H
D, 5895,93 | } e 4215,52 ,4;‘ s
Na Dy 2: 0,026 - 101 | Sr+ o || 0021 - 10
) 3 . ) 3 . 8
oG] oo e e
’ . 8 a g ’ » :
Co¥| kaoazes | 3| 233 10 | g | Tigorsa |2 ‘ 0,00011 - 1018

Damit ist eine wichtige Etappe auf dem Wege zu einer quantitativen
Analyse der Sonnenatmosphére erreicht, aber noch keineswegs das End-
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Abb. 81, Konturen der Linien H und K nach UNSOLD. o beobachtet,

ausgezogene Kurve: berechnet.

ziel. Denn wir miis-
sen bedenken, daf
die Zahlen N-H
der Tabelle 5 nur die
Anzahlen der Atome
geben, die die be-
treffende Fraux-
HOFERsche Linie er-
zeugen. Was Wwir
aber wissen wollen,
ist die Gesamtzahl
der Atome des be-

treffenden Elements, die iiberhaupt in der Sonnenatmosphére vor-
handen sind. Diese Atome sind aber nicht nur iber die verschiedenen
Anregungszustinde der neutralen, sondern auch die der einfach bzw.

mehrfach ionisierten Atome verteilt.

Bei manchen Elementen wie

Ca und Sr kénnen, wie Tabelle 5 zeigt, sowoh! Linien des neutralen wie
auch des ionisierten Atoms zur Beobachtung herangezogen werden,
so daB sich aus den N - H-Werten der Ionisationsgrad direkt berechnen

148t. Bei den meisten Elementen ist das aber nicht der Fall.

Trotz-

dem ist es moglich, die Verteilung der Atome auf die verschiedenen Zu-
stinde anzugeben, und zwar auf Grund der Ionisationstheorie, die im
dritten Vortrage behandelt worden ist und hier unter g) nochmals kurz
besprochen wird. Wir nehmen hier die auf Grund der Ionisationstheorie
erhaltenen Resultate vorweg und geben in Tabelle 6 fiir einige Elemente
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unter N - H die Gesamtzahl Tabelle6. N-H=Gesamtzahlder Atome
der Atome des betreffenden verschiedener Elemente iiber 1 cm?

Phot hére.
Elements iber 1 cm? der otosphare
Photosphétrfa. . e Nog | Masse | Gesamt-
5.Quantitative Spektralana- ™ | gemr |t

lyse der Sopnenmaterie. Diese Na 64 105 | 04 - 10-8] 3,6 107
Tabelle 6 gibt das Endresultat Al 92-101% (1,0 -10-31,5-10%
der quantitativen Analyse fir ~ Ca 23-10'% 1 L5 10723107
die betreffenden Elemente. S | 0,021 - 1070 10,008 - 10784,6 - 107
Ba | 0,004 - 1018 * 0,0009 - 103! 1,3 - 1010
Wie man sieht, haben sich
die Zahlenwerte gegeniiber der Tabelle 5 wesentlich verschoben. Ca ist
trotz der grofien Intensitit der Linien H und K weniger hiufig als Na.
Das liegt daran, dafl auch die Na-Atome im wesentlichen im ionisierten
Zustande vorhanden sind. In diesem entziehen sie sich aber wegen der
ungiinstigen Lage der Resonanzlinien des Na™-Ions der Beobachtung.
In der dritten Kolonne sind die Atomzahlen in g/cm? umgerechnet.
Man erkennt, wie auBerordentlich geringe Mengen der Elemente in einer
Sdule von 1 em? Querschnitt iiber der Photosphire geniigen, um die
Frav~aOFERschen Linien zu erzeugen. Sobald wir die iiber der gesamten
Sonnenoberfliche vorhandenen Massen der Elemente berechnen, ergeben
sich natiirlich sehr grofie Zahlen, die in der letzten Kolonne der Tabelle 6
stehen.

Diese quantitativen Angaben sind naturgemill auf die Elemente
beschrankt, bei denen sich die Messungen ohne zu groBen Zeitaufwand
durchfithren lassen. Trotzdem wére es sehr erwiinscht, die Ergebnisse
auf eine groBere Zahl von Elementen auszudehnen, auch wenn sich dabei
nicht dieselbe Genauigkeit erreichen liele. Ein Weg, der zu diesem Ziel
fiihrt, ist von RusseLL angegeben und beschritten worden. Unter Aus-
nutzung der durch die Messungen der Linienkonturen erhaltenen Re-
sultate und auf Grund von theoretischen Uberlegungen gelingt es ihm,
die von RowranDp fiir fast alle FRAUNHOFERschen Linien angegebenen
Intensitdtsschatzungen so zu kalibrieren, da man aus ihnen die Anzahl
der Atome bestimmen kann, die die betreffende FraUNHOFERsche
Linie erzeugen. Durch Summation dieser Zahlen fir die verschiedenen
Linien kommt er fiir zahlreiche Elemente zu Angaben iiber die Gesamt-
zahl der tiber 1 cm? der Photosphére vorhandenen Atome. Auch diese
Zahlen lassen sich natiirlich leicht in die entsprechenden Massen M
umrechnen. In Abb. 32 sind als Abszissen die Ordnungszahlen der
chemischen Elemente und als Ordinaten die Werte von log M aufgetra-
gen, wobei als Einheit von M 10711 g /cm? gewihlt ist. (Der Ordinate 11
entspricht also die Masse von 1 g/ecm?2)

Abb. 32 stellt das bisher vorliegende Gesamtresultat der quantitativen
Analyse der Sonnenatmosphire dar. Das Uberraschendste ist die iiber-




134 W. Grorriax: Die Sonne.

wiegend grofe Héiufigkeit von Wasserstoff. Die Masse des Wasserstoffs
ist zwanzigmal groBer als die Masse des nachsthidufigen Elementes Sauer-
stoff und zweihundertmal groBer als die des haufigsten Metalles Mg. Sie
ist auch noch etwa doppelt so grol wie die Masse aller Metalle zusammen-
genommen. Kin analoges Resultat hat sich auch bei der insbesondere
von Miss PAYNE durchgefithrten Analyse der Fixsternatmosphéiren
ergeben. Das starke Uberwiegen des Wasserstoffs in der Sonnen- und
den Sternatmosphiren ist deshalb um so iiberraschender, weil sich fiir
die iibrigen Elemente eine ziemlich gleichartige Verteilung auf der Sonne,
den Fixsternen, der Erde und in den Steinmeteoriten ergibt. Man kann
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Abb. 32. Hiufigkeitsverteilung der Elemente in der Sonnenatmosphire. (Nach RUSSELL.)

daher den Satz aussprechen, dafl die Verteilung der Elemente mit
Ausnahme des Wasserstoffs im ganzen Kosmos nahezu dieselbe ist.
DaB sich hinter dieser Tatsache ein fundamentales Gesetz iiber die
Entstehung der Elemente verbirgt, ist fraglos.

g) Die Ionisationstheorie.

1. Die Grundlagen der Theorie. Die von dem indischen Forscher
Mec Nap Sama in die Astrophysik eingefithrte Ionisationstheorie ver-
mittelt uns die Kenntnis von der Verteilung der Atome auf die ver-
schiedenen nach der Quantentheorie moglichen Anregungs- und Ionisa-
tionszustinde. Sie geht von der Voraussetzung aus, dafl Anregung und
Ionisation der Atome in der Stern- und auch in der Sonnenatmosphére
auf rein thermischem Wege zustande kommen. Unter der Annahme,
daB jedes Volumelement der Atmosphére sich im thermischen Gleich-
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gewicht befindet, wird die Verteilung der Atome auf die verschie-
denen moglichen Zustinde nach den Gesetzen der Thermodynamik
berechnet.

Die auf Grund dieser Annahmen abgeleiteten Formeln sind im dritten
Vortrage (S. 92ff.) angegeben und in ihrer Bedeutung diskutiert worden.
Sie vermitteln einen Zusammenhang zwischen dem Druck P, der Tempe-
ratur 7' der Atmosphire und dem Ionisationsgrade x eines Elements,
dessen Ionisierungsenergie U bzw. Ionisierungsspannung V als bekannt
vorausgesetzt wird.

2. Die Ionisation der Sonnenatmosphire. Der gréBite Erfolg der
Samaschen Theorie liegt in der im dritten Vortrage ausfiihrlich behan-
delten Erklirung fiir die Verschiedenheit der Sternspektren entsprechend
der Harvardskala. In die durch die Samasche Theorie gegebene Tem-
peraturskala 148t sich auch die Sonne einordnen, und es wird ihr als
einem G'0-Stern die Temperatur von etwa 6000° zugeschrieben im vollen
Einklang mit den Schliissen, die wir aus anderen Beobachtungstatsachen
gezogen haben.

Im Sonnenspektrum lafit sich wesentlich genauer als in den Stern-
spektren aus dem Auftreten der Linien der neutralen und der ionisierten
Atome feststellen, bis zu welchem Grade die einzelnen Elemente ionisiert
sind. So folgt z. B. aus dem verhiltnisméafBig schwachen Auftreten der
Linie g (A 4227) des Ca und dem sehr starken Auftreten der Linien
H und K des Ca™, dafi das Element Ca mit einer Ionisierungsspannung
von ¥V = 6,1 Volt in der Sonnenatmosphire praktisch voéllig ionisiert
sein mufB3. Genauer ergibt sich ein Ionisationsgrad von 99,8°%,. Elemente
mit kleineren Ionisierungsspannungen wie z. B. die Alkalien sind noch
vollstindiger einfach und eventuell auch zweifach ionisiert, Elemente
mit gréferen Ionisierungsspannungen entsprechend weniger. Den
Ionisationszustand in der Sonnenatmosphire kann man nach RUSSELL
durch die Angabe charakterisieren, daf3 ein Element von der Ionisierungs-
spannung V = 8,5 Volt zu 50° ionisiert ist.

3. Der Druek in der Sonnenatmosphiire. Die Ionisationstheorie gibt
durch den von ihr postulierten Zusammenhang zwischen Ionisationsgrad,
Temperatur und Druck auch Aufschlul} {iber den letzteren. Man hatte
frither angenommen, der Druck in der Sonnenatmosphére sei von der
GroBenordnung einer oder mehrerer Atmosphiren. Die SaHasche
Theorie zeigt, daBl davon keine Rede sein kann. Eine vollstindige
Tonisation des Ca bei 6000° ist nur bei Drucken kleiner als 10~% Atmo-
sphiren moglich. Die genauere Diskussion (s. dritter Vortrag S. 96)
ergibt, daf der mittlere Druck in der direkt iiber der Photosphare liegen-
den Zone etwa 107* Atmosphéren, in den hoheren Schichten aber von
der GroBenordnung 107¢ bis 1077 Atmosphédren ist. Das sind also sehr
kleine Drucke.
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4. Das Spektrum der Sonnenflecken. Eine besonders interessante
Anwendung findet die Samasche Theorie bei der Erklirung des Unter-
schiedes zwischen dem normalen
Sonnenspektrum und dem der Son-
nenflecken. Abb. 33 zeigt ein Teil-
stiick aus dem roten Spektralbe-
reich des Sonnenspektrums. Der
Spalt ist quer iiber einen Sonnen-
fleck hinweggelegt, so daB im mitt-
leren Teil das Spektrum des Flecks,
dariiber und darunter das normale
Sonnenspektrum zu sehen istl.
Abb. 33 zeigt, daB manche Linien im
Fleck verstirkt, manche geschwicht
auftreten. Bei einzelnen Linien geht
die Verstirkung so weit, daB sie
nur in den Flecken auftreten. Einige
Elemente, und zwar Li, Rb, In, las-
sen sich nur durch das Auftreten
ihrer Linien in den Fleckenspektren
nachweisen, auch die Banden einiger
Verbindungen wie TiO, CaH und
MgH kommen fast ausschlieflich in
den Flecken vor.

Es ergibt sich, daBl die Linien
der neutralen Atome, unter diesen
insbesondere die Linien kleiner An-
regungsenergie, in den Flecken ver-
stdrkt und die Linien der Ionen
geschwicht auftreten. Das ist im
vollen Einklang mit dem, was nach
der Samaschen Theorie zu erwarten
ist, wenn wir annehmen, daf} die
Temperatur in den Flecken nied-
riger ist als in den normalen Teilen
der Photosphire. Auch das Auf-
treten neuer Verbindungen ist im
gleichen Sinne zu verstehen. Die
genauere, insbesondere von Miss
Moore durchgefiihrte Untersuchung
kommt zu dem Ergebnis, dafl die

Temperatur der Flecken rund 10000 tiefer ist als die der Photosphire,

1 Zur Erklarung der zackigen Struktur der Linien siehe S.148.
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und zwar gleich 4720° Die Ionisation ist entsprechend geringer und
dadurch charakterisiert, dal ein Element von der Ionisierungsspannung
7,0 Volt zu 50°, ionisiert ist.

h) Die Schichtung der Sonnenatmosphiire.
I. Das Flashspektrum.

1. Die Beobachtung des Flashspektrums. Bei einer totalen Sonnen-
finsternis wird die Sonnenscheibe vollstindig von der Mondscheibe
bedeckt, und dabei wird, was prinzipiell wichtig ist,
durch diese auflerhalb der Erdatmosphire eingescho-
bene Blende auch das Streulicht der Erdatmosphére (
mit abgeblendet. Dadurch wird es moglich, auch
schwache Lichtphdnomene in un-
mittelbarer Nachbarschaft der Son-
nenscheibe zu beobachten, die sonst
durch das Streulicht der Erdatmo-
sphire {iiberstrahlt werden. Wenn
sich im Laufe einer Verfinsterung
die Mondscheibe mehr und mehr
iber die Sonnenscheibe hinweg-
schiebt, kommt schlieBlich der Mo-
ment, in dem die ganze Photo-
sphire von der Mondscheibe be- Abb. 5. Sonmen YRR
deckt ist. Falls die Sonnenatmo- finsternis im Au-
sphiire eine endliche Ausdehnung fonXemiakiee Do Abb.35. Schemati
besitzt, so wird sie, wie Abb. 34 U, sezlchncic  scheDarstellungcines

! sp@ltlosen Objektiv-
zeigt, in diesem Augenbhck noch die ganze Sonnen- prismen -Spektralap-

scheibe  bedeckt, parates zur Aufnah-

nicht bedeckt Sein> Sondern als 148t aber die durch me des Flashspek-

. | die schwach aus- trums. IL = Fern-

schmale Sichel leuchten. Richtet gozogonen Xrcise  rohriinse, P Pris-

. angedeuteten 81- ma, = sicheliormi-

man das Spektroskop auf das Licht chelformigen Teile  ges Bild der Sonnen-

di 1 Sichel hwi der Sonnenatmo- atmosphiire bei der
leser letzten Bichel, so verschwin- gphire noch frei. Verfinsterung.

det plotzlich das FravNHOFERsche

Spektrum, und statt dessen blitzt fiir wenige Sekunden ein Spek-
trum von Emissionslinien auf. Dies ist das sog. Blitz- oder Flash-
spektrum.

2. Methode zur Aufnahme des Flashspektrums. Da das Licht-
phéinomen, das wir spektral zerlegen wollen, die Form einer schmalen
Sichel hat, brauchen wir unsern Spektralapparat nicht mit einem Spalt
zu versehen, sondern konnen die Sichel selbst als spaltdhnliche Licht-
quelle benutzen. Der Spektralapparat besteht dann, wie Abb. 35
schematisch zeigt, einfach aus einem photographischen Fernrohr mit
einem vor die Linse gesetzten Prisma. Man kann auch statt des Prismas
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ein Gitter verwenden, insbesondere ist von S. A. MitcHELL das Konkav-
gitter fiir diesen Zweck benutzt worden, das dann jede weitere Optik
iiberfliissig macht.

Abb. 36 zeigt eine Reihe von Aufnahmen, die in Zeitabstdnden von
wenigen Sekunden nacheinander mit einem solchen spaltlosen Spektral-
apparat gemacht worden sind. Die erste Aufnahme hat in der Mitte
noch einen hellen Streifen,
der von den letzten Re-
sten des FRAUNHOFERschen
Spektrums der noch nicht
volligbedeckten Photosphire
herrithrt. Dariiber hinaus ra-
gen aber schon die sichel-
formigen Bilder der Emis-
sionslinien. Auf der zweiten
Aufnahmeist das kontinuier-
liche Spektrum fast véllig
verschwunden bis auf ganz
schmale Streifchen, die von
den Unebenheiten der Mond-
oberfliche berrithren. Man
erkennt nun in voller Deut-
lichkeit die den einzelnen
Spektrallinien entsprechen-
den sichelférmigen Bilder
der Sonnenatmosphire. Auf-
nahme 3 ist wahrend der
Totalitat gemacht und zeigt
einen ausgedehnten hellen
Streifen, der von der Sonnen-
korona herrithrt. Die Auf-
nahmen 4—7 sind am Ende
der Totalitdt gemacht. Der
Mond hat sich wihrenddessen von links nach rechts iiber die Sonnen-
scheibe hinweggeschoben, so daf} die sichelférmigen Bilder der Sonnen-
atmosphire nun auf der anderen Seite des Mondes herauskommen.

3. Die Identifikation der Linien. Im groSen und ganzen ist das
Flashspektrum ein getreues Abbild des FRaAuNHOFERschen Spektrums,
d. h. die Linien, die im FraunaOFERschen Spektrum dunkel auf hellem
Grunde erscheinen, treten hier als helle Linien auf dunklem Grunde auf.
Auch hinsichtlich der Linienintensititen besteht weitgehende Paralleli-
tit, jedoch mit gewissen Ausnahmen. Manche Linien, und zwar ins-
besondere Linien der ionisierten Atome, sind im Flash stdrker als im

Abb. 36. Flashspektren, aufgenommen bei der Finsternis
vom 28. Juni 1927.
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FraungOFERschen Spektrum, auBlerdem treten einige Linien auf, die
im FrauNHOFERschen Spektrum vollig fehlen. Die interessantesten und
wichtigsten unter ihnen sind die Linien des Edelgases Helium. Historisch
betrachtet, wurden diese Linien, von denen die bekannteste die als D,
bezeichnete gelbe Linie bei A 5875 A ist, im Jahre 1868 von LocKYER im
Spektrum des Sonnenrandes entdeckt, ehe man das Element kannte,
von dem sie emittiert werden; sie wurden daher einem auf der Erde un-
bekannten Sonnenelement ,,Helium zugeschrieben. Erst im Jahre 1895
wurde die Identitit des von Ramsay aus radioaktiven Mineralien ge-
wonnen Edelgases mit dem Helium durch die spektroskopische Unter-
suchung von CROOKES nachgewiesen.

4. Die Entstehung der Emissionslinien. Um das Auftreten der
Emissionslinien im Flashspektrum in elementarster Form verstindlich zu
machen, wollen wir das kosmische Experiment, das ¢ B
der Mond an der Sonne ausfithrt, mit dem irdischen
Experiment der hinter einer mit Na getrankten Bunsen-
flamme gestellten Lampe vergleichen. Wir wollen
(s. Abb. 37) in diesem Experiment die Beobachtungs-
richtung um 90° drehen, also in Richtung senkrecht
zur Zeichenebene beobachten und das Licht der Gliih-
lampe durch den Schirm B’ abblenden. Dann bleibt Abb. 37.

) Bei Abdeckung der
nur das Licht der leuchtenden Bunsenflamme, und Glihlampe & durch

K R . L. . . die Blende B’ er-
wir beobachten im Spektroskop die D-Linien in Emis-  scheint im Spektral-
. o . . . . . apparat das Emis-
sion. Ahnlich liegt es bei der Sonnenatmosphire; sie sionsspektrum der
besteht aus hochtemperierten Gasen und Diampfen, die ~ >'msertiamme 5.
die fiir die Elemente charakteristischen Spektrallinien infolge der
thermischen Anregung emittieren. Bei der Sonnenfinsternis wird
die den kontinuierlichen Hintergrund liefernde Photosphire durch
den Mond abgeblendet, und es bleibt in den schmalen Sicheln ledig-
lich das Eigenlicht der Sonnenatmosphire selbst, das die fiir die
Gase und Dampfe charakteristischen Spektrallinien in Emission zeigen
muB. In Wirklichkeit sind die Verhéltnisse allerdings wesentlich
komplizierter.

5. Umkechrende Schicht und Chromosphire. Abb. 38 zeigt ein
Flashspektrum, aufgenommen mit einem Spektralapparat wesentlich
groBerer Dispersion. Diese Aufnahme 148t deutlich erkennen, dafl die
Lénge der den einzelnen Linien ntsprechenden Sicheln verschieden ist.
Es gibt eine grofie Zahl von kurzen Sicheln und eine kleine Anzahl von
sehr langen, Aus Abb. 34 erkennt man, daf} bei einer definierten Dicke
der Schicht, in der ein bestimmtes Element vorhanden ist und zum
Leuchten angeregt wird, in jedem Augenblick der Verfinsterung eine
bestimmte Léange der Sicheln zu erwarten ist, die um so groBer sein muf,
je dicker diese Schicht ist. Damit bietet also die Messung der Linge der
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Sicheln im Flashspektrum die Moglichkeit, Aufschlufl zu erhalten iiber
die Héhen H, bis zu denen die einzelnen Elemente in der Sonnen-
atmosphire hinaufreichen. Das Resultat solcher Untersuchungen ist dies,
daB die groBe Mehrzahl der schwécheren Linien in einer Schicht emittiert
wird, deren Dicke nur einige hundert Kilometer betragt. Diese Schicht
wird die ,,umkehrende Schicht** genannt, weil sie bei Durchstrahlung
durch das Licht der Photosphire zur Entstehung der Mehrzahl der
FraunHOFERschen Linien Veranlassung gibt.

Die Linien einiger Elemente reichen aber bis zu wesentlich gréferen
Hoében. Dieselben sind fiir die wichtigsten Elemente in Tabelle 7
angegeben.

Tabelle 7.
Maximale Hohen einiger Elemente in der Chromosphiére.
Element ‘ Maximale Hohe Hlement i Maximale Hohe
‘ km km

Xa | 1500 He | 7500
Al 2000 H o 12000
Ca 5000 Cat | 14000
Mg : 7000

Es ist also offensichtlich so, dall iiber der als umkehrende Schicht
bezeichneten Zone eine zweite wesentlich ausgedehntere Zone vorhanden
ist, in die nur einige Elemente hinaufreichen. Diese Zone wird als
,»,Chromosphére* bezeichnet.

6. Die MirNesche Theorie der Chromosphire. Der Grund fiir die
Unterscheidung zwischen umkehrender Schicht und Chromosphére liegt
darin, daB der physikalische Zustand in beiden verschieden ist. Wahrend
fiir die umkehrende Schicht die fiir die Anwendung der Samaschen
Theorie erforderlichen Voraussetzungen, namlich das Vorhandensein
thermischen Gleichgewichts, noch zutreffen, ist das bei der Chromo-
sphére nicht mehr der Fall; in ihr sinkt mit wachsender Héhe der Druck
von 107% bis auf 10713 Atm. Die freien Weglingen werden von der
GrofBenordnung 100 km, und die Zeit zwischen zwei ZusammenstdBen
wird so groB}, daf} sich ein thermisches Gleichgewicht nicht mehr ein-
stellen kann. E. A. MmNE kommt in der von ihm durchgefiihrten
interessanten Theorie, von der wir hier nur einen skizzenhaften AbrifB
geben kénnen, zu folgender Vorstellung iiber den physikalischen Zustand
der Chromosphéire. Er nimmt an, dafl die Ca*-Ionen durch den sog.
selektiven Strahlungsdruck in die groen Hohen bis zu 14000 km hin-
aufgehoben werden; darunter versteht man folgendes: wenn ein Atom
ein Lichtquant % - v absorbiert, so wird dabei auf das Atom ein Impuls

héz in Richtung des einfallenden Quants tibertragen. Die in der Chromo-

sphire vorhandenen Ca™-Tonen absorbieren das von unten kommende
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Licht der Linien H und K und erfahren dadurch bei jedem Absorptions-
akt bevorzugt einen nach oben gerichteten Impuls. Zwar erfihrt das
Ion bei dem nachfolgenden Emissionsprozef einen Riickstoll von dem-
selben Betrage, jedoch sind die Richtungen in diesem Falle gleichméBig
iiber den ganzen Winkelraum verteilt, so dafl die RiickstoBimpulse sich
im Mittel aufheben. In der Zeit zwischen zwei Absorptionsakten be-
wegen sich die Ca™-Ionen unter dem EinfluB der Schwerkraft, bis sie
wieder einen neuen StoB erfahren. Die Ca't-Ionen der Chromosphire
tanzen also auf der Strahlung dhnlich wie ein Ball auf dem Wasserstrahl
eines Springbrunnens und werden so in den grofen Héhen gehalten.
Nach dieser Vorstellung befindet sich die Chromosphire niemals in
einem stationdren Zustande, sondern wogt dauernd auf und ab. Spektro-
skopische Beobachtungen im Lichte der Emissionslinien der Chromo-
sphire erwecken den Eindruck, daB die Chromosphire aus lauter
einzelrien flammenihnlichen Gebilden besteht. Zur Beschreibung dieses
Eindrucks gebraucht man hiufig das Bild einer brennenden Prarie.

II. Der Spektralheliograph.

1. Das Prinzip des Spektroheliographen. Weitere wichtige Auf-
schliisse tiber die Schichtung der Sonnenatmosphére ergeben die Beob-
achtungen mit dem Spektroheliographen, der im Jahre 1892 fast gleich-
zeitig von HALE und DESLANDRES in die Sonnenforschung eingefiihrt
wurde. Der Zweck des Spektroheliographen ist es, monochromatische

S,
f\ (— S
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;|

i
ADb. 39, Schematische Darstellung eines Spektro- “ !
heliographen.

2l
Bilder der Sonnenscheibe zu erzeugen, wobei der zur Erzeugung des
Bildes benutzte Wellenldngenbereich kleiner sein soll als die Breite einer
nicht zu schmalen FravnHOFERschen Linie. Das Prinzip des Spektro-
heliographen ist in Abb. 39 dargestellt. Die Linse L eines Fernrohrs
oder eines Turmteleskops erzeugt ein Sonnenbild. In der Ebene des
Bildes befindet sich der Spalt S, eines Spektrographen grofer Dispersion.
In Abb. 39 haben wir 3 Prismen angenommen ; meist werden Beugungs-
gitter verwendet. Die Anordnung sei so getroffen, dal die Ablenkung
fiir die benutzte Wellenlinge 180° betrigt. In der Ebene, in der das
Spektrum entsteht, bringen wir einen zweiten Spalt S, an, der aus dem
Spektrum den gewiinschten schmalen Wellenldingenbereich ausblendet.
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Hinter S, wird eine photographische Platte P aufgestellt. Nun wollen
wir uns den ganzen Spektralapparat mit den Spalten, Linsen und Pris-
men, aber bei festgehaltener Platte P, in einer der Richtungen des
Doppelpfeiles langsam und gleichférmig bewegt denken. Dann wandert
der Spalt §, iiber die verschiedenen Teile des Sonnenbildes hinweg, und
hinter S, entsteht auf der Platte P das gewiinschte monochromatische
Bild der Sonne. Natiirlich kann man auch den Spektrographen fest-
halten und Sonnenbild nebst Platte P synchron iiber die Spalte hinweg-
bewegen. Die meisten Turmteleskope sind so eingerichtet, da die in
ihnen befindlichen Spektrographen auch als Spektroheliographen benutzt
werden konnen.

2. Spektroheliogramme in verschiedenen Teilen einer Linie. Wesent-
lich ist es, dall der vom Spalt S, ausgeblendete Spektralbereich kleiner
ist als die Breite der zu unter-

suchenden FRAUNHOFERschen Linien, % 3%

so dafl es moglich ist, entsprechend 2% 25 J

den verschiedenen Stellungen 1, 2

und 3 des 2. Spaltes in Abb. 40 nur

Licht der Linienmitte, der Linien- z

fliigel oder des angrenzenden Konti-

nuums zur Herstellung des Bildes A=—

zu benutzen. Abb. 40. Verschiedene Stellungen des zweiten
Abb. 41 zeigt eine Folge von Spektrohellograﬂﬁgré;%%lﬁ‘su‘lnnorhalb einer

Spektroheliogrammen desselben Tei-

les der Sonnenscheibe, die mit den verschiedenen Wellenlingenbereichen
der FraunHOFERschen Linie H des Ca™ aufgenommen sind, und zwar
entspricht der Reihenfolge von unten nach oben wachsende Annéherung
des wirksamen Wellenléingenbereiches an die Mitte der Linie. Man er-
kennt das tiberraschende Resultat, dafl das Aussehen der Bilder sich
mit Anndherung an die Linienmitte ganz wesentlich dndert in der Weise,
daB die im unteren Bilde deutlich erkennbare Fleckengruppe mehr
und mehr durch helle Wolken scheinbar zugedeckt wird.

3. Erklirung des spektroheliographischen Effektes. Unsere Behaup-
tung geht dahin, daB das tatsichlich so ist, und daB die Bilder in ihrer
Reihenfolge von unten nach oben den Zustand in verschiedenen Schichten
der Sonnenatmosphire darstellen, angefangen vom Niveau der Photo-
sphiire bis zu den hohen Schichten der Chromosphire. Um dies zu
verstehen, wollen wir nochmals die in Abb. 40 schematisch dargestellte
Intensitdtsverteilung einer Spektrallinie betrachten. Wir wollen uns
auf den Standpunkt stellen, daB die Linie durch Streuung entsteht.
Dann variiert der Streukoeffizient innerhalb der Linie in der Weise,
daf er von den Réndern der Linie nach der Mitte zu von kleinen zu
grofien Werten anwichst. Das Licht der Wellenlingen auBerhalb der
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Linie geht also ohne Streuung durch die Sonnenatmosphire hindurch,
und wenn wir eine Photographie der Sonnenscheibe im Lichte dieser

Abb. 41. Spektroheliogramme desselben Teiles der Sonnenoberfliche in der Umgebung einer

Fleckengruppe bei verschiedenen Stellungen des zweiten Spaltes innerhalb der Kontur der Linie H.

Unterste Aufnahme: Linienfliigel, 3,6 AE von der Mitte entfernt, oberste Aufnahme: Linienmitte.
Nach Aufnahmen von FoxX am 25. August 1904.
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Wellenldngen machen, so erhalten wir ein Abbild der Schichten, aus
denen dies Licht stammt, namlich der Photosphire. Riicken wir nun
aber mit dem fiir die Photographie benutzten Wellenbereich in die Linie
herein, so zerstreut die iiber der Photosphére liegende Wolke der Atome
des betreffenden Elementes dies Licht ganz dhnlich, wie eine Wolke
in der Erdatmosphire das gesamte Licht zerstreut. Dadurch wird
die Wolke selbstleuchtend, und wenn wir im Lichte dieses Wellen-
lingenbereiches eine Aufnahme machen, so erhalten wir ein Bild der
iber der Photosphire liegenden lichtzerstreuenden Wolken, die aus
den fir die betreffende Spektrallinie charakteristischen Atomen be-
stehen.

Aber nicht nur dies; je nach dem Wellenldngenbereich, den wir be-
nutzen, stammt das gestreute Licht aus verschiedenen Zonen der
Sonnenatmosphire. Die von der Mitte weit entfernten Teile der
Spektrallinie werden nur in den unteren Schichten gestreut, in denen
die Dichte grol ist, dagegen
wird das Licht der Linien-
mitte infolge des grofen Streu-

koeffizienten auch in den ¢

héchsten Schichten der &u- f #,
Berst verdiinnten Chromo- L
sphére noch hinreichend ge- £

streut, und die Bilder dieser
Wellenldnge geben also deren
Zustand wieder.

. Abb. 42. Schematische Darstellung des Intensitéts-

4. Spektrohehogramme der verlaufes der Linie K im Gebiet der Fackeln.
Kalzium- und Wasserstoffwol-
ken. Beiden Linien H und K des Ca™ liegen die Verhéltnisse insofern noch
etwas anders, als die Linienkonturen insbesondere in den Fackeln den
komplizierteren in Abb. 42 dargestellten Verlauf zeigen; derselbe kommt
dadurch zustande, dafl sich iiber den normalen Verlauf K, der Abb. 40
die Intensitit der Emission der Chromosphére K, lagert, die ihrerseits
infolge der Absorption der hochsten Schichten die Einsenkung K,
aufweist. Hiernach erwarten und finden wir auch, dafy Spektrohelio-
gramme, die in den Teilen K;, K, und K, aufgenommen sind, die Unter-
schiede zeigen, die wachsender Ho6he in der Sonnenatmosphire ent-
sprechen. Abb. 43 zeigt ein Spektroheliogramm der ganzen Sonnen-
scheibe, aufgenommen im Lichte von K,. Dies Bild gibt also den
Zustand in den hochsten Schichten der Ca™-Chromosphdre wieder.
Charakteristisch ist die flockige Struktur der Ca®-Wolken, die von
HALE als ,flocculi** bezeichnet werden. Abb.44 zeigt das am gleichen
Tage aufgenommene Spektroheliogramm im Lichte der Wasserstoff-
linie H,. Man erkennt, da die Struktur der Wasserstoffwolken zwar
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 10
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ahnlich, aber doch in vielen Einzelheiten anders als die der Ca™-Wolken
ist. AuBer den hellen Wolken treten hier besonders deutlich die dunklen
Gebiete hervor, die, wie wir sehen werden, durch Protuberanzen er-
zeugt werden.

i) Die Wirbelstruktur der Sonnenflecken.

1. Die Wirbelstruktur der Wasserstoff-Floeculi. Abb. 45 ist das im
Lichte von H, aufgenommene Spektroheliogramm der Umgebung

Abb. 45. Wirbelstruktur der Wasserstoff-Flocculi in der Umgebung einer Fleckengruppe. Spektro-
heliogramm im Lichte von H,,. (Nach einer Aufnahme der Mt.-Wilson- Sternwarte vom 30.August 1924.)

zweier benachbarter Sonnenflecke. Die Wasserstoff-Flocculi zeigen
deutlich eine Wirbelstruktur, fiir die der Fleck das Zentrum bildet.
Diese Beobachtungen sprechen fiir die Annahme, daB alle Flecken
Wirbelzentren sind, und das ist die Auffassung, die heute allgemein
vertreten und jeder Theorie der Flecken zugrunde gelegt wird.

2. Der Zreman-Effekt der FrRaunmorersehen Linien in den Flecken.
Wirbelartige Bewegungen der geladenen Teilchen in den Flecken sollten
zur Entstehung magnetischer Felder Veranlassung geben. Magnetische

10*
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Felder in den Flecken miilten sich in einer magnetischen Aufspaltung
der Spektrallinien entsprechend dem ZeemaN-Effekt bemerkbar machen.
Das waren die Uberlegungen, die HALE im Jahre 1908 veranlaBten, die
Struktur der FRAUNHOFERschen Linien in den Sonnenflecken niher zu
untersuchen. Es war schon langer bekannt, dal} dieselben dort in zwei
Komponenten aufspalten, aber diese Erscheinung war frither anders
erklart worden. Wenn es sich aber tatséchlich um einen ZEEMANN-Effekt
handelt, so mufl das Licht der einzelnen Komponenten in der Weise
polarisiert sein, wie es die Theorie des ZrrMaN-Effektes verlangt.
Harr untersuchte also die Doppellinien in den Flecken mit einer ge-
eigneten Polarisationsoptik. Er stellte bei den verschiedensten Flecken
Polarisationseigenschaften der Komponenten fest, die sich durch die
Theorie des ZEEMAN-Effektes vollig erkliren lassen. Abb. 46 zeigt in
a und ¢ die Aufspaltung der
roten Eisenlinie 4 6173 iiber
einem Fleck, bei b und d ist
vor dem Spalt eine aus einem
Nikol und schmalen Glimmer-
streifen  verschiedener Dicke
bestehende Polarisationsoptik
eingeschaltet, die bewirkt, dal}
abwechselnd die &duBeren oder
die mittlere Komponente (b)
bzw. die rechte oder linke Kom-

a b o d ponente (d) des Aufspaltungs-
Abb. 46. ZEEMAN-Aufspaltung der FRAUNHOFER- bildes ausgelﬁscht werden. Auch
(Noch Auinabmen ‘et Me-Wilson- Stermwarte 4as in Abb. 33 wiedergegebene

Fleckenspektrum ist mit einer
solchen Polarisationsoptik aufgenommen, und daraus erklirt sich die
zackige Struktur der Linien iiber dem Fleck.

Aus der GriBe der beobachteten Linienaufspaltungen lassen sich
die Intensititen der in den Flecken wirksamen magnetischen Felder
berechnen. Es ergeben sich Werte bis zu 4500 GauB. Wenn auch die
Entstehung der Felder fraglos mit der Rotation der geladenen Teilchen
um den Fleck zusammenhingt, so ist es doch heute ein im einzelnen
noch ungeldstes Problem, wie die Entstehung so starker Magnetfelder
in den Flecken zu erkliren ist.

3. Die Polaritit der Flecken. Aus den Polarisationsbeobachtungen
158t sich auch die Polaritit der Flecken feststellen, d. h. angeben, ob der
nach oben gerichtete Pol ein Nord- oder Siidpol ist. Hiernach kann
man die Flecken in drei Hauptgruppen, nimlich einpolige, zweipolige
und vielpolige Flecke einteilen. Die Statistik ergibt, dai die iiber-
wiegende Mehrzahl der Flecken zweipolig ist, d. h. dicht nebeneinander
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liegen zwei Flecken entgegengesetzter Polaritdt. KEs hat sich gezeigt,
dafl auch manche zunéchst einpolig erscheinende Flecken in Wirklich-
keit zweipolig sind. Durch die magnetische Analyse der Linienauf-
spaltung lassen sich ndmlich haufig in der Nachbarschaft einpoliger
Flecken Stellen entgegengesetzter Polaritit entdecken, die durch keine
anderen Beobachtungen als Flecken erkennbar sind. Man muf} an-
nehmen, daB sich in solchen Fillen die fiir den Fleck charakteristischen
Wirbelvorgidnge tief unterhalb der Photosphére abspielen.

4. Die 23 jihrige Periode. Die von der Mount-Wilson-Sternwarte
fortlaufend durchgefithrte Untersuchung der Polaritéit der Flecken ergab,
daB die Polaritdt doppelpoliger Flecken auf der nérdlichen und siid-
lichen Halbkugel verschieden ist. Das soll folgendes bedeuten: wenn
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Abb. 47. Polarititsgesetz der Sonnenflecken nach Beobachtungen der Mt.-Wilson-Sternwarte.

Abszisse: Zeit, Ordinate: heliographische Breite. N = Nordpol, S = Siidpol. Die Bezeichnung

NS bedeutet, dal der im Sinne der Sonnenrotation vorausgehende Fleck ein Siidpol ist, die
Bezeichnung SN bedeutet das Umgekehrte.

auf der nordlichen Halbkugel der im Sinne der Rotation der Sonne
vorausgehende Fleck ein Stidpol und der nachfolgende ein Nordpol ist,
so ist es auf der siidlichen Halbkugel umgekehrt. Vom Beginn der Be-
obachtungen 1908 bis zum Ende der laufenden 11 jéhrigen Fleckenperiode
im Jahre 1913 blieb diese Ordnung bestehen, aber dann stellte sich bei
den 1913 in hohen Breiten auftretenden Flecken der neuen Periode
heraus, dal der Sinn der Polaritit der umgekehrte war. Bei Beginn
der néchsten 11jédhrigen Periode im Jahre 1923 hat sich diese Umkehr,
die mit groBer Spannung erwartet wurde, erneut vollzogen, desgleichen
bei den ersten Flecken der 1934 beginnenden Periode, so dafl nunmehr
das Gesetz des Polaritatswechsels von einer 11,3jdhrigen Periode bis
zur nichsten als sichergestellt gelten darf. Diese Verhiltnisse sind in
der Abb. 47 in leichtverstandlicher Weise dargestellt. Strenggenommen
gibt es also nicht eine 11,3jéhrige, sondern nur eine 23 jihrige Periode
der Sonnenfleckentétigkeit. Auch einige andere feinere GesetzmiBig-
keiten der Sonnenfleckenperiode bestitigen dies.
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k) Die Protuberanzen.

1. Beobachtung der Protuberanzen hei Finsternissen. Bei Sonnen-
finsternissen beobachtet man wahrend der Totalitit rotlich leuchtende,
flammenartige Gebilde, die iiber den Rand des Mondes mehr oder

Abb. 48. Aufnahme der Expedition des Lick-Observatoriums bei der Finsternis vom 8. Juni 1918.
Links oben die sog. ,,Adler*“-Protuberanz, auBerdem kleinere Protuberanzen verteilt am Sonnenrande.

weniger weit hinausragen: die Protuberanzen. Mitunter sind es nur
verhdltnismaBig kleine Gebilde, wie in Abb. 48; wenn man aber,
wie z. B. die Beobachter bei der Finsternis vom 29. Mai 1919, Glick
hat, so kann man auch Protuberanzen von der gewaltigen Ausdehnung
und bizarren Form beobachten, die in Abb. 49 dargestellt ist. Diese
Protuberanz, iibrigens die gréBte, die bisher beobachtet worden ist,
hatte an ihrer Basis eine Lénge von 570000 km und erreichte eine Hohe
von 150000 km.

2. Das Spektrum der Protuberanzen. Jede Aufnahme des Flash-
spektrums liefert zwangsweise das Spektrum der Protuberanzen, die
zur Zeit der Finsternis am Sonnenrande vorhanden sind. Dieselben
machen sich als unregelméfBige, in allen starken Linien in gleicher
Form auftretende Auswiichse bemerkbar. In Abb. 38, S. 140, sind
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dieselben deutlich erkennbar. Das Spektrum der Protuberanzen ist
also ein Emissionsspektrum, in dem die Linien des Wasserstoffs, des
Heliums und des ionisierten Kalziums besonders stark, im iibrigen
aber auch alle Linien der hohen Chromosphire vorhanden sind. Nach
diesem Befunde kann kein Zweifel sein, dal die Protuberanzen,

Abb. 49. Grofic Protuberanz bei der Sonnenfinsternis am 29. Mai 1919. (Nach ciner Aufnahme
von EDDINGTON.)

wie schon ihr Name andeutet, Gasausbriiche aus der Sonnenatmo-
sphére sind.

3. Spektroskopische Beobachtung der Protuberanzen auBerhalb einer
Sonnenfinsternis. Die systematische Erforschung der Protuberanzen
wurde erst moglich, als es 1868 den berithmten Sonnenforschern LocKYER
und JansseEN fast gleichzeitig gelang, die Protuberanzen auch auBer-
halb totaler Finsternisse zu beobachten. Die Methode besteht einfach
darin, ein ¥ernrohr mit einem geeigneten Spektroskop zu versehen und
den weit geoffneten Spalt tangential an den Rand des Sonnenbildes
zu legen. Dann erscheinen auf dem kontinuierlichen Untergrund, der
vom Streulicht herriithrt, an den den Emissionslinien der Protuberanzen
entsprechenden Stellen die monochromatischen Bilder derselben. Nach
dieser Methode kann man ohne zu groBe Miithe den Rand der Sonne



152 W. GrotriaN: Die Sonne.

nach Protuberanzen absuchen und ihren Ort wie auch ihre Form durch
Zeichnungen festlegen.

4. Hiufigkeit und Verteilung der Protuberanzen. Durch die ins-
besondere in Italien fortlaufend durchgefithrten Untersuchungen ist
festgestellt, daB die Héufigkeit der Protuberanzen der der Flecken weit-
gehend parallel lauft. Dagegen ist, wie Abb. 17, S.118, zeigt, das Auftreten
der Protuberanzen nicht auf die Fleckenzone beschriankt. Die Protube-
ranzen kommen auch an den Polen und zwar dort sogar verhéltnis-
méafig haufig vor. Zweifellos besteht also ein Zusammenhang zwischen
Flecken und Protuberanzen in dem Sinne, daBl beide Folgeerscheinungen
der periodisch variablen Sonnenaktivitdt sind, aber nicht in dem Sinne,
daB jede Protuberanz rdumlich und zeitlich in unmittelbarem Zu-
sammenhange mit einem Fleck stebt, obwohl auch das letztere oft
vorkommt.

5. Spektroheliographische Beobachtung der Protuberanzen. Zur Be-
obachtung der Protuberanzen mit dem Spektroheliographen ist es ledig-
lich erforderlich, das Bild der Sonnenscheibe durch eine dicht vor
den ersten Spalt gesetzte genau passende kreisférmige Scheibe abzu-
blenden. Man erhilt dann die Bilder der am Sonnenrande vorhandenen
Protuberanzen im Lichte der Wellenlingen, auf die der Spektrohelio-
graph eingestellt ist. Durch Folgen von Aufnahmen, die in méglichst
kurzen Zeitabstinden hintereinander gemacht werden, kann man fest-
stellen, ob ihre Form sich éndert und ob sie sich bewegen.

6. Klassifikation der Protuberanzen. Aus solchen Untersuchungen
ergibt sich, dal Form, Grife, Lebensdauer und Bewegungszustand der
Protuberanzen sehr verschieden sind. Meist teilt man die Protuberanzen
in zwei groBe Gruppen ein: die ruhenden und die eruptiven Protu-
beranzen, je nachdem, ob sie fiir lingere Zeit fast unverdndert Ort und
Gestalt beibehalten, oder ob sie in kurzen Zeiten von der GréBenordnung
einer Stunde unter lebhafter Anderung ihrer Gestalt in die Hohe steigen.

Besonderes Interesse beanspruchen natiirlich die eruptiven Protu-
beranzen. Die bei der Finsternis vom 29. Mai 1919 vorhandene riesen-
hafte Protuberanz ist auf der Mount-Wilson-Sternwarte von PrTIT
in einer Reihe von Spektroheliogrammen aufgenommen worden. Wie
Abb. 50 zeigt, hat es sich um eine eruptive Protuberanz gehandelt,
die im Laufe von wenigen Stunden eine H6he von 800000 km iiber der
Sonnenoberfliche erreichte. Abb. 51 zeigt nach Aufnahmen von
T. Royps am Kodaikanal Observatory in Indien das charakteristischste
und schonste Beispiel einer kleinen eruptiven Protuberanz, die wie ein
Engel von der Sonne entschwebt. Dieselbe konnte bis zu einer Héhe
von 929000 km verfolgt werden.

7. Die Geschwindigkeit der eruptiven Protuberanzen. Aus solchen in
kurzen Zeitabstinden hintereinander gemachten Aufnahmen lassen sich
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die Geschwindig-
keiten des Aufstie-
ges ermitteln. Es
ergebensich Werte
bis zu 400 km
pro Sekunde. Am
iberraschendsten
ist aber die von
PeriT gemachte
Feststellung, dal
die  Aufstiegge-
schwindigkeit
wihrend gewisser
Zeitintervalle
konstant  bleibt,
dann plétzlich zu-
nimmt, um wie-
der fiir einige Zeit
konstant zu blei-
ben. Dies eigen-
artige Verhalten
geht aus dem in
Abb. 52 wieder-
gegebenen  Zeit-
Hohe-Diagramm
fiir die in Abb. 50
dargestellte grofie
Protuberanz deut-
lich hervor. Auch
andere Protube-
ranzen zeigen ein
ganz analoges Ver-
halten. Man ge-
winnt also folgen-
den Eindruck:
wihrend der Be-
wegung ist fiir
den grofiten Teil
der Zeit die Re-
sultante der auf
die Protuberanzen
wirkenden Krafte
gleich 0, gelegent-

5D gam 418

2P 56 568

1hgpm g68
Abb. 50. GroBe eruptive Protuberanz vom 29. Mai 1919. Nach Spektro-

heliogrammen im Lichte der Ca"-Linie H aufgenommen von PETIT
auf der Mt.-Wilson-Sternwarte.
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lich aber erfahren die Protuberanzen einen kurzen nach oben gerich-
teten Impuls, der ihre Geschwindigkeit vergréBert.

7h 5em gh g5m
8h45m 8h52m
gh sgm ghgm

Abb. 51. Aufsteigende Protuberanz nach Spektroheliogrammen aufgenommen von T. ROYDS am
19. November 1928 (Kodaikanal-Observatorium, Indien).

8. Die Mirngsche Theorie der Protuberanzen. MirLNe hat im An-
schluB an seine Theorie der Chromosphire folgende interessante Ge-
danken iiber die Entstehung der Protuberanzen entwickelt. Nach seiner
Auffassung werden die Ca*-Tonen in der Chromosphire durch den
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selektiven Strahlungsdruck getragen, wobei lediglich die Restintensi-
tit Jp in der Mitte einer Linie (s. Abb. 53) wirksam ist. Tritt infolge
irgendeiner Stérung eine Verstirkung der Strahlung J, ein, so er-
halten die Ca*-Ionen eine Be-
schleunigung nach auflen. Dann T h
aber absorbieren bzw. streuen die /
Cat-Ionen infolge des DOPPLER-
Effektes die etwas nach Violett
verschobene Strahlung J’ im Fli-
gel der Linie. J' ist aber groBer als
J i, derselektive Strahlungsdruck
nimmt also zu, die Geschwindig-
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keit der Ca-Ionen wichst weiter N,
usf., bis bei dauernd zunehmen-
der Geschwindigkeit und ent- , 300
sprechend zunehmender wirk-
samer Strahlung J”, J'’ usw. die
Ca™-Tonen eine Grenzgeschwin-
digkeit v, erreichen. Man kann V=5
also, wenn auch etwas unkorrekt, 2h 3k yh shogh gh gh
di g Abb. 52. Zeit-Hbhe-Diagramm fiir die groBe Pro-
Sagen: die Protuberanzen klettern tuberanz vom 29. Mai 1919 nach PETIT. Abszisse
auf den Fh’jge]n der FRAUNHOFER-  Zeit in Stunden. Ordinate: Héhe iiber dem
.. . . . . . Sonnenrande in 1000 km.
schen Linien in die Hohe. Fiir die

Grenzgeschwindigkeit berechnet MILNE unter plausiblen Annahmen

den Wert v = 1630 km [sec.
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Diese Geschwindigkeit ist grofler als die grofiten beobachteten, aber das
erscheint unbedenklich, da ja die Protuberanzen in dem beobachteten
Raumgebiet ihre Grenzgeschwindig-
keit noch nicht erreicht zu haben
brauchen.

Bedenklicher sind aber folgende
Einwéinde: nach der Theorie sollten
sich die Ca™-Tonen mit kontinuierlich [ 1’

<

zunehmender Geschwindigkeit nach

| L'f/ ! J,'?
aullen bewegen. In Wirklichkeit trifft vy
das aber, wie wir gesehen haben, nicht E—
zu. AuBlerdem sollte die Wirkung des Abb. 53. Zur Erlfuterung der MILNE-

. schen Theorie.
selektiven Strahlungsdruckes auf ver-

schiedenartige Atome verschieden sein, d. h. es miiBte im Laufe der
Bewegung eine Trennung der Elemente eintreten; aber auch das ist, wie
durch sorgfiltige Untersuchungen nachgewiesen wurde, nicht der Fall.

9. Nachweis der Protuberanzen auf der Sonnenscheibe. Der Spektro-

200
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heliograph erméoglicht es auch, die Protuberanzen auf der Sonnenscheibe
selbst zu beobachten. Es zeigt sich, daB die dunklen Gebiete, die be-
sonders deutlich auf den Spektroheliogrammen im Lichte von H,
hervortreten, Projektionen von Protuberanzen sind. Abb. 54 zeigt
deutlich, wie solche dunklen Gebiete, wenn sie infolge der Sonnen-
rotation an den Rand der Sonnenscheibe kommen, Protuberanzen ent-
wickeln. Die eruptiven Protuberanzen lassen sich auf der Sonnen-
scheibe auch durch den DopprER-Effekt nachweisen, den ihre auf-
steigende Bewegung verursacht.

10. Das Spektrohelioskop. Da die eruptiven Vorgénge auf der Sonne
sich héufig in sehr kurzen Zeiten abspielen, die Aufnahme eines Spektro-

heliogramms aber min-
destens 5 bis 10 Minu-
ten in Anspruch nimmt,
bestand schon lange der
Waunsch nach einem In-
strument, das auch sehr
schnell verlaufende Vor-
génge zu erfassen gestat-
tet. Esist klar, daf3 die
visuelle Beobachtung in
diesem Falle der photo-
graphischen iiberlegen
sein muBl. Vorschlige,
wie man einen Spektro-
Abb. 54. Spektroheliogramm des Sonnenrandes mit Protu- heliographen in ein visu-
Peranz. - Aufgenommen i fpichte von H am 30. Juni 1917 opjeg Beobachtungsin-
strument, also ein Spek-
trohelioskop, umwandeln kénne, sind héufig gemacht worden, aber erst
kiirzlich ist es HaLE gelungen, die technischen Schwierigkeiten zu
iiberwinden, die der Durchfithrung im Wege standen.

Im Prinzip ist die Sache ganz einfach. Wir denken uns in Abb. 39,
S.142, die hinter dem Spalt S, angebrachte Platte P durch ein Okular O
ersetzt, das auf S, scharf eingestellt ist. Wir beobachten dann das durch
S, austretende Licht. Wir denken uns nun den ganzen Spektralapparat
in der Richtung des Doppelpfeiles schnell hin- und herbewegt. Dann
iiberstreicht der Spalt S, in schneller Folge verschiedene Teile des Sonnen-
bildes, und mit dem Auge beobachten wir ein monochromatisches Bild
dieses von §; iiberstrichenen Gebietes, da das Auge die schnell auf-
einanderfolgenden Einzelbilder zu einem einheitlichen Gesamtbilde zu-
sammensetzt. Bei der praktischen Ausfilhrung wire es natiirlich kaum
moglich, den ganzen Spektrographen mit seinen groBen Massen in
schnell oszillierende Bewegung zu versetzen. Das ist aber auch, wenn
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man sich auf die Beobachtung kleinerer Bereiche der Sonnenoberfliche
beschrankt, nicht notig. Es geniigt vielmehr, nur den beiden Spalten
diese Oszillation zu erteilen, was leicht durchfithrbar ist.

Die tatsichliche Ausfiihrung des Hareschen Spektrohelioskops zeigt
Abb. 55. Zwei geeignet aufgestellte Zlostatenspiegel sorgen dafiir, daf3
das Licht der Sonne in die Horizontale umgelenkt wird. Die dahinter
angebrachte Linse erzeugt ein Sonnenbild in der Ebene des 1. Spaltes.
Statt der Linsen sind in dem Spektralapparat Konkavspiegel benutzt.
Das hat auBer anderem den Vorteil, daf das grofe Plangitter in dem
trapezférmigen Triger untergebracht und vom Beobachter bequem
zur Einstellung der Spektrallinie gedreht werden kann. Der ganze
Strahlengang ist so angelegt, daB die beiden Spalte untereinander liegen.

Abb. 55. Schematische Darstellung des Spektrohelioskops von G. HALE.

Sie sind auf einem gemeinsamen Balken angebracht, der mit Hilfe
eines kleinen Motors um eine horizontale Achse in schnell oszillierende
Bewegung versetzt werden kann. Vor dem unteren Spalt befindet sich
das Okular, durch das der Beobachter schaut.

Wichtig ist noch eine Vorrichtung, die HALE den ,,Linienverschieber
nennt. Dieselbe besteht aus einer planparallelen Glasplatte, die hinter
dem Spalt §, um eine vertikale Achse drehbar in den Strahlengang
eingeschaltet ist. Durch Drehung dieser Platte 148t sich das Spek-
trum, das hinter §, entsteht, um kleine Betrdge in der Dispersions-
richtung verschieben, und man kann damit den Wellenldngenbereich,
in dem beobachtet wird, schnell in der Weise éndern, dal der Spalt S,
entweder das Licht der Linienmitte oder eines beliebigen Teiles der
Linienfliigel aussondert.

11. Beobachtungsergebnisse mit dem Spektrohelioskop. Die Be-
obachtungen gehen in der Weise vor sich, dal ein interessanter Teil der
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Sonnenscheibe, z. B. die Umgebung eines Sonnenflecks, im Lichte von
H, beobachtet wird. Man sieht dann etwa die wirbelartig gekriitmmten
Wasserstoff-Flocculi der Abb. 56a und kann schnell verlaufende Ande-
rungen ihrer Form feststellen. Zudem gestattet die Benutzung des
Linienverschiebers festzustellen, ob in einem Wirbelfaden Bewegungen
in der Beobachtungsrichtung vorhanden sind; denn ein gekriimmter
Flocculus, wie er z. B. in Abb. 56b schematisch dargestellt ist, wird
nur im Lichte der Wellenlinge erkennbar sein, die die bewegten H-Atome
absorbieren.  Diese
Wellenlinge ist aber
gegen die Linienmitte
nach kurzen oder
langen Wellenlédngen
verschoben, je nach-
dem, ob in dem Floc-
culus auf- oder ab-
steigende Strémun-
gen vorhanden sind.
So lieB sich z.B. fiir
den in Abb. 56b
dargestellten  Floc-
culus feststellen, daB
in ihm die Wasser-

- stoffgase von oben
\ ’ nach unten in den
/ _"" Fleck hineinstrémen

@ @ mit  Geschwindig-
keiten, die von 22
Abb. 56. a Spektroheliogramm einer doppelpoligen Flecken- km/sec in Teil A blS
srape it Wiscrsofiibn, b sehentiahe Daselwng auf 50 kmsec in
Teil C zunehmen.
Dunkle Flocculi dndern oft im Laufe von wenigen Minuten ihre
Form und ihren Bewegungszustand. Mit dem Spektrohelioskop kann
man solche schnell verdnderlichen Vorgénge erfassen. Trotzdem wird
dadurch der Spektroheliograph keineswegs iiberfliissig. Das Ideal ist
ein Instrument in dem Spektroheliograph und Spektrohelioskop ver-
einigt sind, wobei sich die Zusammenarbeit in der Weise abspielt, daf}
mit dem Spektrohelioskop durch okulare Betrachtung Ort und Zeit-
moment fiir aufschluBreiche Aufnahmen mit dem Spektroheliographen
ermittelt werden. In seiner privaten Sonnenwarte in Pasadena hat
HALE ein wunderbares Instrument, das fiir alle Zwecke der Sonnen-
forschung geeignet ist, und Spektrograph, Spektroheliograph und
Spektrohelioskop in sich vereinigt.
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1) Die Korona.

1. Erscheinungsform. Eine totale Sonnenfinsternis wird zu einem
Naturschauspiel von iiberwiltigender Schonheit in dem Augenblick,
in dem nach Verschwinden der letzten Sichel der Sonnenscheibe um
den schwarzen Kreis der Mondscheibe herum die Sonnenkorona auf-
leuchtet (Abb.57). In mattweilem Lichte leuchtend erscheint die

N

8

Abb. 57. Sonnenkorona. Aufgenommen bei der Finsternis vom 9. Mai 1929 von H. v. KLUBER,
Belichtungszeit 56”.
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Korona als ein Lichtkranz mit strahlenférmigen Ausliufern, die gelegent-
lich mit dem Auge bis zu Entfernungen von 15 Sonnendurchmessern
verfolgt werden konnten.

2. Helligkeit und Intensititsabfall. Die Gesamtstrahlung der Korona
ist, wenn auch von Finsternis zu Finsternis verschieden, dem Betrage
nach etwa der millionste Teil der Gesamtstrahlung der Sonne oder
etwa die Hilfte der Strahlung des Vollmondes. Die Flichenhelligkeit
der Korona fillt, wie Abb. 58 zeigt, in der Nihe des Sonnenrandes
zundchst sehr steil und dann langsam ab. Entsprechend diesen beiden
Teilen des Intensitétsabfalles bezeichnet man als innere Korona
den sonnennahen Teil bis zu etwa !/, Sonnenradius Abstand
vom Sonnenrande, als dullere Korona den weiter auBlenliegen-
707 den Bereich.

. 3. Form der Korona. Die Form der Korona ist von
& Finsternis zu Finsternis verschieden und zeigt in ihren Ver-
anderungen einen deutlichen Zusammenhang mit der Sonnen-
fleckenperiode. Zur Zeit des Sonnenfleckenmaximums hat
die innere Korona eine nahezu kreisformige Umrandung,
und die Koronastrahlen gehen gleichméBig nach allen Rich-
tungen (Maximumtyp). Zwischen Maximum und Minimum
ist die Ausdehnung der Korona an den Polen kleiner als
a am Aquator, die Strahlen treten bevorzugt in kleineren
. heliographischen Breiten auf (inter-
1 , 1 — - medidrer Typ). Zur Zeit des Flecken-

7 2 7 ¢ 5 minimums hat man eine deutliche Zwei-
Abb. 58. Helligkeitsabfall der Korona. teilung in die an den Polen auftretenden

Abszissg: Abstand vom Sonnempitte;l-
punkt in Sonnenradien als Einheit.  Lkyrgen, nahezu radial gerichteten Strah-

Ordinate: Flichenhelligkeit in will- X R X .
(Nachksii;g;ggg Erilr(lihzi;%r;ws.) len und in die viel weiter reichenden
dquatorialen  Strahlen (Minimumtyp).
In Abb. 59 sind charakteristische Beispiele dieser drei Typen dar-
gestellt.

4. Die Stormersche Theorie. Insbesondere die beim Minimumtyp
hervortretende charakteristische Form legt den Gedanken nahe, dafl
die Korona aus bewegten geladenen Teilchen besteht, die in einem dem
Erdfelde &hnlichen allgemeinen Magnetfelde der Sonne abgelenkt
werden. HALE hat im AnschluBl an seine Untersuchungen iiber die
Magnetfelder der Sonnenflecken zeigen konnen, dal ein solches all-
gemeines Magnetfeld der Sonne tatséchlich existiert. Die Untersuchungen
fithrten zu dem Ergebnis, dal die Pole dieses Magnetfeldes sehr nahe
mit den Rotationspolen zusammenfallen. Die Intensitit des Feldes
nimmt von 50 Gauf in 250 km Hohe iiber der Photosphire auf 10 Gaull
in 400 km Hoéhe ab. StOrRMER hat daraufhin den obigen Gedanken
durch Rechnungen iiber die Bewegung geladener Teilchen im Felde

72
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eines magnetischen Dipoles gepriift und unter bestimmten Annahmen
itber die Geschwindigkeit der Teilchen und die Stirke des Feldes die
beobachteten Koronaformen erkliren koénnen. Dabei wurde ange-
nommen, daf} die von der Sonne ausgehenden Teilchen Elektronen von

a
1893 b
(Chile) 1898
(Indien)
c
1900
(Georgia
U.8.A) d
1901
(Sumatra)

Abb. 59. Verschiedene Formen der Sonnenkorona nach Aufnahmen von Expeditionen des Lick-
Observatoriums. « = Maximumtyp, b = intermedidrer Typ, ¢ und d = Minimumtyp.
(Aus MITCHELL, Eclipses of the sun.)

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 11
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etwa 1/; Lichtgeschwindigkeit sind. Fiir die Stirke des magnetischen
Feldes ergeben sich aber sehr kleine Werte von etwa 1077 Gaul.
Das deutet darauf hin, daB das von HarLe
in der umkehrenden Schicht festgestellte all-
gemeine Magnetfeld durch Stréme geladener
Teilchen in den hoheren Schichten der
Sonnenatmosphire nach auflen hin abge-
schirmt wird.

5. Die Polarisation des Koronalichtes. Die
zuerst von SCHWARZSCHILD ausgesprochene
Erklarung fiir das Leuchten der Korona be-
hauptet, daB dasselbe durch Streuung des von
der Photosphire kommenden Lichtes an freien
Elektronen entsteht. Wenn es sich tatséich-
lich um einen Streuprozel handelt, so muf} das
Licht der Korona partiell linear polarisiert sein.
Die Beobachtungen ergeben, daB dies tatséch-
lich der Fall ist, und zwar in der Weise, dalB}
der elektrische Vektor vorzugsweise tangential
zum Sonnenrande schwingt (die Polarisations-
ebene liegt radial), wie es nach der Streu-
theorie zu erwarten ist. Der von der Wellen-
linge unabhingige Polarisationsgrad wéichst
erwartungsgeméif mit zunehmendem Abstande
vom Sonnenrande, erreicht aber in ca. 6—9
Bogenminuten ein Maximum und fillt dann
wieder ab. Das letztere steht im Widerspruch
zur Streutheorie und zeigt, daBl aufler dem
StreuprozeB noch ein anderer Effekt vor-
handen sein muB.

6. Das konfinuierliche Spektrum der Ko-
rona. Abb. 60 zeigt ein bei der Finsternis
vom 8. Juni 1918 aufgenommenes Spektrum.
Der obere Teil ist das Koronaspektrum, der
untere Teil ein zu Vergleichszwecken auf-
genommenes Sonnenspektrum. Wie man
sieht, ist das Spektrum der Korona streng
kontinuierlich, d. h. es sind wenigstens in
der inneren Korona keine FRAUNHOFERschen
Linien vorhanden. Die photometrische Aus-
wertung desselben ergibt, wie zuerst LUDEN-
DORFF gezeigt hat, daB die Intensitétsverteilung in allen Teilen der
Korona unabhingig von der Hohe dieselbe ist und innerhalb der Fehler-

b) Sonnenvergleichsspek-

ei der Finsternis vom 8. Juni 1918. Die

) ist eine Koronalinie.

pektrum aufgenommen von einer Expedition des Lick-Observatoriums b
trum mit FRAUNHOFERschen Linien. (Nach CAMPBELL und MOORE.)

, Hy, H3 sind Protuberanzenlinien, 4 5303 (nur schwach erkennbar

Abb. 60. a) Koronas
Linien K, H, HJ
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grenzen tbereinstimmt mit der Intensititsverteilung des mittleren
Sonnenspektrums. Dies Resultat ist eine wesentliche Stiitze fiir die
Deutung des Koronalichtes durch Streuung an freien Elektronen; denn
wenn das Koronalicht durch Streuung an gebundenen Elektronen ent-
stinde, so miiite entsprechend dem RayLEiGHschen Gesetz die In-
tensititsverteilung dieselbe wie die des Streulichtes der Erdatmosphére
sein, d. h. die Korona miiite blau und nicht weil} aussehen. Dagegen
verlangt gerade die Theorie der Streuung an freien Elektronen, dali
die Intensititsverteilung des gestreuten Lichtes sich nicht é&ndert,
denn der Streukoeffizient fir freie Elektronen ist unabhidngig von
der Wellenlinge. Aus dieser Streutheorie ergibt sich die Gesamtzahl
der iiber 1 cm? in der Korona vorhandenen Elektronen gréB8enord-
nungsméBig zu 10'8. Das Fehlen der FrRaunHOFERschen Linien in
der inneren Korona wird erklirt durch den DorrLEr-Effekt bei
der Streuung an den ungeordnet schnell bewegten Elektronen, der
die Linien verwischt.

7. Das Linienspektrum der Korona. Auler dem kontinuierlichen
Spektrum zeigt die Korona noch ein Spektrum von 20 iiber den ganzen
beobachtbaren Spektralbereich verteilten Emissionslinien, die sich dem
kontinuierlichen Spektrum iiberlagern. Die stédrkste und bekannteste
Koronalinie ist die griine Linie bei 4 5303 A. Eine starke rote Linie
hat die Wellenlinge % 6374 A. Keine der Koronalinien hat sich bisher
mit irgendeiner aus Laboratoriumsuntersuchungen bekannten Linie
eines chemischen Elementes identifizieren lassen. Frither hat man
angenommen, dafl diese Linien von einem auf der Erde unbekannten
Element ,,Coronium‘‘ emittiert werden. Solch ein Element kann aber,
wie wir heute wissen, nicht existieren, einfach weil im periodischen
System kein Platz mehr vorhanden ist. Viel wahrscheinlicher ist es,
daB diese Linien besonderen Anregungszustinden eines oder mehrerer
wohlbekannter Elemente zuzuschreiben sind. Der Ursprung dieser
Linien ist das letzte groBle spektroskopische Rétsel der Astrophysik.

8. Beobachtung der Korona auBerhalb totaler Sonnenfinsternisse.
Bis vor kurzem war die Beobachtung der Korona auf die wenigen
Minuten wihrend der totalen Sonnenfinsternisse beschrinkt. Es hat
daher seit langem nicht an Versuchen gefehlt, die Korona unter An-
wendung geeigneter Methoden auch auBerhalb derselben beobachtbar
zu machen. Namhafte Astronomen wie LANGLEY, DESLANDRES, HALT,
Ricco haben sich an diesen Versuchen beteiligt, aber stets ohne Erfolg.
Der Hauptgrund liegt darin, dal das Streulicht der Erdatmosphire in
der direkten Umgebung der Sonnenscheibe im Meeresniveau stets
wesentlich stirker ist als die lichtschwache Korona. Man muB also un-
bedingt die Beobachtungsstation auf hohe Berge mit ausgesucht giinsti-
gen Luftverhédltnissen verlegen. Das haben auch frithere Beobachter

11*
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getan, sie haben aber meist den zweiten Punkt iibersehen bzw. unter-
schitzt: das Streulicht in dem zur Beobachtung verwendeten Instrument.
Auf diesen Punkt hat nun der junge franzésische Astronom B. LyoT sein
besonderes Augenmerk gerichtet, und es ist ihm mit Hilfe einer geschick-
ten Anordnung gelungen, das Streulicht im Fernrohr auf ein Minimum
herabzudriicken. Dies Instrument bezeichnet Lyor als Koronographen.
Mit demselben hat er in den Sommermonaten der Jahre 1930 und 1931
seine Beobachtungen auf dem in den Nordpyrenien gelegenen 2800 m
hohen Pic du Midi durchgefiihrt, wo die atmosphérischen Bedingungen
ganz ausgezeichnete sind.

Nach drei verschiedenen Methoden ist es Lyor gelungen, die Korona
am hellen Tage nachzuweisen; die erste ist die direkte Photographie im
roten Lichte, die allerdings nur Andeutungen der inneren Korona zeigt,
die zweite beruht auf der Feststellung, dafl das am Rande der Sonne auf-
tretende Licht so polarisiert ist, wie man es bei Koronalicht erwarten
muB; die dritte schlieBlich ist die spektroskopische Beobachtung der
grimen und der roten Koronalinie. Schon aus diesen ersten Beob-
achtungen haben sich interessante und wichtige Resultate ergeben,
z. B. genaue Wellenlingenwerte der beiden Koronalinien sowie die Fest-
stellung, daB die Breite der griinen Koronalinie etwa 1 A betragt. Diese
verhiltnismiBig groBe Breite deutet darauf hin, daf} die noch unbekann-
ten Triger der Koronalinien ungeordnete Geschwindigkeiten haben, die
wesentlich groBer sind als die mittleren Temperaturgeschwindigkeiten.

m) Solare Korpuskularstrahlen und terrestrische Phiinomene.

1. Parallelitiit zwischen erdmagnetischen Sechwankungen und Sonnen-
fleckenzahlen. Das Phinomen der Sonnenkorona wie auch die eruptiven
Protuberanzen stellen es wohl auller Zweifel, dafl von der Sonne Korpus-
kularstrahlen ausgehen. Der Nachweis derselben gelingt durch Fest-
stellung der Einfliisse, die dieselben bei ihrer Annéherung an die Erde
auf diese ausiiben. Am klarsten tritt der Zusammenhang zwischen
solaren Korpuskularstrahlen und geophysikalischen Erscheinungen in
den Schwankungen des Erdmagnetismus zutage. Aus den seit vielen
Jahren mit hoher Genauigkeit durchgefiihrten Messungen der erd-
magnetischen Elemente ergibt sich einwandfrei, da sowohl die Ampli-
tuden der regelmiBigen mittleren tagesperiodischen Schwankungen wie
auch die Haufigkeit und Stérke der unperiodischen Schwankungen, der
sog. erdmagnetischen Unruhe, die 11,3jihrige Sonnenfleckenperiode
deutlich erkennen lassen. Abb. 61 zeigt dies fir die erdmagnetische
Unruhe, die durch die mittlere Differenz aufeinanderfolgender Tages-
mittel der Horizontalintensitit charakterisiert ist. Die Entstehung der
erdmagnetischen Schwankungen erklirt man durch Schwankungen des
Stromes geladener Teilchen der in den hohen Atmosphérenschichten
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die Erde mit einer Gesamtstromstérke von etwa 100000 Amp. umkreist.
Aus dem engen Zusammenhang zwischen Fleckenzahl und erdmagneti-
scher Unruhe schlieft man, daBl diese Schwankungen des Stromes

hervorgerufen werden durch geladene
Korpuskularstrahlen, die von der Sonne
kommend in die hohen Schichten der Erd-
atmosphédre eindringen.

2. Die 27 tiigige Periode der ecrdmagne-
tischen Unruhe. Dariiber hinaus kommt
man zu der Annahme, daBl diese Korpus-
kularstrahlen von bestimmten Emissions-
zentren auf der Sonne ausgehen miissen.
Dafiir spricht die Tatsache, daf} sich auch
die 27tsgige synodische Rotationsperiode
der Sonne in den erdmagnetischen Schwan-
kungen deutlich bemerkbar macht. Durch
statistische Untersuchungen hat insbeson-
dere C. CHREE festgestellt, daf} in perio-
dischen Absténden von 27 Tagen vor oder
nach einem magnetisch besonders gestor-
ten bzw. einem besonders ruhigen Tage
solche des gleichen Charakters wieder-
kehren. Diese Erscheinung ist in Abb. 62
dargestellt; sie kann fraglos nur durch die
Annahme erklirt werden, dafl es auf der
Sonne Zentren firr die Emission korpus-
kularer Teilchen gibt, die 6rtlich scharf be-
grenzt sind, dauernd Teilchen emittieren
und diese Emissionstihigkeit iiber mehrere
Monate beibehalten. Entsprechend muf3
es auch Gebiete geben, die fiir lingere
Zeit frei von solchen Emissionszentren
sind. Bisher ist es nicht gelungen, diese
Zentren langandauernder Emission durch
direkte Beobachtungen nachzuweisen.

3. Die erdmagnetischen Stiirme. Ge-
nauere Aussagen {iber andersartige Zentren
der Emission erhalten wir dagegen, wenn
wir die starken magnetischen Stérungen
betrachten, die als erdmagnetische Stiirme
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bezeichnet werden. Dieselben machen sich als eine plétzlich einsetzende
Abnahme der Horizontalintensitdt um Betrige von etwa 1o bemerkbar,
die im allgemeinen im Laufe von einigen Tagen wieder zuriickgeht. Die
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erdmagnetischen Stiirme fallen in vielen Fillen zeitlich mit dem Durch-
gange eines groflen Fleckes durch den Zentralmeridian der Sonne zu-
sammen. Allerdings gibt es auch Ausnahmen von dieser Regel. Man kann
hieraus schlieBen,
daf die Emis-
sionszentren, die

erdmagnetische
Stiirme verur-
sachen, mit groen

Sonnenflecken
zeitlich und réum-
lich in engem Zu-

sammenhange
stehen, aber nicht
mit ihnen iden-
tisch zu sein brau-
chen.

4.  Spektro-
helioskopische Er-
mittlung der
Eruptionszentren.

o > N
[\ > <
]

108 Tage

5{1
Zeit in Tagen, Ordinaten: Mittelwerte der
ruppen von Tagen um einen gestdrten oder

Nach dem gestirten lag
[
A
JA
Nach dem rubigen Tag
vorher und nachher. (Nach C. Chree.)

) fir G

Wichtige Auf.
schliisse iiber die
wahre Natur der
Emissionszentren
haben sich durch
die spektrohelio-
skopischen  Be-
obachtungen er-
geben. Am 24. Ja-
nuar 1926 beob-
achtete HALE mit
dem Spektrohelio-
skop eine hell-
leuchtende Protu-
beranzin der Nahe
§~—l Q) — einer Flecken-

gruppe; dieselbe
ist in Abb. 63 nach einem Spektroheliogramm der Mount-Wilson-
Sternwarte dargestellt. Sie dnderte ihre Form sehr rasch, und in ihr
waren, wie mit dem Linienverschieber festgestellt werden konnte, starke
Stromungen vorhanden. Am 25. Januar dauerte die Eruption mit
auferordentlicher Helligkeit wihrend des Morgens und des Nachmittags

—1
04
—

weichungen vom Durchschnitt

sowie 1, 2, 3 und 4 Sonnenrotationsperioden

ruhigen Tag,

Vor dem gestirten Tag
Vor dem rubjgen Tag

Abb. 62. 27tdgige Periode in den erdmagnetischen Charakterzahlen. Abszisse:

erdmagnetischen Charakterzahlen (in Ab
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an. Am nichsten Morgen schien sie voriiber zu sein, flackerte aber am
Nachmittag und wéhrend des 27. Januar noch einmal auf. Am 26. Ja-
nuar wurde vom Observatorium in Greenwich der stirkste magnetische
Sturm seit 5 Jahren festgestellt. Die Stérung begann um 16" 30™,
erreichte ein hohes Maximum und erlosch bald nach 5 Uhr am néchsten
Morgen. Aber nicht nur dies: am 26. Januar abends beobachtete
STOrRMER in Oslo das hellste Nordlicht, das seit Jahren beobachtet
worden war. Da auch das Nordlicht nach allem, was wir wissen, auf das
Eindringen geladener, im Magnetfeld der Erde nach den Polen hin ab-
gelenkter, von der Sonne ausgehender Korpuskularstrahlen zuriick-
gefithrt werden mubB, so ist es offensichtlich, da HALE in der Eruption
der Protuberanz den eigentlichen Herd der Korpuskularstrahlen ent-
deckt hat. HaLE wurde durch diese Beobachtung von der Wichtigkeit
einer dauernden Uberwachung
der Sonne mit dem Spektro-
helioskop iiberzeugt. Zur Zeit
sind denn auch schon im Sinne
desvonihm organisiertenUber-
wachungsdienstes bereits etwa
25 Instrumente an verschie-
denen iiber die ganze Erde
verteilten Observatorien in
Betrieb.
5. Die Laufzeit der Korpus-
kularstrahlen. Das wichtigste
Ergebnis, das von solchen Be- Abb. 63. Spektroheliogramm der Sonneneruption vom
obachtungen erwartet werden 24, Januar 1926.Wi(lli:lc'anc_lét eerllel‘e”l; r?el.l)fnahme der Mt.-
kann, ist eine moglichst genaue
Feststellung der Zeitdifferenzen zwischen dem Beginn der solaren
Eruption und dem Beginn des magnetischen Sturmes bzw. eines Nord-
lichtes. Das bisher vorliegende Material ist noch gering. HALE kommt
zu dem Resultat, daf die Zeit zwischen Beginn der Eruption und An-
kunft der Korpuskularstrahlen auf der Erde im Mittel 26 Stunden be-
trigt. Daraus ergibt sich eine mittlere Geschwindigkeit von 1600 km /sec.
Diese Geschwindigkeit stimmt genau iiberein mit der Grenzgeschwin-
digkeit der Ca*-Tonen nach der Mr~Eschen Theorie (s. S.155). Man
wird nicht anstehen, diese Ubereinstimmung als eine Stiitze der Theorie
zu betrachten. Natiirlich ist es aber kaum moglich, da8 lediglich positive
Ionen die Sonne verlassen, vielmehr mufl man annehmen, daB die weg-
fliegenden Ca™-Ionen Elektronen mit sich ziehen, so dafl die austretende
Wolke als Ganzes ungeladen ist. Wie sich eine solche Wolke bewegt, ist
neuerdings von CHAPMAN untersucht worden; wie zu erwarten, stellt
sich heraus, daB die ungeladene Wolke sich geradlinig im Raume bewegt,
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und daBl der EinfluB des erdmagnetischen Feldes sich erst wenige Erd-
radien von der Erde entfernt bemerkbar macht und zu einer Trennung
der verschieden geladenen Bestandteile fiihrt. Diese Auffassung von der
Natur der von der Sonne ausgehenden Korpuskularstrahlen steht nun
aber im offensichtlichen Widerspruch zu der StérMERschen Theorie des
Nordlichtes, in der angenommen wird, daB Elektronen von etwa ein
Drittel Lichtgeschwindigkeit, im Magnetfelde der Erde abgelenkt, an
den Polen der Erde auf die hohen Schichten der Erdatmosphire auf-
treffen und durch ihren StoB die Atome und Molekiile der Luft zum
Leuchten anregen. Zweifellos kann andererseits die STorRMERsche Theorie
so viele Einzelheiten der Nordlichterscheinungen erkliren, daB man un-
bedingt an die Richtigkeit ihrer Grundannahmen glauben méchte. Wir
befinden uns also hier in einem Dilemma, das nur durch weitere For-
schungen gelost werden kann.

Literatur.

Zusammenfassende Darstellungen der Sonnenphysik aus neuerer Zeit.

Handbuch der Astrophysik 4, Kap. 1, 2, 3. 1929; 1, 1. Teil, Kap. 5. 1933.
Berlin: Julius Springer.

BruHAT, G.: Le Soleil. Paris: Librairie Felix Alcan 1931.

Gra¥F, K.: Grundri der Astrophysik, Kap. V. Leipzig: B. G. Teubner 1928.

Jurius, W. H.: Leerbook der Zonnephysica. Groningen: P. Nordhoff 1928.

MrrcHELL, S. A. : Eclipses of the Sun, 3. ed. New York, Columbia Univ. Press 1932.

MULLER u. PouiLLET: Lehrbuch der Physik, 11. Aufl, 5, 2. Hilfte, Kap. 4.
Braunschweig: F. Vieweg 1928.

Finfter und sechster Vortrag.

Der Aufbau des Sternsystems.

Von E. F. FreEunpLIcH, Istanbul.
Mit 14 Abbildungen.

Finfter Vortrag.

I. Die Abstinde und die Verteilung der Himmelskorper.

Einleitung.

Die folgenden zwei Vorlesungen werden den Aufbau des Sternsystems
behandeln. Mit diesem Forschungsgebiet betreten wir die ureigenste
Domiine astronomischer Forschungsmethoden. Denn an dem Zentral-
problem der Vermessung des Weltraums, aus welchem nur Lichtzeichen
zu uns dringen, dem sog. Parallaxenproblem, haben die Astronomen die
auBerordentlich spitzfindigen und feinen Methoden entwickeln miissen,
die ihre Wissenschaft in so besonderem MafBe auszeichnen.

Noch vor 100 Jahren lieB sich iiber die Ausdehnung des Weltraums
keine bestimmte Aussage machen. Denn es war bis dahin nicht ein
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einziger Sternabstand mit Sicherheit bestimmt worden. Aber im Laufe
des letzten Jahrhunderts ist es gelungen, weit in den Weltraum vor-
zustofen, und nachzuweisen, dafl der Beobachtung zugingliche Himmels-
objekte so fern von uns stehen, dafl ihr Licht 100 Millionen Jahre und
mehr unterwegs ist, bevor es uns erreicht. Wihrend es also der Mensch-
heit nie vergénnt sein wird, in die Zukunft zu schauen, wie sie es so gern
méchte, wird ihr auf diesem Wege die Moglichkeit gegeben, weit in die
Vergangenheit des Kosmos zuriickzublicken.

Seitdem hat die Erforschung des Weltraumes alle drei Phasen durch-
laufen, die als Etappen auf dem Wege zum Ziel liegen, niimlich: die
statische, die kinematische, die dynamische Phase.

In der statischen Phase sucht die Astronomie als erstes das Problem
zu 16sen: welcher Art sind die Massen, die den Weltraum bevélkern und
wie sind sie iiber den Weltraum verteilt? Und da man nicht in der Lage
sein wird, den gesamten Weltraum zu erfassen, wird es ein Kernpunkt des
Problems sein, Strukturgesetze in der Verteilung der Massen der Welt
zu entdecken, um aus ihnen Schliisse iiber den Aufbau der Welt als
Ganzes zu ziehen.

In der dieser Etappe folgenden kinematischen Phase werden die
Bewegungsverhiltnisse der Himmelskorper in die Forschung einbezogen.
SchlieBlich sucht die dynamische Phase das, was an Erkenntnissen in
den beiden vorangehenden gewonnen wurde, einheitlich zusammen-
zufassen; also sowohl die Verteilung der Massen, als auch ihre Be-
wegungsverhéltnisse aus der Wechselwirkung der Massen und aus
kosmogonischen Prinzipien zu verstehen. Diese dynamischen Unter-
suchungen werden durch das kosmologische Problem gekrént: nach
welchen Prinzipien ist es méglich, den ganzen, also den méglicherweise
unendlichen, unbegrenzten Raum mit gravitierenden Massen zu er-
fillen ?

a) Die Vermessung der niichsten Umgebung der Sonne;
trigonometrische Parallaxen.

Die Schwierigkeiten, welche sich der Ausmessung des Weltraums
entgegenstellen, leiten sich von zweierlei Umsténden her; erstens von
der auBerordentlichen GroBe der Abstinde der Himmelskérper und
zweitens von den besonders schwierigen Bedingungen, unter denen der
Astronom seine Beobachtungen anzustellen hat. Wir sind gezwungen,
alle Erfahrungen zu sammeln, wihrend wir auf der rotierenden Erde
sitzen, die ihrerseits wieder die Sonne umkreist und gleichzeitig mit ihr
durch den Sternenraum fliegt. Von diesem hochst ungeeigneten Beob-
achtungsposten aus suchen wir den Weltraum zu erforschen. AuBerdem
leben wir am Boden eines Luftmeeres und sind gezwungen, alle Messun-
gen durch dieses brechende Medium hindurch auszufiihren.
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Die Astronomen muBten darum erst die ,,sphérische Astronomie
zu einer hochentwickelten Disziplin ausbauen, bevor es méglich war,
aus der einfachsten Beobachtung das herauszuschilen, was wirklich eine
Aussage iiber die Vorgéinge im Raum und nicht nur eine Aussage iiber
die besonderen Umsténde des Beobachters darstellt.

Auf die Probleme der sphérischen Astronomie soll hier nicht ein-
gegangen werden. Wir wollen vielmehr sofort das Zentralproblem ins
Auge fassen: wie ist es moglich geworden, den Weltraum auszumessen,
aus dem uns die ihn bevélkernden Himmelskérper nur durch das Licht
Mitteilung von ihrer Existenz zukommen lassen? Die wesentlichste
Schwierigkeit seiner Losung liegt, wie schon gesagt wurde, in der GroBe
des Weltraums begriindet. Sie zwang die Astronomen, ihre Beob-
achtungsmethoden zu einer auflerordentlichen Genauigkeit auszugestal-
ten, so daB man mit Recht von einer Beobachtungskunst spricht.
Warum eine solche pedantische Genauigkeit wirklich unumginglich ist,
das lehrt folgendes Beispiel:

Jedes Fernrohr ist eine Visiervorrichtung. Will der Beobachter mit
seinem Fernrohr den Ort irgendeines Himmelskorpers ermitteln, so hat
er die Lage des Rohres zu fixieren, bei welcher sich das Objekt in der
Mitte des Gesichtsfeldes befindet. Es stehe ihm nun ein schon recht
ansehnliches Fernrohr zur Verfiigung, dessen Einstellungen an einem
Teilkreise von 1 m Durchmesser ablesbar seien. Der Umfang dieses
Kreises belduft sich auf etwa 3 m und sei in Bogenminuten geteilt. Die
21600 Bogenminuten des Kreisumfanges ergeben dann einen Strich-
abstand von ungefiahr 1/, mm. Hat der Beobachter den Ort eines
Sternes zu ermitteln, der uns, astronomisch gesprochen, sehr nahe
steht, ndmlich eines Sternes in pur 10 Lichtjahren Abstand, und
begeht er dabei einen Fehler von nur einer Bogenminute, so ver-
lagert er dadurch den Stern im Raum um 30 Milliarden Kilometer
von seinem wahren Ort. Hétte dieser Stern eine Geschwindigkeit von
nur 10 km in der Sekunde, so wiirde er 100 Jahre brauchen, um diese
Strecke zu durchlaufen. Wir wiren nicht nur auBerstande, die Ent-
fernung eines schon ganz nahen Sternes zu bestimmen, héitte die Beob-
achtungsgenauigkeit nicht um eine GréBenordnung gesteigert werden
konnen, sondern ebensowenig konnten wir auch bisher iiber die Be-
wegungen der Sterne irgendwelche Aussagen machen. Denn schon um
die Entfernung des uns nichsten Sternes zu ermitteln, war eine Ge-
nauigkeit erforderlich, die mehr als hundertmal die im obigen Beispiel
vorausgesetzte iibertreffen muB.

Die direkte Moglichkeit, Sternabstinde zu ermitteln, ist grundsétz-
lich dadurch gegeben, daB die Erde nicht im Raum still steht. Also
gerade einer der Umsténde, die uns den Einblick in die kosmischen Vor-
ginge erschweren, eréffnet dafiir eine Moglichkeit der Vermessung des
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Raumes. Dadurch, dal die Erde die Sonne in einer fast kreisférmigen
Bahn umlduft, visieren wir in halbjéhrigen Zwischenzeiten alle Objekte
von den Enden einer Basis an, die gleich dem Durchmesser der Erdbahn
ist. Was der Astronom die jéhrliche oder trigonometrische Parallaxe 7
eines Sternes nennt, ist der Winkel, unter welchem der Radius der Erd-
bahn von dem Stern aus gesehen erscheint.

Es ist also:

sinm = % , wobei r den Abstand des Sternes,
r

a = 1,49481 - 1013 cm den Erdbahnradius

bezeichnen. Da es sich bei allen diesen parallaktischen Verschiebungen
um sehr kleine Winkel handelt, kann man den Sinus durch den Winkel
ersetzen; es gilt also:

7' = 206265 . ‘:

(206265 ist der Wert des Kreisradius in Bogensekunden gemessen). In
Wabhrheit ist das Dreieck, um dessen Vermessung es sich bei der Ermitte-
lung einer Parallaxe handelt, so spitz, daf selbst bei dem uns zunéchst-
stehenden hellen Stern, « Centauri, die beiden langen Seiten des gleich-
schenkeligen Dreiecks etwa 140 km lang sein wiirden, wenn wir die Mef3-
basis, d. h. also den Erdbahndurchmesser, auf 1 m herabgesetzt denken.
Die Parallaxe von « Centauri betrigt ndmlich nur 0”',76. Die erste nach
dieser Methode ermittelte Sternparallaxe verdanken wir BesseL. Aber die
Moglichkeit, in groBerer Zahl Sternparallaxen in dieser Weise zu messen,
wurde erst durch die Ausbildung photographischer Methoden erreicht.

Man photographiert zu dem Zweck mit einem Fernrohr grofier
Brennweite, mindestens von etwa 10 m, den Bereich des Himmels, der
den zu untersuchenden Stern enthilt, und zwar moglichst zu einer
Epoche, zu der seine parallaktische Verschiebung den gréB8ten Wert hat.
Die erhaltene Aufnahme entwickelt man jedoch nicht sofort, sondern
man wiederholt die Aufnahme 1/, Jahr spéter und eventuell sogar durch
mehrere solcher Epochen hindurch®. Auf der Platte erscheint dann eine
Folge von Bildern des Sternes, und auflerdem natiirlich noch die anderer,
schwicherer, Sterne in seiner Nachbarschaft. Solche schwachen Sterne
wird man als so weit entfernt annehmen diirfen, daB ihre Parallaxen
unmeBbar klein sind. Die Diskussion der Vermessung dieser schwachen
Vergleichssterne gibt Aufschluf3 iiber die Verriickungen, welche die Platte
zwischen den verschiedenen Aufnahmeepochen erfahren hatte. Der
Parallaxenstern jedoch wird, falls seine Parallaxe wirklich mefBbar groB

! Diese photographische Methode der Parallaxenmessung ist natiirlich nicht
an die Voraussetzung gebunden, zwischen den Aufnahmeepochen die Platten
unentwickelt zu belassen.
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ist, iiberdies gesetzméfBige Schwankungen in den Abstéinden seiner Ab-
bilder auf der Platte zeigen, durch deren genaue Messung man seine
Parallaxe, bezogen auf die mittlere Parallaxe der schwachen Vergleichs-
sterne, abzuleiten vermag. Fiir etwa 2000 Sterne sind bis heute nach
dieser Methode mehr oder minder genaue Parallaxen bestimmt worden;;
der mittlere Fehler einer Bestimmung liegt gegenwirtig etwas unter-
halb von 0”,01. Als Einheit der Entfernung benutzt die Astronomie
das Parsec oder das Lichtjahr. Ein Parsec entspricht dem Sternabstand
mit der Parallaxe: # = 1", so daB, in Parsec gemessen, der Abstand
eines Sternes gleich dem reziproken Wert seiner Parallaxe ist. Ein
Parsec betrigt 3,26 Lichtjahre = 3,08 - 1018 cm. Mit den bisher er-
mittelten etwa 2000 trigonometrischen Parallaxen iiberblicken wir
einen Teil des Weltraums von ungefihr 300 Lichtjahren Radius.

Bedenkt man, dall die Ausdehnung des uns unmittelbar umgebenden
Sternsystems sich auf Zehntausende von Lichtjahren belduft, so kann
man die Schwierigkeiten ermessen, die sich seiner erschépfenden Be-
schreibung entgegenstellten.

b) Dynamische und perspektivische Parallaxen.

Es gibt noch einige andere, sogar etwas weiter reichende Methoden,
um individuelle Sternabsténde zu messen. Sind z. B. von einem Doppel-
sternsystem gentigend viele Daten bekannt, um die abso-
luten Dimensionen der Bahn nach dem dritten KEPLERschen
Gesetz zu berechnen, so kann man aus dem scheinbaren
Winkelabstand der beiden Komponenten und der wirklichen,
aus der Bahnbestimmung ermittelten Grofe ihres Abstandes
die Parallaxe ableiten. In solcher Weise indirekt erschlos-
» sene Sternabstinde bezeichnet man als dynamische Paral-

laxen. Ein noch einfacherer Weg bietet sich dar, wenn man

auf Sternstrome stoBt, deren Mitglieder wie eine Vogelschar

parallel durch den Raum fliegen. Kennt man den Ziel-
£ punkt des Stromes, die Radialgeschwindigkeiten! und Eigen-
bewegungen? seiner Mitglieder, so 1d0t sich sein Abstand
bestimmen. Ein bekanntes Beispiel ist der Taurusstrom,
bei welchem der Zielpunkt der Strombewegung mit einer Genauigkeit
von 4 191 bekannt ist. Aus dem Winkel ¢ zwischen Strom- und

Y

Abb. 1.

1 Die Radialgeschwindigkeit eines Sternes ist die nach dem Dopplerprinzip
aus der Verschiebung der Spektrallinien gefolgerte Geschwindigkeitskomponente
in der Visionsrichtung (siehe den sechsten Vortrag S.193).

2 Die Eigenbewegung eines Sternes ist die auf die Zeiteinheit (Jahr oder
Jahrhundert) bezogene Anderung seiner Position am Himmel, gemessen in Winkel-
maB. Hat eine Schar von Sternen einander parallele Raumgeschwindigkeiten,
so haben ihre Eigenbewegungen einen gemeinsamen Konvergenzpunkt (Zielpunkt).
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Visierrichtung, der Radialgeschwindigkeit vy in Richtung SE be-
rechnet man die Komponenten senkrecht zur Visierrichtung, d. h. die
Eigenbewegungen in absolutem MaB und gewinnt damit, wenn p
die beobachtete Eigenbewegung der Sterne an der Sphére bezeichnet,
die Beziehung:

w  vptge- T _ [ Anzahl der Zeit-
206265 r T'=3,156-10" = | sekunden im Jahr.
Die Parallaxe im Winkelmafl gemessen ergibt sich zu:

S O
VR tg @

Nach dieser Methode, die man gewissermalen die der perspektivischen
Parallaxen bezeichnen kénnte, hat man fiir den Taurusstrom und einige
andere die Abstinde ermittelt. Sie filhren absolut etwas weiter als
die trigonometrischen Parallaxen, ndmlich bis zu 600 Lichtjahren weit,
in den Raum.

¢) Sikulare Parallaxen.

Es leuchtet aber ein, daf ein so aullerordentlich ausgedehntes, aus
Milliarden einzelner Sterne sich aufbauendes Gebilde wie das Stern-
system mit diesen Hilfsmitteln nicht erschopfend zu erforschen sein
kann. Die Astronomen mufBiten wirksamere Methoden, wenn auch
vielleicht unter Opfern, entwickeln. Ein Opfer war der Verzicht auf
die Ermittlung einzelner Sternabstéinde. Von den individuellen
Parallaxen einzelner Sterne ging man zu den mittleren, statistischen
Parallaxen ganzer Sterngruppen iber. Man hatte allerdings dabei
mit groBter Vorsicht darauf zu achten, daB bei der Auswahl der Stern-
gruppen — man kann ja nicht alle Objekte erfassen — statistisch wirk-
lich reprisentative Gruppen erfafit wurden.

Als Gewinn steht der statistischen Bestimmungsmethode eine noch
grofere Basis als der Erdbahndurchmesser zur Verfiigung. Die so-
genannten mittleren ,sékularen Parallaxen benutzen nimlich die
Tatsache?, daB das Sonnensystem in anscheinend geradliniger Bahn mit
20 km Sekundengeschwindigkeit durch den Sternraum fliegt. Es legt
dabei schon im Laufe eines Jahres etwa 600 Millionen km zuriick. Eine
Abstandsbestimmung, die sich auf die parallaktischen Verriickungen
griindet, welche aus dem Vergleich zeitlich getrennter Positionsbe-
stimmungen der Sterne erschlossen werden, benutzt folglich eine MeG-
basis, die schon nach einem Jahr mehr als doppelt so groB ist, als der
Durchmesser der Erdbahn. Vergleicht man gar Beobachtungen, die
10 oder sogar 100 Jahre auseinanderliegen, so 1Bt sich die Basis noch
beliebig vergroBern. Allerdings erhdlt man auf diesem Wege, wie

! Siehe den folgenden Vortrag, S.193.
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gesagt, keine individuellen Parallaxen. Denn jeder Stern wird ebenso
wie die Sonne seine individuelle Geschwindigkeit im Sternraum haben;
und man kann fiir den einzelnen Stern ohne weiteres nicht entscheiden,
wieviel von der wahrgenommenen Verriickung durch die Bewegung
der Sonne hervorgerufea wird bzw. durch die des Sternes. Diese Auf-
spaltung der Eigenbewegungen in ihre zwei Bestandteile kann nur
nach einer statistischen Methode in folgen-

der Weise erreicht werden.
Es verlagere sich in irgendeiner Zeit-
AN A spanne die Sonne von dem Ort O; nach O,
4 um den Betragh. Ein Stern § im Abstand r,
den man anfangs gegen die Sphére in Rich-
tung O, —- 8 projiziert sah, erscheine von O,
aus dagegen in Richtung O,—S. Der Zielpunkt (Apex) der Sonne in
A werde als bekannt angenommen. Dann gilt, wenn v in Bogensekunden
die jéhrliche parallaktische Verriickung des Sternes infolge der Be-

wegung der Sonne bezeichnet:

Ok G Apex
Abb. 2. Sikulare Parallaxe.

h v-sin1”

r sinl

Ordnet man die Sterne nach ihrem Winkelabstand 4 vom Apex der
Sonne in Gruppen, so gilt fiir die Mittelwerte der von Stern zu Stern
variierenden Grofen » und 7

(1Y v
b (5) =
Beobachtungsdaten, fiir einen méglichst groBen Umkreis des Himmels
nach diesem Prinzip zusammengefaflt, liefern dann ein System von
Gleichungen, aus denen man die Unbekannte h(; ) nach der Methode

der kleinsten Quadrate ableiten kann. Die Normalgleichungen er-
halten die Gestalt:

AL Y

T, sin? 4
aus welchen fiir die mittlere Sékularparallaxe der benutzten Sterne
in Bogensekunden sich der Ausdruck:

ergibt.

Die Verwertung der mittleren Sikularparallaxen ist ein aufer-
ordentlich machtvolles Mittel geworden, um tiefer in den Sternen-
raum vorzudringen, als dies mit trigonometrischen Parallaxen bis
dahin méglich gewesen war. Nach den verschiedensten Gesichtspunkten
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hat man die Sterne in Gruppen geordnet und mittlere Sikularparallaxen
fiir Tausende von ihnen abgeleitet.

Tabelle 1. Mittlere sakulare Parallaxen (%) als Funktion
der Helligkeit m und galaktischen Breite b.

b 0° bis 4-20° | -+ 20° bis 4 40° | + 40° bis + 90¢ L )
X 100 30° ‘ 570 0" bis 4 90
3,0 0,108 0,143 ‘ 07,143 07,125
5,0 0,059 i 0,070 } 0 ,082 0 ,068
7,0 0,032 0 ,033 0 ,047 0 ,036
9,0 0,017 | 0 ,017 0,027 0,019
11,0 0 ,0086 0 ,0086 0 ,0155 0 ,0098
13,0 0 ,0045 i 0 ,0045 i 0 ,0089 0 ,0051

Tabelle 1 zeigt eine Zusammenstellung solcher mittlerer Sikular-
parallaxen fiir Sterne verschiedener Helligkeit, nach galaktischer Breite

gruppiert.
d) Die ersten Ansiitze der Stellarstatistik.

Aber bei den meisten Sternen sind auch die zur Ermittelung sédku-
larer Parallaxen erforderlichen Eigenbewegungen zu klein, als daB sie
mit geniigender Sicherheit hétten ermittelt werden konnen. Es be-
durfte einer noch einfacheren, noch weniger Daten erfordernden Me-
thode, sollte der entscheidende Vorstof} gelingen, die Verteilung der
Massen im Weltraum zu ergriinden. Von den mittleren Parallaxen
ausgesuchter Sterngruppen ging man deshalb zu der ganz allgemeinen
Begriffsbildung der Dichtefunktion D (r) iiber, welche die in der Ent-
fernung r in der Volumeinheit vorhandene Zahl von Sternen mift.
Thren Verlauf zu erschlieen, hatte man sich ausschlieBlich auf statistische
Daten iiber die Anzahl der Sterne verschiedener Helligkeit zu beschranken.

Wiren die Sterne alle von gleicher bekannter Leuchtkraft (Kerzen-
starke), so lieBe sich D (r) unmittelbar aus Sternzédhlungen ableiten und
es wirde geniigen, iiberhaupt nur diese eine Funktion zu kennen. In
Wahrheit schwankt aber (s. S. 67 u. 184) die Leuchtkraft der Sterne ganz
auBerordentlich, so daf man nicht mit dieser einen Funktion D(r)
auskommt. Wir miissen auBlerdem noch wissen, in welchem Mischungs-
verhdltnis die Sterne verschiedener Leuchtkraft mit wachsendem Ab-
stand von der Sonne in der Volumeneinheit vorkommen. Neben D (r)
tritt also noch eine Funktion ¢ (J, r), welche die relative Haufigkeit der
Sterne der Leuchtkraft J im Wertintervall J und (J 4 dJ) in der
Volumeneinheit mit. Bestimmt man nun durch Zahlungen entweder
die Zahl aller Sterne bis zu einer bestimmten Grenzhelligkeit oder aber
die Anzahl der Sterne, deren scheinbare Helligkeit innerhalb eines be-
grenzten Intervalls liegt, bezeichnet man z. B. mit N (¢) die Anzahl der
Sterne, deren scheinbare Helligkeit in dem Intervall ¢ bis (i 4 dv)
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liegt, so ist fir ein unter dem Raumwinkel w gesehenes Flichenstiick
der Himmelssphére:

N () =wwa(r)-g)(J)-r4-drl.
0

Da zwei unbekannte Funktionen, D (r) und ¢ (J, r), in diese Gleichung
eingehen, so reicht sie nicht aus, um beide zu bestimmen. Eine weitere
Gleichung liefle sich im Prinzip gewinnen, wiirde man z. B. noch einen
analytischen Ausdruck fiir die mittleren sékularen Parallaxen der
Sterne im Helligkeitsintervall ¢ bis ¢ 4+ d¢ aufstellen. Es ist aber gerade
die ungeniigende Kenntnis der mittleren Parallaxen schwécherer
Sterne dafiir entscheidend gewesen, die statistische Methode der
Abstandsmessung weiter zu verallgemeinern. Es mufite darum ein
anderer Weg eingeschlagen werden.

Man entschloB sich zu der hypothetischen Annahme, daBl der Wert
der Funktion ¢(J, r) unabhingig vom Raumteil, d. h. unabhingig vom
Abstand von der Sonne, sei. Zwar wissen wir heute, dafl diese Hypo-
these nicht streng erfiillt ist, aber es eréffnete sich fiir den Anfang kaum
ein anderer Ausweg.

Die Zihlungen der Sterne unserer niheren Umgebung lehrten, da@3
die Funktion ¢ (J) sich in diesem Raumteil geniigend genau durch einen
Ausdruck der Gestalt darstellen 1aBt:

logp(J) =o'+ F-M+y M2,
in welchem M die absolute Leuchtkraft in GréBenklassen, definiert
durch M = —2,5 logJ bezeichnet. Wohlverstanden, es handelt sich hier
um eine rein empirisch gewonnene Beziehung, welche KAPTEYN bei
der Untersuchung der Sterne der nichsten Umgebung erfiillt fand.
Ebenso ergab sich rein empirisch, dafl die Zahl N (i) aller Sterne im
Helligkeitsintervall i bis ¢ + d¢ durch einen Ausdruck der Gestalt
wiedergegeben werden kann:

logN () =&+ 3-m +y-m?,

hier bezeichnet m die scheinbare Helligkeit in GréBenklassen, definiert
durch m = —2,5logs.

Dann ist die obige Bestimmungsgleichung fiir D (r) durch einen Aus-
druck befriedigt:

log D(r) =o' 4 " logr + 5" -log?r,
in welchem die GroBen &'/, 3", 7" aus den empirisch gewonnenen Daten
zu berechnen sind.

1 Der Faktor 74+ dr rithrt daher, daB einerseits die scheinbare Helligkeit eines
Sternes quadratisch mit dem Abstand r abnimmt, andererseits einem raumlichen
Winkel © das Volumen 72- wdr einer riumlichen Kugelschale der Dicke dr

entspricht.
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Nach solchen Ansitzen haben SEELIGER, KAPTEYN und SCHWARZ-
scHILD die Struktur des uns umgebenden Sternsystems erforscht. Dabei
haben sie die fundamental wichtige Entdeckung gemacht, dafl wir uns
nicht in einem unbegrenzten, gleichmaflig von Sternen ausgefiiliten
Raum, sondern innerhalb einer endlichen Sterninsel befinden. Man nennt
diese hiufig das ,lokale Sternsystem‘. Wie sich KapTEYN dieses Stern-
system vorstellte, zeigt Abb. 3. Es ist stark abgeflacht, linsenférmig
und hat einen Halbmesser von etwa 25000 Lichtjahren', wenn man die
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Abb. 3. Die Dichte der Sterne in dem die Sonne umgebenden Sternsystem, nach KAPTEYN;
die vermutliche Stellung der Sonne im System ist mit (S) bezeichnet.

Grenze in einen Abstand verlegt, in welchem die Dichte auf etwa 1%
des Wertes gesunken ist, der in unserer Umgebung herrscht. Die bevor-
zugte Ebene der Abflachung ist die MilchstraBenebene. Die Anzahl
der Objekte, die diesen Raumteil erfiillen, ergab sich schitzungsweise
zu 50 - 10°.

e) Die Bedeutung des lokalen Sternsystems.

Nachdem diese wichtige Feststellung gelungen war, lag die Frage
nahe: haben wir mit dem lokalen Sternsystem die néichst groSere,
kosmisch selbstdndige, dynamische Einheit aus dem Weltraum heraus-
geschalt? KAPTEYN war optimistisch genug, dies zu glauben. Und so
sahen wir ihn in den letzten Jahren seines Lebens bemiiht, die Struktur-
gesetze dieses Kosmos zu erforschen.

Aber das von ihm entworfene einfache Bild ist nur eine erste grobe
Annédherung an die wahren Verhéltnisse und dies aus zweierlei Griinden.
Es war, wie wir gesehen haben, unter der Annahme gewonnen worden,
daf das Mischungsverhédltnis der Sterne verschiedener Leuchtkraft
nach jeder Richtung im Raum die gleiche sei; auch daf das Milchstraen-
system symmetrisch gestaltet sei, hatte man von Anfang an voraus-
gesetzt. Ferner war bei allen Zéhlungen die Wirkung dunkler, Licht
absorbierender Massen im Raum aufler acht gelassen worden. Alle diese
Voraussetzungen haben die Resultate systematisch verfilscht.

! Nach der gegenwirtigen Auffassung ist das lokale Sternsystem wesentlich
kleiner, vielleicht nicht mehr als einige tausend Lichtjahre ausgedehnt.

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 12
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Darum ist man in den letzten Jahren dazu iibergegangen, die Struktur
des lokalen Sternsystems unter Beriicksichtigung dieser Faktoren
sorgfiltiger zu erforschen. Und da die auflerordentlich fernen Milch-
straflensternwolken bei den ersten Zahlungen zweifellos noch gar
nicht erfalt worden waren, versuchte man auch, gewissermaflen mit
Tiefensonden, so weit in den Raum vorzustofien, daB man in den Be-
reich dieser Milchstrafenwolken hinein gelangte. Die statistischen
Methoden erwiesen sich dabei zwar als leistungsfdhig genug, wenn es
galt, die Struktur des lokalen Sternsystems in unserer nichsten Um-
gebung zu erforschen, aber letzter Hand doch nicht als leistungsfihig
genug, um den Aktionsradius der astronomischen Forschung ausreichend
zu erweitern. Deshalb hat man nicht eher geruht, als bis grund-
sitzlich neue Methoden entwickelt waren, die es ermoglichten, noch
eine GréBenordnung tiefer in den Weltraum vorzudringen.

f) Die dunklen Massen innerhalb des Sternsystems.

Wir miissen hier eine kurze EKinschaltung machen, um die Frage der
Absorption des Lichtes im Weltraum zu streifen. Sie ist ein sehr wich-
tiger Gegenstand der Forschung geworden, weil unzweifelhaft ein an-
sehnlicher Teil der kosmischen Materie, aus welcher sich unser Stern-
system aufbaut, als diffus verteilter Staub die Zwischenrdume zwischen
den Sternen ausfiillt und das Sternenlicht auf dem Wege zu uns in
ausgedehnten Raumteilen durch Absorption merklich geschwicht wird.
Fiir die genauere Kenntnis des Aufbaues unseres Sternsystems ist das
Wesen dieser dunklen Massen und der Einflul der Lichtabsorption
auf die scheinbare Struktur des Sternsystems von grofter Bedeutung
geworden. Allerdings hat es den Anschein, als sei nur innerhalb eines
engen Bereiches in der MilchstraBenebene die Wirkung dunkler Wolken
von maBgeblicher Wirkung. AuBerhalb dieser schmalen Zone kénnen
wir ungehindert tief in den Raum hinausschauen, ohne daf sich eine
andere Lichtschwichung als die, gewissermafBlen geometrische, dem
Quadrat des Abstandes proportionale bemerkbar machte. Dafi dem
wirklich so ist, 148t sich in folgender Weise einfach nachweisen:

Die Gesamthelligkeit sehr ferner Gebilde, z. B. von Spiralnebeln,
wird, falls keine Absorption wirksam ist, mit dem Quadrat des Ab-
standes absinken. Andererseits folgt auch der scheinbare Durchmesser
mit zunehmendem Abstand einem einfachen geometrischen Gesetz.
In der Coma-Virgo-Gegend am Himmel erscheinen mehrere Gruppen
von Spiralnebeln nahe zusammengedringt, erfiillen aber in Wahr-
heit einen auBerordentlich tiefen Raumteil. Man kann an diesen Ob-
jekten nun untersuchen, wie weit die bei Abwesenheit einer Lichtab-
schwichung zu erwartende Beziehung zwischen Helligkeit und Durch-
messer erfiillt ist. Der verfilschende EinfluB, den die Schwankung der
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absoluten Ausmafe der Gebilde hineinbringen konnte, 148t sich bei
der groBen Zahl von Spiralnebeln, die diesen Raumteil bevolkern, durch
Mittelbildungen eliminieren. Die fiir verschieden weit entfernte, tm
Mittel gleich groBen Objekte ohne Lichtabsorption giiltige Beziehung
zwischen den scheinbaren Durchmessern und scheinbaren Hellig-
keiten ist in dem nachfolgenden Bild durch den stetigen Kurven-
zug wiedergegeben. Die Helligkeiten sind darin als Abszissen gegen
die Logarithmen der Durchmesser aufgetragen. Die Daten beziehen
sich auf 2775 Spiral-

nebel in der Coma- 4 N\
Virgo-Gegend. ™~ \

Die Abbildung zeigt, \\E
da die Beobachtungen \\:
durch den erwarteten AN

theoretischen  Verlauf
gut dargestellt werden, £

daB also das Licht in i\
diesem Raumteil, der J
sich iiber Millionen von

Do
S

%

Lichtjahren erstreckt, % N

in der Tat anscheinend .

keiner anderen Schwi.-

chung als der notwendig X

mit dem Quadrate des .

Abstandes zu erwarten- ‘7 4 " % %

den unterliegt' Es 148t Abb. 4. Beziehung zwischen dem scheinbaren Durchmesser
. R . und der scheinbaren photographischen Helligkeit fiir 2750

sich abschatzen, daf} in Spiralnebel der Coma-Virgo-Gruppe. Ordinaten: Logarith-
. . . . men der Durchmesser, Abszissen: Helligkeiten in GréBen-

diesem Bereich die Licht- klassen. (Nach SHAPLEY.)

schwiachung (I), ge-
messen in GroBenklassen, geringer ist als

1 < 0,000000007 GroBenklassen pro Parsec.

Diese Feststellung ist auBerordentlich wichtig, weil sie die Voraus-
setzung dafiir bildete, daf man iiberhaupt die Methoden entwickeln
konnte, um Millionen von Lichtjahren tief in den Weltraum vorzu-
stoBen, von denen gleich die Rede sein wird. Innerhalb der Milchstrafien-
ebene selbst sind jedoch die Verhéltnisse durchaus andere. Hier ist in
vielen Richtungen mit einer Lichtschwichung von der GréBenordnung
1<0,0003 GroBenklasse pro Parsec
zu rechnen.

Das Vorhandensein absorbierender Wolken ist in manchen Bereichen
der MilchstraBe ganz offensichtlich. Um den Abstand und die Tiefe
einer solchen Wolke zu ermitteln, hat man folgende einfache Methode

12*
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ersonnen: Es liege in einer bestimmten Richtung eine deutlich be-
grenzte Wolke lichtabsorbierender Massen im Raum eingebettet. Zahlt
man die Sterne in einem der Wolke benachbarten, normalen Himmels-
bereich ab, so erfdhrt man, wie die Anzahl der Sterne zunehmen wiirde,
falls man, ohne das Dazwischentreten der Wolke, zu immer schwé-
cheren Sternen, also immer tiefer in den Raum fortschreitet. In Rich-

Abb. 5. Absorptionsgebiet bei ¢ Ophiuchi. (Nach BARNARD.)

tung auf die Wolke selbst werden die entsprechenden Zahlungen jedoch
den auf das Normalgebiet beziiglichen nur so lange parallel laufen, als
die Sterne noch vor der Wolke liegen. Sobald man in die Wolke ein-
getaucht ist, wird die Zunahme der Sternzahlen von der normalen
systematisch abweichen. Und erst, wenn man die Wolke durchdrungen
hat und es bei den Zahlungen nur noch mit hinter ihr stehenden Sternen
zu tun hat, wird die Zunahme der Sternzahlen mit abnehmender Hellig-
keit wieder dem normalen Anstieg parallel laufen. Die Abb. 5 zeigt eine
Gegend im Ophiuchus, in der helle Wolken neben ausgesprochenen Ab-
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sorptionsgebieten erscheinen. Fir dieses Gebiet hat man nach der soeben
skizzierten Methode Grofe und Tiefe der Wolken ermitteln kénnen. Die
Abb. 6 gibt das Ergebnis wieder. Die Zunahme der Sternzahlen mit ab-
nehmender Helligkeit folgt in dem Normalgebiet dem ungeknickten
Kurvenzug. Innerhalb der dunklen Wolke dagegen beginnt die Divergenz
schon bei der 7. GroBenklasse und dauert bis zur 13. Gréfenklasse an. Es
folgt daraus, daB man schon in etwa 100 Parsec in die Wolke eintaucht;
dies entspricht dem mittleren Abstand der Sterne 7. Grofle; ihre Tiefe
ergibt sich zu etwa 2000 Parsec. In dieser Weise lassen sich ausgesuchte
Himmelsgegenden im einzelnen untersuchen. Wenn mit der Zeit aus-
reichende Daten iiber die Ausdehnung und die Abstdnde von dunklen
Wolken — allgemeiner iiber die Strukturbesonderheiten der Massenver-
teilung — im Sternsystem vor-

liegen, wird man die Einzel- ¥/
daten zu einem Gesamtbild /4/z
zusammenfassen kénnen. Aber /{
dieser Weg erscheint sehr lang-

. . /
wierig. 50 4
’ rad
T

o)

S
>

g) Neuere Untersuchungen
iiber das lokale

Sternsystem. - ‘
Man hat deshalb in den %/ & ¢ 7 ¢ 9 w 77 % 4 # &
letzten Jahren versucht, mit Abb. 6. Verlauf der Sternzahlen 4, in unge-
allgemeineren Ansitzen arbei- storten und durch Absorption dunkler Massen

R gestorten Gebieten. (Nach R. MULLER.)
tend, das Bild des lokalen Stern-

systems den wahren Verhéltnissen sorgfaltiger anzupassen. Unter
Wahrung der Vorstellung seiner einheitlichen Struktur wurden um-
fangreiche Zihlungen von SEARES u. a. bis zu noch viel schwicheren
Sternen, als bisher erfafit worden waren, ausgedehnt. Die Diffe-
renzen 4 zwischen den Sternzahlen, welche resultieren wiirden, wenn
das System symmetrisch wire, und den Zahlen, die sich tatséichlich
ergeben, lassen sich, wenn in ihrer Abhéingigkeit von der Richtung in
der MilchstraBe (galaktische Lénge 4) untersucht, durch einen Aus-
druck der Gestalt

4=a -+ beos(L— L)

darstellen, wobei ¢, 6 und L Konstanten sind.

Ein solcher Ausdruck ist zu erwarten, wenn kein anderer Umstand
wirksam wiére als der, daB das Sonnensystem exzentrisch inner-
halb des lokalen Sternsystems gelegen ist. Es zeigt sich jedoch, daB
die GroBe L, fiir Sterngruppen verschiedener Helligkeit abgeleitet,
merklich von der Helligkeit der benutzten Sterne abhingt. Je schwicher
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die Sterne, um so mehr verdndert sich die GréBe L in Richtung zu-
nehmender Langen. Dies deutet darauf hin, daB sich in unserem Raum-
teil Sterne verschiedenen Ursprungs vermischen. Unser Sternsystem
ist also nicht einheitlicher Struktur. Je weiter man in den Raum fort-
schreitet, um so ausgesprochener macht sich in der Sternverteilung der
EinfluB eines zweiten Systems bemerkbar, wihrend man gleichzeitig

Abb. 7. Kurven konstanter Dichte der Sternverteilung im lokalen Sternsystem nach PANNEKOEK.
a Schnitt parallel der MilchstraBenebene, b Meridianschnitt.

aus dem uns unmittelbar umgebenden ,,Jokalen Sternsystem‘ heraus-
tritt. Das lokale Sternsystem erscheint darum nicht als ein selbstédndiges
Gebilde, sondern nur als Aulenprovinz eines wesentlich groferen Stern-
systems, des sogenannten grolen Milchstraflensystems, dessen Existenz
man, wie wir sofort sehen werden, auch noch auf ganz anderem Wege
unabhéngig erschlossen hat.

Stellt man sich andererseits, wie das PANNEKOEK insonderheit
getan hat, streng deskriptiv auf den Boden der Erfahrungsdaten, die
Absorption dunkler Wolken und UnregelmiBigkeiten der Sternver-
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teilung im einzelnen untersuchend, so wandelt sich das einheitliche
Bild des lokalen Systems immer mehr in ein solches sehr komplizierter
Struktur um. Abb.7b z. B. ergibt einen Meridianschnitt durch das
lokale Sternsystem nach PANNEROEK wieder, wie man ihn erhilt, wenn
der Dichteverlauf sorgfiltig den sich tatsichlich offenbarenden
Schwankungen in der Sternverteilung angepaft wird. Eine Abflachung
tritt wohl noch zutage, aber der Verlauf gleicht durchaus nicht mehr
einer Ellipse, sondern ist sehr viel komplizierterer Natur. Darum
ist auch eine erschopfende Beschreibung der Struktur des lokalen
Sternsystems mit Hilfe zweier einfach verlaufender Funktionen
D(r) und ¢@(/, r) nicht moglich. Denn weder ist die Funktion ¢ (J, r),
die das Mischungsverhiltnis der Sterne verschiedener Leuchtkraft an-
gibt, unabhingig vom Raumteil, noch ist die Dichtefunktion D(r)
eine einfache, nach allen Seiten symmetrisch und monoton abfallende
Funktion.

Es wird eine der wichtigsten Aufgaben der nichsten Zeit sein, die
Struktur des groflen MilchstraBensystems moglichst in allen Richtungen
bis ins einzelne zu erforschen, um die Rolle, die das lokale Sternsystem
in ihm spielt, aufzuklédren.

h) Der entscheidende Vorstofl bis zu den kugelformigen
Sternhaufen mit Hilfe der Helligkeitsparallaxen.

Aber die statistischen Methoden der Abstandsbestimmung sind
durchweg sehr schwerfillig. Es wiirde wohl kaum mdéglich sein, die
Struktur des groflen Milchstralensystems erschopfend zu erfassen,
wire man auf sie allein angewiesen. Und noch weniger hitte ihre
Leistungsféhigkeit ausgereicht, um iiber das MilchstraBensystem hinaus
in den Weltraum bis zu den kugelférmigen Sternhaufen und Spiral-
nebeln vorzustoBen, die schon seit HerRscHELs Zeiten das Interesse
der Astronomen beschéftigt hatten. Sind diese Gebilde durch besondere
Struktureigentiimlichkeiten ausgezeichnete Einschliisse innerhalb des
MilchstraBensystems oder koordinierte Systeme? Die Beantwortung
dieser Frage hing von der Ermittelung ihrer Abstinde ab, und diese
gelang nicht mit Hilfe der bis dahin entwickelten Methoden der
Parallaxenforschung. Darum hat man immer wieder versucht, zu
individuellen Parallaxen zuriickkehrend, unter alleiniger Verwendung
von Sternhelligkeiten, die ja als Erfahrungsdaten immer zur Verfiigung
stehen, die Vermessung des Weltraums bis zu noch gréBeren Abstinden
fortzusetzen. Die grofte Schwierigkeit, auf welche die Abstands-
bestimmung hierbei st68t, ist die Tatsache, daB die Leuchtkraft, d. h.
die Kerzenstirke der Sterne, von Stern zu Stern auBerordentlich
schwankt.
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Tabelle 2. Die 16 nichsten Sterne.

‘ gE \ hg ::5 Ab- lAb lute |, Helligkeit
| =z ! ) g . | stand .SO ute | A M
Name R.A. 1900 Dekl.1000 | 2% | $pek- iEH el ook Jsuelle in Binheiten
[ g | |E5% jahre | " MEKY heligket
Proxima Centauri | 14h 22m,9| —62° 2'1 11,0 d M 37,76/0”,786 4,15‘ +15,56 | 0,000055
o Centauri A . .|14 32 ,8/—60 25 03 GO | 3,68 ,758 4,30 + 4,7 1,15
o Centauri B . .|14 32 ,8/—60 25 1,7 K513 ,68 ,758 430 4+ 6,1 | 0,32
Barnards Stern . |17 52 ,9/+ 4 28 9,7dM3 |10 ,30, ,542 6,011 +13,4 | 0,00038
Wolf 359. . . .{10 51 ,6/4+ 7 36| 13,56/dM4el 4 ,84] ,407/ 8,0 | +16,5| 0,000022
Lalande 21185 .|10 57 ,9/+36 38 7,6‘dM2 4 77 ,403| 8,1 | +10,6 | 0,0050
Sirilus A . . . .] 6 40 ,7—16 35 |—1,66 A0 | 1,32 ,363 9,0 | + 1,2|29,0
Sirius B . . . .] 6 40 ,7/—16 35 84/dA7 | 1 32 ,363/ 9,0 | +11,2| 0,0029
B.D.—12°4523.]16 24 4|—12 24 95dM5 | 1,24, ,351| 9,3 | +12,2| 0,0011
Innes’ Stern . .|11 12 ,00—57 2| 12,00 — 2,69 ,340| 9,6 | +14,7| 0,00011
B.D. —7° 4003.|15 14 3|— 7 21 924dM5 | 1,33 ,331; 9,8 | +11,8| 0,0017
Kapteyns Stern.| 5 7 ,7—44 59 92 dK2 | 8,70/ ,320 10,2, 4+11,7! 0,0018
tCeti . . . . . 139 4/ —16 28 36 KO | 1,92 /319102 + 6,1]| 0,32
¢Eridani. . . .| 3 28 ,2 — 9 48 38 KO | 0,97 ,30510,7| + 6,2| 0,29
Procyon A . . .| 7 34 ,1|4+ 5 29 0,5} F5 ! 1,24 ,304/10,7 | + 2,9 6,0
Procyon B. . .| 7 34 , 1|4+ 5 29| 13,00 — | 1,24 ,304/10,7 | +15,4 | 0,00006

In welchem MaBe dies der Fall ist, lehrt Tabelle 2, in der alle Er-
fahrungsdaten fiir die uns zundchst stehenden 16 Sterne zusammen-
gestellt sind. Die letzte Rubrik gibt die absoluten Helligkeiten dieser
Sterne in Einheiten der Leuchtkraft der Sonne wieder. Sie offen-
baren, wie man sieht, so gewaltige Unterschiede, dafl keine Aussicht
zu bestehen schien, die Kenntnis der Leuchtkraft der Sterne in den
Dienst der Abstandsmessung zu stellen, wozu sich folgender naheliegender
Weg darbieten wiirde. Hétten alle Sterne die gleiche absolute Hellig-
keit M, so brauchte man nur die scheinbare Helligkeit eines Ster-
nes zu messen und konnte dann unmittelbar aus der Gleichung !:

m—M =25 (logr—1),

welche aus der Definition der Grofenklasse und dem Gesetz des Ab-
falls der Helligkeit mit dem Quadrate des Abstandes flieBt, den
Abstand r eines Sternes berechnen. (m — M) nennt man den Abstands-
modul. Die Gleichung besteht natiirlich nur dann zu Recht, wenn
das Licht des Sternes auf dem Wege zu uns keiner anderen als der geo-
metrischen Schwichung mit dem Quadrat des Abstandes unterliegt.

Diese Uberlegung erscheint miiBig, weil eben die Bedingung:
M = const. durchaus nicht erfiillt ist und es bei den riesigen Schwan-
kungen von M von Stern zu Stern ausgeschlossen schien, M ohne Kennt-
nis des Abstandes r zu ermitteln. Trotzdem ist es gelungen, wenigstens
fiir gewisse Gattungen von Sternen diese einfache Methode der Abstands-
bestimmung nutzbar zu machen, und zwar insbesondere fiir die Klasse
der sogenannten Cepheidenverinderlichen. Die Helligkeit solcher Sterne

1 Vergl. zweiter Vortrag S. 35.
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schwankt periodisch, und zwar anscheinend infolge von Pulsationen des
Sternvolumens. Von solchen Cepheiden kennt man nicht nur zahlreiche
innerhalb unseres engen Sternsystems, sondern man entdeckte auch solche
in groBer Zahl in den MacrerLLaNschen Wolken. Da diese Sternwolken,
wie wir heute wissen, etwa 100000 Lichtjahre weit von uns abstehen,
und ihre eigenen Ausmafle klein im Verhaltnis zu ihrem Abstande
sind, dirfen die in ihnen eingebetteten Sterne praktisch alle als gleich
weit von uns entfernt gelten. Infolgedessen offenbaren sich bei ihnen
schon in den scheinbaren Helligkeiten m der Sterne diejenigen Gesetz-
méaBigkeiten, welche fiir

ihre absoluten Leucht- //.l
krafte M gelten. Beiden L/
Cepheiden unserer Um- ¢ ’
gebung hatte ihre will- /
kiirliche  Zerstreunung -5 /
iiber den Raum eine %
solche GesetzmiBigkeit _, /

nicht offenbar werden .

lassen. Miss LEAVITT ent- 7

deckte nun bei den Ce- ~ f

pheiden der MAGELLAN- Y,

schen Wolken eine ein- -2 ;1

fache Relation zwischen iy

Periode und scheinbarer _, &« ./

Helligkeit, die folglich o

auch in gleicher Weise Jam ’”—/

zwischen Periode und -% -2  +42 +46  +10 ¥ +f  rZ
Leuchthraft besteht. Die A, vl Posiodeniligictakure, ortingte: o
Perioden des Lichtwech- @ kleine MAGELLANsche Wolke, X « Centauri, A Messier 5,
A . B Messier 3, @ Messier 15. (Nach SHAPLEY.)

sels steigen, wie Abb. 8

zeigt, mit der absoluten Helligkeit der Verénderlichen gesetzmaBig an.
Um diese Periodenhelligkeitsbeziehung in den absoluten Helligkeiten der
Sterne wiederzugeben, hatte man sie natirlich an den Cepheiden unseres
Sternsystems zu eichen, deren Abstdnde nach anderen Methoden ge-
messen werden konnten. Man erhilt nach der Eichung ein Diagramm,
aus dem sich die absolute Helligkeit irgendeines Cepheiden entnehmen
1aBt, sobald die Periode seiner Helligkeitsschwankungen aus den Beob-
achtungen abgeleitet worden ist. Aus der absoluten Helligkeit und der
durch Photometrierung ermittelbaren scheinbaren Helligkeit m erhilt
man dann sofort den Abstandsmodul (m — M) und damit den Ab-
stand r in Parsec. Mit dem Abstand eines solchen Sternes ist dann auch
der Abstand des Sternsystems ermittelt, in welches er eingebettet
erscheint (Methode von SHAPLEY).
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Nachdem diese wichtige Entdeckung gelungen war, hat man die
verschiedenen Himmelsobjekte, deren Abstdnde sich nach den sonst

Abb. 9. Sternhaufen im Herkules, M 13. (Nach einer Aufnahme von KEELER.)

iiblichen Methoden nicht hatten bestimmen lassen — es waren dies
insonderheit die Spiralnebel und die kugelférmigen Sternhaufen —
nach Cepheidenverinderlichen abgesucht.
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Bisher sind in 20 Sternhaufen etwa 500 Veridnderliche entdeckt
worden, grofltenteils sogenannte Haufenverinderliche, deren Licht-
wechsel zwar im allgemeinen kiirzere Perioden haben als die Cepheiden
unseres Sternsystems, die aber sonst unzweifelhaft Veranderliche der
gleichen Art sind. Denn sie lassen sich stetig in das Periodenhelligkeits-

Abb. 10. Spiralnebe Canum Venaticorum M 51. (Nach einer Aufnahme von KEELER.

diagramm einordnen. An der Hand aller verfiigbaren Daten hat man
nun ein auBerordentlich feinmaschiges Netz von Relationen gewoben,
die eine Reihe von mehr oder minder voneinander unabhingigen Ab-
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standsbestimmungen ermdglichen. So hat man z. B. eine ziemlich streng
erfiillte Beziehung zwischen der absoluten Helligkeit der verinderlichen
Sterne und der Helligkeit der hellsten Sterne innerhalb eines Stern-
haufens bzw. Spiralnebels ableiten kénnen. Diese griindet sich darauf,
daB die Leuchtkraft der Sterne eine ziemlich sicher bestimmte obere
Grenze hat, die selten iiberschritten wird. Sobald man also einen Stern-
haufen nach Verdnderlichen abgesucht hat, ermittelt man als weiteres
Abstandskriterium die Differenz zwischen der mittleren Helligkeit
dieser Variablen und derjenigen der hellsten Sterne im Haufen. Und
damit nicht zuféllig vorgelagerte Vordergrundsterne verfilschend ein-
wirken, 148t man die hellsten Sterne aus und zieht nur die Helligkeiten
der néchst hellen Sterne des Haufens, z. B. vom 6. bis 25. Stern, heran.
Ferner 1aBt sich zur Abstandsbestimmung die Erfahrungstatsache
verwenden, dafl Objekte gleicher Art, also z.B. die kugelformigen
Sternhaufen, im wesentlichen auch absolut gleich grof§ sind. Dies
liefert eine einfache, empirisch geeichte Relation zwischen Durchmesser
und Abstandsmodul der Sternhaufen. SchlieBlich hat man noch die
einfache Beziehung zwischen der scheinbaren Gesamthelligkeit eines
Sternhaufens und dem Abstandsmodul aufgestellt, die bestehen mu8,
wenn die Helligkeit der Objekte mit wachsendem Abstand nur nach
dem quadratischen Gesetz abfillt. Man gewinnt so verschiedene An-
haltspunkte zur Ermittelung der Abstinde sehr ferner Sternhaufen,
auch dann noch, wenn in ihnen einzelne Sterne nicht mehr beobachtet
werden konnen. Mit welcher Sicherheit nach diesem Prinzip Abstdnde
ermittelt werden konnen, mag folgendes Beispiel veranschaulichen.
Fiir den kugelférmigen Sternhaufen im Herkules Messier 13 erhélt
man aus den verdnderlichen Sternen fiir den Abstandsmodul den Wert:

m— M =15"20.
Aus den Helligkeiten der 25 hellsten Sternen dagegen:
m— M = 15™,03.

Aus der zwischen Durchmesser und Abstandsmodul aufgestellten Be-

ziehung:
m— M = 15°,20.

Und schlieBlich aus der Gesamthelligkeit-Abstandsmodul-Relation
m— M = 14™80.

Die verschiedenen Bestimmungen schwanken nur méfig. Mit dem
Mittelwert 15,12 — die verschiedenen Bestimmungsarten werden, ihren
sehr verschiedenen Gewichten entsprechend, mit den Gewichtskoeffi-
zienten 8, 4, 1 und 1 gemittelt — in die obige Gleichung fiir den Ab-
standsmodul eingehend, resultiert dann fiir den Abstand des Herkules-
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sternhaufen 7 = 10568 Parsec = 44523 Lichtjahre. In dieser Weise
sind fiir das System der kugelférmigen Sternhaufen, die dem grofBlen
MilchstraBlensystem zugehoren, — es sind im ganzen nur etwa 100 —
die Abstinde seiner Mitglieder ermittelt worden.

Das wichtigste Ergebnis dieser Forschungen war die Erkenntnis,
daB die kugelférmigen Sternhaufen, auflerhalb des lokalen Sternsystems
liegend, Abstinde haben, die zwischen 20000 und 200000 Lichtjahren
schwanken. Sie sind also nicht Einschliisse innerhalb des lokalen Stern-
systems. Trotzdem spielt in ihrer rdumlichen Anordnung die Milch-
straenebene die gleiche ausgezeichnete Rolle wie in der Struktur des
lokalen Sternsystems. Um diese Ebene gruppieren sich nicht nur
die Massen unseres lokalen Sternsystems, sondern auch die des viel
grofleren Systems, des sog. groflen MilchstraBlensystems, dessen Gerippe
die kugelférmigen Sternhaufen reprisentieren diirften.

Es erhebt sich damit das umfassendere Problem der Erforschung
der Struktur dieses groBen Milchstrallensystems, von dem daslokale
Sternsystem nur eine exzentrisch gelegene Provinz darstellt. Es ist
nicht sehr wahrscheinlich, dal die Losung dieses Problems restlos
gelingen wiirde, wiren wir gezwungen, auf stellarstatistische Forschungs-
methoden allein beschrinkt, seine Struktur zu erforschen. Dadurch
dafl es gelungen ist, bis in das System der Spiralnebel vorzustoflen,
und die Struktur anderer aulergalaktischer Sternsysteme zu erforschen,
vermdgen wir riickschlieBend Aussagen iiber die wahrscheinlichen
Strukturverhéltnisse unseres MilchstraBensystems zu machen.

1) Die auflergalaktischen Sternsysteme und ihre Stellung
zum Milchstrafiensystem.

Es wurde darum zu einer sehr wichtigen Aufgabe, auch die Abstinde
der auBerhalb des MilchstraBensystems liegenden Sternsysteme, speziell
der Spiralnebel, zu ermitteln. Die Methoden, welche bei den kugel-
formigen Sternhaufen so erfolgreich gewesen waren, erwiesen sich hier-
bei als ebenso leistungsfahig. Mit den Spiralnebeln verliBit man end-
giiltig den Bereich des Milchstraflensystems. Denn ihre Verteilung im
Raum offenbart keinerlei Beziehung mehr zur MilchstraBlenebene.
Deshalb werden sie auch als auflergalaktische Systeme bezeichnet.
In dem uns zunichst stehenden Andromedanebel M 31 entdeckte
HuBsLE viele Veridnderliche vom Cepheidentyp und bestimmte aus
der Periodenhelligkeitsrelation seinen Abstand zu etwa 900000 Licht-
jahren. Eine vollig unabhingige Stiitze fand diese Bestimmung durch die
Untersuchung der ,,Neuen Sterne, die in dem Andromedanebel in groBer
Zahl aufleuchten. Man weill auf Grund des Studiums zahlreicher im
MilchstraBensystem beobachteter ,,Neuen Sterne® (s. S.239), daB ihre
maximale Leuchtkraft nur médfig um einen Grenzwert schwankt. Die
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im Andromedanebel untersuchten Novae offenbaren ebenfalls sehr
ausgeprigt eine solche Haufung der maximalen Leuchtkraft um einen
bevorzugten Wert. Er ist mit dem obigen Wert fiir den Abstand und
den bisherigen Annahmen iiber die maximale Leuchtkraft der Novae
in bester Ubereinstimmung. Fiir eine zwar noch kleine Zahl von Spiral-
nebeln sind nach diesen Methoden einigermafien zuverlissige Abstands-
bestimmungen gelungen und in der Tabelle 3 fiir die nichsten 10 Stern-

Tabelle 3. AuBlergalaktische Systeme.

Abstand

System Parsec M, Mg

GroBe MacELLANsche Wolke . 0,290 - 105 —16,6 —5,8
Kleine MagELLANSche Wolke . 0,262 15,8 7.4
N.G.C.6822. . . ... .. 1,92 12,0 5,6
M33 . ... ... .. .. 2,36 14,9 6,3
M31 ... ........ 2,47 17,0 5,8
M32 ... ... ... .. 2,47 13,2 —_
N.G.C. 25 ........ 2,47 12,7 —
MIOL . . . . .. .. ... 4,0 13,1 | 6,0
N.G.C.2403. . . . . . .. (6,3) 15,3 i 6,0
MS81 ... ... ..... (7,3) —16,0 —5,8
Mittel Ms —_— —_ —6,1

systeme zusammengestellt (M, bedeutet die absolute Gesamthelligkeit).
Die MageLLaNschen Wolken stehen danach etwa 100000 Lichtjahre ent-
fernt; bei den 8 Spiralnebeln dagegen erreichen die Abstinde schon
Werte bis zu 2 Millionen Lichtjahren. Die letzte Rubrik M, zeigt, daf3
die Leuchtkraft der hellsten Sterne in ihnen nur sehr méBig schwankt,
was ja ein wichtiges Kriterium bei der Ermittelung der Abstinde der
Sternhaufen und auBergalaktischen Systeme abgibt. Diese Stern-
systeme sind so die nichsten entscheidend wichtigen iiber das Milch-
straBensystem hinausgreifenden Fixpunkte zur Ausmessung des Welt-
raums geworden.

Bei noch ferneren Gebilden, bei denen wir nicht mehr die Moglich-
keit haben, im Fernrohr einzelne Sterne zu beobachten, sind wir darauf
angewiesen, ihre Abstinde aus ihren scheinbaren Durchmessern und
Helligkeiten abzuleiten, wie das auch im Falle der kugelférmigen
Sternhaufen méglich gewesen ist. Falls keine Lichtabsorption die
Beobachtungen verfilscht, gelingt die Abschétzung ihrer Abstinde
einigermaBen sicher mit Hilfe der empirisch geeichten Relation, welche
die Gesamthelligkeit und die Durchmesser (s. Abb. 11) miteinander
verkniipft.

So gelang der Astronomie der bedeutungsvolle Vorsto mehrere
Millionen Lichtjahre tief in den Weltraum bis in die Welt der Spiral-
nebel hinein. Die Himmelskérper, die die fernen Bereiche des Welt-
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raums bevélkern, sind, wie wir nunmehr wissen, Sternsysteme von der
Grofenordnung des uns umgebenden ,lokalen Sternsystems*. Der
Andromedanebel stellt z. B. eine gewaltige Massenansammlung von
etwa 40000 Lichtjahren Durchmesser dar. Die auflergalaktischen
Sternsysteme sind darum als unserem MilchstraBlensystem koordinierte
Bausteine des Weltgebdudes aufzufassen. Aber das Problem ihrer
Zuordnung zueinander
birgt noch eine Fiille
prinzipieller und unge- #94}
l6ster Probleme. 220
Der Gedanke war
naheliegend und ver-
lockend, das Milchstra-
Bensystem als einen Spi- 77
ralnebel anzusprechen.
Denn dall der Spiral-
struktur bei Sternsyste-
men eine universelle kos- 729
mogonische Bedeutung
zukommt, erhellt dar-
aus, daB unter den etwa

1000 hellsten auBer- gs K e
galaktischen Sternsyste- " T, e
men 700 unzweifelhaft B e L
Spiralstruktur ~ haben L
und bei 200 weiteren ver- - RN
mutet werden darf. Es °

. T YO N T I O I B O A
war deshalb eine nahe- 700 150 200 250 m/s
liegende HyPOthese, an- Abb. 11. Beziehung zwischen Helligkeit und Logarithmen
zunehmen, unser Stern- der scheinbaren Durchmesser bei den Spiralnebeln.

K (Nach DE SITTER.)
system sei nichtsanderes

als ein Spiralnebel. Diese Vorstellung hatte ihm immerhin die Charakter-
ziige eines dynamisch einheitlichen Gebildes verliehen. Aber erfahrungs-
gemiB schwankt die absolute GroBe der Spiralnebel nur maBig. IThre
durchschnittliche GréBe belduft sich auf etwa 15000 Lichtjahre. Unser
MilchstraBensystem, dessen Gerippe das System der kugelfésrmigen
Sternhaufen darzustellen scheint, hat dagegen einen Durchmesser
von kaum weniger als 200000 Lichtjahren; denn bis in diese Ferne
reichen die ihm angehérenden kugelférmigen Sternhaufen. Deshalb
erscheint die Vorstellung, das MilchstraBensystem sei ein einziger
Spiralnebel, héchst unwahrscheinlich. Sie ist aber auch nicht un-
ausweichlich, denn die Beobachtungen weisen selbst einen Ausweg aus
dieser Schwierigkeit.
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Die Spiralnebel sind ndmlich nicht gleichméBig, isoliert, iiber den
Raum verteilt, sondern offenbaren die Neigung, Nester zu bilden, in
denen manchmal nur wenige, oft aber Hunderte von ihnen zu 4ibergalak-
tischen Systemen vergesellschaftet sind. Es gewinnt darum gegenwirtig
die Vorstellung mehr und mehr an Boden, dafl unser Milchstrafien-
system eine solche Vergesellschaftung von mehreren Sternsystemen
vorstelle, also ein tbergalaktisches System, zu dem der Andromeda-
nebel und die MacELLANschen Wolken gehoren mdgen. Dann haben
wir es allerdings mit einem Gebilde sehr uneinheitlicher Struktur zu
tun, einem Gebilde, von dem man nicht annehmen kann, daB es nach
einem dynamisch einheitlichen Prinzip aufgebaut ist.

Von der bei der Abgrenzung des lokalen Sternsystems noch vor
wenigen Jahren gendhrten Hoffnung, unsere Sternenwelt liefe sich zu
einem einfachen einheitlichen Weltbild ausgestalten, ist also nur wenig
iibriggeblieben. Je tiefer wir in die Einzelheiten der Struktur des Milch-
straBensystems eindringen, desto mehr 16st es sich in Gebilde an-
scheinend nur locker znsammenhéngender Sternwolken auf. Als einzigem
wohldefiniertem Strukturgesetz der kosmischen Massen begegnen wir
nur immer wieder der Spiralstruktur der Sternsysteme, zu deren tieferem
Verstdndnis wir aber noch nicht haben vordringen kénnen.

Sechster Vortrag.

II. Die kinematischen und dynamischen Verhéltnisse im
Weltraum.

Der statische Teil der Erforschung des Aufbaus des Sternsystems
behandelte die Frage: Wie sind die Massen im Weltraum verteilt?
Thre Bewegungsverhiltnisse wurden nicht in den Kreis der Betrach-
tungen einbezogen. Das Bild, das sich uns entrollt, zeigt die Sonne
eingebettet in eine lokale Massenverdichtung, das sog. lokale Stern-
system. Dieses ist aber nicht, wie man urspriinglich glaubte, ein kosmisch
selbstédndiges Gebilde, sondern stellt nur eine exzentrisch gelegene
Massenansammlung innerhalb des groBen Milchstralensystems dar,
eines Sternsystems, von dessen Massenverteilung wir noch wenig
wissen. Nur iiber seine Grofie kénnen wir einigermaflen zuverldssige
Aussagen machen, weil die kugelférmigen Sternhaufen gewissermaBen
sein Gerippe darstellen; sie belduft sich auf etwa 70000 Parsec oder
200000 Lichtjahre. AufBlerhalb des Milchstralensystems beginnt die
Welt der auBergalaktischen Sternsysteme, besonders der Spiralnebel,
von denen der nichste, der Andromedanebel, schon fast 900000 Licht-
jahre von uns absteht. Von diesen auBergalaktischen Systemen ge-
horen vielleicht die nichsten noch organisch zu uns; die iibrigen sind
dem MilchstraBensystem koordinierte Welten.
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In dem kinematischen Teil, der die néchste Phase der Entwicklung
darstellt, ist der Stand unserer Kenntnisse in mancher Hinsicht ganz
ahnlich dem, der sich auf die Massenverteilung bezieht. Wir kénnen
bestimmtere Aussagen nur iiber die Bewegungsverhéltnisse der nichsten
Umgebung der Sonne machen. Dagegen sind unsere Kenntnisse iiber
die Bewegungsverhéltnisse innerhalb des groBlen MilchstraBensystems
ebenso gering wie die iiber die Massenverteilung. Und erst, wenn wir
zu den Spiralnebeln tibergehen, werden die Aussagen wieder etwas
bestimmter. Hier stoBen wir auf die eigenartige, in letzter Zeit viel
diskutierte Erscheinung der Expansion der Spiralnebel.

Als Abschlu8 der Erforschung der Massen- und Geschwindigkeits-
verteilung im Kosmos erhebt sich dann das Problem, beide zu einem
dynamisch deutbaren Bild der Welt zusammenzufassen. In diesem
Forschungsgebiet der Astronomie ist noch alles im FluB. Aber der
weite Ausblick der Probleme, ja schon die Tatsache, dafB so allgemeine,
weitausschauende Probleme der exakten Forschung methodisch zu-
ginglich gemacht werden koénnen, verleiht diesen Forschungen eine
besondere Bedeutung.

a) Die Bewegung der Sonne im lokalen Sternsystem.

An der Spitze des kinematischen Teiles der Erforschung des Auf-
baues des Sternsystems steht die Aufgabe der Ermittlung der Bewegung
der Sonne innerhalb des Sternsystems. Schon HERSCHEL hat aus den
Eigenbewegungen einiger heller Sterne den Schlul gezogen, daB sich
die Sonne relativ zum Sternsystem bewege und hat Richtung und
Grofle der Geschwindigkeit zu bestimmen versucht. Inzwischen sind
die Daten an Eigenbewegungen der Sterne vervollstindigt und
iiberdies die Radialgeschwindigkeiten von Tausenden von ihnen mit
grofler Genanigkeit gemessen worden, so daf} die Ermittlung der Sonnen-
bewegung innerhalb des Sternsystems zahlenmaBig mit grofier Genauig-
keit moglich geworden ist. Auch die Losung dieser Aufgabe erfordert
die Anwendung statistischer Methoden.

Denn wenn man die Radialgeschwindigkeit vy irgendeines Sternes
mit den Koordinaten «,d miBt, ist unmittelbar nicht entscheidbar,
welcher Bruchteil derselben von der Bewegung der Sonne bzw. des
Sternes selbst herrithrt. Seien die Geschwindigkeitskomponenten der
Sonne, die urspriinglich als nicht bekannt zu gelten haben, in irgendeinem
Koordinatensystem gemessen gleich X, Y, Z, so bringt, wie sich leicht
einsehen laBt, die Gleichung

Xcosxcosd + Ysinxcosd -+ Zsind = — Sz

zum Ausdruck, welcher Anteil der Radialgeschwindigkeit des Sternes
von der Sonnenbewegung herrithrt. Solange aber die individuelle
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 13



194 XE.F. FrevnpuicH: Kinematische u. dynamische Verhéiltnisse im Weltraum.

Bewegung des Sternes nicht bekannt ist, 148t sich dieser Anteil von
der beobachteten Radialgeschwindigkeit nicht abspalten. Macht man
jedoch die Hypothese, da8 die Bewegungen der Sterne regellos verteilt
seien, so werden in einer geniigend grofen Zahl von Sternen ebenso
viele Sterne sich auf uns zu, als von uns fort bewegen, und der Mittel-
wert des von den Sternbewegungen herrithrenden Anteils an den
Radialgeschwindigkeiten wird gleich Null gesetzt werden diirfen. Man
bildet deshalb den obigen Ansatz fiir Gruppen nahe zusammenliegender
Sterne. Es tritt dann der Mittelwert der beobachteten Radialgeschwindig-
keiten fiir das g, der rechten Seite der Gleichung ein. Solche auf Gruppen-
mittel sich beziehende Gleichungen stellt man fiir méglichst viele, gleich-
méBig tiber die Sphére verteilte Areale auf. Auf dem Wege der Aus-
gleichung sind dann die Unbekannten X, Y, Z mit groBer Genauigkeit
ermittelbar. Man erhilt als Resultat: die Sonne bewegt sich mit einer
Geschwindigkeit von nahezu 20 km/sec in Richtung auf den sog. Apex
ihrer Bewegung, einen Punkt der Sphéire mit der RA 270° und der
Dekl. 4 30° '

b) Die Strombewegung der Sterne im lokalen Sternsystem.

Nunmehr lag es im Bereich der Moglichkeit, zu entscheiden, ob
die Hypothese der regellosen Verteilung der Sternbewegung zuléssig
gewesen war oder nicht. Sind die individuellen Bewegungen regellos
verteilt, so ist in irgendeinem Gebiet der Sphire die Wahrscheinlich-
keit dafiir, daf} eine Eigenbewegung in irgendeine Richtung fallt, fir
alle Richtungswinkel gleich grofl. Bildet man das Vektordiagramm,
welches durch die Linge der Vektoren die Anzahl der innerhalb eines
kleinen Offnungswinkels fallenden Eigenbewegungen darstellt, so wird
bei regelloser Verteilung dieses Diagramm ein Kreis sein miissen.

Weil sich aber der Sternbewegung die Sonnenbewegung iiberlagert,
miiiten die Beobachtungsdaten Diagramme, sog. Driftkurven, ergeben,
wie Abb.12a solche wiedergibt. In Wahrheit resultieren jedoch
Kurven durchaus anderer Gestalt (s. Abb.12Db). Die Hypothese
der regellosen Verteilung der individuellen Geschwindigkeiten erscheint
also nicht befriedigend erfiillt. Vielmehr sprechen die aus den Beobach-
tungen folgenden Driftkurven dafiir, da sich zwei Sternstréme durch-
dringen, wobei innerhalb jedes Stromes regellose Verteilung der Ge-
schwindigkeiten herrschen kann. Als Vertex, d.h. also die Richtung,
in welcher sich die beiden Sternstrome durchdringen, erhilt man einen
Punkt in der MilchstraBenebene in Richtung der galaktischen Lénge
347°. Das Mischungsverhiltnis der Sterne beider Strome in dem die
Sonne umgebenden Raumteil entspricht etwa dem Zablenverhalt-
nis 2:3.
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Bei den ausgedehnten Sternzihlungen der letzten Jahre hatte sich
ebenfalls, wie schon in der vorangehenden Vorlesung erwihnt wurde

(s. S. 181), eine

gewisse Dualitét _

des Systems offen- 70 ‘ Q Geschwindlphert
bart. Auch sie it 106inh,
fithrte auf die Vor-

stellung hin, es

durchdringen sich

zwei Systeme von  Gesohwir- Gesehwi-
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also sein, dal wir

es bei dem einen

Sternstrom  mit Abb. 12a. Normale Driftkurven,
Mitgliedern des lo-
kalen Systems, bei dem anderen dagegen 20

mit Feldsternen des MilchstraBlensystems  ~

zu tun haben. Eine letzte, endgiltige %/

Deutung hat dieses Phénomen noch nicht %

erfahren. 20 o
Die Zweistrombewegung der Sterne Antapex

unserer Umgebung ist unzweifelhaft die

wichtigste Erfahrungstatsache aus dem / ,

kinematischen Teil des Problems. Aufer %

ihr treten noch eine Reihe weniger aus- 4”’2”

gepragter und allgemeiner Besonderheiten

in den Bewegungsverhéltnissen des lokalen 760 —_l

Sternsystems hervor. Sie sind aber bis auf

eine, auf die wir noch zu sprechen kom- w°

men werden, fiir das Verstindnis des Auf- zr

baues des Sternsystems noch nicht von  Abb. 12b. Vektordiagramm der be-

. . K obachteten Geschwindigkeitsvertei-
ausschlaggebender Wichtigkeit geworden. lung. (Nach EDDINGTON.)

~

c) Das dynamische Problem des Sternsystems.

Aus den bisher gewonnenen Erfahrungstatsachen entspringt das
dynamische Problem: ist die Verteilung der Sterne und ihrer Geschwin-
digkeiten in unserer Umgebung aus dem Schwerefeld zu verstehen, das
diese Massen erzeugen? Anfinglich nahm das Problem die speziellere
Fassung an: ist die Anordnung der Sterne in einem, wie man vermutete,
stark abgeflachten Ellipsoid und die Tatsache der Zweistrombewegung
deutbar durch das Bild eines im Gleichgewicht befindlichen einheit-
lichen Massensystems?

Eine Antwort auf diese Frage suchte man anfangs auf rein deduk-

13*
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tivem Wege zu erhalten. Man glaubte auf die Vorginge im Stern-
system die allgemeinen Prinzipien der kinetischen Gastheorie anwenden
und mit ihrer Hilfe den Nachweis erbringen zu kénnen, da8 die beobach-
tete Verteilung der Massen im Sternsystem als die eines im Gleich-
gewicht befindlichen Sterngases zu verstehen sei. Aber die Anwendung
der Prinzipien der kinetischen Gastheorie auf das ,,Sterngas‘ ist doch
nur sehr bedingt méglich. Der Unterschied ist ganz prinzipieller Natur.
Denn der Zustand eines Gases wird weitgehend durch die Wechsel-
wirkung der Atome bedingt; das Sternsystem 148t sich dagegen nur mit
einem so verdiinnten Gas vergleichen, dafl die Wechselwirkung der
Atome ohne Bedeutung fiir seinen Aufbau ist. Folgende Darlegungen
bringen dies anschaulich zum Ausdruck:

Wiirde man alle Maiverhéltnisse im Sternsystem gleichmiBig herab-
setzen, so daBl den Sternen Kiigelchen von 20 mm Durchmesser ent-
sprichen, dann betriige der Abstand solcher Kiigelchen voneinander
im Durchschnitt etwa 400 km. Befinde sich eines hier in Berlin, so
lige das néchste in Danzig, dann eines vielleicht in K¢éln usf. Die
mittlere Geschwindigkeit eines solchen Sternes betriige nicht mehr
als etwa 6 m im Jahr. In einem so verdiinnten ,,Gase ist die Wechsel-
wirkung der ,,Atome* vollkommen zu vernachlissigen. Erst in etwa
51013 Jahren (d. h. 50000 Milliarden Jahren) wiirde ein Stern infolge
der Wechselwirkung von ,,Atom‘ auf ,,Atom‘ von der geradlinigen
Bahn um 90° abgelenkt werden. Hingegen belduft sich die Umlaufs-
zeit eines Sternes in der ihm von dem Gravitationsfeld des Sternsystems
aufgezwungenen Bahn auf ungefihr 108 Jahre (d. h. 100 Millionen). Die
Bewegungsverhiltnisse sind also durch das Gesamtpotential bedingt.
Die Wechselwirkung der Sterne kann véllig aufler acht gelassen
werden. Infolgedessen haben alle Versuche, auf den Prinzipien
der kinetischen Gastheorie fuflend, die dynamischen Verhiltnisse in
unserem Sternsystem zu verstehen, nur insofern eine Bedeutung
gehabt, als sie die prinzipiell neuen Eigentiimlichkeiten des Problems
aufgedeckt haben. Immerhin haben sie aber doch zu der Erkenntnis
gefithrt, daB die Zweistrombewegung und die starke Abflachung des
lokalen Sternsystems nicht als ein Gleichgewichtszustand des Systems
aufgefaBt werden konnen. Als man i{iberdies zu der Einsicht gelangte,
daB das den Betrachtungen zugrunde gelegte, von KAPTEYN ent-
wickelte, einfache Bild des lokalen Sternsystems iiberhaupt nur als
eine erste grobe Annéherung an die wahren Verhéltnisse zu gelten habe,
verloren diese allgemeinen Betrachtungen fiir lingere Zeit an Bedeutung.

d) Neuere Ansiitze zur Dynamik des Sternsystems.

Es sah in der Folgezeit lange so aus, als wiirde man nur weniges
iiber die dynamischen Verhéltnisse im Sternsystem in Erfahrung bringen
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konnen. Denn wenn man nicht deduktiv aus der Massenverteilung
im groBen und den diese Verteilung erhaltenden Bewegungsformen
einen Einblick in seinen dynamischen Zustand gewinnen konnte, so
blieb nur der induktive Weg iiber die individuellen Beschleunigungen
der Sterne selbst offen. Auf den ersten Blick schien aber nicht die
geringste Aussicht dafiir zu bestehen, aus den Beobachtungen einen
Einblick in die Beschleunigungsverhiltnisse des Sternsystems zu ge-
winnen; und zwar aus folgendem Grunde. Abschitzungsweise umfafit
das ganze Milchstraflensystem 101—10*! Sonnenmassen. Der Abstand
der Sonne vom Mittelpunkt des Systems ist von der Gréfenordnung
von 10% Parsec. Die Beschleunigung, welche die Sonne in diesem
Schwerefeld erfihrt, ist von der GroBenordnung von 1078 cm/sec?,
was in 100000 Jahren einem Geschwindigkeitszuwachs von 3 km/sec
entspricht. Auf direktem Wege so winzige Beschleunigungen zu messen,
ist durchaus unmdglich, und darum schien es auch nicht minder aus-
sichtslos zu sein, auf diesem Wege zu einer Dynamik des Sternsystems
vorschreiten zu wollen. Aber ein etwas komplizierterer Gedanken-
gang zeigt, daf es trotzdem moglich ist, die Auswirkung so kleiner
Beschleunigungen nachzuweisen und fiir die Dynamik des Stern-
systems indirekt nutzbar zu machen. Zwei Umstdnde: die gewal-
tigen Ausmale des Systems und die auBerordentlich feine Verteilung
der Materie, welche sich sonst allen Untersuchungen im Stern-
system erschwerend entgegenstellen, kommen uns in diesem Falle
zustatten. Unterliegt ndmlich ein Stern einer Beschleunigung von dem
geringen, soeben abgeschitzten Betrage, so kann sie bei der aufler-
ordentlichen Verdinnung der Materie im Weltraum iiber &duBerst
lange Zeiten und durch gewaltige Fallriume ungestort wirken und
schlieBlich den Ursprung zu ganz bemerkenswerten Geschwindigkeiten
geben. Die in solcher Weise entspringenden Geschwindigkeiten werden
bestimmte GesetzméafBigkeiten in ihrer rdumlichen Verteilung offen-
baren. Deshalb lautete das dynamische Problem, nachdem dieser
Gesichtspunkt gewonnen war: lassen sich GesetzmiBigkeiten in der
Geschwindigkeitsverteilung der Sterne aufdecken, die als AusfluB lang
wirkender, gleichsinniger Beschleunigung zu verstehen sind; lassen sich
also auf indirektem Wege, aus der Erforschung der kinematischen Ver-
héltnisse des Sternsystems, die besonderen Merkmale der Bewegungs-
vorginge unter dem EinfluB des Gravitationsfeldes der Massen des
Sternsystems verstehen?

Folgendes Beispiel bringt das Charakteristische dieser Forschungs-
methode dem Verstdndnis niher: Es bewege sich eine Sternwolke in
einer stark exzentrischen Bahn um den Schwerpunkt des gesamten
Systems. Die Sternwolke sei klein, aber gegeniiber den AusmafBen des
Schwerefeldes doch nicht verschwindend klein. Diese Sternwolke habe



198 E. F. FreunpricH: Kinematische u. dynamische Verhéltnisse im Weltraum.

in Kugelform den apogalaktischen Punkt ihrer Bahn, d. h. den Punkt
groBten Abstandes vom Schwerpunkt des gesamten Systems, umlaufen
und befinde sich in der Phase der Anndherung an den Schwerpunkt.
Dann werden die an der Vorderfront der Wolke liegenden Sterne stindig
einer etwas groBeren Beschleunigung unterliegen als die Sterne, die
niher zum und im Mittelpunkt liegen. Ein im Mittelpunkt postierter
Beobachter wird wiederum schon eine etwas gréBere Beschleunigung
haben als die Sterne, die ihm nachfolgen. Wenn dieser Prozel} relativer
Beschleunigung lange genug in gleichem Sinne andauert, so wird der
Beobachter eine Expansion der ganzen Sternwolke in Richtung zur
Bahntangente feststellen. Sie wird mehr oder minder in die Lénge
gezogen, den perigalaktischen Punkt der Bahn umkreisen und dann,
allméhlich wieder zur Kugelform zusammenschrumpfend, sich von dem
Schwerpunkt des Schwerefeldes entfernen.

Eine Erscheinung dieser Art 148t sich nun tatsichlich in unserem
Sternsystem nachweisen. Als man zum ersten Male die Verteilung der
Radialgeschwindigkeiten der Sterne verschiedenen Spektraltyps unter-
suchte, ergab sich, daBl der Mittelwert der Radialgeschwindigkeiten im
allgemeinen nicht gleich Null ist, daf also die Anzahl der Sterne, die
sich auf uns zubewegen, nicht gleich der Anzahl derer ist, die sich von
uns fort zu bewegen scheinen. Es ist dies der sog. K-Effekt der Radial-
geschwindigkeiten. Anfangs vermutete man, da bei der Mittelung der
Radialgeschwindigkeiten im allgemeinen eine mittlere , Rotverschie-
bung‘‘ resultiert, und zwar besonders ausgesprochen bei den Sternen mit
groBer Masse, dafl es sich um einen relativistischen Effekt handle!.
Eine ausfiihrliche Diskussion des Beobachtungsmaterials fithrte aber
zu der Entdeckung, daB der K-Effekt eine Richtungsabhéngigkeit von
der galaktischen Linge offenbart, und zwar gerade von der Art, wie man
sie zu erwarten hitte, befinden wir uns mit der Sonne im Innern eines
im Schwerefeld der Milchstrafle fallenden Sternsystems. Diese Einsicht
nahm der relativistischen Deutung des K-Effekts der Radialgeschwin-
digkeiten ihre innere Wahrscheinlichkeit, gab aber dafiir einen neuen
unerwarteten Impuls zur Erforschung der dynamischen Verhéltnisse
des Sternsystems, in welches wir eingebettet sind.

Das soeben ausgefiihrte Beispiel stellt einen Spezialfall einer viel
allgemeineren Betrachtungsweise dar, in welchem die Bewegungs-
vorginge der Massen im Schwerefeld des Sternsystems wie die Strémungs-
vorgange einer inkompressiblen Fliissigkeit behandelt werden. Bezeichnet

1 Nach der allgemeinen Relativitdtstheorie erscheinen Spektrallinien, die
an einem Ort mit niedrigerem Werte des Gravitationspotentials entstehen als
dem auf der Erdoberflache herrschenden, gegeniiber den gleichen Spektrallinien
irdischer Lichtquellen nach Rot verschoben, deshalb ,,Rotverschiebung®.
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man mit %, v die Komponenten der Stromungsgeschwindigkeit als
Funktionen des Ortes, also

uzu(x, y) U:U(-’E, y)’

80 lassen sich auf ganz elementarem Wege die charakteristischen Merk-
male einer solchen Strémung, von einem im Innern des Systems mit-
stromenden Beobachter aus gesehen, ableiten. Wir wollen uns auf den
Fall der zweidimensionalen Stromung in einer Ebene, nimlich der Ebene
der Milchstrafe, beschrinken. Geht man innerhalb des Strémungs-
feldes von einem Punkt zu einem benachbarten iiber, so dndern sich
die Geschwindigkeitskomponenten in erster Naherung nach der Formel:

Cu

Cu
“:uo“}"&x'x‘Fa’y'?/

Cv
v=v0+tx-x—|-

&

oy Y

Nun vermag ein solcher innerhalb der Strémung mitbewegter Beob-
achter im allgemeinen nur zwei Arten von Bewegungsvorgingen fest-
zustellen. Er kann Radialgeschwindigkeiten vz messen oder aber
Eigenbewegungen vz, d. h. Verlagerungen der Sterne an der Sphire
wahrnehmen. Es wird darum durch die Problemstellung nahegelegt,
Polarkoordinaten 7 und 2 einzufiihren und die beobachtbaren Griéfen
vy bzw. vy durch die Komponenten  und v der Strémungsgeschwindig-
keit auszudriicken. Man erhédlt dann:

vp=1[B 4+ Asin21 4 Ccos 27] A:l(ycu g 1(”‘ Cv)

2 ‘Fykl_'cwé,) B=—sleyen

vg=7r[B— Csin21 + Acos21] B':%(EZ—FE—;) C = %(?Z—i—;)
Ein in unserem Sternsystem mitstrémender Beobachter wird also im
Verlauf der Radialgeschwindigkeiten und Eigenbewegungen lings der
Milchstraflenebene eine Doppelwelle wahrnehmen. Beide Doppelwellen
sind aber in Phase um den Betrag von 45° gegeneinander verschoben.
Die Grofen A, B, B, C sind die Tensorkomponenten der Fliissig-
keitsstromung ; unter ihnen bedeutet B’ die Divergenz der Strémung.
Sie ist nichts anderes als der den Ausgangspunkt dieser Betrachtungen
bildende K-Effekt der Radialgeschwindigkeiten, welcher bei der Unter-
suchung der B-Sterne (der sog. Heliumsterne) entdeckt worden war.
Bei diesen ergibt sich fiir die Divergenz B’ der Wert 4 4,3 km. Fiir die
GroBle C andererseits liefert die Diskussion des Beobachtungsmaterials
den Wert Null, was auf eine symmetrische Expansion hindeutet. Die



200 E.¥F. FreuxpricH: Kinematische u. dynamische Verhaltnisse im Weltraum.

folgende Abbildung gibt den Verlauf des K-Effektes der Radial-
geschwindigkeiten fiir die B-Sterne wieder.

In Abb. 13 ist oben die Doppelwelle der Radialgeschwindigkeiten,
unten die der Eigenbewegungen wiedergegeben. Die theoretisch ver-
langte Phasenverschiebung um 45° ist — wenn auch nur sehr wenig
gesichert — angedeutet. Biindige und mehr ins einzelne gehende Schluf-
folgerungen im Sinne der Theorie sind aber noch nicht méglich. Das
Wichtigste an diesen Betrachtungen ist vorldufig noch das Methodische,
ist die Tatsache, daf sich iiberhaupt ein Weg hat finden lassen, der
durch eine systematische Erforschung der kinematischen Verhéltnisse
im Sternsystem uns zu dem Verstédndnis der in ihm herrschenden dyna-
mischen Verhéltnisse zu lei-

/{f . L | ten verspricht. Die endgiil-

/ \‘\ '/\\ \ tige Losung des Problems,
d \ }‘ TSVA die Berechnung des Gravi-
¢ K 7/\\ / r\’.\\ | / tationspotentials, das den
2 A e beobachteten Stromungszu-

Aufdeckung des kosmogoni-
schen Ursprungs der Vertei-

i \/J | ? stand hervorruft, und die

o | N/ | lung der Massen im Milch-
Nim== ~————-1— straBensystem liegt aber
-8 \\/ y___ _L_AA;L_ noch in weiter Ferne.

| An gesicherten Resul-
0T AT TN BB 00 L taten bietet der dynamische
Abb. 13. Verlauf des K-Eifektes fiir Radialgeschwindig- .
keiten und Eigenbewegungen in Abhingigkeit von der Teilder Erforschung des Auf-
ga‘a““si‘?;ﬁ%%i},’;&?;aﬁ;St““e“' baues des Sternsystems also
noch sehr wenig. Wie schon
oft in der Astronomie ist aber auch in diesem Falle die Frage, wie soll der
Astronom es iiberhaupt ermdglichen, einen Ansatz zur Losung des Pro-
blems zu finden, der am schwierigsten zu lésende Teil des Problems
gewesen. Darum fanden die neu gewonnenen Gesichtspunkte, die zu
konkreten Ansitzen fiir eine Dynamik des Sternsystems hinfiihrten,
besondere und allgemeine Beachtung. Sie sind allerdings in den letzten
Jahren gewShnlich im Rahmen der viel diskutierten, sehr viel spezielleren
Rotationstheorie der MilchstraBe (Oort, LixpBLAD) behandelt worden.
Diese Theorie der , Rotation’ der Milchstrafle stellt nur einen
Spezialfall der oben skizzierten Stromungstheorie dar, und es besteht
nur eine geringe Wahrscheinlichkeit dafiir, dal die Natur sich gerade
gemiB diesem einfachsten Spezialfall der Strémungstheorie verhalten
sollte. Es eriibrigt sich darum, auf Einzelheiten dieser Rotationstheorie
naher einzugehen. Sie bedeutet methodisch keinen Fortschritt gegen-
tiber der allgemeineren Stromungstheorie.
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e) Das kosmologische Problem.

Die Kroénung des dynamischen Teils der Erforschung des Kosmos
stellt das sog. kosmologische Problem dar: nach welchen Prinzipien baut
sich die mit gravitierenden Massen erfiillte Welt als Ganzes auf? Da die
Betrachtungen prinzipiell auf alle Massen der Welt ausgedehnt werden,
hat man es nicht mehr mit einem abgrenzbaren, endlichen Massen-
system zu tun; und so entartet das dynamische Problem zu einem
solchen ganz besonderer Art.

Soweit man gegenwirtig eine Aussage iiber die Verteilung der Massen
im Weltraum machen kann, erfiillen ‘sie, zu Sternsystemen, speziell
Spiralnebeln zusammengeballt, den Raum mehr oder minder gleich-
férmig. Die Spiralnebel zeigen zwar, wie wir gesehen haben, ein Be-
streben zur Vergesellschaftung; aber von einer geniigend grofien Maf-
einheit aus betrachtet, verteilen sie sich doch einigermafen gleichméBig
iiber den Raum, wie sich in folgender Weise an der Erfahrung priifen
1a8t. Erfillen leuchtende Himmelskérper irgendwelcher Art den Raum
gleichférmig, so wichst ihre Anzahl fiir einen in irgendeinem Raum-
punkt postierten Beobachter mit abnehmender Helligkeit — d. h.
zunehmendem Abstand der Objekte — in stetiger Progression an.
Falls er sie ihrer Helligkeit entsprechend nach GrioBenklassen ordnet,
wichst bei dem Ubergang von einer GroBenklasse zu der nichst
schwicheren die Anzahl um einen konstanten Faktor 4 — genau ge-
nommen um den Zahlenfaktor (2,5)% gleich 3,98 — an. Ein Faktor
dieser Groflenordnung offenbart sich in der Tat, gendhert bei den
Abziahlungen der Spiralnebel. Man ist also berechtigt, in erster Nihe--
rung anzunehmen, dafl sie gleichférmig den Raum erfiillen.

Schon C. NEUMANN und SEELIGER hatten ausfihrlich die Frage
diskutiert, unter welchen Bedingungen eine gleichmaBige Erfiillung des
Raumes mit gravitierenden Massen moglich sei. Sie gingen dabei von
den speziellen Voraussetzungen aus, da8 die Massen sich nach dem
Newronschen Gravitationsgesetz anziehen und iiber einen ebenen
euklidischen Raum verteilt seien. Bei diesen Voraussetzungen treten
Schwierigkeiten ganz prinzipieller Art auf. Sobald man nimlich den
Grenziibergang zum Unendlichen macht — der euklidische Raum ist
unbegrenzt und unendlich — werden die Integrale in den Ausdriicken
fir das Potential, die Anziehungskraft und die Zerrung unbestimmt
bzw. unendlich, solange die Massen mit gleichférmiger wenn auch noch
so geringer endlicher Dichte iiber den Raum verteilt gedacht werden.
Eine Erfiillung des euklidischen Raumes mit Materie, die sich nach dem
NEewToxnschen Gesetz anzieht, erscheint darum physikalisch unméglich.
Es gibt aber zwei Auswege aus dieser Schwierigkeit. Entweder die
Materie erfiillt den Raum nicht vollstindig; die Dichte fillt vielmehr
mit wachsendem Abstande von uns so rasch auf den Wert Null ab, daB
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die mittlere, auf den gesamten Weltraum bezogene Dichte gleich Null
wird. Diesen Ausweg zu beschreiten, widerrit folgender Einwand. Da
in unserer unmittelbaren Umgebung gegenwirtig die Dichte durchaus
nicht Null ist, wire man zu der Annahme gezwungen, daB wir zufillig
noch in der Entwicklungsphase der Welt leben, da die Materie sich noch
nicht in den Weltraum verfliichtigt hat. Das ist der sog. Verodungs-
einwand, den EINSTEIN mit Nachdruck hervorgehoben hat. Er ist
allerdings nur zwingend, wenn man annimmt, daBl die Welt im statisti-
schen Gleichgewicht befindlich sei. Den anderen Ausweg aus der Schwie-
rigkeit bietet die Annahme, daB eine Absorption der Gravitation im
Weltraum wirksam sei. Das Gravitationspotential wiirde dann nicht
mehr lauten:

A
=
sondern
A VT
= r
und die Porssonsche Gleichung fiir das Potential, die ohne Annahme

einer Absorption lautet:
dg=4nky

ginge in eine Gleichung der Gestalt iber:
do+Ap=4drko.

Diese Gleichung, den Betrachtungen zugrunde gelegt, fiihrt aber,
auch wenn man den gesamten unendlichen Raum mit Materie in endlicher
mittlerer Verteilungsdichte erfiillt denkt, nicht mehr auf die Singu-
laritdten, die bei dem iiblichen Ansatz fiir das Gravitationspotential
eine physikalisch realisierbare Losung ausschlossen. Aber auch dieser
Ausweg ist wenig befriedigend. Denn die Hypothese einer Absorption
der Gravitation mufl ad hoc gemacht werden, ohne daf es bisher ge-
lungen wire, sie irgendwie sonst nachzuweisen. Infolge dieser Mif-
erfolge trat das kosmologische Problem fiir lange Zeit in den Hintergrund,
bis es durch die Relativitdtstheorie eine Neubelebung erfuhr.

Nachdem FEinsTeIN die Feldgleichungen der Relativitdtstheorie
aufgestellt hatte, trat er an die Frage heran, wie weit im Rahmen seiner
neuen Gravitationstheorie eine Losung des kosmologischen Problems
moglich sei. Die Feldgleichungen der Relativitdtstheorie sind ahnlich
gestaltet wie die Porssonschen Gleichungen fiir das NEwToNsche Poten-
tial des Schwerefeldes. An die Stelle der skalaren Gréfle g tritt jedoch
ein in eine entsprechende Zahl von Komponenten aufspaltbarer Tensor.
Es ist der Tensor, der die geometrischen, d. h. also die MaBverhaltnisse
des Raumes bestimmt, den die gravitierenden Massen erfiillen. Seine
Komponenten werden proportional den Komponenten des Energie-



Das kosmologische Problem. 203

Materie-Tensors gesetzt, dessen Verlauf im Raum die Verteilung der das
Schwerefeld erzeugenden Groflen bedingt; so wie in der NEWTON-
Mechanik die Dichte ¢ der Materie, als Funktion des Ortes im Raum
betrachtet, das Schwerefeld bestimmt. An die Stelle des einen Gravi-
tationspotentials @ treten also in der Relativitdtstheorie die 10 Kom-
ponenten g, , (4, v =1, 2, 3, 4) des Linienelements einer RiEMaNNschen
Metrik. Sie spielen die Rolle der Gravitationspotentiale. Eine Losung
des kosmologischen Problems im Rahmen der allgemeinen Relativitéts-
theorie mull darum gestatten, aus der réumlichen Verteilung der das
Schwerefeld erzeugenden GroBen: Materie und Energie, den Ausdruck
fir das Linienelement der Metrik abzuleiten und mull Aussagen iiber
die MaBverhéltnisse des Raumes ermdglichen.

Die Feldgleichungen haben die Gestalt:
R‘u =% [Tiu v— ‘lg Juv T] ’

wo R, den die Ableitungen der Koeffizienten g, , des Linienelementes enthaltenden
Kriimmungstensor der Riemannschen Metrik bezeichnet, 7', , den Materie- Energie-
Tensor, der an die Stelle der Dichte ¢ der Materie eingeht, # die Gravitationskon-
stante, 7' die zum Energietensor gehérige Invariante.

In dieser ihrer urspriinglichen Fassung fithrt die Relativititstheorie auf die
gleichen Schwierigkeiten, die auch in der NEwronschen Mechanik auftraten,
falls man die Materie mit endlicher Dichte gleichmaBig iiber den unendlichen Raum
verteilt denkt. Die Schwierigkeiten offenbaren sich nunmehr in der Weise, daf
sich fiir die die Gravitationspotentiale reprasentierenden Koeffizienten g, des
Linienelementes keine sinnvollen Grenzwerte im Unendlichfernen angeben lassen.
Aber ein der Einfithrung einer Absorption der Gravitation analoger Kunstgriff
iiberbriickt auch hier die Schwierigkeiten des Problems. Ersetzt man nimlich
die obigen Feldgleichungen durch die allgemeineren, eine neue Konstante 4 ent-
haltenden Gleichungen:

myv +)~g‘uv:—x[Tyv—"%g‘uvT],

so erlauben diese neuen Gleichungen eine einfache Losung, auch wenn der Raum
gleichfésrmig mit Materie erfiillt gedacht wird.

So weit laufen diese Betrachtungen den in der klassischen NEwToN-
schen Theorie iiblichen durchaus parallel. Trotzdem kommt ihnen eine
weitergehende Bedeutung zu. Denn eine Losung der durch das sog.
,,kosmologische Glied* A erweiterten Feldgleichungen ist von besonderer
Art. Wird die mittlere Dichte der Materie im Weltraum als konstant,
und wird die Materie, im Groflen betrachtet, als ruhend angenommen,
so fithrt die Losung auf ein Linienelement, das dem physikalischen
Raum die Zusammenhangsverhiltnisse eines endlichen, geschlossenen,
sphérischen Raumes erteilt. Es war damit zum ersten Male gelungen,
die Vorstellung der Endlichkeit der Welt aus exakten physikalischen
Ansétzen und nicht nur als die Frucht reiner Spekulation zu gewinnen.
Hierauf beruht die grofie prinzipielle Bedeutung dieser speziellen Losung
des kosmologischen Problems. Sie wird die stafische genannt, weil sie
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die Bewegungsverhéltnisse der Materie auBler acht 1aBt. Sie ercffnet
die Méoglichkeit, sich den Weltraum als endlich, geschlossen, von
konstanter mittlerer Kriimmung und endlicher Gesamtmasse vor-
zustellen.

Aufgabe der Astronomie war es nun, an der Erfahrung zu priifen, wie-
weit die Voraussetzungen dieser Losung erfilllt seien. Hitten sich, so
weit man auch in den Raum vordrang, immer wieder folgende zwei
Tatsachen bestétigt gefunden:

1. die mittlere Dichte der Massenverteilung, also die mittlere Anzahl
der Spiralnebel innerhalb einer gentigend grofl gewéihlten Volumeinheit,
ist im wesentlichen unabhingig vom Ort im Raum;

2. die mittlere Geschwindigkeit der Himmelskorper bleibt immer
klein relativ zur Lichtgeschwindigkeit,
so hitte dieser Befund weitgehend den EinstEiNschen Voraussetzungen
der statischen Losung des kosmologischen Problems entsprochen. Jeder
Punkt im Weltraum hétte bei diesem Befund das gleiche Recht wie
jeder andere gehabt, sich als den zentralen Punkt des Raumes zu be-
trachten.

Die Erfahrungen, die in den letzten Jahren an den Spiralnebeln
gewonnen worden sind, haben aber diesen Erwartungen nicht entspro-
chen. Der amerikanische Astronom SLIPHER stellte ndmlich fest, daf die
Radialgeschwindigkeiten der Spiralnebel iiberwiegend positiv sind,
d. h. zunehmenden Entfernungen entsprechen. Und seitdem HUBBLE
und HumasoN mit den groBlen Hilfsmitteln des Mt.-Wilson-Observa-
toriums systematisch an die Erforschung der Radialgeschwindigkeiten
der fernsten Himmelskérper gegangen sind, ist dieser Befund nicht
nur allgemein bestétigt, sondern auch in seiner prinzipiellen Bedeutung
fiir das kosmologische Problem erkannt worden. Es darf heute als
gesichert gelten, daf die Materie den Weltraum nicht gemaf den Vor-
aussetzungen der statischen Lésung des kosmologischen Problems
erfiillt. Sie kann nicht im GroBen als in Ruhe befindlich betrachtet
werden. Die Geschwindigkeiten der Spiralnebel sind vielmehr aus-
gesprochen systematischer Natur. Alle auBlergalaktischen Sternsysteme
entfernen sich von uns mit Geschwindigkeiten, die mit zunehmenden
Abstinden stetig anwachsen. Bei den fernsten, zur Zeit beobachtbaren
Objekten erreichen die Geschwindigkeiten schon Werte, die nicht mehr
als klein gegeniiber der Lichtgeschwindigkeit zu erachten sind.

f) Die Expansion der Spiralnebel.

Bevor wir auf die grundsitzliche Bedeutung dieser Erscheinung
eingehen, wollen wir priifen, wieweit die Beobachtungen die weit-
gehenden prinzipiellen Schliisse stiitzen, die in den letzten Jahren an
dieses Phinomen gekniipft worden sind. Von den etwa 300000
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Spiralnebeln, deren Helligkeit oberhalb der 17. GréBenklasse liegen,
sind bisher nur bei etwa 70 unter ihnen Radialgeschwindigkeiten ge-
messen worden. Und es besteht nicht sehr viel Aussicht, daBl man in der
allernichsten Zeit mit einem wesentlichen Zuwachs an Daten iiber den
bisher iiberspannten Bereich hinaus wird rechnen kénnen. Denn fiir
die fernsten Objekte sind die erforderlichen Belichtungszeiten bei der
Aufnahme ihrer Spektren schon aulBerordentlich grof.

Das Spektrum eines Spiralnebels ist das integrierte Spektrum der
zahllosen Sterne, aus denen er sich aufbaut. Es zeigt die Linien H und K
des ionisierten Kalziums, einige Wasserstofflinien, die G-Gruppe bei
4308 und manchmal eine der stirksten Eisenlinien.

Um von den schwichsten Spiralnebeln, deren Entweichgeschwindig-
keit schon auf etwa 1/, der Lichtgeschwindigkeit ansteigt, Spektren
zu erhalten, muBte eine besondere Optik fiir den mit dem 2,5 m-Reflektor
kombinierten Spektralapparat geschaffen werden, und zwar eine Mikro-
skopoptik gréBter Lichtstirke mit dem Offnungsverhaltnis 0,57. Und
selbst bei dieser Optik dauern die Expositionen iiber 10 Stunden. Solche
Aufnahmen stellen also eine duflerst schwierige Beobachtungsaufgabe
dar. Trotzdem ist die innere Genauigkeit der Messung einer Radial-
geschwindigkeit selbst bei den fernsten Objekten, wie aus der folgenden
Tabelle hervorgeht, unbedingt ausreichend. Die Daten geben das Er-
gebnis der Vermessung

der Linien eines Spiral- Linie Beobachter: E. M. | Beobachter: M. H.
. . X km/ ‘ km/
nebels wieder, der mit ke - e
kundenge. 3933 419,800 | +19,925
19700 km_Sekundenge- 5760 19571 | 19,708
schwindigkeit von uns 4101 19,600 | 19.615
entweicht und etwa 4308 19,778 | 19,276
100 Millionen Lichtjahre 4340 +19815 | + 19,579
entfernt ist: Mittel +19,733  Mittel -+ 19,621

In den nachfolgenden Tabellen sind alle an Spiralnebeln bisher ge-
wonnenen Beobachtungsdaten zusammengefaBt. Aus ihnen tritt die
mit zunehmendem Abstand zunehmende Entweichgeschwindigkeit der
Objekte deutlich hervor. Nur innerhalb des Bereiches der relativ kleinen
Radialgeschwindigkeiten, zu welchen auch die des Andromedanebels
gehort, werden noch negative Werte der Radialgeschwindigkeiten, d. h.
Annaherungen, gefunden. Auf diesen Umstand sei deshalb besonders hin-
gewiesen, weil oft der Einwand erhoben wird, man deute bei diesen
Beobachtungen filschlich die Linienverschiebungen in den Spektren als
Dopplereffekte, d.h. also als reelle Bewegungen. Fiir diesen Einwand
lassen sich aber keine stichhaltigen Anhaltspunkte gewinnen. Denn
wenn dem iibergalaktischen System, dem unser MilchstraBensystem an-
gehort, auch der Andromedanebel, die MacELLANschen Wolken und
eventuell noch einige der nidchsten Spiralnebel angehoren, so ist innerhalb
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Tabelle 4. Radialgeschwindigkéiten von kugelférmigen Sternhaufen
und nichtgalaktischen Nebeln.

Ander .
N.G.C. « (1900) 4 (1900) SLIPHER Autoren Mittel
| km/sec km/sec km/sec
221 Oh 37m 2 +40°19” — 300 — —
224 0 37 +40 43 — 300 —320 — 315
278 0 46 4 +47 1 + 650 e —
404 1 3,9 +35 11 — 25 — —
584 126 ,3 — 7 23 -+ 1800 — —
598 128 ,2 +30 9 — 260 —170 — 170
936 2 22 5 — 1 36 + 1300 — —
1023 2 34 ,1 +38 38 + 300 — —
1068 2 37 6 — 0 26 + 1120 + 814 -+ 916
1700 4 52 ,0 — 5 1 — -+ 800 ' —
2681 8 46 4 +51 41 — -+ 700 - -
2683 8 46 5 +33 48 -+ 400 — —
2841 9 15,1 +51 24 + 600 — —
3031 9 47 4 +69 32 — 30 — —_
3034 9 47 6 +70 10 + 290 -— —-
3115 10 0,3 — 7 14 + 600 — —
3368 10 41 5 +12 21 + 940 — —
3379 10 42 ,6 +13 7 + 780 -+ 845 + 812
3489 10 55 ,0 +14 26 + 600 —
3521 1 0 ,7 + 0 30 + 730 — —
3623 11 13 7 +13 38 -+ 800 — —
3627 11 15 ,0 +13 32 + 650 — —
4111 12 2 ,0 +43 37 + 800 —
4151 12 5,5 +39 58 + 980 -+ 940 + 950
4214 12 10 ,6 +36 53 + 300 — o
4258 12 14 ,0 +47 52 + 500 — —
4382 12 20 ,3 +18 45 + 500 — —
4449 12 23 ,3 +44 39 -+ 200 — —
4472 12 24 7 + 8 33 + 850 — —
4486 12 25 ,6 +12 57 + 800 — —
4526 12 29 0 + 8 15 -+ 580 — —
4565 12 31 4 +26 32 + 1100 — —_
4594 12 34 8 —11 4 1100 41180 -+ 1140
4649 12 38 ,6 +12 6 -+ 1090 — —
4736 12 46 ,2 4-41 40 + 290 — e
4826 12 51 ,8 +22 14 + 150 — —
5005 13 6 .3 +37 36 + 900 — —
5055 13 11 ,3 +42 34 -+ 450 — —_
5194 13 25 ,7 +47 43 + 270 — —
5195 13 25 7 +-47 43 + 240 — —_
5236 13 31 4 —29 21 -+ 500 — —
5866 15 3,7 +56 9 -+ 650 — —
7331 22 32 5 +33 54 + 500 — ) —
MAGELLAN- 5 27 —68 — -+ 287 —
Wolken 1 6 —173 44 — -+ 168 —

dieser engeren Gruppe durchaus noch mit dem Auftreten negativer
Radialgeschwindigkeiten zu rechnen. Die hier festgestellten Doppler-
effekte sind ihrem absoluten Betrage nach von der gleichen Gréfe
wie die bei den nichstfolgenden Sternsystemen in Erscheinung treten-
den. Bei diesen tritt aber das Expansionsphénomen schon unzweideutig
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Tabelle 5. Beobachtete Entweichgeschwindigkeit und Spektraltyp.
Beobachtete 1 Geschatzte
N.G.C. ges%l?v';v‘;vrili(i:gl;eit Ung}féli%mg' Spektraltyp Bemerkungen
km/sec km/sec
380 - 4400 75 G5 Gruppe in den Fischen;
383 4+ 4500 100 G3 nicht eines der groflen
384 -+ 4500 100 G5 Nester, sondern eine
385 + 4900 100 G5 Gruppe von ungefahr
25 Nebeln
1270 + 4800 100 G4
1273 ~ 5800 75 G5 Nest im Pe g
1275 + 5200 25 G+ P(pec) e
1277 + 5200 75 G3
2562 + 5100 100 G4 .
2563 - 4800 | 100 J G4 | Nest im Krebs
~19700 300 | G5 Nest im Lowen
4+ 11700 200 G5 Nest im groBen Bar
4192 L1150 ¢ 100 G2 .
4374 = 1050 100 G4 } Nest in der Jungfrau
4853 -+ 7600 100 G1
4860 £ 7900 75 G3
4865 + 5000 ! 75 G3
4872 -+ 6900 | 200 G3
4874 -+ 7000 200 a4
4881 + 6900 200 G3
4884 + 6700 75 G3
4895 -+ 8500 ¢ 200 G4
J.C.4045 4+ 6600 ‘ 200 G1
7611 L 3400 ‘ 75 G2
7617 -+~ 3900 100 | G1
7619 -~ 3800 75 G3 Nest im Pegasus
7623 -+ 3800 125 G2
7626 4 3700 100 G3
205 300 50 F5
i |
2859 = 1500 - 100 | G3
2950 -+ 1500 75 ! G4
3193 -+ 1300 100 G3
3227 -~ 1150 ‘ 30 | G+ Pd
3610 -~ 1850 | 75 G2
4051 -+ 650 ! 40 G+ Pb
5457 + 300 25 G+ Pd

zutage. Es laBt sich darum keineswegs rechtfertigen, den Linien-
verschiebungen unvermittelt eine prinzipiell andere Deutung geben zu
wollen, nur weil sich ihre Vorzeichen nunmehr nicht mehr dndern.
So sehr also auch Skeptiker den Wunsch haben mdgen, der Schluf-
folgerung einer allgemeinen Expansion der Massen der Welt auszu-
weichen, besteht zur Zeit wohl kaum eine Moglichkeit, einen begriin-
deten Einwand gegen diese Deutung der Messungen vorzubringen.
Man kann nicht anders, als sich vorlaufig auf den Boden der Erfahrungen
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zu stellen, die einen linearen Anstieg der Entweichgeschwindigkeiten
aller Sternsysteme mit wachsendem Abstand lehren (Abb.14). In

dem Diagramm sind die Daten der

e / demselben iibergalaktischen System

5000 pd angehorenden Spiralnebel zu einem

/ Mittelwert zusammengefa8t; dies

P ist zuldssig, weil, wie aus der Ta-

0000 belle 5 hervorgeht, in der Tat die

/ beobachteten Werte innerhalb einer

5000 i solchen Gruppe nicht iiber Gebiihr
9 schwanken.

’ 7 % 7 Die beobachtete Zunahme der

Abb. 14. Zunahme der Radialgeschwindigkeiten Ra‘dlalgeSCthndlgkelten mit wach-

" der Spiralnebel mit zunehmendem Abstande. Or- sendem Abstand 1aBt sich durch

dinaten: Kilometer pro sec, Abszissen: Abstinde
in Einheiten von 10° Parsec. (Nach HusBLk.) die Formel Wiedergeben:

i g: = 500 km/sec pro 10° Parsec .

Da die fernsten beobachteten Spiralnebel etwa 107—108 Parsec

entfernt sind, so werden ihre Entweichgeschwindigkeiten Z—: schon

von der GréBenordnung von 1/, der Lichtgeschwindigkeit.

Es sind also sicherlich die Voraussetzungen der statischen Losung
des' kosmologischen Problems in der Natur nicht erfiillt. Und damit
erhebt sich die fundamental wichtige Frage: gibt es eine Losung des
kosmologischen Problems, welche die Verteilung der Massen einschlie-
lich dieses besonderen Bewegungsphinomens der Expansion der Spiral-
nebel zu deuten vermag?

g) Versuche einer theoretischen Deutung der Expansion
der Spiralnebel.

In den letzten Jahren sind mannigfache Versuche gemacht worden,
eine befriedigende Antwort auf diese Frage zu erteilen. Bei allen hatte
man aber fiirs erste noch an folgenden Voraussetzungen festgehalten:

1. die Materie der Welt erfiillt gleichméBig und vollstiindig den ihr
zur Verfiigung stehenden Raum,

2. der Kriimmungsradius der Welt ist positiv, d.h. die Welt ist
endlich und geschlossen.

Diese beiden Voraussetzungen hatte man mit der Tatsache der Expan-
sion der Spiralnebel in Einklang zu bringen. Formal ist dies durchaus még-
lich. Man wird zu der Vorstellung eines expandierenden sphérischen
Raumes gefiihrt. Es 1Bt sich aber nachweisen, dafBl diese Vorstellung,
so befriedigend sie auch als Losung des Problems in mancher Hinsicht
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wire, zwar zuldssig, aber durch die Erfahrung bisher in keiner Weise
niher gelegt wird, als die Vorstellung eines Weltraumes von durchaus
anderen Zusammenhangsverhiltnissen. Zum Beispiel ist ein unend-
licher, nicht geschlossener, expandierender Raum als Losung des kosmo-
logischen Problems sowohl mit der Theorie vertriglich, als auch
mit den bisherigen Erfahrungstatsachen vereinbar. Das kosmologi-
sche Problem gestattet also Losungen, die dem Raum die verschie-
densten Zusammenhangsverhéltnisse erteilen. Die lebhafte Diskussion
des Problems in letzter Zeit, die den Weltraum stets als endlich und
geschlossen voraussetzte, beschrinkte sich auf einen Spezialfall, fiir
dessen Bevorzugung die Erfahrung bisher keine Anhaltspunkte liefert.

Die Annahme gleichmiBiger Erfiilllung des ganzen unbegrenzten
Raumes mit Materie ist gleichbedeutend mit einer Isotropieaussage
iiber das Schwerefeld in jedem Raumpunkt. Denn um jeden Raum-
punkt gruppieren sich die das Schwerefeld erzeugenden Massen in
durchaus gleicher Weise. Und da gemi der Relativititstheorie das
Schwerefeld auf Grund der Feldgleichungen die MaBverhéltnisse des
Raumes bestimmt, so sind wegen der Isotropiebedingung des Feldes
die MaBverhiltnisse des Raumes in jedem Punkt die gleichen, also
bestimmt, sobald sie fiir einen Punkt des Feldes ermittelt worden
sind. Man hat demgemiB, wenn die obige Voraussetzung (1) an die
Spitze gestellt wird, die Feldgleichungen nur fiir einen Raumpunkt
zu 16sen, um eine vollstindige Losung des Problems in der Hand zu
haben.

Nun 148t sich unmittelbar angeben, von welcher Gestalt das Linien-
element der Metrik bei diesen einschrinkenden Voraussetzungen sein
wird. Denn da wir annehmen, der Raum sei isotrop, so muf} die die
Zeit enthaltende, die Expansion des Raumes zum Ausdruck bringende
Funktion in die drei Raumkoordinaten symmetrisch eingehen, und
man wird ein Linienelement der Gestalt ansetzen diirfen:

ds? = R (t)*d o* + dt?,

hierin bezieht sich das Linienelement d ¢ nur auf die drei Raumkoordi-
naten:

3
do*= D'gudx,du,.
1

Mit einem solchen Ausdruck des Linienelementes in die Feldgleichungen
(S. 203) der allgemeinen Relativitdtstheorie eingehend, hat man nun
Losungen derselben zu suchen, die das beobachtete Expansionsgesetz der
Spiralnebel richtig wiedergeben. Man wird auf eine Differentialgleichung
fiir die Funktion R (t) gefiihrt, deren Diskussion folgendes lehrt: in die
Gleichungen gehen zwei willkiirliche Konstanten ein. Je nachdem die
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls, 14
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eine von ihnen: C % 0 ist, ist der Raum sphérisch geschlossen, euklidisch
oder hyperbolisch. Gleichzeitig kénnen verschiedene Annahmen iiber
das Vorzeichen der zweiten, der sog. kosmologischen Konstanten 4,
gemacht werden; also lEO sein. Die verschiedenen Kombinationen
moglicher Werte beider Konstanten, 9 an Zahl, liefern dementsprechend
grundsétzlich verschiedene Losungen des kosmologischen Problems;
Losungen, die dem Weltraum verschiedene Zusammenhangsverhilt-
nisse erteilen. Aus der Erfahrung sind bisher keine Anhaltspunkte
zugunsten einer dieser verschiedenen moglichen Alternativen zu ge-
winnen. Man erhélt also neun verschiedene Losungstypen. lhnen ent-
sprechen die verschiedenen Modelle sowohl expandierender als auch
kontrahierender, endlicher wie unendlicher Rdume. Die Kxpansion
der Spiralnebel erfihrt also auf Grund dieser Ansétze keine zwangs-
laufige Deutung. Die Ansitze lehren nur, dall Loésungen der Feld-
gleichungen der Relativitdtstheorie mit den beiden Annahmen der
Expansion und der gleichmaBigen Verteilung der Materie im Welt-
raum vertraglich sind.

Vor kurzem hat jedoch MILNE einen grundsétzlich anderen Stand-
punkt gegeniiber dem Problem eingenommen und versucht, eine ele-
mentare physikalische Deutung fiir das Expansionsphénomen der Spiral-
nebel zu entwickeln. MiLNE gibt die Hypothese der vollstdndigen und
gleichférmigen Erfiillung des Raumes mit Materie auf. Ferner verzichtet
er in erster Naherung auf eine Beriicksichtigung der Gravitation, griindet
also seine Uberlegungen nicht auf die Feldgleichungen der Relativitéits-
theorie, sondern auf rein kinematische Betrachtungen. Es 1aBt sich
dann unter bestimmten Voraussetzungen zeigen, dafl die Expansion,
und zwar nach dem beobachteten Expansionsgesetz, ein notwendig ein-
setzendes mechanisches Phinomen ist. Die wesentlichste dieser Voraus-
setzungen ist, daB die Massen der Welt vor sehr langer Zeit auf einen
sehr kleinen Bruchteil des Weltraums zusammengedringt waren; sie
mogen z. B. eine endliche Kugel erfiillt haben. Worauf dieser Anfangs-
zustand zuriickzufiihren sei, bleibt vorldufig noch aufierhalb der Frage-
stellung. Den ,,Bausteinen‘’ der Welt — sie sind bei dem gegenwiirtigen
Stand unserer Kenntnisse ganze Sternsysteme (Spiralnebel) — seien
in diesem Ausgangsstadium beliebige Geschwindigkeiten zwischen Null
und der Lichtgeschwindigkeit aufgeprigt worden. Die Wechselwirkung
zwischen ihnen moge vernachlissigt werden. Was wird dann eintreten?
Jedes Teilchen wird mit der Zeit aus dem Raumteil, der alle Massen
einschloB, hinauswandern und alle bis auf die, deren Geschwindigkeiten
von Anfang an sehr klein gewesen sind, werden nach einer gewissen Zeit
aus ihm hinausdiffundiert sein. Das System expandiert dabei nach
einem einfachen Gesetz. Bezeichnet r den Abstand eines System-
teilchens in dem Zeitpunkt ¢ — gerechnet vom Zeitpunkt minimalster
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Raumerfiillung durch die Massen — v seine Geschwindigkeit, so wird

gelten:
1 dr 1
r=wv-{ oder ri T

Das ist nichts anderes als das beobachtete Expansionsgesetz der Spiral-
nebel, nur mit dem Unterschied, dafl jetzt rechter Hand eine deut-
bare Konstante steht. Sie hingt nach dieser Auffassung in einfacher
Weise mit der seit beginnender Expansion verstrichenen Zeit  zusammen.
Diese Zeitspanne la3t sich aus den Beobachtungen nunmehr unmittel-
bar ableiten. LieBen sich ndmlich die Geschwindigkeiten aller Spiral-
nebel plotzlich umkehren, so wiirde sich das ganze System der Spiral-
nebel nach einiger Zeit wieder auf das urspriingliche Minimalvolumen
zusammengedringt haben, um erneut zu expandieren. Die Expansion
ist in dem hier entwickelten Bilde eine immer wieder notwendig ein-
setzende Erscheinung. Fiir unsere Welt liegt die Anfangsepoche der
Expansion etwa 2 - 10° Jahre zuriick. Denn die etwa 3 Millionen Licht-
jahre von uns entfernten Spiralnebel haben eine Entweichgeschwindig-
keit von ungefahr 500 km in der Sekunde. Wenn sie diese Geschwindig-
keit unverdndert in der ganzen Zeit beibehalten haben, bendétigen sie
2 Milliarden Jahre, um so weit zu entweichen. Wir miissen also an-
nehmen, dafl an diesem, vom astronomischen Standpunkt durchaus
nicht so sehr weit zuriickliegenden Zeitpunkt mit den bisher der Be-
obachtung zugénglichen Massen der Welt etwas ganz besonderes sich er-
eignet hat. Ubrigens fithren auch die Losungen des kosmologischen
Problems, welche mit expandierenden sphérischen Rdumen arbeiten,
auf einen solchen ausgezeichneten Anfangspunkt der Zeitrechnung.
Er ist der gegebene Anfangspunkt der Zeitrechnung im kosmologischen
Problem.

MiLNE hat nun versucht, das kinematische Bild der Expansion zu
einer vollstindigen Losung des kosmologischen Problems auszuge-
stalten, wobei er sich ganz auf die Kinematik der speziellen Relativitits-
theorie stiitzt. Seine Losung fithrt zu einem Weltbild, welches die
bei den Spiralnebeln beobachtete allgemeine Expansion als notwendiges
Bewegungsphinomen einschlieft. Sie wird zum Ausdruck der Tat-
sache, daB} die Massen der Welt den ihr zur Verfiigung stehenden Raum
noch nicht erfiillen.

Auch diese Losung fiihrt in gewisser Hinsicht zu der Vorstellung
einer endlichen Ausdehnung der Welt. Denn das Expansionsgesetz
vt = r verlegt die mit Lichtgeschwindigkeit sich vor uns ausbreitende
Geschwindigkeitsfront zu jedem Zeitpunkt in einen endlichen Abstand
von jedem Beobachter, der dieser Welt angehort. Diese Front stellt
darum die Grenze der unserer Beobachtung zuginglichen Welt dar. Denn
da sie sich mit Lichtgeschwindigkeit von uns entfernt, so ist sie weder

14*
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zu erreichen, noch mit irgendeiner Beobachtung zu iiberschreiten. Diese
Grenze unserer Erfahrungswelt liegt gegenwirtig etwa 10° Lichtjahre
vor uns.

Natiirlich kann eine solche, nur auf kinematische Vorstellungen
sich grindende Losung des kosmologischen Problems nur als eine
erste, ganz gendherte Losung aufgefallt werden. Aber sie darf in-
sofern ein besonderes Interesse beanspruchen, als sie die Bedeutung
des geheimnisvollen Expansionsphénomens der Spiralnebel wieder in
die Sphére der rational deutbaren Bewegungsphinomene riickt. Bei
den bis dahin angestellten Losungsversuchen, welche als selbstver-
sténdlich voraussetzen, dafl die Massen der Welt den ihr zur Verfiigung
stehenden Raum liickenlos ausfiillen, erscheint die Expansion als ein
kinematisches Attribut des als endlich vorausgesetzten Krimmungs-
radius des Raumes. Warum der Kriimmungsradius als endlich, also
der Raum als sphirisch geschlossen angenommen wird, warum sein
Kriimmungsradius sich mit der Zeit vergréBert und nicht z. B. ver-
kleinert, findet dort weder eine kausale noch auch eine empirische Be-
grindung. Es ist deshalb unbedingt als ein Fortschritt zu betrachten,
daBl die Expansion der Spiralnebel schon mit einem Minimum an ein-
schrankenden speziellen Voraussetzungen iiber die metrische Struktur
des Raumes gedeutet werden kann.

An eine auch nur irgendwie abschlieBende Losung des kosmologischen
Problems ist bei dem gegenwirtigen Stand sowohl der empirischen
Kenntnisse iiber den Aufbau der Welt als auch des theoretischen Aus-
baues der Feldgleichungen der Relativitatstheorie noch nicht zu
denken. Man ist zweifellos mit zuviel Hoffnungen und zu geringen
Hemmungen an dieses Problem herangegangen, verlockt von der aller-
dings bestrickenden Aussicht, die Endlichkeit unserer Welt ergriinden
zu konnen. Aber wie eine Fata morgana scheint das Ziel doch immer
wieder vor uns zuriickzuweichen. Diese Feststellung bedeutet keine
Herabsetzung des Wertes der bisherigen Bemithungen. Denn nur eine
so vielfiltige Diskussion des Problems, wie sie die letzten Jahre mit
gich gebracht haben, konnte die nétige Aufklirung iiber die wirklich
dem Problem innewohnenden Schwierigkeiten zu Tage férdern. Nur
sie konnte der Forschung die richtigen Wege weisen bei dem Bestreben,
solche Erfahrungsdaten in ihre Hand zu bringen, welche einmal auch
dieses Problem in die Sphire der spruchreifen Probleme riicken werden.
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Siebenter Vortrag.
Besondere Leuchtvorginge im Weltraum.

Von W. GrROTRIAN, Potsdam.
Mit 31 Abbildungen.

Einleitung.

Die normale Verteilung der Materie im Weltraum ist, wie aus den
vorhergehenden Vortrigen klar hervorgeht, die Konzentration erheb-
licher Massen in Fixsternen, die ihrerseits im Raume so verteilt sind,
daB Anh#dufungen von Fixsternen zu neuen Einheiten mit typischer
Raumkonfiguration zusammentreten. So beobachten wir Doppel-
sterne, Sternhaufen, das Milchstrallensystem, Spiralnebel und An-
hdufungen von Spiralnebeln. Fiir alle diese Systeme ist der Fixstern
der Elementarbestandteil. Das gilt auch fiir die Spiralnebel. Die Be-
zeichnung dieser Objekte als Nebel ist also irrefiilhrend, denn unter
einem Nebel wird man sich, dem landlaufigen Sinne des Wortes ent-
sprechend, stets ein Gebilde vorstellen, das aus kleinen Teilchen besteht
oder sich im gas- bzw. dampfférmigen Zustand befindet. Es erhebt
sich nun die Frage: Kommt im Weltraum Materie auch in einem Ver-
teilungszustande vor, der mit Recht die Bezeichnung als Nebel ver-
dient? Diese Frage kann auf Grund eines groBen Beobachtungsmaterials
bejaht werden, und die Aufgabe dieses Vortrages ist es, die wichtigsten
zu diesem interessanten Kapitel der Astrophysik gehérigen Erscheinungen
zu beschreiben und ihre Deutung darzulegen. Da die Nebel durch
besondere Lichterscheinungen im Weltraume ihre Existenz verraten,
ist es berechtigt, das auf sie beziigliche Forschungsgebiet unter dem
fiir diesen Vortrag gewihlten Titel zusammenzufassen.

a) Die Nebel der Milchstrafie.

1. Die diffusen Nebel. AuBer den als Spiralnebel bekannten Ge-
bilden gibt es einige Stellen am Himmel, an denen eine flichenhafte
Helligkeitsverteilung zu beobachten ist, die sich auch bei Anwendung
der stirksten Fernrohre nicht in einzelne Lichtpunkte auflésen 1iBt.
Die bekannteste solche Stelle befindet sich im Sternbild des Orion
unterhalb der drei Giirtelsterne, sie erscheint schon dem bloBen Auge
als diffuser Fleck. Die photographische Aufnahme ergibt dasin Abb. 1
dargestellte Bild des Orionnebels. Es handelt sich hier also um ein
wolkenartiges Gebilde von véllig unregelmiBiger Gestalt und Um-
randung, das in dem ebenso unregelmifBigen Wechsel zwischen Hell
und Dunkel den Eindruck eines chaotischen Durcheinanders erweckt.

Der Orionnebel ist der Prototyp einer Gruppe von Nebeln, die wegen
ihrer vollig unregelmiafligen Form als diffuse Nebel bezeichnet werden.



214 W. GROTRIAN: Besondere Leuchtvorginge im Weltraum.

Abb. 1. Der Orionnebel, N.G.C. 1976, (Nach einer Aufnahme der Lick-Sternwarte.)

1 N. G.C. = New General Catalogue ist der von Dreyer im Jahre 1888 an-
gelegte Katalog aller Nebel und Sternhaufen. Zusammen mit den FErgin-
zungen I u. IT enthilt er 13223 Objekte.
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Abb. 2. Der Nordamerikanebel, N.G.C. 7000 im Sternbilde des Schwanes. (Nach einer Aufnahme
von BARNARD.)

Abb.2 zeigt als einen zweiten typischen Vertreter dieser Gruppe
den Nordamerikanebel im Sternbild des Schwanes, der diesen Namen
seiner dem Erdteil Nordamerika dhnlichen Form verdankt. Ganz anders
geartet ist der in Abb. 3 dargestellte, auch zur Klasse der diffusen
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Abb. 3. Der Zirrusnebel, N.G.C. 6990, im Sternbild des Schwanes. (Nach einer Aufnahme der Mt.-Wilson-
Sternwarte.)
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Nebel gehérige Zirrusnebel im Schwan. Seine sehr eigenartige netzwerk-
artige Struktur erinnert in der Tat an die Zirruswolken der Erdatmosphére.

So verschieden wie die Form ist auch die scheinbare Ausdehnung
und Helligkeit der diffusen Nebel. Es gibt ganz kleine Gebilde, die
kaum die GroBle der Fixsternbilder iiberschreiten, und es gibt ganz
grofie Objekte, wie z. B. den Nordamerikanebel, der am Himmel eine
Fliache von 10 Quadratgrad bedeckt. Die Helligkeit schwankt zwischen
ganz lichtschwachen Gebilden, die nur einen eben erkennbaren Kontrast
gegen den Himmelsgrund zeigen, und so hellen Objekten wie den
Orionnebel, der mit blofem Auge deutlich erkennbar ist.

Um die wahre Ausdehnung der Nebel berechnen zu kénnen, miissen
wir ihre Entfernung ermitteln. Dieselbe ist nach den gewdhnlichen
Methoden der Abstandsbestimmung nicht feststellbar. Es zeigt
sich aber, dafl in allen leuchtenden Nebeln oder zum mindesten
in ihrer Nachbarschaft Fixsterne stehen, deren Zugehorigkeit zu den
Nebeln sich zweifelsfrei nachweisen laft. Aus der Abstandsmessung
dieser Fixsterne erhalten wir also auch die der Nebel. Es ergeben sich
so Entfernungen, die zwischen einigen hundert und viertausend Licht-
jahren liegen. Die Nebel gehéren also sicher unserem Milchstraflen-
system an. Dafiir spricht auch die Tatsache, daf die 150 diffusen Nebel,
die wir kennen, hinsichtlich ihrer Verteilung im Raume eine deutliche
Konzentration nach der Ebene der Milchstrafle zeigen. Sie werden
daher hiufig auch als MilchstraBennebel bezeichnet.

Bei Kenntnis der Entfernung lassen sich auch die wahren Aus-
dehnungen der Nebel berechnen. Fiir den Orionnebel ergibt sich aus der
Entfernung von 900 Lichtjahren eine Ausdehnung von etwa 10 Licht-
jahren, fir den Amerikanebel mit einem Abstand von 600 Lichtjahren
eine Ausdehnung von etwa 40 Lichtjahren. Man sieht also, daf es
sich bei den groBlen Objekten um Gebilde handelt, deren Ausdehnung
von derselben Groflenordnung ist wie die Entfernung der nichsten Fix-
sterne von der Sonne.

2. Die planetarischen Nebel. In Abb. 4 ist der sog. Trifidnebel
dargestellt, der auch zu den diffusen Nebeln gerechnet wird. Wir er-
kennen aber, daf} bei diesem Objekt die Gestalt und Umrandung nicht
mehr so regellos ist wie bei den bisher betrachteten Nebeln. Der Trifid-
nebel bildet den Ubergang von den extrem diffusen Nebeln zu solchen
mit regelmiBiger Form und Umrandung, deren bekanntester Ver-
treter, der Ringnebel in der Leier, in Abb.5 dargestellt ist. Die
Nebel, die zu dieser Kategorie gehéren, haben viel kleinere scheinbare
Ausdehnungen von der GréBenordnung 10 bis 20 Bogensekunden bis zu
etwa 1 Bogenminute. Sie erscheinen daher im Fernrohr mittlerer
Grofle als kleine helle Scheibchen, die den Bildern der Planeten nicht
unéhnlich sind. Aus diesem rein &uBerlichen Grunde werden solche
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Nebel als planetarische Nebel bezeichnet. Trotz der viel regelmiBigeren
Gestalt zeigen auch die planetarischen Nebel in ihren Formen erheb-

Abb. 4. Der Trifid-Nebel, N.G.C. 6514. (Nach einer Aufnahme der Lick-Sternwarte.)

liche Mannigfaltigkeit. Neben der Form strukturloser kreisformiger
Scheiben treten elliptische und gelegentlich auch spiralartige Formen
auf, hiufig durchdringen sich auch offensichtlich mehrere ringférmige
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Gebilde. Als Beispiel zeigen wir noch in Abb. 6 einen planetarischen
Nebel, der eine etwas kompliziertere Struktur hat.
Besonders charakteristisch fiir alle planetarischen Nebel ist die

Tatsache, daf in ihrer Mitte ein Stern
steht, der fraglos zu dem Nebel hinzu-
gehort und sich nicht nur zufillig auf ihn
projiziert. Dieser Stern wird der Zentral-
stern genannt. Sein Vorhandensein er-
moglicht es, die Entfernungen der plane-
tarischen Nebel und damit auch ihre tat-
siachliche Ausdehnung zu bestimmen. Fiir
die Entfernungen ergeben sich Werte zwi-
schen 100 und 1600 Lichtjahren, so daB
auch diese Nebel fraglos zu unserem Milch-
straBensystem gehoren. Dafiir spricht auch
wieder die Tatsache, daB die 125 bekannten
planetarischen Nebel in ihrer rdumlichen

Abb. 5. Der Ringnebel in der
Leier, N.G.C. 6720. (Nach einer
Aufnahme der Lick-Sternwarte.)

Verteilung eine deutliche

Konzentration nach der Ebene der Milchstrafle zeigen. Die Durch-

Abb. 6. Planetarischer Nebel, N.G.C. 7009. (Nach einer Aufnahme der Mt.-Wilson-Sternwarte.)

messer schwanken zwischen sehr kleinen Werten von etwa 0,01 Licht-
jahren bis zu etwa 1 Lichtjahr bei den gréBten Objekten, die wir
kennen. Bei den letzteren handelt es sich also immerhin noch um
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sehr ausgedehnte Gebilde, die aber immer noch klein sind gegeniiber
den gewaltigen diffusen Nebeln.

3. Die Lichtanregung in den Nebeln. Weshalb leuchten die Nebel?
Es ist von vornherein unplausibel, anzunehmen, daB} diese nebelartig
verteilte Materie selbstleuchtend ist etwa infolge ihrer hohen Tem-
peratur. Viel naherliegend ist es, anzunehmen, da auch diese kos-
mischen Nebel ganz dhnlich wie die Wolken in unserer Erdatmosphére
nur deswegen leuchten, weil sie von einer anderen selbstleuchtenden
Lichtquelle beleuchtet werden. Da wir nun gesehen haben, daB sich
in den Nebeln oder zum mindesten in ihrer Nachbarschaft stets Sterne
finden lassen, die zu den Nebeln gehéren, liegt es nahe, diese Sterne
als die Lichtquellen zu betrachten, durch deren Beleuchtung die Licht-
emission der Nebel verursacht wird. Wie naheliegend diese Annahme
ist, zeigen z.B. die in Abb.7 dargestellten Plejadennebel. Man
erkennt deutlich, daB jeder hellere Stern von einer Nebelhiille umgeben ist,
die ganz das Aussehen hat, das wir nach den obigen Uberlegungen
erwarten.

Wir kénnen diese Annahme in mehrfacher Weise priifen. Die erste
Uberlegung, die dazu fiihrt, ist folgende: Wenn die Nebelmasse aus
kleinen Partikeln besteht und also, wenigstens in groben Ziigen, einer
Nebel- oder Staubwolke in unserer Erdatmosphéire dhnlich ist, so ent-
steht also das Nebelleuchten durch Zerstreuung des Sternlichtes an
diesen Partikeln. Der Fall ist also dhnlich dem, wenn wir aus einiger
Entfernung eine Laterne betrachten, die in eine Nebelwolke eingehiillt
ist. Die Laterne erscheint dann umgeben von einem Lichthof, in dem
die Helligkeit mit wachsendem Abstande von der Laterne abnimmt.
Der scheinbare Durchmesser dieses Lichthofes ist bestimmt durch die
Grenzhelligkeit, die wir mit dem Auge noch wahrnehmen kénnen. Je
heller die Laterne ist oder je niher wir an die Laterne herankommen,
um so groBer muB der Durchmesser des Lichthofes erscheinen. Es
muBl also auf die kosmischen Verhiltnisse iibertragen offensichtlich
zwischen der scheinbaren Helligkeit ¢ des lichtspendenden Sternes und
dem scheinbaren Durchmesser ¢ des Nebels eine Beziehung bestehen.
Dieselbe lautet einfach .

1t =0C"-a?

wobei C eine Konstante ist, die von den Eigenschaften des zur Beobach-
tung benutzten Fernrohres und bei photographischen Beobachtungen
von der Linge der Expositionszeit abhéingt. Driicken wir die scheinbare
Helligkeit des Sternes gemifB logi = —0,4m in Grofenklassen m
aus, so wird m -+ 5 log @ = const,

d. h. es sollte eine lineare Beziehung bestehen zwischen der scheinbaren
GroBe m des Sternes und dem log des scheinbaren Nebeldurchmessers.
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HussLE hat diese Beziehung an etwa 80 diffusen Nebeln gepriift.
Fiir das von ihm benutzte Instrument und die Expositionsdauer von
60 Minuten berechnete er die Konstante zu 11,09. Abb. 8 zeigt,
daf die Beobachtungen sich der berechneten Geraden sehr gut an-

Abb. 7. Die Plejadennebel. (Nach einer Aufnahme von BARNARD.)

schlieBen. Hieraus wird man schlieBen, daf die fiir das Nebelleuchten
entwickelte Vorstellung richtig ist.

4. Die Spektren der Nebel. Wir wiirden aber in unseren Schliissen
zu weit gehen, wollten wir es nun schon als sichergestellt ansehen, daB
alle Nebel, die der obigen Beziehung geniigen, aus kleinen Partikeln,
also vermutlich kosmischem Staube, bestehen. Um diese Frage zu
priifen, haben wir in der spektroskopischen Untersuchung des Nebel-
lichtes noch ein weiteres, sehr wichtiges Prufmittel. Wenn es sich bei
dem Nebelleuchten tatséichlich um das an kleinen Partikeln gestreute
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oder reflektierte Sternlicht handelt, so mufl das Spektrum des Nebel-
lichtes mit dem des anregenden Sternes iibereinstimmen, d. h. es mufl
sich ein kontinuierliches Spektrum mit den fiir den betreffenden Stern
charakteristischen Absorptionslinien ergeben. Die spektroskopische
Untersuchung ergibt nun, dal diese Erwartung in der Tat fiir eine Reihe
von Nebeln, die der HuBBLEschen Beziehung geniigen, zutrifft. Ein
typisches Beispiel dieser Art von Nebeln sind die Plejadennebel. Auf Grund
dieses Befundes wird man die Annahme, da} diese Nebel aus kosmischem

log a Staub bestehen, als weit-
45 gehend sichergestellt be-
. trachten.
\ o Bei anderen diffusen
40 AN Nebeln, z. B.dem Orion-
N, nebel, ergibt sich aber
15 N ein vollig andersartiges
’ oo

Resultat. Die spektrale
Zerlegung ihres Lichtes
ergibt entweder nur ein
schwaches oder gar kein
o kontinuierliches Spek-
. trum, dafiir aber ein
o ek intensives Spektrum von
$d x.-o J o charakteristischenEmis-
* \\ . sionslinien. Auch die
planetarischen Nebel er-
\. geben durchweg dies
N Linienspektrum.  Aus
¢ \\ dem  Auftreten von
Emissionslinien kénnen

2 ¥ 6 8 0 2 #m

Abb. 8. Lineare Beziehung zwischen der scheinbaren Hellig- Wir nun S.OfOI‘t Ifllt ab-
keit m eines Sternes und dem log des scheinbaren Durch- goluter Sicherheit den
messers @ des ihn umgebenden Nebels. (Nach HUBBLE.) . B
SchluB3 ziehen, daB die
Nebelmaterie, die dies Spektrum emittiert, sich im atomaren gas-
formigen Zustande befindet. Diese Nebel sind also richtige Gasnebel.
Bei der genaueren Untersuchung, welche Nebel ein kontinuierliches
und welche ein Linienspektrum emittieren, stoBen wir auf folgende
gesetzmifBige Beziehung zwischen dem Spektrum des Nebels und dem
des anregenden Sternes:

Art des Nebels Spektraltyg tA;ies anregenden

Tnes

Diffuser Nebel mit kontinuierlichem Spektrum . . . | B1 oder kiihler
Diffuser Nebel mit Emissions-Spektrum . . . . . . B0 bis Oeb5
Planetarische Nebel . . . . . . . . . . . . . .. Oe 5 bis WoLF-RAYET
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Hieraus lesen wir folgendes ab: Wenn die Temperatur des anregenden
Sternes gleich oder kleiner als die eines B 1-Sternes von etwa 12000°
ist, so emittiert der Nebel ein kontinuierliches Spektrum und besteht
also sehr wahrscheinlich aus kosmischem Staub, ist die Temperatur
hoher als die eines B 0-Sternes, so tritt neben einem kontinuierlichen
Spektrum das Linienspektrum auf, d.h. die Nebelmaterie hat sich
wenigstens teilweise in den gasformigen Zustand verwandelt. Mit wach-
sender Temperatur des anregenden Sternes verschiebt sich das Schwer-
gewicht des Leuchtens mehr und mehr auf die Linienemission. Bei den
planetarischen Nebeln schlieBlich, deren Zentralsterne dem heiBesten
Typus angehoren, den wir iiberhaupt kennen, befindet sich die Nebel-
materie vollig im gasférmigen Zustande.

5. Das Linienspektrum der Gasnebel. Die spektroskopische Unter-
suchung des Nebellichtes gibt also Aufschluf} iiber den Aggregatzustand
der Nebelmaterie. Sie leistet aber noch mehr. Die genauere Analyse
des Linienspektrums gestattet nicht nur Aussagen iiber die chemische
Konstitution der Nebelgase, sondern fiithrt auch im Zusammenhange
mit den Ergebnissen der Atomtheorie zu auBerordentlich interessanten
Erkenntnissen iiber den Zustand der Atome und die Art und Weise, in
der sie unter dem EinfluB} der Strahlung des Zentralsternes zur Emission
der Spektrallinien angeregt werden.

Wenn wir versuchen, die Linien des Nebelspektrums auf Grund der
Wellenlingeniibereinstimmung mit Linien bestimmter Elemente zu
identifizieren, so stoBen wir teilweise auf alte Bekannte. Die Nebel-
spektren enthalten mit groBler Intensitit die Linien der Balmerserie
des Wasserstoffs, und zwar oft bis zu sehr hohen Seriengliedern. Auch
das kontinuierliche Spektrum, das sich an die Grenze der Balmerserie
nach kurzen Wellenldngen anschlie3t, ist hiufig mit merklicher Intensi-
tat vorhanden. Da dies Spektrum bei der Wiedervereinigung eines
Wasserstoffions mit einem Elektron entsteht, kénnen wir schlieBen, daf
der Wasserstoff in den Nebeln sehr merklich ionisiert ist.

Weitere Linien lassen sich leicht mit den bekannten Linien des
neutralen und ionisierten Heliums identifizieren. Einige schwichere
Linien konnten als Linien der ionisierten Atome von C, N, und O er-
kannt werden, obwohl hier die Identifikation nicht so sicher ist wie bei
H und He. Wir sehen also, daff sich die leichten Elemente bevorzugt
in den Nebelspektren bemerkbar machen.

Mit der Zuordnung dieser Linien war aber die Deutung der Emissions-
spektren keineswegs erledigt. Es blieben vielmehr eine ganze Reihe
von sehr starken und besonders charakteristischen Linien ohne Identifi-
kation. Abb. 9 zeigt die Spektren einiger Nebel. Die Linien von H und
He sind als solche gekennzeichnet. Die stirksten und charakteristisch-
sten nicht identifizierbaren Linien sind zwei benachbarte Linien im
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griinen Spektralgebiet. Sie werden die Hauptnebellinien genannt und
mit den Buchstaben N; und Ny  Tapelle 1. Die Wellenlingen der
bezeichnet. In Tabelle 1 sind starksten Nebellinien.

dl? Wellenlédngen dieser und d(?I' i AB i im i in AE

starksten anderen, lange Zeit

nicht identifizierbaren Nebel- 7325 5754,8 4363,2

lini ben: 6583,6 N, 5006,84 3728,9
nien angegeben.: 6548,1 | N, 495891 |  3726,1

Die Gesamtzahl dieser Linien ist etwa 30.

Abb.9. Die Spektren einiger Nebel mit Linienemission. (Nach Aufnahmen der Lick-Sternwarte.)
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Man muf} sich dariiber klar sein, dafl die Unmoglichkeit, so charak-
teristische Linien wie die starken Nebellinien mit bekannten Linien der
Elemente zu identifizieren, einen aullergewShnlichen Fall darstellt.
Wir kennen in den Spektren kosmischer Lichtquellen Tausende von
Spektrallinien, die sich ohne Schwierigkeit mit bekannten Linien identifi-
zieren lassen. Wenn das nicht gelingt, so handelt es sich in den meisten
Fillen um schwache Linien, von denen sich annehmen 148t, dafl ihre
Beobachtung in den Laboratoriumslichtquellen eben wegen ihrer ge-
ringen Intensitdt bisher nicht gelungen ist. Wenn aber starke und be-
sonders charakteristische Linien sich mit keiner im Laboratorium
erzeugbaren Spektrallinie identifizieren lassen, so mufl etwas Besonderes
vorliegen. Die néchstliegende Annahme war die, daf} diese Linien von
einem Element emittiert werden, das wir auf der Erde nicht kennen.
Obwohl sich iiber ein solches hypothetisches Ele-
ment zur Zeit der Entdeckung der Nebellinien keine
Aussage machen liel, hat man ihm doch einen
Namen gegeben und es ,,Nebulium‘ genannt. Die P
nicht identifizierbaren Nebellinien wurden also da-
mals und werden auch heute noch ,,Nebuliumlinien*
genannt, obwohl das Rétsel, das iiber diesen Linien £
lag, inzwischen gelost ist. Abb. 10. Schematische

Die Losung des Nebuliumrétsels gelang im Jahre  Darstellung der Ent-
1928 dem amerikanischen Physiker I. S. Bowex. Sie ff,fﬁ“g‘g%‘;ﬁgﬁggf?:}s
stellt eine der wichtigsten Entdeckungen der letzten Eﬁ:ﬁgﬁ‘ﬁég‘;ﬁ‘;}}%ﬁlﬁzﬁ
Zeit dar, interessant auch besonders deshalb, weil ~# des, Dbetrefienden
hier zwei Forschungsgebiete: die Astrophysik und die
Atomphysik, in wunderbarer Ergianzung ihrer Ergebnisse sich zur Losung
eines Problems vereinigten, das bisher allen Anstrengungen getrotzt hatte.
Interessant ist es auch, festzustellen, wie fiir beide Forschungsgebiete
aus der Losung fruchtbare neue Erkenntnisse erwachsen sind.

6. Erlaubte und verbotene Spektrallinien. Um die Entdeckung von
Bowen verstehen zu konnen, miissen wir zunichst einige Ergebnisse
aus der Atomtheorie der Spektrallinien kurz rekapitulieren. Nach der
Bonrschen Theorie entsteht jede Spektrallinie, wie es in Abb. 10 schema.-
tisch dargestellt ist, durch den Ubergang zwischen zwei ausgezeichneten
Energieniveaus des betreffenden Atoms gemall der Bonrschen Frequenz-

beziehung

2

hv=E,—E,.

Die Deutung der gesetzmifBiigen Beziehung zwischen den verschie-
denen Linien desselben Spektrums besteht darin, die Energieniveaus
ausfindig zu machen, zwischen denen die mit Linienemission verbundenen
Ubergiinge stattfinden. Abb. 11 zeigt fiir den einfachsten Fall des
Wasserstoffatomes die Lage der Energieniveaus in der typischen stufen-

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 15
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Abb. 11. Das: Niveauschema des Wasserstoffatomes.

artigen Anordnung mit nach oben abnehmenden Absténden sowie die
den bekannten Linienserien entsprechenden Ubergéinge zwischen den
einzelnen Niveaus.
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Abb. 12. Das Niveauschema des Lithiumatomes.

Bei komplizierteren Atomen ist die Zahl der Energieniveaus groSer,
sie lassen sich aber, wie Abb. 12 fiir das Li-Atom zeigt, stets in mehrere
Stufenfolgen anordnen, die denen des Wasserstoffs in ihrem generellen

15%
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Verlauf dhnlich sind. Die Spektrallinien des Li-Spektrums, die durch
Ubergiinge zwischen den einzelnen Energieniveaus entstehen, sind in
Abb. 12 durch schrige Linien eingezeichnet. Man erkennt nun deutlich,
daB keineswegs alle moglichen Ubergéinge zwischen den Energieniveaus
vorkommen, sondern nur eine bestimmte Auswahl derselben, und zwar
besteht diese Auswahl darin, daB nur Uberginge zwischen Energie-
stufen benachbarter Stufenfolgen vorkommen. Diese GesetzmaBigkeit
wird in der Quantentheorie erklart durch die Auswahlregel fiir die
sog. Nebenquantenzahlen /, die den einzelnen Stufenfolgen zuzuordnen
sind. Fiir die vier in Abb. 12 dargestellten, mit den Buchstaben s, p,
d, f bezeichneten Stufenfolgen hat [ die Werte 0, 1, 2, 3. Die
Auswahlregel lautet dann bekanntlich so: Zwischen den Energieniveaus
kommen nur solche Uberginge vor, fiir die 41 = -1 ist. Fast alle
Spektrallinien, die wir in den Laboratoriumslichtquellen unter normalen
Anregungsbedingungen beobachten, entsprechen
solchen nach der Auswahlregel zugelassenen Uber-
gingen. Wir nennen sie kurz ,erlaubte Linien‘.
| (% Solche Linien dagegen, die gegen die Auswahlregel
verstoflen und die in den Laboratoriumslichtquellen
unter normalen Anregungsbedingungen nicht auf-
treten, werden ,,verbotene Linien‘‘ genannt.
’ Wichtig ist nun, sich folgendes klarzumachen:
.{xb_b. 15, 1y und 7e Wenn wir auch im allgemeinen die verbotenen Linien
,erlaubte” Linien. .,  nicht beobachten kénnen, so ist es doch méglich, ihre
,,verbotene* Linie. . .

Frequenzen und damit auch ihre Wellenlingen zu
berechnen, sobald die Energiestufen des Atoms aus der Einordnung der
erlaubten Linien bekannt sind. Wir wollen dies an einem einfachen
Beispiel zeigen. Es seien in Abb. 13 durch die horizontalen Striche
1, 2 und 3 drei Energieniveaus eines Atoms gekennzeichnet, deren Lage
durch die Einordnung der erlaubten Linien bekannt ist. Nach der Aus-
wahlregel seien die Uberginge 3 —> 1 und 3 — 2 zugelassen, so daB die
erlaubten Linien mit den Frequenzen v, und 73, beobachtet werden.
Der Ubergang 2—> 1 sei dagegen nach der Auswahlregel nicht zugelassen,
so daf die Linie mit der Frequenz v, eine verbotene Linie ist und
nicht beobachtet wird. Thre Frequenz 1t sich aber leicht berechnen.
Es ist einfach v, = vy —v3,. Wir sind also, sobald wir das System
der Energiestufen eines Atoms kennen, in der Lage, die Frequenz und
Wellenliinge jeder einem bestimmten Ubergange entsprechenden, ver-
betenen Linie zu berechnen.

7. Die Identifikation der Nebuliumlinien. Die Identifikation der
Nebuliumlinien durch BowEex gelang nun auf folgendem Wege: BowEN
konnte zeigen, daB die Wellenlingen der in Tabelle 1 angegebenen, in
den Nebeln beobachteten Linien genau iibereinstimmen mit den be-

ry
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rechneten Wellenldngen verbotener Linien aus den Spektren des einfach
und zweifach ionisierten Sauerstoff- und des einfach ionisierten Stick-
stoffatoms. Das Resultat ist also dieses, dafl sich das hypothetische
Element Nebulium im wahrsten Sinne des Wortes zu Luft verfliichtigt,

37{,(‘9
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wobei allerdings dieses Gemisch von Sauerstoff und Stickstoff in den
Nebeln nicht aus Molekiilen besteht wie die Luft unserer Erdatmosphaére,
sondern aus den atomaren Ionen dieser beiden Elemente. : =

Ohne uns in spektroskopische Einzelheiten zu verlieren, wollen wir
doch etwas ge- e T 3 . 1 e
navere  Angaben > S B LERD-s RBe BB GRD%
iiber die Identifika- |
tion der einzelnen =
Linien machen. -y !
Voraussetzung fiir B 4
die Moglichkeit der B 3
Bowgnschen Iden- i ‘L* :‘ i
tifikation war der 555 3 %
Umstand, daf} kurz | '
vorher durch die ,, ;50| /
Arbeiten von Bo- i Ky 5L
WEN und MILLIKAN, B ’
A. FowLER und an- L o 4

. 93’ é; 3

deren die Analyse - | b 2
der Spektren der - ‘5&‘;‘\ Al
Ionen O+, O*+ und -
N+ gelungen war.
Diese Spektren sind
recht kompliziert.
Lediglich um von
dieser KompliZiert' Abb. 14. Energieniveaus des O++-Ions.
heit eineVorstellung
zu geben, zeigen wir in Abb. 14 die durch schwarze Punkte ihrer Lage
nach angedeuteten Energiestufen des O**-Tons. Besonders charakteri-
stisch fiir das Spektrum des O**-Tons wie auch fiir die Spektren der
Ionen O und Nt ist die Tatsache, daBl es einige Energiestufen gibt,
die dicht iiber der tiefsten, dem sog. Grundzustande des Ions ent-
sprechenden Energiestufe liegen, wihrend die grole Mehrzahl der
Energiestufen wesentlich hoher liegt. Den Ubergingen zwischen den
hohen und den tiefen Energiestufen entsprechen extrem ultraviolette
Linien, die nur mit den modernen Hilfsmitteln der Vakuumspektro-
skopie beobachtbar sind. In Abb. 15 sind lediglich diese tief liegenden
Energiestufen des O**-Ions noch einmal in gréBerem MaBstabe auf-
gezeichnet. Wesentlich ist nun dies: Simtliche Uberginge zwischen
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den fiinf in Abb. 15 gezeichneten Energiestufen sind nach der Auswahl-
regel fiir [ nicht zugelassen. Die Wellenlingen der in Abb. 15 eingezeich-
neten verbotenen Linien lassen sich aber aus der bekannten Lage der
om-7  Energiestufen berechnen und stimmen

5 w1472 genau iberein mit den Wellenlingen der
Nebuliumlinien N,, N, und 4 4363. Da-

mit sind also diese drei Linien als ver-

botene Linien des O**-Spektrums er

kannt. Ganz analog liegen die Verhilt-

nisse bei N*. Die tiefsten Energiestufen

wousgs dieses Spektrums sind in Abb. 16 dar-
gestellt. Sie fithren zur Einordnung der

Linien 2 6583, 6548 und 5754 als ver-

botene Linien des Nt-Spektrums. Abb.17

zeigt die tiefsten Energiestufen des O*-
Spektrums. Die eingezeichneten verbote-

o 472 nen Linien ergeben die Identifikation
116 jﬁj::f der roten Nebuliumlinie 47325 und der
sehr charakteristischen Doppellinien 4 3726

Abb. 15. Die tiefliegenden Energie-

stufen des O++-Tons und dieals Nebel-  ynd 3729 im nahen Ultraviolett.
linien  beobachteten ' ,,verbotenen*

- Ubergiinge zwischen ihnen.
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Abb. 16. Die tiefliegenden Energie- Abb.17. Die tief}iegenden Ener‘g‘iestuien
stufen des N+-Ions mit ,,verbotenen‘ des O+-Ions mit ,,.verbotenen Nebel-
Nebellinien®. linien.

Dies war der Stand der Ergebnisse kurz nach der ersten Veroffent-
lichung von BowEkx im Jahre 1928 und damit waren bereits die stérk-
sten und charakteristischsten Linien des Nebuliumspektrums erklart.

1 Die Einordnung der in Abb. 16 noch mit (?) versehenen Linie A 5754
ist inzwischen sichergestellt.
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In der Zwischenzeit ist es gelungen, auch einige schwichere Linien zu
identifizieren. Auch sie stellen sich durchweg als verbotene Linien
heraus. Als Trédger dieser Linien ergaben sich das neutrale O-Atom,
das S*- und St*.Ton, das Nat+*+.Ion und iiberraschenderweise das
Net*.Ion, dem die starken Linien 4 3967,5 und A 3868,7 zugeordnet
werden. Damit sind heute alle stirkeren und die Mehrzahl der schwé-
cheren Nebuliumlinien gedeutet. Auflerdem sieht man, daBl die Zu-
sammensetzung der Nebel keineswegs auf die ganz leichten Elemente
beschrankt ist.

8. Die Erklirung fiir das Auftreten der verbotenen Linien. Auf die
Frage, weshalb in den Nebeln bevorzugt diese verbotenen Linien
emittiert werden, hat BowEN bereits in seiner ersten Publikation eine
klare und auBerordentlich interessante Antwort gegeben. Um dieselbe
zu verstehen, miissen wir die durch die Bomrsche Atomtheorie
entwickelten Vorstellungen iiber den Emissions-
prozeB einer Spektrallinie noch etwas erginzen.
Zu diesem Zwecke betrachten wir noch einmal
die drei Energiestufen der Abb. 18. Wir wollen o %2
annehmen, dall das Energieniveau 1 dem Grund-
zustande, d. h. dem Zustande kleinstméglicher
Energie des betreffenden Atoms oder Ions ent-
spricht. Diesen stabilen Zustand nimmt das Atom
ein, sobald essich unbeeinflufit durch duBlere Krifte
im Raume befindet. Das Atom werde nun durch
den Stof eines Elektrons oder Absorption eines
Lichtquants der Frequenz v, in den Zustand 3
itberfithrt. Dieser ist als angeregter Zustand instabil, d. h. es besteht
eine gewisse Wahrscheinlichkeit dafiir, daf das Atom nach kurzer Lebens-
dauer unter Emission einer der beiden erlaubten Linien v, oder v, in
den Zustand 2 oder 1 spontan ibergeht. Die mittlere Lebensdauer eines
angeregten Zustandes ist von der GréBenordnung 10~8sec. Wir wollen an-
nehmen, das angeregte Atom gehe unter Emission von v,, in den Zustand 2
itber. Wie ist es nun mit diesem? Es ist zwar auch ein angeregter Zu-
stand, da das Atom ja noch iiberschiissige Energie besitzt. Von ihm aus
ist aber kein nach der Auswahlregel erlaubter Ubergang nach dem Grund-
zustande maglich, denn die Linie v, soll ja eine verbotene Linie sein.
Das Atom wird also sicher ldngere Zeit in diesem Zustande verweilen, und
man nennt daher nach J. FRANCK einen solchen Zustand ,,metastabil®.
Die entscheidende Frage ist nun die: Wird ein im Zustande 2 befindliches
Atom, falls es frei von allen duBeren Stérungen bleibt, diesen Zustand
beliebig lange beibehalten oder nicht? BoweN gibt hierauf im Anschlufl
an die von der BoHRrschen Atomtheorie entwickelten Vorstellungen die
Antwort: Nein! Auch ein metastabiles Atom hat nur eine endliche

~N
e — — —

Abb. 18.
1 = Grundzustand,
2 = metastabiler Zustand,
3 = instabiler Zustand.
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mittlere Lebensdauer. Dieselbe ist zwar groB gegeniiber der mittleren
Lebensdauer eines gewohnlichen angeregten Zustandes, es besteht aber
immer noch eine zwar kleine, aber doch endliche Wahrscheinlichkeit
dafiir, daf das metastabile Atom unter Emission der verbotenen Linie
vy in den Grundzustand iibergeht.

Wir sehen also: Zwischen einem gewohnlichen instabilen und einem
metastabilen Zustande besteht kein prinzipieller, sondern nur ein
gradueller Unterschied. Er ist durchaus analog dem Unterschiede
zwischen einem kurzlebigen und einem langlebigen radioaktiven Element.
Wihrend, wie schon gesagt, die mittlere Lebensdauer eines instabilen
Zustandes von der Grofenordnung 1078 sec ist, kommen wir auf Grund
bestimmter Experimente fiir die metastabilen Zustinde auf Werte von
der GréBenordnung 1 sec.

Die Erklirung firr das Auftreten der verbotenen Linien in den
Nebeln und ihr Fehlen in den irdischen Lichtquellen liegt nun auf der
Hand: Da die Anfangszustinde sdmtlicher Nebellinien metastabil sind,
kann es zu einer intensiven Emission dieser verbotenen Linien nur dann
kommen, wenn die metastabilen Atome bzw. Ionen fiir Zeiten von der
GroBenordnung ihrer mittleren Lebensdauer, also von etwa 1 sec,
ungestort bleiben. In einer irdischen Lichtquelle ist das niemals zu
erreichen, denn die metastabilen Atome erleiden stets selbst bei den
kleinsten Drucken, die wir mit unseren besten Vakuumpumpen erreichen
kénnen, vor Ablauf dieser Zeit ZusammenstéBe entweder mit anderen
Atomen oder mit den Wandungen des verwendeten GefiBes, die zu
ihrer Vernichtung fiihren. In den Nebeln aber sind, so behaupten wir,
die Dichten so gering und die Zeiten zwischen zwei ZusammenstoBen
so grof, daf die metastabilen Atome tatsichlich fiir Zeiten von der
GroBenordnung ihrer mittleren Lebensdauer ungestért bleiben und
damit die Moglichkeit haben, unter Emission einer der verbotenen
Nebellinien in einen Zustand kleinerer Energie iiberzugehen.

9. Die Dichte der Gasnebel. Um die Richtigkeit dieser Behauptung
zu beweisen, miissen wir zeigen, da8 die Dichten in den Nebeln tatsich-
lich so gering sind, wie es die obigen Bedingungen verlangen. Man
kann die Dichten der Nebel abschitzen. Auf Grund theoretischer
Uberlegungen kam EppineTon fiir die diffusen Nebel zu einer Dichte
0 =10"29g/cm3. Fir die planetarischen Nebel lassen sich auf Grund
einer Schitzung ihrer Masse Angaben iiber ihre Dichte machen. Aus
verschiedenen Griinden ist es berechtigt anzunehmen, dafl die Masse
eines planetarischen Nebels nicht grofer ist als die Masse eines Fixsterns.
Setzen wir also die Masse eines planetarischen Nebels zu 10 Sonnen-
massen = 2 - 103 g an, so werden wir eher zu hoch als zu niedrig
greifen. Betrachten wir speziell den Ringnebel in der Leier, so ergibt
sich aus Parallaxe und scheinbarer Ausdehnung ein Volumen des Nebels
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von V = 6-10% cm3. Also ist die mittlere Dichte ¢ = 3 - 10720 g /em3.
Wir kommen demnach auch hier auf dieselbe GréBenordnung von 10-20
g/em?® und wollen mit dieser Zahl weiterrechnen. Setzen wir das
mittlere Atomgewicht der Nebelmaterie 4 = 4, so ergibt sich fir die
Zahl der Atome je cm3 N = 1,5-103. Dal diese Zahl sehr klein ist,
zeigt noch deutlicher die Berechnung, daB dieser Atomzahl bei Zimmer-
temperatur ein Druck von 5 - 107** mm Hg entspricht, also ein Druck,
der etwa 100000mal kleiner ist als das beste Vakuum, das wir mit den
modernen Pumpen erreichen kénnen.

Nehmen wir fiir den Atomdurchmesser den Wert ¢ = 108 cm an,
so ergibt sich fiir die freie Weglinge in den Nebeln

L =2-10"km = !/, Erdbahnradius.

Sie nimmt also bereits kosmische Dimensionen an. Um hieraus die Zeit
zwischen zwel ZusammenstoBen berechnen zu kénnen, miissen wir eine
Annahme iiber die Temperatur der Nebelmaterie machen. Wir greifen
sicher zu hoch, d. h. wir rechnen ungiinstig, wenn wir 7' = 10000° an-
setzen. Die mittlere Atomgeschwindigkeit ist dann » = 8 km/sec und
die Zeit zwischen zwei ZusammenstoBen

T =2,5-10%sec = 29 Tage.

Wir sehen also: die Spanne zwischen 29 Tagen und 1 sec ist so gro§,
daf die Bowexsche Annahme sicher zu Recht besteht. Daran dndert
sich auch nichts, wenn wir beriicksichtigen, daf die metastabilen Atome
oder Tonen nicht nur beim Zusammenstol mit einem atomaren Gebilde,
sondern auch beim Zusammenstol mit einem Elektron vernichtet
werden kénnen, obwohl dann die Zeiten zwischen zwei ZusammenstoBen
wesentlich kleiner werden. Zusammenfassend konnen wir also fest-
stellen: Die Nebuliumlinien, die als verbotene, von metastabilen Zu-
stdnden ausgehende Linien bestimmter Atome und Ionen erkannt sind,
kénnen deshalb in den Nebeln mit groBier Intensitit erscheinen, weil
in diesen die Dichten so gering und die Zeiten zwischen zwei Zusammen-
stoBen so grof sind, daf die uberwiegende Mehrzahl der metastabilen
Atome oder Jonen das Ende ihrer Lebensdauer ungestért erreicht und
mit einem Emissionsproze endet. Erginzend méchten wir nicht un-
erwahnt lassen, dafl es neuerdings gelungen ist, einige der verbotenen
Nebellinien, und zwar die Hauptnebellinien, zwei rote Linien des neutra-
len Sauerstoffatoms, wie auch insbesondere die griine Nordlichtlinie,
die zu derselben Kategorie verbotener Linien gehért, in Laboratoriums-
lichtquellen in Emission zu erzeugen. Das scheint zunichst den eben
aufgestellten Prinzipien zu widersprechen. Der Widerspruch lést sich
jedoch, wenn man erstens bedenkt, da manche metastabilen Atome
viele Zusammenst68e mit anderen Atomen, insbesondere z. B. Edelgas-



234 W. GroTRIAN: Besondere Leuchtvorginge im Weltraum.

atomen, iberstehen kénnen, ohne vernichtet zu werden, wenn man
weiterhin bedenkt, dafl auch wihrend der gegeniiber der mittleren
Lebensdauer der metastabilen Atome kleinen Zeit zwischen zwei
ZusammenstéBen ein bestimmter Bruchteil der vorhandenen metasta-
bilen Atome bereits zur Emission kommt. Ist die Gesamtzahl der vor-
handenen metastabilen Atome sehr groB — und gerade das 148t sich in
irdischen Lichtquellen durch geeignete Entladungsbedingungen er-
reichen —, so kann dieser kleine Bruchteil geniigen, um eine beob-
achtbare Intensitit der verbotenen Linie zu erzeugen.

10. Die Anregung und Helligkeitsverteilung der Nebellinien. Wo-
durch werden in den Nebeln die Atome und Ionen zur Emission sowohl
der erlaubten wie der verbotenen Linien angeregt? Wie wir schon ein-
gangs gesehen haben, kann als Energiequelle fiir die Lichtanregung
nur die Strahlung der in die diffusen Nebel eingebetteten Sterne bzw.
der Zentralsterne der planetarischen Nebel verantwortlich gemacht
werden. Bei den Gasnebeln mit Linienspektrum kann aber natiirlich
das Nebelleuchten nicht durch Zerstreuung des Sternlichtes entstehen,
sondern es miissen andere Prozesse wirksam sein.

ZaNsTRA hat zuerst fir die Wasserstofflinien eine Theorie der
Linienemission entwickelt, die dann von BoweN auf die Anregung der
Nebuliumlinien ausgedehnt und wiederum von ZANSTRA vertieft und
verbessert worden ist. Wir konnen diese Theorie hier nur in groflen
Zugen skizzieren. Aus dem schon eingangs erwihnten Auftreten des
an die Grenze der Balmerserie anschlieBenden kontinuierlichen Spektrums
miissen wir schlieBen, daB eine groBle Zahl der Wasserstoffatome ionisiert
ist, und daB die Emission der Balmerlinien anschliefend an einen Wieder-
vereinigungsproze zwischen Proton und Elektron erfolgt. Es miissen
also die Wasserstoffatome durch die Strahlung der anregenden Sterne
primér ionisiert werden. Wie wir aus der Atomtheorie wissen, kann
eine solche Photoionisation nur durch solche Strahlung erfolgen, deren
Wellenlinge kiirzer ist als die der Grenze der eigentlichen Absorptions-
serie des betreffenden Atoms. Die Frequénz v dieser Grenze hingt
mit der Tonisierungsspannung V zusammen gemif der Beziehung

hevg=e-V.

Nur durch Absorptionsfrequenzen v > vz kénnen also die Atome
ionisiert werden. Fiir Wasserstoff ist die vg entsprechende Wellenlinge
die Grenze der sog.Lymanserie (s. Abb.11) und liegt im extrem kurz-
welligen Ultraviolett bei 912 AE. Nur der Teil der Sternstrahlung,
der kurzwelliger ist als 912 AE, wird also von den Wasserstoffatomen
absorbiert und zur Anregung der Linienemission des Wasserstoffs aus-
genutzt. ZANSTRA konnte nun zeigen, daBl die beobachtete Helligkeit
der Balmerlinien tatsichlich durch diese Annahme erklirt werden kann.
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Wesentlich ist dabei, dal die Sterne, die als lichtanregende in Frage
kommen, zu den heiBesten gehéren, die wir kennen, umgekehrt ver-
stehen wir auf Grund dieser Annahme, weshalb eine Linienemission
nur dann zustande kommt, wenn die Temperatur der anregenden Sterne
geniigend hoch ist (siehe Tabelle auf S.222), denn nur diese Sterne
haben eine Intensititsverteilung, die im extremen Ultraviolett geniigend
grofle Energien aufweist.

Fiir die Erklirung des Auftretens der Nebuliumlinien, die von ein-
fach und zweifach geladenen Jonen emittiert werden, miissen wir die
ZaNsTRAsche Annahme nach BoweN dahin erweitern, daf3 die mehrfach
geladenen Tonen durch sukzessive Photoionisation entstehen. D. h.:
ein neutrales Atom absorbiert zunichst aus der Sternstrahlung ein
Lichtquant geeigneter Frequenz, durch das das duflerste, am lockersten
gebundene Elektron abgetrennt wird. Das entstandene einfach geladene
Ton absorbiert seinerseits ein noch kurzwelligeres Lichtquant, durch das
ein weiteres Elektron abgetrennt wird, so daf also ein zweifach geladenes
Ion entsteht. Das geht so weiter biszu einer Grenze des Ladungszustandes,
der dadurch gegeben ist, dal die zur weiteren Ionisation erforderliche
extrem kurzwellige Strahlung in der anregenden Sternstrahlung wegen
des Intensitéitsabfalls nach kurzen Wellen nicht mehr in gentigender Inten-
sitit vorhanden ist. Die gebildeten Ionen erleiden nun Wiedervereini-
gungsprozesse mit freien Elektronen, und im Gefolge der Wiedervereini-
gung kommt es zur Emission der erlaubten und verbotenen Linien des
betreffenden Spektrums. Dabei bildet sich ein Gleichgewichtszustand
zwischen der Bildung und Wiedervereinigung von Ionen, bei dem
ein bestimmter Bruchteil der Atome einfach, zweifach, dreifach usw.
ionisiert ist.

Diese Vorstellung hat eine Konsequenz, die sich insbesondere an
den planetarischen Nebeln priifen 148t. Der maximale Ladungszustand
einer bestimmten Atomsorte, z. B. des Sauerstoffs, ist, wie oben gezeigt
wurde, bestimmt durch die Energieverteilung des Zentralsternspektrums,
d. h. also die Temperatur des Zentralsternes. Der maximale Ladungs-
zustand der Sauerstoffatome in einem bestimmten Nebel sei z. B. das
vierfach geladene OF+***.Ton. Der extrem kurzwellige Teil des Zentral-
sternspektrums, durch dessen Absorption aus den dreifach geladenen
O**++.Tonen die vierfach geladenen O+ ¥ +.Tonen entstehen, wird also
beim Durchgang der Sternstrahlung durch die innersten Teile des Nebels
geschwicht. In einem bestimmten Abstande vom Zentralstern wird
dieser Teil der Sternstrahlung praktisch verbraucht sein. Infolgedessen
werden keine O ™+ +.Tonen mehr entstehen kénnen, und die O+ *+*.Tonen
sind die mit grofitem Ladungszustande. In noch gréflerer Entfernung
vom Zentralstern wird auch die weniger kurzwellige Strahlung, die aus
den O* *.Tonen die O**+.Tonen erzeugt, verbraucht sein, so daB von
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nun ab nur noch O**-Tonen vorhanden sind. Wir kommen also zu der
Vorstellung, daf die planetarischen Nebel, wie es in Abb. 19 schema-
tisch dargestellt ist, in Zonen eingeteilt werden konnen in der Weise,
daB der maximale Ionisationszustand von innen nach auflen abnimmt,
Entsprechend der Verteilung der Ionen miissen auch die Linien, die bei
der Wiedervereinigung der Ionen emittiert werden, bevorzugt in den
betreffenden Zonen auftreten.

DaB das tatséichlich der Fall ist, zeigen Aufnahmen der Nebel mit
spaltlosen Spektrographen. Dann entstehen, wie Abb. 20 zeigt, auf der
Platte monochromatische Bilder des betreffenden Nebels in den Wellen-
langen der Nebellinien. Wie aus Abb. 20 deutlich zu erkennen ist,
sind diese Bilder fiir die verschiedenen Linien verschieden, z. B. ist das
der He'-Linie 4686 entsprechende
Bild kleiner als das den Hauptnebel-
linien N, N, entsprechende Bild, und
dies ist wieder kleiner als das der
Linie 3727 entsprechende Bild, das
direkt ringformigen Charakter hat.
Diese Reihenfolge entspricht véllig
dem, was wir nach den Vorstellungen
der Zanstra-BowENschen Theorie
erwarten. Auch die genauere quanti-
tative Untersuchung bestatigt die-
selbe weitgehend.

11. Die Temperatur und Klassi-
Abb. 19. Zoneneinteilung eines schematischen  fikation der Zentralsterne. Aus den
kugelformigen planetarischen Nebels je nach
dem Auftretixgnig:trml;isrtn‘i&rén. verschiedener  vorangegangenen Darlegungen geht

schon hervor, daB das Intensitéts-
verhéltnis der Linien des Nebelspektrums wesentlich von der Temperatur
des Zentralsternes abhingen muB. Je hoher die Temperatur ist, um
so mehr werden die Linien der hoch geladenen lonen hervortreten und
umgekehrt. Die Untersuchung der Linienintensititen bildet demnach
auch eine Methode, die Temperaturen der Zentralsterne zu bestimmen.
Derartige Untersuchungen sind von ZANsTRA und BERMAN durchgefiihrt
worden. Schon aus den Spektren der Zentralsterne konnte man schlieen,
daB ihre Temperaturen sehr hoch seien, jedoch war auf diesem Wege
eine genaue Temperaturbestimmung nicht méglich. Aus den genannten
Untersuchungen ergeben sich nun Temperaturen, die fiir die kiihlsten
Zentralsterne bei 30000° liegen, fiir die heilesten aber den Wert von
1000000 iibersteigen. Die hochste so bestimmte Temperatur ist 140000°.
Es handelt sich bei den Zentralsternen der planetarischen Nebel also
um auBergewdhnlich heiBe und, wie wir sogleich sehen werden, auch in
anderer Hinsicht ungewéhnliche Sterne.
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Auf Grund der Struktur ihrer Spektren, die ein nach kurzen Wellen
zunehmendes kontinuierliches Spektrum mit tiberlagerten hellen, zu

313

3727

Abb. 20. Objck-
tivprismen-Spek-
trogramm d. pla-
netarischen Ne-
bels N.G.C. 7662.
(Nach einer
Aufnahme von
‘WRIGHT, Lick-
Sternwarte.)

Banden verbreiterten Linien zeigen, dokumentieren sich
die Zentralsterne der planetarischen Nebel als Sterne
vom O- oder WoLF-RaYET-Typ. Man sollte also erwarten,
daB die Zentralsterne auch in ihren iibrigen Eigenschaf-
ten mit den WoLF-RaYET-Sternen iibereinstimmen. Diese
sind, wie wir wissen, Sterne von grofler Masse und grofler
absoluter Helligkeit, die im Mittel etwa M = —4™0 ist.
Die WoLr-RaYET-Sterne werden dementsprechend im
RusseLL-Diagramm (s. Abb. 7, 8. 273) iiber die O-
Sterne an die Spitze des Hauptastes gesetzt. Analoges
sollte man also auch fiir die
Zentralsterne der planetari-
schen Nebel erwarten. Uber-
raschenderweise ergibt sich
nun aber, daBl die absolute
Helligkeit der Zentralsterne
wesentlich kleiner, und zwar
etwa -+ 5™,0, ist. Die Zentral-
sterne riicken damit im Rus- .

. ) . Abb. 21. Schematische Darstellung
SELL-Diagramm in eine ganz  der Struktur der Spektraliinien in

planetarischen Nebeln. (Nach

andere Gegend und kommen ZANSTRA.)
in die Nahe der Stelle, an der
die sog. weillen Zwerge (s. S. 68) eingeordnet werden, jene
wenigen eigenartigen Sterne hoher Temperatur, aber ge-
ringer Ausdehnung und enorm hoher Dichte. Es ist zwar
noch nicht vollig sicher, aber doch sehr wahrscheinlich,
dafl auch die Zentralsterne der planetarischen Nebel
solche weile Zwerge sind.

12. Die Expansion der planetarischen Nebel. Wie
insbesondere CamPBELL und MooRrE gefunden haben,
zeigen die Linien der planetarischen Nebel eigenartige
Verdoppelungen bzw. Aufspaltungen, wie sie in Abb. 21
schematisch dargestellt sind. Zur Erklarung dieses Phé-
nomens sind verschiedene Hypothesen diskutiert worden,
jedoch scheint die von ZANSTRA neuerdings gegebene Deu-
tung das Richtige zu treffen. ZaNsTRA zeigt, daBl man
diese Aufspaltungen in allen ihren Einzelheiten zwanglos
erklaren kann durch die Annahme, dafl dieselben durch
Dopplereffekte infolge einer Expansion der Nebel entstehen.

Aus der Grofle der Aufspaltungen lassen sich die Expansionsgeschwindig-
keiten berechnen. ZANsTRA erhielt Geschwindigkeiten, die bei der Mehr-
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zahl der Nebel von der GroBenordnung 10—20 km/sec sind. Das

sind so kleine Geschwindigkeiten, daf merkbare Anderungen der
Grofle der Nebel in den der
Beobachtung zur Verfiigung
stehenden Zeitepochen nicht
zu erwarten sind. Eine Aus-
nahme macht jedoch der in
Abb. 22 dargestellte sog.
Krebsnebel, dessen Expan-
sionsgeschwindigkeit nach
ZanstRa 1200 km/sec be-
trigt. An diesem Nebel sind
auch tatsichlich Anderungen
seiner Gestalt festgestellt
worden. Wir werden auf
dies Resultat in anderem Zu-
sammenhange noch einmal

Abb. 22. Der Krebsnebel, N.G.C. 1952. (Nach einer  zuriickkommen.

Aufnahme der Lick-Sternwarte.)
b) Die neuen Sterne.

1. Das Erscheinen eines neuen Sternes. Wir wenden uns nun der
Besprechung eines kosmischen Phinomens zu, das, wie es zunichst
scheinen méchte, mit den bisher behandelten Nebeln wenig zu tun
hat. Das Phianomen ist folgendes: Am Himmel steht bei eintretender
Dunkelheit ein heller, mit dem bloBen Auge erkennbarer Stern an einer
Stelle, an der in der vorhergehenden Nacht kein Stern zu erkennen
war. Mitunter kann die Helligkeit dieses Sternes die der hellsten Fix-
sterne erreichen oder gar iibersteigen. Der Eindruck ist also der, als
sei am Himmel pl6tzlich ein neuer Stern entstanden, und diese Sterne
werden daher ,neue Sterne* oder Novae genannt. Die im Laufe der
Zeit beobachteten neuen Sterne werden nach dem Sternbild, in dem
sie auftreten, und dem Jahr ihres Erscheinens benannt, also z. B. Nova
Persei 1901, Nova Geminorum 1912, Nova Pictoris 1925. Durchschnitt-
lich tritt das Erscheinen eines Nova etwa einmal pro Jahr ein.

2. Die Lichtkurven. Die Bezeichnung dieser Sterne als ,,neue Sterne‘
ist natiirlich falsch und irrefitlhrend, denn in Wirklichkeit handelt es
sich selbstverstindlich nicht um die Entstehung eines neuen Sternes,
sondern es ist so, dal ein schon vorhandener, bisher aber ganz licht-
schwacher und nur teleskopisch feststellbarer Stern etwa 11. GréBe
in kurzer Zeit, etwa im Laufe eines Tages, zu einem Stern, z. B. 1. GroBe,
anwichst. Dem entspricht also eine Helligkeitssteigerung um das
10000fache. Der Anstieg erfolgt meist so schnell, daB er nur in den
seltensten Fallen messend verfolgt worden ist. Sofort nach der Ent-
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deckung setzt dann natirlich eine intensive Beobachtungstitigkeit
zahlreicher Sternwarten ein, so dafl wir iiber den weiteren Ablauf des
Phinomens viel besser orientiert sind.

Wie die in Abb. 23 dargestellten Lichtkurven dreier typischer Novae
zeigen, folgt auf das sehr schnell erreichte Maximum der Helligkeit
etwa in den ersten 20 Tagen ein nicht ganz so steiler Abfall, dann wird
der Abfall langsamer, wobei sich meist nahezu periodische Helligkeits-
schwankungen einstellen. Nach etwa 100—150 Tagen kommt der
Stern in das Stadium, in dem die Helligkeit langsam mit unregel-
miBigen Schwankungen mehr und mehr absinkt. Dies Stadium kann
sich iiber Jahre hinziehen, wobei der Stern allméhlich wieder ungeféihr
die Helligkeit annimmt, die er vorher besessen hatte.
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Abb. 23. Lichtkurven von drei neuen Sternen. Obere Kurve: Nova Aquilae 1918. Mittlere Kurve:

Nova Persei 1901. Untere Kurve: Nova Geminorum 1912, Abszisse: Zeit in Tagen nach dem Aus-
bruch, Ordinate: Scheinbare Helligkeit in Grofenklassen. (Nach L. CAMPBELL.)

3. Zugehirigkeit zum MilehstraBensystem. Die bisher bekannten
Novae zeigen ihrer Verteilung am Himmel nach eine ausgesprochene
Konzentration nach der Milchstraflenebene zu. Auch die Parallaxen
ergeben Werte fiir die Entfernung der Novae, die deutlich fiir deren
Zugehorigkeit zum MilchstraBensystem sprechen. Aus den Parallaxen
lassen sich auch die absoluten Helligkeiten der Novae bestimmen,
und daraus ergibt sich, daf die meisten Novae im Maximum ihrer
Lichtkurve fast die gleiche, sehr hohe absolute Helligkeit von etwa
M = —6™ erreichen. Dies wie auch die Ahnlichkeit der Lichtkurven
spricht dafiir, daf sich bei den verschiedenen Novis dhnliche Vorginge
abspielen. Jedoch gibt es einige Novae, die wesentlich groiere absolute
Helligkeiten erreichen, z. B. die Nova Andromedae 1885 mit M = —154.
Dieselben werden als Supernovae bezeichnet.

4. Die Spektren der neuen Sterne und ihre Deutung. Weitere wich-
tige Aufschliisse iiber das Novaphinomen ergeben sich natiirlich wieder
aus der Untersuchung ihres Spektrums. Uber die Spektren der Novae
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vor dem Lichtanstieg 148t sich nur in einzelnen Fillen Bestimmtes
aussagen. Es darf als sichergestellt gelten, da die Novae vor dem
Lichtanstieg gewohnliche Sterne waren ohne irgendwelche erkennbare
Besonderheiten, z. B. hatte die Nova Aquilae 1918 vor dem Lichtanstieg
ein dem A-Typ dhnliches Spektrum. Auch im Helligkeitsmaximum ist
das Spektrum kontinuierlich mit Absorptionslinien, die etwa einem B-oder
A-Typ entsprechen. Jedoch sind diese Linien, wie Abb. 24 fiir die Nova
Geminorum 1912 zeigt, stark verbreitert und nach Violett verschoben.
Indem wir dieseVer-
schiebung als Dopp-
lereffekt auffassen,
kommen wir zu
der Vorstellung, dafl
die Nova wihrend
des Lichtanstieges
expandiert.

Da der Spektral-
typ und damit auch
die Temperatur der
Novae sich wihrend
des Lichtanstieges
nur wenig &dndert,
miissen wir schlie-
Ben, daBl der ge-
samte Lichtanstieg
auf die Vergrofie-

Abb. 24. Spektrum der Nova Geminorum 1912 kurze Zeit rung des Stern-
nach dem Ausbruch am 14. Mirz. (Nach Aufnahmen des
Astrophys. Observ. Potsdam.) durchmessers zu-

riickzufithren  ist.
Aus der Helligkeitsinderung um das 10000fache ergibt sich dann, daB3
der Durchmesser des Sternes wihrend des Lichtanstieges auf den
100fachen Betrag anwichst. Aus den Dopplerverschiebungen der Ab-
sorptionslinien lassen sich die Expansionsgeschwindigkeiten bestimmen,
es ergeben sich Werte von 100 bis 1000 km/sec. Die grofite bei Nova
Geminorum 1912 beobachtete Geschwindigkeit betrug v = 3420km [sec.
Aus diesen Zahlen ersehen wir, da es sich bei einem Novaausbruch
um eine Sternkatastrophe von gigantischen Ausmaflen handelt.

Im allgemeinen treten einige Tage nach dem Helligkeitsmaximum bei
abnehmender Intensitit des kontinuierlichen Spektrums neben den Ab-
sorptionslinien helle Emissionslinien auf (siehe Abb. 24). Zuerst erscheinen
die Linien der Balmerserie des Wasserstoffs, allmihlich kommen andere
hinzu, insbesondere die des neutralen und auch des ionisierten Heliums,
wie auch Linien, die sich mit Funkenlinien des Sauerstoffs, Stickstoffs



Die Bildung der Nebelhiille. 241

und des Kohlenstoffs identifizieren lassen. Auch diese Emissionslinien
zeigen starke Verbreiterungen, aber im allgemeinen keine einseitigen
Dopplerverschiebungen. Das Auftreten der Emissionslinien bei gleich-
zeitiger Abnahme des kontinuierlichen Spektrums laft sich dahin
deuten, dafl bei fortschreitender Expansion der Sternmaterie die Dichte
abnimmt und sich nun um den verbliebenen Kern des Sternes eine
nicht mehr kontinuierlich, sondern selektiv strahlende Gashiille bildet,
deren Dimension wesentlich grofler ist als die des kontinuierlich strah-
lenden Kernes. Es ist also so, als ob sich z. B. die Chromosphére der
Sonne auf das 100fache des Sonnendurchmessers, d. h. etwa auf die
Halfte des Abstandes Sonne—Erde, ausgedehnt hitte. Dann wiirden
wir natiirlich die Emissionslinien der Chromosphire gegeniiber dem
kontinuierlichen Spektrum auch aus groBen Entfernungen leicht be-
obachten koénnen.

5. Das Auftreten der Nebellinien. Im weiteren Verlaufe der Ent-
wicklung, und zwar im allgemeinen etwa nach einigen Monaten, gelegent-
lich frither, z. B. bei Nova Aquilae schon nach 11 Tagen, tritt das Sta-
dium ein, das unser besonderes Interesse beansprucht. Das kontinuier-
liche Spektrum ist schwécher und schwicher geworden, aber auBer den
schon erwihnten Emissionslinien treten nun allmihlich die Nebulium-
linien auf. Dies Stadium ist fiir Nova Geminorum 1912 in Abb. 25
dargestellt. Die oberste Aufnahme zeigt ein am 10. Mai aufgenommenes
Spektrum. Hier sind wesentlich die Wasserstofflinien H;, H,, H,, die
He*-Linie 4686 und die dem N**-Ion zuzuordnende, zu einer Bande
verarbeitete Linie 4641 zu erkennen. Ganz schwach erscheint aber
rechts von H, bereits die Nebuliumlinie 4363. Die weiteren Spektren
von Dezember bis Januar zeigen dann das Nebuliumstadium in vollster
Entwicklung. Die Nebuliumlinien sind sehr stark, teilweise stirker als
die Balmerlinien geworden. Auf dem von den Aufnahmen erfaBten
Spektralbereich erkennt man in aller Deutlichkeit die beiden Haupt-
nebellinien und die ebenfalls vom O**-Ion emittierte verbotene Linie
44363 als starke, breite Banden. Die genauere Untersuchung der
Novaspektren in diesem Stadium ergibt, daB alle von den Nebeln her
bekannten Nebuliumlinien auftreten, zunichst meist mit sehr verinder-
ten Intensitdtsverhiltnissen, die sich aber im Laufe der Zeit mehr
und mehr den Intensitatsverhéltnissen in den Nebeln angleichen.

6. Die Bildung der Nebelhiille. Die Beantwortung der Frage, was
in diesem Stadium vor sich geht, liegt auf der Hand. Die Gashiille, die
sich schon beim Auftreten der erlaubten Emissionslinien gebildet hat,
dehnt sich weiter und weiter aus, bis schlieBlich die Dichte so klein und
die Zeit zwischen zwei ZusammenstéBen so gro geworden ist, daB die
verbotenen Nebellinien emittiert werden kénnen. Die Gashiille nimmt
damit mehr und mehr den Charakter eines Nebels an. Daf} das tatsich-

Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 16
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lich so ist, wird in manchen Fillen direkt durch die Beobachtung be-
wiesen. Der Stern erscheint im Fernrohr nicht mehr punktformig,
sondern als Scheibe von endlichem Durchmesser. Im Laufe der Jahre

Abb. 26. Bildung einer Nebelhiille um die Nova Persei 1901, nach einer Aufnahme aus dem Jahre
1917 von RITCHEY, Mt.-Wilson-Sternwarte.

nach dem Ausbruch hat sich bei manchen Novis eine deutlich erkenn-

bare Nebelhiille ausgebildet. Abb. 26 zeigt dies fiir die Nova Persei

1901 in dem Stadium 16 Jahre nach dem Ausbruch. Stern und Nebel-

hiille sind deutlich zu unterscheiden. In diesem Stadium gelingt es
16*
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gelegentlich auch, das Spektrum der zusammengeschrumpften Nova
von dem ihrer Nebelhiille zu trennen. Es ergibt sich, daB die Nova ein
Spektrum vom WoLF-RAYET-Typ besitzt.

7. Novae und planetarische Nebel. Damit sind wir in unseren Dar-
legungen bei dem Punkt angekommen, in dem sich der Zusammenhang
zwischen dem Novaph#nomen und den planetarischen Nebeln als
logische Konsequenz von selbst ergibt. Was liegt néher, als anzuneh-
men, daf} die planetarischen Nebel alte Novae in ganz spitem Stadium
ihrer Entwicklung sind? In der Tat ist das die Auffassung, die von den
meisten Forschern vertreten wird. Als besonders schlagenden Beweis
fir die Richtigkeit dieser Anschauung kénnen wir den Krebsnebel
anfithren. Wie schon vorher erwahnt, besitzt er die ungewéhnliche
Expansionsgeschwindigkeit von 1200 km/sec. Dem entspricht eine
scheinbare VergréBerung seines Durchmessers von 20" pro Jahrhundert.
Daraus berechnet man leicht, dal der Zentralstern des Krebsnebels
vor etwa 900 Jahren als Nova explodiert sein miiite, um bei der an-
gegebenen Expansionsgeschwindigkeit die heutige Ausdehnung erreicht
zu haben. Und in der Tat ist nun in chinesischen Annalen eine Nova
beschrieben, die im Jahre 1054 beobachtet wurde und deren Ort inner-
halb der Beobachtungsfehler mit dem des Krebsnebels iibereinstimmt.
Soll man da noch an der Richtigkeit dieses Entstehungsbildes zweifeln?

8. Die Ursache eines Novaausbruches. Zum Schlul unserer Be-
trachtungen iiber die Novae wollen wir wenigstens kurz die Frage nach
der Ursache der Novakatastrophe eines Sternes streifen. Hieriiber
sind im Laufe der Zeit lebhafte Diskussionen gefiihrt worden. Wihrend
man frither dazu neigte, 4ullere Einflisse auf den Stern fiir den Eintritt
des Novaphénomens verantwortlich zu machen, herrscht heute mehr
die Ansicht vor, daBl es innere Ursachen sind. Nach der insbesondere
von MILNE vertretenen Auffassung durchliuft jeder Stern im Gange
seiner Entwicklung ein Stadium, in dem sein innerer Aufbau instabil
wird. Dann kann es zu einer Katastrophe kommen, bei der die &ullere
Hiille des Sternes abgeschleudert wird und der Rest zu einem Stern
hoher Dichte, d. h. einem weiBen Zwerg, zusammenschrump{t. Fiir die
Richtigkeit dieser Auffassung spricht z. B. die Feststellung, dafl die
Zentralsterne der planetarischen Nebel tatsichlich weile Zwerge zu sein
scheinen. Fiir die Auffassung, daB es sich bei dem Novaphinomen nicht
um ein zufilliges, durch duBlere Einfliisse bedingtes Ereignis, sondern
um ein normales Durchgangsstadium der Sternentwicklung handelt,
spricht das in dem 5. Vortrage (S. 189) schon erwihnte Auftreten zahl-
reicher Novae in den Spiralnebeln. Im Andromedanebel allein sind
bisher 66 Novae beobachtet worden, von denen 34 in den zentralen
Teilen des Nebels auftraten. 44 von diesen entfallen auf die Zeit von
1923—1927.
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Wenn aber wirklich jeder Fixstern im Laufe seiner Entwicklung in
das Stadium eintritt, in dem eine Novakatastrophe moglich wird, so
ist nicht von der Hand zu weisen, dall auch die Sonne einen solchen
Ausbruch erleben konnte. Was dabei mit der Erde geschehen wiirde, —
das auszumalen, moge der Phantasie des Lesers iiberlassen bleiben.

¢) Dunkle Wolken in der Milchstrafle.

1. Scheinbare Sternleeren. Wir haben uns bisher ausschlieflich
mit den hell leuchtenden Nebeln beschéftigt, wobei wir zwei Klassen
zu unterscheiden hatten, je nachdem ob das Nebellicht ein kontinuier-
liches oder ein Linienspektrum besitzt. Im letzteren Falle handelt es
sich um Gasnebel, im ersteren vermutlich um Nebel aus kosmischem
Staube, an deren Partikeln das von benachbarten Sternen kommende
Licht reflektiert oder zerstreut wird. Derartige Wolken machen sich
noch in anderer Weise im Raume bemerkbar.

Wenn wir die Bilder der groflen diffusen Nebel betrachten, so fallt
uns auf, dal in diesen ausgesprochen helle Stellen mit ganz dunklen
abwechseln und daB}, wie z. B. beim Amerikanebel (s. Abb. 2), die Zahl
der Hintergrundsterne in der Nachbarschaft des Nebels wesentlich
kleiner ist als in der weiteren Umgebung. Man kénnte zunéchst meinen,
daB es sich um tatsiichliche Sternleeren handelt. Man wird aber bald
eines besseren belehrt, wenn man bestimmte Gegenden des Himmels,
z. B. die in Abb. 27 dargestellten Nebel in der Umgebung von { Orionis,
betrachtet. Niemand wird sich des unmittelbaren Eindruckes erwehren
konnen, daf es sich bei dem dunklen Fleck, der pferdekopfartig von der
linken in die rechte Bildhélfte hineinragt, nicht um eine Sternleere,
sondern um eine dunkle, d. h. lichtabsorbierende Wolke handelt, die
vor den Sternen wie auch vor den hellen Nebelstreifen steht, die von
oben nach unten das Bild durchziehen. Es zeigt sich nun, daBl dies
Phinomen der dunklen Wolken eine sehr haufige Erscheinung in der
MilchstraBle ist. Genauere Untersuchungen derselben verdanken wir
insbesondere BARNARD und WoOLF.

Besonders haufig treten sie in der Nachbarschaft heller Nebel auf,
wofiir die in Abb. 5 S. 180 dargestellte Gegend bei ¢ Ophiuchi ein typisches
Beispiel ist. Man erkennt deutlich, dal die Umgebung des hellen Nebels
eine auffallend sternarme Gegend ist. Aber auch ohne helle Nebel sind
solche scheinbaren Sternleeren an vielen Stellen der MilchstraBle zu
finden. Am bekanntesten ist der Kohlensack, eine ausgedehnte und
auffallende Sternleere in der am Siidhimmel besonders hellen Milch-
straBe. Abb. 28 zeigt den Dunkelnebel Barnard 72, der sich schlan-
genartig durch die MilchstraBe im Sternbild des Ophiuchus hinzieht.

2. Absorption und Entfernung der Dunkelwolken. AufschluB nicht
nur iiber die absorbierende Wirkung der Dunkelwolken, sondern auch
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Abb.27. Helle und dunkle Nebel in der Gegend von { Orionis. (Nach einer Aufnahme der Mt.-Wilson-Sternwarte.)

iiber ihre Entfernung erhalten wir aus Sternzdhlungen in diesen Wolken
und dem Vergleich mit den Sternzahlen in benachbarten normalen Ge-
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Abb. 28. Dunkelnebel Barnard 72 im Ophiuchus. (Nach einer Aufnahme von BARNARD.)

bieten der Milchstralen, in denen keine Absorption stattfindet. Solche
Zéhlungen sind zuerst von WoLr und neuerdings von verschiedenen



logAm
39

30
)

25

40 /]
%
L —

Y

248 W. GroTrIAN: Besondere Leuchtvorginge im Weltraum.

andern Beobachtern durchgefiihrt worden. Die dabei anzuwendende
Methodik ist bereits im 5. Vortrage S. 180 beschrieben und am Beispiel
der Sternleere bei ¢ Ophiuchi erldutert worden. Wir wollen die dort
gemachten Angaben noch durch ein weiteres Beispiel, die Sternleere
bei &+ Ophiuchi, erginzen. Wie Abb. 29 in derselben Darstellung wie
Abb. 6 auf S. 181 zeigt, stimmt die Zahl der Sterne bis zur 9. GréBen-
klasse nahezu iiberein mit der wahrscheinlichsten Verteilung, dann aber
biegt die untere Kurve ab und verliuft erst wieder von der 11. Groéfen-
klasse ab nahezu parallel zur Kurve ¢, mit einer horizontalen Verschie-
bung von etwa 2™3 Grofenklassen. Dies Abbiegen ist offensichtlich
so zu deuten, daB in der Entfernung der Sterne 9.—11. Grofe eine dunkle
Wolke steht, die das Licht der hinter ihr stehenden Sterne schwicher als
11. GréBe um 2,3 GréBenklassen schwicht.
o Da die Sterne 9. GroBle etwa in einer Ent-
y fernung von etwa 250, die 11. GréBe in einer
Entfernung von etwa 450 parsec stehen, hat
// die dunkle Wolke also eine mittlere Entfer-
4 nung von etwa 350 parsec und eine Aus-
dehnung von etwa 200 parsec.
Derartige Untersuchungen sind nun. be-
reits an einer Reihe von Sternleeren der
MilchstraBle durchgefithrt worden. Aus den-

N

A
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0 . .
8 9 w 77 # B 7 756" selben geht hervor, daf in einer Zone von

Abb. 29. Untere Kurve: Verlauf  etiwa, 20° zu beiden Seiten der galaktischen
der Sternzahlen in der Dunkel-

g:;kgv z?gsgh(;&lggﬁ;t stg esgzgg Zentralebene zahlreiche lokale, absorbierende
zu erwartender Verlauf in Ge-  Wolken vorhanden sind. Die stédrkste
bieten ohtd ﬁ‘?ﬁ{ﬁf{‘;n' @aeh " pisher festgestellte Absorption betrigt etwas

mehr als 4 Gro@enklassen. Das entspricht
einer Lichtschwichung auf den 50. Teil.

3. Der physikalische Zustand der dunklen Wolken. Obwohl wir uns
eingangs bereits auf den Standpunkt gestellt haben, daf diese absorbie-
renden Wolken sehr wahrscheinlich auns kosmischem Staube bestehen,
bedarf natiirlich die Frage nach dem physikalischen Zustande derselben
eine eingehende Diskussion. Denkbar wire es zunichst natiirlich auch,
daB es sich um Gaswolken handelt. Die Schwichung des Lichtes wiirde
dann auf die RavLeigHsche Streuung zuriickzufithren sein. Dieser
Annahme stehen aber zwei Schwierigkeiten im Wege. Man kann namlich
erstens ausrechnen, daB3 die Gasmassen, die die tatsichlich beobachteten
Lichtschwichungen durch RavLEIcHsche Streuung hervorrufen wiirden,
so groBe Massen enthalten miiten, daB sie sich durch ihre Gravitations-
wirkung auf die benachbarten Sterne bemerkbar machen wiirden. Solche
Einfliisse haben sich aber nicht feststellen lassen. Beider Annahme kos-
mischen Staubes, der aus kleinen, festen Partikeln besteht, kommt man
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dagegen mit viel geringeren Massen aus. Dal} dem soist, erkennt man ja
leicht an der Tatsache, daBl eine Regenwolke oder eine Rauchwolke das
Sonnenlicht viel starker schwicht als der Durchgang durch die ganze Erd-
atmosphére. Zweitens miifite die durch RaYLEIGH-Streuung verursachte
Schwichung entsprechend dem 1 /44 Gesetz mit einer Rétung des Lichtes
der hinter der Wolke stehenden Sterne verbunden sein. Ob eine solche
Rotung vorhanden ist, blieb lingere Zeit zweifelhaft. Neuerdings
scheint sichergestellt, daB eine schwache Rotung vorhanden ist, jedoch
keineswegs in dem Betrage, der dem RayrLEIGHschen Gesetz entspricht!.
Alles spricht also bisher dafiir, da der wesentliche Bestandteil der
dunklen Wolken staub- oder meteoritenartige feste Teilchen sind.

4. Die galaktische Absorptionszone. Kine viel allgemeinere Licht-
absorption im Milchstrafensystem hat R. TRUMPLER entdeckt. TrimeP-
LER untersuchte die sog. offenen Sternhaufen der Milchstrafe. Die
Entfernungen derselben wurden aus der Differenz m — M = 5(log r — 1)
zwischen der scheinbaren und der absoluten Helligkeit einzelner Sterne
des betreffenden Haufens, d. h. also unter der Annahme berechnet, daf
die Helligkeit proportional 1/r2 abnimmt, wie es ohne jede Schwichung
des Lichtes im Raume der Fall sein miilite. Aus der so ermittelten
scheinbaren Ausdehnung der Sternhaufen liefen sich nun die wahren
Ausdehnungen derselben berechnen. Dabei ergaben sich fiir Haufen,
die ihrem Aussehen, d. h. der Anordnung der Einzelsterne nach, den-
selben Charakter zeigen, Durchmesser, deren Betrag systematisch mit
wachsender Entfernung zunahm. Das ist ein sehr unplausibles Resultat,
denn man wird erwarten, daBl Haufen desselben Charakters auch nahezu
dieselbe Ausdehnung haben. TRUMPLER macht nun diese durchaus
plausible Annahme und kommt damit zu der Feststellung, dafl die aus
m — M berechneten Abstinde r systematisch verfilscht sein miissen.
Als Ursache dieser Verfilschung sieht er eine Schwichung des Lichtes
beim Durchgang durch den interstellaren Raum an. Beriicksichtigt
man dieselbe, so ergeben sich nahezu gleiche Durchmesser fiir die gleich-
artigen Haufen, wenn man den Betrag der Lichtschwichung zu 0™,67 m
GroBenklassen pro 1000 parsec ansetzt. Dem entspricht eine Herab-
setzung der Helligkeit auf etwa die Hélfte pro 1000 parsec oder 3260 Licht-
jahre.

Diese Lichtschwichung ist also quantitativ viel geringer als die in
den ortlich begrenzten dunklen Wolken; sie erstreckt sich dafiir aber
auch iiber viel grofere Raumgebiete. Nach TrRUMPLER erfiillt dieses
lichtschwichende Medium aber nicht den ganzen Raum, sondern ist

! Anm. b. d. Korr. In einer soeben erschienenen Arbeit kommt C. SCHALEN
zu dem Ergebnis, daB die Absorption und Rétung des Lichtes in den Dunkel-
wolken durch die Lichtstreuung an kugelférmigen, metallischen Teilchen mit
einem Durchmesser von der GrioBenordnung 10— cm erkliart werden kann.
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beschrinkt auf eine schmale Zone von 100 parsec = 326 Lichtjahren
Dicke beiderseits der Ebene der MilchstraBe. Auf Grund ganz anderer
Untersuchungen kommen auch BoTTLINGER und SCHNELLER zur An-
nahme einer solchen Absorptionszone von éhnlicher Dicke. Auf die Be-
deutung dieser Absorptionszone fiir die Bestimmung der wahren Aus-
n.g.c. dehnung des Milch-

straBensystemsist be-

g91 reits in dem 6. Vor-

trage S. 179 hinge-

wiesen worden. Kine

eindrucksvolle  Be-

statigung fiir die Exi-

4013 stenz einer solchen

Zone bedeutet die

Tatsache, daB auch

in manchen Spiral-

nebeln, wie Abb. 30

7814 zeigt, schmale Ab-

sorptionszonen deut-

lich zu erkennen sind.

Zu erortern bleibt

nun noch die Frage

4565 nach dem vermut-

lichen physikalischen
Zustande des absor-
bierenden Mediums.
Auch hier stehen wie-
der kosmischer Staub
oder Gas zur Diskus-
sion. TRUMPLER stellt
nun fest, daBl die
Sterne der Haufen
eine mit wachsen-

dem Abstande zuneh-

Abb. 30. Absorptionszonen in Spiralnebeln. (Nach Auf- . :
nahmen von H.D. CURTISS.) mende Rotung ihrer

5866

4594

Farbe zeigen, die dem
Betrage nach iibereinstimmt mit den Werten, die bei Annahme Ray-
LEIGHscher Streuung zu erwarten sind. Dies Resultat ist inzwischen
von verschiedenen anderen Autoren bestitigt worden. Es schlieBt
die Moglichkeit eines aus groBeren Partikeln bestehenden kosmischen
Staubes aus, denn diese wiirden keine Rotung, sondern eine fiir alle
Wellenlingen praktisch gleiche Schwichung des Sternlichtes bewir-
ken. Es bleibt somit nur noch, wie insbesondere SCHOENBERG und
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GLEISSBERG gezeigt haben, die Wahl zwischen ganz kleinen kugel-
formigen festen Partikeln, deren Durchmesser kleiner als ein Viertel
der Wellenlinge des durchgehenden Lichtes (also << 107¢ mm) sein
miiBte, damit sie noch RavieicHsche Streuung ergeben, oder Gas-
molekiillen bzw. Atomen. Da man bei der ersten Annahme mit wesent-
lich kleineren raumlichen Dichten der interstellaren Materie auskommt,
um die beobachteten Absorptions- und Rétungsaffekte zu erkliren, als
mit der Gasannahme, wird man geneigt sein, der Partikelhypothese
den Vorzug zu geben, ohne damit aber das Vorhandensein von Gas-
massen vollig ausschliefen zu wollen.

d) Die interstellare Materie.

1. Die ruhenden Kalziumlinien. Uber einen weiteren interstellaren
Absorptionseffekt ganz anderer Art erhalten wir Aufschlufl auf Grund
von Beobachtungen, die, von einer Entdeckung J. HARTMANNS aus-
gehend, sich zu einem der interessantesten Forschungsgebiete der
Astrophysik entwickelt haben. HarRTMANN untersuchte im Jahre 1904
das Spektrum des spektroskopischen Doppelsternes d Orionis und stellte
fest, daB die K-Linie des Ca™ (die H-Linie konnte wegen der Nachbar-
schaft von H, nicht gemessen werden) die durch die Bahnbewegungen
bedingten periodischen Dopplerverschiebungen nicht mitmacht. AuBer-
dem erschien die K-Linie {iberraschend scharf gegeniiber den stark ver-
breiterten sonstigen Linien des Sternspektrums. HARTMANN wies auch
darauf hin, daf} in dem Spektrum der Nova Persei 1901 ein ganz analoges
Phidnomen zu beachten sei, indem hier neben den stark verbreiterten
und nach Violett verschobenen H- und K-Linien scharfe, unverschobene
H-und K-Linien auftreten. Auch auf dem in Abb. 24 S. 240 dargestellten
Spektrum der Nova Geminorum 1912 sind die mit H, K, bezeichneten
scharfen Kalziumlinien deutlich zu erkennen. HarTMANN kam auf
Grund dieses Befundes zu der Auffassung, daf diese unverschobenen
oder, wie man heute meist sagt, ,,ruhenden‘ Kalziumlinien nicht zu
der Atmosphéire des betreffenden Sternes gehéren konnten, sondern
durch Absorption in einer irgendwo zwischen Stern und Erde gelegenen
Wolke entstehen miiiten.

Die Entdeckung von HarTtMaNN fand zundchst wenig Beachtung;
man war zeitweilig der Ansicht, daBl es sich mehr um ein lokales Phéino-
men bei einigen in Kalziumwolken eingehiillten Sternen handelt. Mehr
und mehr stellte sich dann, insbesondere durch Untersuchungen von
J. 8. PLASKETT, heraus, daf die ruhenden Kalziumlinien keineswegs nur
bei einigen Doppelsternen, sondern ganz allgemein bei allen Sternen
der heillen Spektraltypen O bis B3 zu beobachten sind. Bei den Spektral-
typen tieferer Temperatur als B3 kénnen die ruhenden Kalziumlinien
prinzipiell deshalb nicht beobachtet werden, weil sie von den stark
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verbreiterten H- und K-Linien der Sternatmosphiren verdeckt sind.
Auflerdem wurde festgestellt, dafl die kleinen auch bei den ruhenden
Kalziumlinien festgestellten Dopplerverschiebungen sich zwanglos durch
die Sonnenbewegung erkliren lassen. Wichtig fiir die weitere Entwick-
lung war dann die Feststellung, dafl aufler den Linien H und K des
Ca® auch die D-Linien des Na als ruhende Linien auftreten. HAaRT-
MANN hatte das schon in seiner ersten Arbeit fiir die Nova Persei fest-
gestellt, Miss HEGER fand die ruhenden D-Linien in den Spektren einer
Reihe von B-Sternen. Aus diesen Feststellungen war zu schlieBen, daB
die absorbierenden Wolken weite Gebiete des Raumes erfiilllen miiiten
und nicht nur Kalzium, sondern auch Natrium und damit wahrscheinlich
auch noch andere Elemente enthalten; denn es 1ilt sich zeigen, daB
sich auch bei einer Mischung zahlreicher Elemente Kalzium und Natrium
durch ihre besonders giinstig gelegenen starken Absorptionslinien be-
vorzugt bemerkbar machen wiirden.

2. Die Theorie EppineTons. In diesem Stadium wurde die Entwick-
lung des Problems sehr wesentlich beeinfluBt und geférdert durch das
Eingreifen EppINGTONS im Jahre 1926, der die ganze Frage von einem
sehr allgemeinen Standpunkte theoretisch behandelte. EpDINGTON
legte sich die Frage vor: Ist der interstellare Raum, d. h. der Raum
zwischen den Sternen, wirklich vollkommen leer oder haben wir An-
haltspunkte dafiir, daB} sich auch dort iiberall Materie, wenn auch in
einer auflerordentlich grolen Verdiinnung befindet? Indem EppInGTON
den galaktischen interstellaren Raum als die dullersten Ausldufer der
diffusen Nebel betrachtete, kam er zu der Auffassung, daBl in unserem
MilchstraBensystem der gesamte interstellare Raum von sehr verdiinnter
Materie erfiillt sein miilte und berechnete als oberen Grenzwert fiir die
interstellare Materie eine Dichte ¢ — 10724 g/cm3. Bestinde die ge-
samte interstellare Materie aus Wasserstoff, so wiirde also etwa 1 H-Atom
pro cm? vorhanden sein. Das gibt eine anschauliche Vorstellung von dem
Grade der Verdiinnung. Weiterhin fragt EpbpINgTON: Wie ist die
Temperatur dieser interstellaren Materie? Man mdéchte zundchst wohl
meinen, daB sie sehr niedrig ist und in der Tat wiirde auch ein im inter-
stellaren Raume befindlicher kleiner schwarzer Korper eine Temperatur
von etwa 3° abs. annehmen, die dadurch bedingt ist, dafl die Energie
der bei dieser Temperatur emittierten schwarzen Strahlung gleich der
Energie des absorbierten Sternlichtes ist.

Bei Atomen ist die Sache aber ganz anders. Ein Atom absorbiert
aus der auf ihn auftreffenden Sternstrahlung auch solche Frequenzen,
die zur Tonisation fithren. Dabei erhalten die abgetrennten Elektronen
Geschwindigkeiten, die nicht von der Intensitit, sondern nur von der
Frequenz des absorbierten Lichtes abhdngen. Dadurch entsteht also
eine ungeordnete Bewegung der Elektronen, die sich durch Stéfle auch
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auf die Atome ibertrigt. EppinaToN berechnete, daf bei Annahme
einer Gesamtstrahlung der Sterne gleich der von 2000 Sternen 1. GroBe
die Temperatur der interstellaren Materie 10—12000° sein sollte. Aus
dieser Uberlegung ersieht man auch, daB die interstellare Materie
mehr oder weniger ionisiert sein mufl. Der Ionisationsgrad ist bedingt
durch das Gleichgewicht zwischen den ionisierenden Absorptionsakten
der sehr verdiinnten Sternstrahlung und den Wiedervereinigungsprozes-
sen in der sehr verdiinnten interstellaren Materie. EDDINGTON berechnet,
daB das Ca im wesentlichen als Ca™*, Na im wesentlichen als Nat vor-
handen sein miiite. Und zwar ist das auf Atomzahlen bezogene Kon-
zentrationsverhaltnis
Ca 1 Ca+ 1 Na 1
Cat — 300000’ Cat+  400° Nat 1000000

Also nur der 400. Teil der vorhandenen Ca-Atome und der millionste
Teil der vorhandenen Na-Ato- .
me ist in einem fiir Absorption
der H- und K- bzw. D-Linien ?
giinstigen Zustande. Dagegen ¢ -
ist es leider wegen ungiin- R
stiger Lage der betreffenden T
Linien nicht moglich, die viel 2
zahlreicheren Ca®*- und Na't. |~
Ionen spektroskopisch nach- ,
zuweisen. 05 55 45 65 85 795

3. Verteilung und Dichte 0 e o raonkiassin, Grdmaton:
der interstellaren Materie. Die  Geschitate Intensitit der ruhenden K-Linie. (Nach

. 0. STRUVE.)
weiteren Untersuchungen be-
schiftigen sich nun wesentlich mit der Prifung der durch die
Eppineronsche Theorie gegebenen Gesichtspunkte. Wenn die inter-
stellare Materie tatsachlich gleichmifBig iiber den ganzen Raum ver-
teilt ist, so muB die Intensitdt der interstellaren Linien mit wachsen-
dem Abstande der Sterne zunehmen. Diese Erwartung wurde an einem
groflen Beobachtungsmaterial von O.StrUvVE gepriift. Allerdings
wurden die Intensititen der H- und K-Linien nicht gemessen, sondern
nur nach einer Gedichtnisskala geschitzt. Abb. 31 zeigt, daB die
Intensitdt der Linien mit wachsender scheinbarer GroéBe der Sterne,
d. h. also wachsendem Abstande, linear ansteigt, wie es nach der Theorie
EppINaTONs zu erwarten ist. B. P. GErasiMovIE und O. STRUVE haben
dies von O. STRUVE gesammelte Material einer theoretischen Diskussion
unterzogen. Aus der beobachteten Intensitit der H- und K-Linien und
der aus der Atomphysik bekannten Ubergangswahrscheinlichkeiten
fiir die diesen Linien entsprechenden Ubergéinge berechnen sie die Zahl
der Ca™-Ionen pro cm3 des interstellaren Raumes zu Ng,+= 5,4 - 10719,

L1
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d. h. also: in einem Wiirfel von etwa 12 m Kantenlinge befindet sich
im Durchschnitt ein absorptionsfdhiges Ca™-Ion. Dem entspricht eine
Dichte von ¢ =3,6-10732gr/ecm3. Dafl trotz dieser auBerordentlich
geringen Konzentration die im interstellaren Raume vorhandenen
Ca™-Tonen zur Erzeugung einer Absorptionslinie ausreichen, liegt daran,
dafl die vom Licht durchsetzte Schichtdicke auBlerordentlich groBe
Dimensionen, eben die Dimensionen des interstellaren Raumes, hat.
Man berechnet leicht, daB die in einer Sdule von 1 cm2 Querschnitt und
100 parsec = 326 Lichtjahren Lénge enthaltene Zahl der Ca™-Ionen
1,6 - 1011 ist. Das ist noch immer nicht viel, denn die gesamte in dieser
Saule enthaltene Masse der Ca™-Ionen betrigt nur 1078 mgr. Aber bei
der hohen Empfindlichkeit der spektroskopischen Methoden reicht diese
minimale Menge zur Erzeugung beobachtbarer Spektrallinien aus.

Unter Beriicksichtigung der Ionisationsverbéltnisse in der inter-
stellaren Materie und unter der Annahme, dafl die Elemente in der
interstellaren Materie in demselben prozentualen Verhiltnis vorhanden
sind wie in der Erdkruste — die Berechtigung dieser Annahme mag
dahingestellt bleiben — berechnen GERasIMOVIE und STRUVE die
Dichte der gesamten interstellaren Materie zu ¢ = 10728 gr/em3. Das
ist also der 100. Teil der von EDDINGTON als obere Grenze berech-
neten Dichte.

Um den Zustand der interstellaren Materie bei dieser Dichte etwas
genauer zu illustrieren, berechnen wir noch einige charakteristische
Zahlen. Bei Annahme eines mittleren Atomgewichtes 4 = 20 ist die
Zahl der Atome pro cm® N =3:10"%. Bei der Temperatur von
10000° entspricht dieser Atomzahl ein Druck p =3-10"1 mm Hg.
Bei Annahme eines Atomdurchmessers von ¢ = 1078 cm ist die freie
Weglinge L = 101 cm = ca. 10 Lichtjahre. Bei einer mittleren Atom-
geschwindigkeit von 3,2 km/sec ist die Zeit zwischen zwei atomaren
ZusammenstéBen 108 Jahre. Fir die Zeit zwischen zwei Zusammen-
stoBen zwischen einem Elektron und einem Atom ergeben sich etwa
5000 Jabre. Man sieht also, daB es sicher sehr lange dauern wird, bis
sich ein Gleichgewichtszustand in der interstellaren Materie hergestellt
hat. Aber dem kosmischen Geschehen stehen ja auch lange Zeitriume
zur Verfiigung.

Fiir die gleichméaBige Verteilung der interstellaren Materie spricht
schlieBlich auch folgende insbesondere von PLASKETT und PEARCE
festgestellte Tatsache: Sehr sorgfiltige Messungen der kleinen Doppler-
verschiebungen, die auch bei den ruhenden Kalziumlinien vorhanden
sind, lassen sich zwanglos dahin deuten, dafl das interstellare Kalzium
die von Oort gefundene und im 6. Vortrage S.200 behandelte Ro-
tation der MilchstraBe mitmacht. Aus diesen Untersuchungen liBt
sich die mittlere Entfernung der absorbierenden Kalziumwolken be-
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stimmen. Es ergibt sich stets die Hélfte der Entfernung des betreffenden
Sternes, in dessen Spektrum die rubenden Linien beobachtet werden.
Der Schwerpunkt der absorbierenden Wolke liegt also stets in der Mitte
zwischen Stern und Erde. Das spricht sehr fiir eine gleichmafige
Verteilung der interstellaren Materie. Demgegeniiber soll nicht ver-
schwiegen werden, dafl UxséLp, STRUVE und ELvEY Andeutungen
fiir eine nicht ganz gleichméaBige Verteilung gefunden zu haben glauben,
jedoch bedarf dies Resultat noch genauerer Nachpriifung.

Nicht endgiiltig entschieden ist auch die Frage, ob die interstellare
Materie auf eine der TrRUMPLERschen Absorptionszone édhnliche oder
gar gleiche Zone zu beiden Seiten der MilchstraBlenebene beschriankt ist.
Die Beobachtungen sind durch die Auswahl der Sterne im wesentlichen
auf eine solche Zone beschrankt. s gibt jedoch auch einige Sterne in
hohen galaktischen Breiten, die die ruhenden Kalziumlinien zeigen.
Das spricht natiirlich fir ein Vorhandensein der interstellaren Materic
im ganzen Raum des Milchstrallensystems. Damit wirde jeder Zu-
sammenhang mit der TRUMPLERschen Absorptionszone hinfallig werden.
Der Zusammenhang zwischen beiden Phénomenen wiirde aber auch
sonst bestenfalls nur ein dullerlicher oder sagen wir ortlicher sein, denn
es 1aBt sich leicht zeigen, dal die aus der Untersuchung der ruhenden
Linien erschlossene Dichte der interstellaren Materie nicht im ent-
ferntesten ausreicht, um infolge Ravrrrcascher Streuung oder Streuung
an freien Elektronen Schwichungen des Sternlichtes in dem von
TrUMPLER gefundenen Betrage zu ergeben.

Die Dichte der interstellaren Materie ist auch viel zu gering, als daf3
diese irgendwelche dynamische Einfliisse auf die Bewegungen der Sterne
ausiiben kénnte. Man berechnet leicht, dall in 1 kubicparsec 0,00015
Sonnenmassen = 50 Erdmassen an interstellarer Masse enthalten sind,
wihrend sich in demselben Volumen nach Kapreyn 0,045 Sterne
befinden. Das Verhiltnis der interstellaren Masse zur stellaren Masse
je Volumeneinheit ist also 1 : 300. Die Dichte der interstellaren Materie
ist auch so gering, da8l sie der Bewegung der Sterne keinen merkbaren
Reibungswiderstand entgegensetzt.

Zum Schluf} sei wenigstens kurz auf die von MiLLikan vertretene
Auffassung hingewiesen, daB die interstellare Materie fiir die Entstehung
der sog. kosmischen Strahlung verantwortlich zu machen sei. Es ist
dies die Strahlung von auBerordentlicher Durchdringungsfihigkeit,
deren Untersuchung heute im Vordergrunde des physikalischen Inter-
esses steht und fortlaufend die tiberraschendsten Resultate ergibt. Wie-
weit die MiLLikaNsche Hypothese zu Recht besteht, 1aBt sich schwer
sagen. Vollig andersartig ist die von BAADE und Zwicky neuerdings
ausgesprochene Vermutung, dafl der auf S. 239 erwihnte Supernova-
Prozefl zur Entstehung der kosmischen Strahlung fiihrt. Aus der be-
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obachteten enormen Helligkeit der Supernovae berechnet man leicht,
daB offensichtlich die gesamte Masse des urspriinglich vorhandenen
Sternes in Strahlung verwandelt wird. Ein solcher Prozefl pro Jahr-
tausend in jedem galaktischen System wiirde geniigen, um die beob-
achtete Intensitit der kosmischen Strahlung zu erkliren.
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Achter Vortrag.
Die Entwicklung der Sterne.

Von P. TEN BRUGGENCATE, Greifswald.
Mit 11 Abbildungen.

Jeder Astronom hat sich wohl in der einen oder anderen Richtung
bemiiht, die Fragen: wie entwickelt sich ein Stern, ja wie entsteht
iiberhaupt ein Stern? zu beantworten. Trotzdem ist es eine wenig
dankbare Aufgabe, die Entwicklung der Sterne zu behandeln, denn wir
miissen zugeben, daB wir auBlerordentlich wenig positive Resultate
iiber die Entwicklung oder gar die Entstehung der Sterne kennen.
Wenn wir wiiiten, wie bei einem Stern gegebener Masse Temperatur,
Dichte und Druck von der Oberfliche bis zum Zentrum zunehmen,
wenn wir auBerdem wiiBten, durch welche physikalischen Prozesse
der Stern in seinem Innern die Energie erzeugt, die er ununter-
brochen in den Raum hinaussendet, so hitten wir alle Daten zur
Verfiigung, um, wenigstens prinzipiell, auszurechnen, wie sich sein inne-
rer Aufbau und damit auch seine fiir uns beobachtbaren Eigenschaften
(effektive Temperatur und Gesamtstrahlung) im Laufe der Zeit infolge
des Ausstrahlungsprozesses éndern. Dann lieBle sich ein vollstdndiges
Bild iiber die Entwicklung eines solchen Sternes gewinnen. Aber wie
weit sind wir noch von diesem Wissen, das wir voraussetzen miifiten,
entfernt; wie wenig wissen wir iiber die Prozesse der Energieerzeugung
und wie wenig iiber den inneren Aufbau der Sterne.

Die Entwicklung der Astrophysik in den letzten Jahren hat immer
wieder gezeigt, wie ungeheuer kompliziert die Untersuchungen iiber
den inneren Aufbau der Sterne werden, wenn man nicht von ganz
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speziellen Annahmen ausgehen will. Und so stehen wir heute den ver-
schiedenen Anschauungen iiber die Entwicklung der Sterne sehr viel
skeptischer gegeniiber als vor wenigen Jahren. Unsere heutigen Vor-
stellungen konnen in kurzer Zeit iiberholt sein, denn letzten Endes
héngen sie vollkommen davon ab, wieweit unsere Annahmen iiber die
physikalischen Prozesse, die der Energieerzeugung im Sterninnern
zugrunde liegen, zutreffen. Was wir wohl mit Sicherheit aussagen
konnen, ist, daB diese Prozesse sich im Innern der Atomkerne abspielen
miissen. So kann jeder entscheidende Fortschritt auf dem Gebiet der
Kernphysik vollig neue und andersartige Ergebnisse auf dem Gebiet
der Kosmogonie zur Folge haben. Es soll deshalb im folgenden der
Hauptwert auf das Methodische und Problematische des Gebietes gelegt
werden.

a) Doppelsternsysteme, mehrfache Sternsysteme und Systeme
vom Typus des Planetensystems.

L. Doppelsterne und mehrfache Sternsysteme,

1. Beobachtungsergebnisse, die fiir eine Entstehung der Doppel-
sterne durch Teilung eines Muttersterns sprechen. Die grofie Hiufigkeit
der visuellen und spektroskopischen Doppelsternsysteme spricht ent-
schieden dafiir, daB die Ursache fiir die Bildung solcher Systeme keine
zufallige sein kann. Deshalb ist die Anschauung, ein Doppelstern
entstiinde dadurch, daBl bei einer zufilligen Begegnung zweier Sterne
die beiden Komponenten sich infolge ihrer gegenseitigen Anziehung
einfangen, nicht haltbar. Aber es gibt noch eine weitere Beobachtungs-
tatsache, die auf eine Teilung eines Muttersterns als Entstehungsursache
fiir Doppelsternsysteme hinweist. Es ist das Verdienst Russkrrsl,
darauf aufmerksam gemacht zu haben, daB die Bahndimensionen bei
dreifachen Sternsystemen ganz deutlich erkennen lassen, daf ein solches
System durch Teilung eines Muttersterns und darauffolgende abermalige
Teilung einer der Komponenten entstanden sein muB.

Man geht aus von dem Satz der Mechanik, daB bei einem System,
auf das keine duBeren Krifte wirken, das gesamte Rotationsmoment
des Systems erhalten bleiben muB. Bei einem Doppelsternsystem setzt
sich das gesamte Rotationsmoment zusammen aus dem Moment, das
von der Bahnbewegung der Komponenten herriihrt und aus den Mo-
menten, die von der Rotation jeder der beiden Komponenten um ihre
Achsen herstammen. Dabei sind natiirlich stets die Rotationsmomente
jeder der beiden Komponenten um ihre Achsen klein im Vergleich zum
Rotationsmoment der Bahnbewegung. Findet nun eine abermalige
Teilung einer der beiden Komponenten in zwei nahezu gleiche Massen

1 Astrophysical Journal 31, 185 (1910).
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 17
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statt, so ist das gesamte Rotationsmoment, das dem neuen sekundiren
System zur Verfiigung steht, offenbar gleich dem Rotationsmoment
der Mutterkomponente um ihre Achse. Dieses ist aber stets klein im
Vergleich zum gesamten Rotationsmoment des priméren Systems.
Daraus folgt, daBl das sekundire System bedeutend kleinere Bahn-
dimensionen besitzen muB als das primére System. RussiLL konnte auf
etwas verfeinerte Weise abschitzen, daB die Dimensionen des sekundiren
Systems nie gréBer sein konnen als 1/, der Dimensionen des priméren
Systems, vorausgesetzt, daB die jeweilige Teilung nicht in sehr ungleiche

Massen <IZ%> %) erfolgt. Bei kreisférmigen Bahnen bilden die
1

Bahnradien ein Maf fiir die Bahndimensionen, bei elliptischen Bahnen
die Parameter a(l — e?). Diese theoretischen Folgerungen, die nur auf
der Annahme beruhen, dafl bei der Bildung von Doppelsternsystemen
und mehrfachen Sternsystemen keinerlei duBere Krifte wirksam sind,
lassen sich mit Beobachtungen vergleichen. Zwar sind die wirklichen
Bahndimensionen des priméren und des sekundiren Systems nur bei
ganz wenigen Systemen bekannt. Und dann ist stets der Wert von
a (1 — e?) fiir das primére Paar sehr unsicher bestimmt wegen der groien
Umlaufszeit des Paares. Trotzdem gibt es einen Weg, um eine Aussage
itber das Verhdlinis der wirklichen Bahndimensionen ,/I; des sekundiren
und priméren Paares zu machen. Fiir alle dreifachen Systeme kann nim-
lich das Verhiltnis der scheinbaren Bahndimensionen s,/s; ohne weiteres
bestimmt werden. Aber ,/l; wird im allgemeinen nicht mit s,/s, iiber-
einstimmen, weil die Bahnebenen eine beliebige Neigung 7 gegen die
Gesichtslinie besitzen kénnen, und weil die Exzentrizitéten e der Bahnen
ganz verschieden sein konnen. Es besteht aber kein Grund dafiir, daB
die sekundidre Bahn z. B. stets exzentrischer ist oder eine stirkere
Neigung zur Gesichtslinie besitzt als die primére. Vielmehr kénnen wir
annehmen, daf die Verteilung der i- und e-Werte bei den priméiren und
sekunddren Bahnen die gleiche ist. Dann wird aber s,/s; im Durch-
schnitt ebenso héufig groBer als auch kleiner sein wie I,/l;. Mit Hilfe
von Wahrscheinlichkeitsiiberlegungen 1a8t sich dann ausrechnen,
wieviel Paare mit einem bestimmten s,/s;, unter einer gréBleren Anzahl
von Paaren mit einem fest gegebenen [,/l; beobachtet werden miissen,
wenn die Bildung der dreifachen Systeme durch doppelte Teilung erfolgt.

Um den Vergleich zwischen Theorie und Beobachtung zu erméglichen,
sind in der Tabelle 1 die Paare in vier Gruppen A, B, C, D ein-
geteilt. Die Einteilung erfolgte nach den wahrscheinlichen wirklichen
Dimensionen der Paare, so daf Gruppe A im Durchschnitt die Paare
mit den kleinsten wirklichen Dimensionen, Gruppe D diejenigen mit den
gréBten wirklichen Dimensionen enthalt. Die Zahlen in den aufeinander-
folgenden Spalten A—D geben die Anzahl der Systeme an, deren
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85/8; zwischen den in der ersten Spalte angegebenen Grenzen liegen. Die
Zahlen der Spalte ABCsind die Summen der Zahlen der ersten drei Spalten.
Sie sind zu vergleichen mit den Angaben der letzten Spalte. Diese sind
aus Wahrscheinlichkeitsbetrachtungen erhalten, wenn man 45 Paare mit

= d
L/l = 0,09 zugrunde Tabelle 1. Verteilung der dreifachen Stern-
legt und ausrechnet, systeme nach dem Verhdltnis der Bahn-

wie viele dieser Paare dimensionen.
am Himmel als Paare ‘ I
mit s,/s, zwischen den a5 A | B | C D | ABC | Theore
in der ersten Spalte >040 [0 |0 115 ‘ 1 1
0,40—0,30 0 1 1 0 2 2

angegebenen Grengen 030020 |2 |1 ol o ‘> 3 3
beobachtet werden 0,20—0,15 | 21/,| 21,| 0 0 ’ 5 41/,
miiBten. Es ergibt 0,15—0,10 |4 |3 1|3 | 8 9/,
sich, wenn wir uns auf 0,10—0,05 | 8t/,| 4 512 171/, | 16

: 0,06—0,025 | 1 | 8, 5 | 2 141/, | 8
Paare mit s, /s, > 0,05 <0025 /0 |4 9 7 13 1

beschrianken, eine

sehr gute Ubereinstimmung zwischen Beobachtung (Spalte ABC) und
Theorie. Die Abweichungen fiir kleinere Werte von s,/s; bedeuten nur, da3
noch zahlreiche Paare mit /,/l, << 0,09 existieren. Dies ist aber nicht im
Widerspruch mit der Theorie, denn diese verlangt nur, daf bei doppel-
ter Teilung l,/l; stets kleiner bleibt als 0,1. Die Ubereinstimmung lieSe
sich also auch fiir s,/s; < 0,05 miihelos erzielen, wenn zu dem Ausgangs-
material von 45 Paaren mit /l; = 0,09 einige Paare mit einem noch
kleineren Verhéltnis der wirklichen Bahndimensionen hinzugefiigt
worden wiren. Dagegen versagen diese Uberlegungen bei der Erklirung
der 5 Paare der Gruppe D mit s,/s, > 0,40. Wir kénnen also aus diesem
Vergleich schliellen, da8 fiir alle dreifachen Systeme, deren wirkliche
Bahndimensionen nicht zu gro8 sind (Gruppen A, B, C), als Entstehungs-
prozeBl eine doppelte Teilung in Frage kommt. Das gilt aber nicht mehr
fiir alle Systeme mit sehr groBen wirklichen Bahndimensionen (Gruppe D).
Hier muf8 wahrscheinlich fiir einige Systeme eine andere Entstehungs-
art herangezogen werden, sei es nun ein zufilliges Einfangen einer
dritten Komponente, ein zufilliges Aufspalten des Muttersterns in
mehrere Komponenten infolge starker Gezeitenwirkung eines nahe vor-
beigehenden Sterns oder ein unabhingiges Entstehen der drei Kompo-
nenten aus drei Kondensationskernen in einem Mutternebel. Auch bei
Gruppe C macht sich schon eine Teilung in zwei Arten von dreifachen
Systemen bemerkbar, in solche, die nur durch doppelte Teilung ent-
standen sein konnen (s,/s; < 0,2) und in solche, die vielleicht eine andere
Entstehungsursache besitzen (s,/s; > 0,3).

2. Das inkompressible Modell. a) Das Rotationsproblem. Nachdem
wir gesehen haben, daB Doppelsternsysteme mit Komponenten von
nahezu gleicher Masse durch Teilung eines Muttersterns entstanden sein

17*
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diirften, wollen wir versuchen, einen solchen Prozef einigermaBen zu
verfolgen. Da die Teilung ohne Einwirkung &uflerer Krifte erfolgen
soll, so ist der natiirliche Ausgangspunkt der Untersuchungen wieder
der Satz, daB eine frei im Raum rotierende Masse ihr Rotationsmoment
um eine beliebige Achse, die durch ihren Schwerpunkt geht, beibehilt.
Die Masse gibt durch Strahlung Wérme nach aufien ab und wird sich
infolgedessen zusammenziehen, und zwar so lange, bis ihre Warme-
.abgabe durch innere Energiequellen gedeckt wird. Denn wir haben
Grund anzunehmen, dafl die Energiequellen im Innern erst in Tatigkeit
treten, wenn durch die urspriingliche Kontraktion Dichte und Tempera-
tur im Innern geniigend hohe Werte erreicht haben. Das Rotations-
moment kann aber wihrend der Kontraktion nur dann konstant bleiben,
wenn gleichzeitig die Rotationsgeschwindigkeit zunimmt. Es entsteht
dann die Frage, ob die rotierende Masse sich bei geniigend rascher
Rotation teilen kann. Wenn man aber versucht, die Zustandsinderungen
zu verfolgen, die eine strahlende Masse im thermodynamischen und
mechanischen Gleichgewicht mit zunehmender Rotationsgeschwindig-
keit durchliuft, so st6Bt man bald auf uniiberwindliche Schwierigkeiten
physikalischer und mathematischer Art. Wir sind also zu einer sehr
weitgehenden Idealisierung des Problems gezwungen, und zwar zu einer
5o weitgehenden, dall wir keineswegs ganz sicher sind, ob wir nicht einen
wesentlichen Zug des Problems dadurch verlieren werden.

Wir fithren die Aufgabe auf die klassische Theorie der Gleichgewichts-
figuren rotierender Himmelskérper zuriick, die von DARWIN, PoIN-
CARE, LIAPOUNOFF, SCHEWARZSCHILD und JEANS entwickelt worden ist.
Dazu machen wir die folgenden Annahmen: erstens vernachlissigen wir
die Strahlung, wodurch das thermodynamisch-mechanische Gleich-
gewichtsproblem auf ein rein mechanisches Gleichgewichtsproblem
reduziert wird ; zweitens soll die Dichte innerhalb der betrachteten Masse
konstant sein, wir rechnen also mit einer inkompressiblen Fliissigkeit,
weil sich dann das Potential der wirkenden Krifte in geschlossener
Form ausdriicken 148t; drittens soll diese Masse eine geniigend starke
innere Reibung besitzen, so daB auftretende Strémungen ausgeglichen
werden und jedes Teilchen der Masse mit der gleichen Winkelgeschwindig-
keit um eine gemeinsame Achse rotiert. Das Problem besteht dann
darin, zu untersuchen, welche Reihe von Gleichgewichtsfiguren eine
solche inkompressible Fliissigkeitsmasse bei konstant bleibendem Ro-
tationsmoment und zunehmender Dichte durchlduft, und welche dieser
Figuren mechanisch stabil sind. Es zeigt sich aber — und das bedeutet
den AnschluB der mathematischen Theorie der Gleichgewichtsfiguren
an die Kosmogonie —, da man die gleichen Reihen von Gleichgewichts-
figuren auf mathematisch sehr viel einfachere Weise erhilt, wenn man
die Dichte ¢ konstant hilt und dafiir das Rotationsmoment y wachsen
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laBt. Durch eine reine MafBstabsinderung der einzelnen Figuren 148t
sich die ,;mathematische‘‘ Reihe (¢ konstant und u zunehmend) in die
,hatiirliche’ Reihe (¢ zunehmend und u konstant) iiberfiihren!. Was
die Einheiten von Masse, Linge und Zeit betrifft, so wihlt man sie
zweckmifBig so, dafl die betrachtete Fliissigkeitsmenge die Masse 1
und das Volumen 1 besitzt, und daBl gleichzeitig die Gausssche Gravi-
tationskonstante den Wert 1 erhélt. Alle folgenden Zahlenangaben
beziehen sich auf diese Einheiten.

Den Ausgangspunkt der Reihe bildet die Kugel, die zum Rotations-
moment u = 0 gehoért. Die Anordnung der Materie ist hier symmetrisch
zum Mittelpunkt. Beginnt u vom Werte Null an zu wachsen, d. h.
denken wir uns die Flissigkeitsmasse in schwache Rotation versetzt, so
zeigt die Materie alsbald die Tendenz, sich symmetrisch zu einer Ebene,
die senkrecht auf der Rotationsachse steht, anzuordnen, der Aquator-
ebene. Aus der Kugel entstehen mit zunehmendem Rotationsmoment
immer stirker abgeplattete Rotationsellipsoide. Die Reihe von Rota-
tionsellipsoiden zunehmender Abplattung hort aber auf, sobald das
Rotationsmoment in den hier gewéhlten Einheiten den Wert u = 0,30375
erreicht. Dann erweist sich eine symmetrische Anordnung der Materie
in bezug auf die Aquatorebene als nicht mehr stabil. Die Materie ordnet
sich von nun an mehr und mehr lings einer in der Aquatorebene liegenden
Richtung an. Die Reihe der Rotationsellipsoide wird bei u = 0,30375
durch die Reihe der dreiachsigen Ellipsoide abgelost. Aber auch diese
Reihe kann nicht bis zu beliebig groBen Werten von u fortgesetzt werden.
Vielmehr verliert sie schon bei u = 0,3898 ihre Stabilitit und macht
einer Reihe von birnférmigen Figuren Platz. In Abb.1 geben die Schnitte
,,a durch die Rotationsachse der Figuren die Formen schematisch wieder,
die eine inkompressible Fliissigkeitsmasse bei konstanter Dichte und
zunehmendem Rotationsmoment oder auch bei zunehmender Dichte
und konstantem Rotationsmoment nacheinander durchlauft. Wir
wollen noch die Verzweigungsfiguren durch Angabe der Achsen (a, b, c)
in Bruchteilen des Radius (r) der volumgleichen Kugel charakterisieren.

Tabelle 2. Verzweigungsfiguren.

n ! alr { blr | clr { Ausgangsfigur der
0 1 1 1 | Rotationsellipsoide
0,30375 1,1972 1,1972 0,6977 dreiachsigen Ellipsoide

0,3898 1,8858 0,8150 0,6507 | birnférmigen Figuren.

! Es gilt der Satz: Die Gleichgewichtsfiguren der Masse 1, die zu zunehmender
Dichte ¢ und konstantem Rotationsmoment u, gehéren, sind gleich den im Ver-
haltnis 1: §/¢ verkleinerten Figuren der Masse 1, der konstanten Dichte 1 und dem

zunehmenden Rotationsmoment u = ?/ Z; - 4y (ScawARzZSCHILD : Neue Annalen d.
Sternw. Miinchen 8, 231 [1898]).
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Die Stabilitdtsuntersuchungen bilden den schwierigsten Teil in der
Theorie der Gleichgewichtsfiguren rotierender Flissigkeiten. Mit diesen
hingt wieder die Berechnung der Verzweigungsfiguren zusammen.
Beschrénkt man sich auf reibende Fliissigkeiten, so ist fiir die Stabilitét
einer Figur notwendig und hinreichend, dafl ein gewisser Ausdruck¥*,
den wir kurz die Energie der Figur nennen wollen, ein absolutes Minimum
wird. D. h. eine Gleichgewichtsfigur, die zu einem fest gegebenen Ro-
tationsmoment x gehort, wird dann und nur dann stabil sein, wenn alle
durch beliebige aber kleine Deformationen aus der Figur hervorgehenden
Nachbarfiguren grifere Energie besitzen. Eine beliebige kleine Deforma.-
tion der Ausgangsfigur 148t sich eindeutig dadurch charakterisieren, dal
man fiir jeden Punkt der Oberfliche der Ausgangsfigur angibt, wie weit
man sich senkrecht zur Oberfliche nach innen oder nach auflen bewegen
mulB, um auf die Oberfliche der deformierten Figur zu stoBen. Von der
Gesamtheit dieser kleinen Wege, die mathematisch durch eine Funktion
des Ortes auf der Oberfliche der Ausgangsfigur gegeben sind (De-
formationsfunktion), hingt die Energiedifferenz 0 U zwischen der de-
formierten Figur und der Ausgangsfigur ab, die fiir alle mdglichen
Deformationen positiv sein muBl, wenn die Ausgangsfigur stabil sein soll.
Die in hohem Grade willkiirliche Deformationsfunktion § (P), wo P
einen Ort auf der Oberfliche der Ausgangsfigur bedeutet, kann stets
nach den zur Oberfliche der Ausgangsfigur gehérenden (durch Integral-
gleichungen definierten) Orthogonalfunktionen . (P) entwickelt werden:

C(P) =2°9,‘ Yn* N (P) ¥*. Es zeigt sich schlieBlich, daB die fiir die
n=1

Stabilitdt maBgebende Energiedifferenz d U in erster Ndherung — und
dadurch ist das Vorzeichen von 0 U festgelegt — in der Form dargestellt

werden kann: 0 U = é—f (1—s,) 2. Die Koeffizienten dieser Reihe
n=1

(1 —s,) nennt man die Stabilititskoeffizienten, und die Ausgangs-
figur wird dann und nur dann stabil sein, wenn alle 1 — s» positiv sind.
Die Stabilititskoeffizienten héingen in einfacher Weise mit den Eigen-
werten der Eigenfunktionen 7 (P) zusammen. Fiir die Theorie der Gleich-

2
* Némlich U = ;7 — & (¢ das Rotationsmoment, J das Tragheitsmoment

in bezug auf die Rotationsachse, —& die potentielle Energie der Figur).

** T Falle der Kugel sind die Orthogonalfunktionen #» identisch mit den all-
gemeinen Kugelfunktionen Y, (%, ¥); im Falle der dreiachsigen Ellipsoide sind
es die Lamischen Funktionen M (u)« N(¥). Bei Rotationsellipsoiden hat man
auch die allgemeinen Kugelfunktionen zu beniitzen, denn dann geht die Funk-
tion N (v) iiber in cos py und die Funktion M () in die zugeordnete Kugelfunktion

F—w
n(Y5=h)-



Doppelsterne und mehrfache Sternsysteme. 263

gewichtsfiguren ist es deshalb ein gliicklicher Umstand, daB fiir die Kugel
und die Ellipsoide die vollstindigen Systeme von Eigenfunktionen
7 (P) und ihre Eigenwerte in Gestalt der Kugelfunktionen und der
Lawmfischen Funktionen bekannt sind. Anders ist dies fiir die Reihe der
birnférmigen Figuren, die sich bei u = 0,3898 an die dreiachsigen
Ellipsoide anschlieBen. Deshalb haben auch Untersuchungen iiber deren
Stabilitdt zundchst zu widersprechenden Ergebnissen gefiihrt, weil man
dabei auf numerische Methoden angewiesen ist und es auf den Grad
der Naherung ankommt, bis zu dem man die Rechnungen durchfiihrt.
Heute wissen wir, dall die birnférmigen Figuren instabil sind.

Der Ubergang von den Rotationsellipsoiden zu den dreiachsigen Ellip-
soiden tritt dadurch ein, dafl die Oberfliche des Rotationsellipsoids in eine
Schwingung gerit, die durch die Deformation { (3, 1) ~ cos 2 ¢ - X (cos )
(¥ Azimut, ¥ Winkelabstand von der Rotationsachse) gekennzeichnet
ist. Die Reibungskrafte zehren jedoch bald die Amplitude der Schwin-
gung auf, so daf ein ‘ : ; ; :
dreiachsiges  Ellip- ’ : 5 ‘
soid alsgneue, stg- a@ O C:D CO O O
bile Gleichgewichts- : ; : :
figur entsteht. Die Q O e S
Schwingung, die das ’ .! <;> i i
dreiachsige Ellipsoid Abb. 1. Gl.eichgewichtsfiguren beim Rotationsproblen}. a Das
in  die Dirnformige  maselos AbmospHAre. (Aus JEANS, AStronomy and CosanoRony)
Nachbarfigur iiber-
fiihrt, ist gekennzeichnet durch die Deformation { (1,9) ~ Mg (1)
- N5y (v) (1,v die elliptischen Koordinaten eines Punkts auf der Ober-
fliche des dreiachsigen Ellipsoids), wo My und N g spezielle Lamfsche
Funktionen dritter Ordnung sind. Bei dieser Art der Deformation
bildet sich eine Furche auf der Oberfliche des Ellipsoids. Wiirde
eine Deformation nach Lamfischen Funktionen héherer Ordnung
erfolgen, so wiirden sich mehrere Furchen auf der Oberfliche des
Ellipsoids ausbilden. Aber im Gegensatz zum Ubergang zwischen dem
Rotationsellipsoid und dem dreiachsigen Ellipsoid nimmt nun die
Amplitude der Schwingung exponentiell zu, die Furche vertieft sich
immer mehr, bis schlielich wahrscheinlich eine Teilung in zwei ge-
trennte, ungefdhr gleich groBe Massen erfolgt.

Um die ganze Reihe der dreiachsigen Ellipsoide zu durchlaufen, mufl
das Rotationsmoment der Gleichgewichtsfigur bei konstant bleibender
Dichte zunehmen von 0,30 auf 0,39. Halten wir umgekehrt das Rota-
tionsmoment fest und lassen die Dichte wachsen, so findet man, daB die
Verzweigungsfigur zwischen dreiachsigem Ellipsoid und Birne die
4,8fache Dichte der Verzweigungsfigur zwischen Rotationsellipsoid
und dreiachsigem Ellipsoid besitzt.
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Zusammenfassend konnen wir sagen, daBl das reine Rotations-
problem inkompressibler Fliissigkeiten die Entstehung von Doppel-
sternen, deren Komponenten vergleichbare Massen haben, durch Tei-
lung eines Muttersterns als moglich erscheinen 14ft. Unter allem Vor-
behalt konnen wir dies auch erwarten, wenn es sich um strahlende
Massen handelt, deren Dichteverteilung im Innern wenigstens ange-
néhert dem Falle konstanter Dichte entspricht.

Wir wissen heute, dafl im Innern der Sterne hohe Drucke und hohe
Temperaturen herrschen. FErst wenn uns bekannt ist, wie sich die
Materie unter solchen extremen Bedingungen verhilt, kénnen wir ent-
scheiden, ob ein inkompressibles Modell eine sinnvolle Anndherung,
wenigstens fiir den inneren Kern einiger Sterne, bildet. Fortschritte
auf diesem Gebiet der Kosmogonie sind also aufs engste mit Fortschritten
in der Theorie der Gasentartung verkniipft.

b) Das Gezeitenproblem. Solange wir uns auf das statische Problem
der Gleichgewichtsfiguren einer rotierenden Masse beschrinken, die
keinen duBleren Kriften unterworfen ist, kann sich auf der Oberfliche
nie mehr als eine Furche ausbilden, weil die Masse keine Moglichkeit hat,
iiber den ersten Verzweigungspunkt, der durch eine Lamfische Funktion
dritter Ordnung charakterisiert ist, hinauszugelangen. Anders wird dies,
wie wir nun kurz skizzieren wollen, wenn ein voriibergehender Stern eine
starke Gezeitenwirkung bei der zu untersuchenden Masse hervorruft.

Die storende Masse werde punktférmig angenommen ; sie besitze die
Masse M’ und den Abstand R von der durch sie gestorten Masse M. Ihre
Bahn relativ zu M sei eine Hyperbel, so dafl eine merkliche Stérung nur
relativ kurze Zeit, wihrend M’ sich in grofler Nihe von M befindet,
andauere. Als Gleichgewichtsfiguren von M unter dem Einflul von M’
kommen, wenn eine Rotation von M vernachlissigt wird, nur verlingerte
Rotationsellipsoide in Betracht. Dabei weist die grofle Achse des Ellip-
soids stets sehr nahe nach M. Mit Annéherung von M’ an das Periastron
durchlduft M eine Reihe von immer mehr und mehr verlingerten Ro-
tationsellipsoiden (vorausgesetzt, da M’ nicht zu nahe an M heran-
kommt), die wieder riickwéarts durchlaufen wird, wenn M’ das Periastron
iiberschritten hat. Die Rolle, die das Rotationsmoment ¢ im Rotations-
problem als charakteristischer Parameter spielt, spielt im Gezeiten-
problem die GroBe M’/R3. Es gibt einen kritischen Wert von M’ /R3,
nimlich M'/R3=0,125504 wo, wo ¢ die Dichte der homogenen Masse
M ist, der nicht iiberschritten werden darf, wenn M nicht durch In-
stabilitit die Reihe der verlingerten Rotationsellipsoide verlassen soll.

Mit Hilfe von M = %Qr", wo r den Radius der ungestérten, kugel-
formigen Masse M bedeutet, ergibt sich daraus der kritische Abstand
R,=2,1984 (%)% r, bei dessen Unterschreitung die Masse M instabil
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wird. Das Achsenverhdltnis von M betrdgt dann 17:8:8, was einer

Exzentrizitdt ¢ = V»qj:ﬁ = 0,88 entspricht. Wird zur Abschétzung
@

M'|M = 10 angenommen, so wird R,= 4,75 r. Beniitzt man r als

Einheit der Entfernung, so wird R,==4,75, wihrend gleichzeitig die

grofe Achse des verlingerten Rotationsellipsoids den Wert a = 1,65

besitzt. Man erhélt also By= 2,9a; der kritische Abstand R, entspricht

somit einer sehr bedeutenden Anndherung von M’ an M.

Nihert sich M’ im Periastron der Masse M bis auf einen Abstand R,
der nur wenig kleiner als
R, ist, so hat M noch die
Moglichkeit, ellipsoidformig
zu bleiben bis e = 0,95
wird. Hier liegt der erste
Verzweigungspunkt  zwi-
schen Ellipsoid und Birne,
der wieder durch eine La-
MEsche Funktion dritter
Ordnung, also eine Furche
gekennzeichnet ist. Wenn
dagegen M’ den Abstand R,
wesentlich unterschreitet,
so hért das Problem auf,
ein statisches zu sein, und
im dynamischen Problem
besteht nun fiir M die M6g- d
lichkeit, den ersten Ver-
zweigungspunkt zu {iber- O © O ©
schreiten ; die Oberflichen- e
dnderung von M geht dann  Abb. 2. Gleichgewichtsfiguren einer inkompressiblen
g0 rasch vor sich, daB keine Masse im Gezeiter;%fiobg;gl.no g(glilys.) JEANS, Astronomy
Zeit zur Vertiefung der
ersten Furche da ist, und es wird darauf ankommen, welchen Verzwei-
gungspunkt M im Moment des Periastrons von M’ erreicht hat. Die
durch diesen Punkt charakterisierte Schwingung hoherer Ordnung hat
die Moglichkeit, exponentiell anzuwachsen. Das Ergebnis wird eine Tei-
lung von M in mehrere Teile von annihernd gleicher Masse sein, wie es
der Ordnung der Schwingung entspricht. In Abb. 2 sind die Verhéltnisse
schematisch dargestellt fiir den Fall einer Schwingung nach einer Lawg-
schen Funktion vierter Ordnung. Durch einen hinreichend nahen Vor-
tibergang einer storenden Masse an einem Stern, dessen Dichteverteilung
im Innern nicht allzusehr von einem inkompressiblen Modell verschieden
ist, kann dieser also in mehrere Einzelteile aufgebrochen werden. Es ist
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moglich, dafl auf diese Weise einige der dreifachen Sternsysteme ent-
standen sind, die sich, wie RUSSELL gezeigt hat, nicht durch Teilung
eines Muttersterns in zwei Komponenten und abermalige Teilung einer
der Komponenten erkldren lassen. Die Zahl der so entstehenden Systeme
wird aber klein sein, weil hinreichend nahe Voriiberginge zwischen
zwei Sternen zur Auslosung einer Schwingung hoherer Ordnung sehr
selten sind.

Andererseits sprechen die in Tabelle 3 zusammengestellten Bahn-
verhiltnisse von spektroskopischen und visuellen Doppelsternen ent-
schieden dafiir, daB nahe Voriibergéinge zwischen Sternen und ein da-
mit verbundener Energieaustausch! stattgefunden haben miissen. Auf
andere Weise ist der groBle Bereich, iiber den sich die Perioden und
Exzentrizititen bei den Doppelsternen verteilen, nicht zu erkliren,
wenn diese durch Zweiteilung eines Muttersterns entstanden sein sollen.

Tabelle 3. Bahnverhdltnisse bei Doppelsternen.

Sterntypus Anzahl Mittlere Periode Bt
46 2,75 Tage 0,047
Spektroskopische Doppelsterne ég 2;’8 ” g’ééz
29 545 " 0,350
30 31,3 Jahre 0,423
Visuelle Doppelsterne . . . . 20 744 0,514
18 170 » 0,539

Durch die Gezeitenreibung in einem neu gebildeten Doppelsternsystem
wird zwar der Bahnbewegung der Komponenten um ihren gemein-
samen Schwerpunkt Rotationsmoment zugefiihrt auf Kosten der Ro-
tation der Komponenten um ihre Achsen. Dies hat eine VergroBerung
der Bahndimensionen, also auch der Umlaufsperiode zur Folge und
kann aich eine VergroBerung der Exzentrizitit der Bahn zur Folge
haben. Da aber, wie wir schon friiher bemerkten, der Teil des Gesamt-
rotationsmoments des Systems, der von der Rotation der Komponenten
um ihre Achsen herriihrt, immer sehr klein sein wird im Vergleich zum
Moment der Bahnbewegung, kann die durch Gezeitenreibung verur-
sachte BahnvergroBerung keine bedeutende sein.

Von dem Standpunkt aus, daB die wirkliche Welt eine expandierende
Welt ist, ein Standpunkt, der durch die Beobachtungen der groBen
positiven Radialgeschwindigkeiten der Spiralnebel naheliegt, und daf
diese Welt vor rund 10° oder 101° Jahren eine sehr viel geringere Aus-
dehnung als heute hatte, so daB vor einem solchen Zeitraum die Sterne

1 Ein Austausch zwischen Translationsenergie und Energie der Bahnbewegung,
in Analogie zur Gastheorie mehratomiger Molekiile.
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im Raum sehr viel dichter beieinander standen, erscheint es nicht mehr
so unwahrscheinlich, daf ein Energieaustausch in fritheren Zeiten
stattgefunden hat. Allerdings diirften auch damals Begegnungen inner-
halb einer Entfernung von wenigen Sterndurchmessern eine Seltenheit
gewesen sein. ‘

II. Systeme vom Typus des Planetensystems.

Systeme vom Typus des Planetensystems sind durch die folgenden
Haupteigenschaften charakterisiert: a) Die Masse aller Planeten zu-
sammengenommen ist klein im Vergleich zur Masse des Zentralkorpers.
(Im Falle des Sonnensystems betragt sie nur 0,0013 der Sonnenmasse.)
b) Die Planeten bewegen sich alle in nahezu der gleichen Ebene und in
der gleichen Richtung um den Zentralkérper. (Im Sonnensystem besitzt
die Bahnebene des Merkur die grofite Neigung gegen die Ebene der
Erdbahn, nimlich 7°.) c) Die Rotation des Zentralkorpers erfolgt in
derselben Richtung wie der Umlauf der Planeten; sie kann jedoch eine
sehr langsame sein, so daf die Abplattung auBlerordentlich klein sein
kann. (Ein Punkt des Sonnendquators vollendet eine Umdrehung in
25 Tagen; die Abplattung der Sonne ist unmerklich klein.) d) Die
Aquatorebene des Zentralkérpers braucht nicht zusammenzufallen mit
der mittleren Bahnebene der Planeten. (Der Sonnendquator besitzt
eine Neigung von rund 7° gegen die Erdbahnebene.).

Bei dem heutigen Stand der Theorie kénnen wir nicht erwarten,
daB genauere Einzelheiten, wie sie sich in unserem Planetensystem vor-
finden, richtig wiedergegeben werden. Um iiberhaupt einen Fortschritt zu
erzielen, werden wir uns von den angefiithrten hauptsichlichsten Merk-
malen eines Systems vom Typus unseres Planetensystems leiten lassen
miissen.

Wenn wir uns auf Massen beschréinken, deren Dichteverteilung im
Innern wenigstens anniherungsweise durch ein Modell konstanter
Dichte dargestellt werden kann, kénnen wir mit Sicherheit behaupten,
daB weder das reine Rotationsproblem noch das Gezeitenproblem die
Bildung von Systemen méglich erscheinen lassen, die in ihren wesent-
lichen Ziigen einem Planetensystem gleichen. Man versucht deshalb
zweckmiBig, einen extrem entgegengesetzten Fall zu behandeln: nim-
lich das Rotationsproblem und das Gezeitenproblem bei einer Masse,
die eine sehr starke Konzentration der Materie gegen das Zentrum hin
aufweist. Durch Vernachléssigung der Strahlung fiilhren wir die Aufgabe
wieder zuriick auf ein rein mechanisches Gleichgewichtsproblem; durch
die Annahme, daf} die Gesamtmasse M im Zentrum konzentriert sei und
dariiber eine praktisch masselose Atmosphére lagere (Modell von RocHE),
erreichen wir, dafl sich das Potential der wirkenden Kréifte in ge-
schlossener Form ausdriicken la8t; abermals sollen Reibungskrifte be-
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wirken, daf alle Teilchen der Atmosphére einheitlich mit der Winkel-
geschwindigkeit & um eine gemeinsame Achse rotieren.

1. Das Rotationsproblem. Die Aquipotentialflichen, die alle rota-
tionssymmetrisch in bezug auf die z-Achse sind, sind dann gegeben

durch den Ausdruck % + u;; (224 93 =C, (r= a2+ y2+22), und

besitzen die in Abb.3 wiedergegebenen Meridianschnitte. Die Nume-
rierung der Kurven entspricht abnehmenden Werten von . Im folgen-
den interessiert vor allem die kritische Flache (3), die einen scharfen
Rand in der zy-Ebene aufweist. An den Punkten dieses Randes hilt
die Zentrifugalkraft der Gravitationskraft genau das Gleichgewicht.
Daraus bestimmt sich der Zusammenhang zwischen der Winkel-
geschwindigkeit der Rotation, der Masse M und dem &quatorialen

Radius R dieser Fliche zu
z , M
\\_é—;'—-'*_\_._f/ w* = ja?

w \/ Volumen und Masse des

. Betrachtet man

/ J .
1\ \ RANY /3 /7 Modells als gegeben, so ist
\ \ A //_—;hj\ WA z mit Hilfe dieser Beziehung
/ / Q_/ | \ \ leicht einzusehen, daB die
i/\% Ro.tation eint? b.estir‘nmte
o~ Winkelgeschwindigkeit

nicht iiberschreiten darf,
Abb. 3. Meridianschnitte durch die Aquipotentialilichen wenn die kritische Fliche (3)

beim RocHEschen Modell im Falle des Rotations- :
problems. (Aus POINCARE, Legons sur les hypotheéses das Vorgeschrlebene VOlu'

cosmogoniques.) men nicht unterschreiten
soll, d.h. wenn das Modell
nicht Materie lings des Aquators verlieren soll. Ersetzt man die Masse
des Modells durch das Produkt aus Volumen und mittlerer Dichte ¢, so
findet man als kritische Winkelgeschwindigkeit w® = 0,36 -2 7¢g. Das
Modell durchliuft also mit zunehmender Winkelgeschwindigkeit eine
Reihe von Gleichgewichtsfiguren, die mit der Kugel beginnt, immer
abgeplattetere, rotationsellipsoidéhnliche Figuren enthalt, und deren
Grenzfigur bei der oben angegebenen Winkelgeschwindigkeit erreicht
ist und eine flache, linsenférmige Gestalt mit scharfem &dquatorialem
Rand besitzt. Fiir groBere Winkelgeschwindigkeiten gibt es keine
anderen stabilen Gleichgewichtsfiguren, sondern das Modell wird stets
durch Materieverlust lings des Aquators instabil. Meridianschnitte der
Gleichgewichtsfiguren sind schematisch in Abb. 1, b dargestellt.

Durch eine derartige Instabilitit scheint die Bildung eines Ringes
wahrscheinlich zu sein. LAPLACE hatte die Vorstellung, daf ein solcher
Ring sich zu einem einzigen Planeten kondensieren miite, und dafl die
Planeten auf diese Weise aus schrittweise abgespaltenen Ringen ent-
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standen seien. Diese Vorstellung begegnet aber, wie wir heute wissen
und noch kurz andeuten wollen. uniiberwindlichen Schwierigkeiten, so
daB wir nicht linger an der Lapracuschen Theorie festhalten konnen.

Eine physikalische Schwierigkeit ist die notwendige Konzentration
der Gesamtmasse im Zentrum des Modells. Besitzt ndmlich die Atmo-
sphiire eine merkliche Masse, so nehmen die Aquipotentialflichen die in
Abb. 4 skizzierte Gestalt
an, und auf die geschlossene

Flache ABC 143t sich der
POINCARI:]SCh'e Satz.anwen- M%ﬂ z
den, daf Gleichgewicht nur %%Jp
herrschen kann, wenn
2 mor > w? ist, wo 0y die
mittlere Dichte im Ring . 4 yorigiansehnitt duren ZKquipotentialflichen bei
A BC bedeutet. Durch Ver- endlicher Masse der Sternatmosphéire. (Aus POINCARY,
. . [ Lecons sur les hypotheses cosmogoniques.)
gleich mit der Instabilitéts-
bedingung kommt man dann aber zur Folgerung, dafl die Materie des
Rings sich nach der Abspaltung stark kondensiert haben muB, was
physikalisch unmoglich sein diirfte. Im speziellen Fall des Sonnen-
systems kann man durch numerische Abschitzungen aus Gesamt-
masse und Gesamtrotationsmoment des Systems in seinem jetzigen
Zustand ebenfalls schliefen, dall der Urnebel eine ungeheuer starke
zentrale Kondensation hat aufweisen miissen. Etwas Derartiges er-

scheint vom physikali-
schen Standpunkt aus

z
wenig befriedigend.

Eine weitere Schwie-
rigkeit ist die notwendige TN 0 //—;\\
Annahme gleichformiger w U‘z
Rotation der Atmosphére. \ \

N

Wenn die Rotationsver-
hiltnisse in der Atmo-

sphire diesem Fall nicht . . . N .
Abb. 5. Meridianschnitt durch Aquipotentialflichen bei un-
sehr nahe kommen, son- gleichférmiger Rotation der Atmosphire. (Aus POINCARE,

dern wenn je des Teilchen Lecons sur les hypothéses cosmogoniques.)
mehr oder weniger unabhéingig von den anderen mit einer eigenen
Winkelgeschwindigkeit @ um die Rotationsachse rotiert, so nehmen
die Aquipotentialflichen die in Abb. 5 angegebene Form an; d. h.
die Gesamtatmosphire gestaltet sich ringformig, und eine schritt-
weise Ablosung von Ringen ist unmoglich.

SchlieBlich soll noch erwihnt werden, daB die schrittweise Ab-
l6sung der Ringe, selbst wenn der Urnebel die notwendige zentrale
Kondensation und seine  Atmosphdre die notwendige gleichférmige
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Rotation aufweist, nur durch sehr gekiinstelte Annahmen iiber die
Abkithlungsprozesse im Nebel erreicht werden kann.

Im speziellen Fall des Sonnensystems bildet die Tatsache, daB die
Aquatorebene der Sonne nicht mit der mittleren Bahnebene der Planeten
zusammenfillt, eine erhebliche Schwierigkeit.

Wenn die Strahlung nicht linger vernachlissigt wird, diirften sich
die Verhéltnisse in der Atmosphire des Modells weitgehend #ndern.
Durch Strahlungsreibung wird die Bewegung der einzelnen Teilchen
der Atmosphire entscheidend beeinflufit werden. Zur genaueren Be-
handlung dieses Problems sind dann aber spezielle Annahmen iiber die
physikalische Natur der Atmosphére unerliBlich.

2. Das Gezeitenproblem. Wesentlich anders werden die Verhéltnisse,
wenn wir untersuchen, welche Reihe von Gleichgewichtsfiguren ein Stern
mit starker, zentraler Verdichtung durchlduft, wenn eine betrichtliche,
storende Masse auf ihm wéhrend eines nahen Voriibergangs Gezeiten-

wirkungen hervorruft. Wieder exi-

stiert, wie beim inkompressiblen Mo-

, dell, ein kritischer Abstand zwischen

@ < den beiden Massen, bei dessen Unter-

schreitung Instabilitit einsetzt. Die-

ser kritische Abstand R ist — der

j Grofenordnung nach — gegeben

beim Rocumsehen Modell m Fatle des Ge. durch den Wert R = 2,28 (M’ [M)+-r,

e A oaay AStTonomY o } wieder die Masse des storen-

den Sterns, M diejenige des gestérten

Sterns bedeutet und r dessen ungestérten Radius darstellt. Im all-

gemeinen, wenn M’ nicht sehr groB gegeniiber M ist, ist also eine auBer-

ordentlich nahe Begegnung notwendig, um Instabilitit zur Folge zu
haben.

Ein Schnitt durch die zum kritischen Abstand R gehorende Grenz-
figur ist in Abb. 6 fir den Fall M’ = 2 M dargestellt. Die rdumliche
Figur entsteht, wenn die Schnittkurve um die Verbindungslinie MM’
der beiden Massenzentren rotiert. An Stelle des scharfen dquatorialen
Randes im Falle des reinen Rotationsproblems ist eine auf die stérende
Masse zu gerichtete Spitze getreten. Wird bei gréBter Annédherung der
beiden Massen der kritische Abstand R unterschritten, so wird die In-
stabilitdt dadurch eintreten, daB die gestérte Masse M Materie an der
Spitze verliert. Nur wenn M’ auBerordentlich grol gegeniiber M ist,
kann beim reinen Gezeitenproblem auch auf der M’ abgewandten Seite
von M ein Materieverlust eintreten. Der Gesamtverlust wird aber stets
Kklein bleiben im Vergleich zur Masse M des gestérten Sterns. KEs er-
scheint méglich, da8 die abgerissene Materie sich je nach ihrer Masse
und Ausdehnung in einzelne Teile kondensiert. Jedenfalls scheint nach
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unserem heutigen Wissen ein solcher Vorgang am ehesten zur Bildung
von Planeten zu fiithren.

Kosmogonisch ist diese SchluBifolgerung deshalb von besonderem
Interesse, weil wir annehmen miissen, daf ein zufélliges Element,
nédmlich die sehr nahe Begegnung zweier Sterne, als notwendige Bedin-
gung fiir die Bildung eines Planetensystems hinzukommen muf. Pla-
netensysteme werden deshalb im Vergleich zu Doppelsternsystemen
selten sein. Denn selbst, wenn wir uns auf den naheliegenden Standpunkt
stellen, dafl vor 10° Jahren die Sterndichte im Raum sehr viel gréfer
war als heute, diirfte eine Begegnung innerhalb weniger Sterndurch-
messer Abstand auch damals nur selten eingetreten sein.

Wir haben bisher die Fragen nach der Entstehung von Doppel-
sternsystemen und Planetensystemen als rein mechanische Probleme
behandelt. Es bleibt {ibrig, noch einige erginzende Worte iiber den
EinfluBl der Strahlung zu sagen. Wir haben bereits erwihnt, daB wir
es bei Beriicksichtigung der Strahlung mit einem kombinierten thermo-
dynamischen und mechanischen Gleichgewichtsproblem zu tun haben.
Ein wesentliches Resultat, das man vox ZE1pEL! und JEANS? verdankt,
ist, daB bei einer rotierenden, strahlenden Gasmasse nicht alle Teilchen
mit der gleichen Winkelgeschwindigkeit rotieren kénnen. Die Winkel-
geschwindigkeit nimmt vielmehr zu von aullen nach innen. Das Aui-
treten von Zirkulationsstromen wird dadurch unvermeidbar. Eine
starke Anderung der Stabilititsbedingungen ist ebenfalls zu erwarten,
sobald eine Energieerzeugung im Innern der Sterne angenommen wird.
Hier sind vor allem neuere Untersuchungen von ROSSELAND3 zu er-
wihnen. Aber man wird kaum groBe Erfolge auf diesem schwierigen
Gebiet erwarten diirfen, ehe nicht der innere Aufbau nichtrotierender
Sterne und die Fragen nach der Energieerzeugung besser geklirt sind.

b) Die Entwicklung eines einzelnen Sterns.

I. Beobachtungsdaten.

Wir wollen nun von einer ganz anderen Seite an die Frage nach der
Entwicklung der Sterne herantreten. Wir haben bisher spezielle theore-
tische Modelle an die Spitze gestellt, um durch rein mechanische Unter-
suchungen ‘spezielle beobachtete Formen von Sternsystemen — Doppel-
sterne, Planetensysteme — zu erkldren. Mechanische Gleichgewichts-
betrachtungen sollen nun ganz aufler acht gelassen werden. Wir ver-
suchen vielmehr jetzt ein rein thermodynamisches Problem zu behandeln
aber nicht dadurch, daf wir wieder bestimmte theoretische Annahmen

1 Monthly Notices 84, 665 (1924).
2 Astronomy and Cosmogony, Cambridge 1928.
3 Publ. Observ. Oslo, N. 1 (1931) und Nr. 2 (1932).
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machen und daraus alle damit vertrigliche Folgerungen ziehen, sondern
dadurch, daB wir einen méglichst engen Anschluf an Beobachtungsdaten
bewahren.

1. Was ist ein Stern? Was, physikalisch gesprochen, ein Stern
eigentlich ist, wurde im zweiten und dritten Vortrag ausfiihrlich aus-
einandergesetzt. Auf die dortigen Ausfithrungen soll hier verwiesen
werden ; insbesondere aut Tabelle 6 (S. 67), die beobachtete Daten einzelner
charakteristischer Sterne enthilt. Von besonderem Interesse sind die
Zahlen, die die Gesamtstrahlung der verschiedenen Sterne angeben
[M,, oder besser L =2,51248 —M)]  Wihrend die effektiven Tem-
peraturen, Massen und Radien, wie die Tabelle zeigt, in relativ engen
Grenzen schwanken, gibt es Sterne, die 200000mal mehr Licht aus-
senden als die Sonne, und solche, die nur 0,00016 der Sonnenstrahlung
in den Raum schicken. Offenbar kénnen diese riesigen Unterschiede
nur von der verschiedenen Art herriihren, auf die in den einzelnen
Sternen die Energie erzeugt wird, welche die Sterne ununterbrochen
in den Raum hinaussenden. Es muB Sterne geben (letzte Spalte der
Tabelle), denen im Durchschnitt pro Gramm Materie und pro Sekunde
sehr viel mehr Energie zur Verfiigung steht als der Sonne, und solche,
die sehr viel sparsamer mit ihrem Energievorrat umgehen. Die Frage
nach der Art der Energiequellen im Innern der Sterne bildet in der
Tat, wie wir noch sehen werden, das Kernproblem der heutigen Kosmo-
gonie, dessen Losung aufs engste von Fortschritten in der Physik der
Atomkerne abhéngt.

2. Das RusserLr-Diagramm. Von einer groflen Zahl von Sternen
sind Leuchtkraft und Temperatur bekannt. Man kann die Verteilung
dieser Grofen unter den Sternen am besten iibersehen, wenn man
Leuchtkraft und Temperatur oder Spektraltypus als Koordinaten in
einem Diagramm auftrigt. In Abb. 7 sind auf diese Weise ungefahr
2000 Sterne eingezeichnet. Abszissen sind Spektraltypen, die von
links nach rechts abnehmenden effektiven Temperaturen entspre-
chen. Ordinaten sind absolute Leuchtkrifte, wobei die Ordinate -+ 5
der Leuchtkraft der Sonne entspricht. Das Charakteristische dieser
Verteilung ist, daBl offenbar nicht alle Kombinationen von Leuchtkraft
und effektiver Temperatur in der Natur verwirklicht sind, die Sterne
sich vielmehr, grob gesprochen, in zwei Reihen anordnen: in eine zwi-
schen den absoluten Helligkeiten — 2 und + 2 von F bis M nahezu
horizontal verlaufende Reihe der Riesensterne und in eine schrig von
links oben nach rechts unten verlaufende Hauptreihe. Die sog. weilen
Zwerge sind in dem Diagramm nicht eingezeichnet. Sie bilden eine
dritte Reihe, die wahrscheinlich horizontal zwischen den absoluten
GroBen + 10 und + 12 und zwischen den Spektraltypen B und F ver-
lauft. Abb.7 gibt zwar eine Darstellung der méglichen Kombinationen
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von Leuchtkraft und effektiver Temperatur, aber sie gibt ein ver-
falschtes Bild von der relativen Haufigkeit dieser Kombinationen. Denn
die benutzten 2000 Sterne sind nach bestimmten Gesichtspunkten aus-
gewahlt, die mit dem vorliegenden Problem nichts zu tun haben. Ver-
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Abb. 7. Verteilung von etwa 2000 Sternen nach Leuchtkraft und Spektraltypus. Abszissen:
Spektraltypen, Ordinate: absolute GroéBen. (Aus EDDINGTON, Der innere Aufbau der Sterne.)

sucht man die statistische Echtheit wieder herzustellen, was nur in
ziemlich grober Weise gelingt, so erkennt man, da8 die Zahl der Sterne
lings der Hauptreihe mit abnehmender Leuchtkraft sehr rasch anwiichst,
und daff man mit einer ebenfalls sehr groBen Zahl von weifien Zwergen
zu rechnen hat. Sterne der Hauptreihe mit groBer Leuchtkraft und
Riesensterne (also alle Sterne, die in Abb. 7 oberhalb der Ordinate
+ 2 liegen) sind im Vergleich dazu als Ausnahmen zu betrachten.
Grotrian-Kopff, Erforschung des Weltalls. 18
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3. Die Massen-Leuchtkraft-Beziehung. Wenn man die in der an-
gefiihrten Tabelle 6 des zweiten Vortrags angegebenen Werte der Massen
mit den Werten der Leuchtkrifte vergleicht, so erkennt man, dafl ein
Zusammenhang zwischen diesen Gré8en besteht. In Abb. 8 sind deshalb
fiir zahlreiche Sterne die Logarithmen der Massen gegen die Logarithmen
der mittleren Energieerzeugung pro Gramm-Sekunde eingezeichnet. Um
gleichzeitig bei Sternen gleicher Masse den Einflufl verschiedener effek-
tiver Temperaturen auf die mittlere Energieerzeugung iiberblicken zu
koénnen, wurden die Sterne je nach ihrer effektiven Temperatur mit aus-
gefiillten und nichtausgefiillten Zeichen in das Diagramm eingetragen.
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Abb. 8. Die Massen-Leuchtkraft-Beziehung nach VoaT, Versffentl. d. Sternw. Jena Nr. 3.

Unausgefiillte Zeichen beziehen sich auf Sterne, deren effektive Tempera-
tur hoher -ist als die durchschnittliche effektive Temperatur von
Sternen der gleichen Masse, und ausgefiillte Zeichen auf solche Sterne,
deren effektive Temperatur niedriger ist. Man sieht auf diese Weise,
daB fiir Sterne gleicher Masse aber ganz verschiedener effektiver
Temperatur die mittlere Energieerzeugung in relativ engen Grenzen
schwankt. Die effektive Temperatur tritt also nur als eine Korrek-
tionsgréBe auf; die Masse ist daher ziemlich genau bekannt, wenn
man die Leuchtkraft eines Sternes kennt. Das hat zur Folge, dafl
die Orte gleicher Masse im RusseLL-Diagramm auf Linien liegen,
die nahezu parallel zur Temperaturachse, also der Abszissenachse
verlaufen. Abb. 9 gibt das Russerr-Diagramm mit den drei Reihen
von Sternen schematisch wieder; die Linie 8§’ verbindet Orte gleicher
Masse.
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Wir haben damit alle empirischen Daten zusammengestellt, die
etwas aussagen iiber die physikalischen Zustinde einzelner Sterne. Wir
stehen nun vor der Aufgabe, zu untersuchen, wie die groBe Mannig-
faltigkeit der beobachteten Daten und die Anordnung der Sterne im
Russerr-Diagramm in drei Reihen zustandekommt. Besitzen ver-
schiedene Sterne von vornherein und fiir immer ganz verschiedene
Eigenschaften? Oder bedeutet die Verschiedenheit der Sterne nur eine
Verschiedenheit ihres Alters, also ihres Entwicklungszustandes? War
unsere Sonne vor Millionen von Jahren einmal ein Riesenstern und wird
sie nach Millionen von Jahren ein weiller Zwergstern geworden sein?
Oder aber hat sie nie ein typisches Riesenstadium durchgemacht und
wird nie in das Stadium eines weillen Zwerges gelangen? Die Antwort
ist beim heutigen Stand der Astro-

physik keine eindeutige. Wir kénnen Y
nur feststellen, welche Entwicklungs- §| "\
wege unter gegebenen Voraussetzungen E \\:’\éG giesen p
méglich sind. N 0
Die Hauptschwierigkeiten von Unter- 3
suchungen iiber die Entwicklung der § S
Sterne beruhen darin, daB wir keinerlei *E """""""""" $
direkten Aufschlufl iiber den inneren g
Aufbau der Sterne haben (auch selbst & | ’Tﬂ%ﬂ’ryf Y

die Massen-Leuchtkraft-Beziehung sagt 0 8 A4 F &€ KM
nichts dartiber aus), und daB unser  yu, g senematisches Russpss-Dia-
Wissen {iber subatomare Energiequellen ~ #rmm- (Aus Bobixeron, Der imerc
(nur solche kommen zur Deckung der

Riesenbetrige von Energie in Frage, die die Sterne ununterbrochen
in den Raum senden) noch ganz in den Anfingen steckt.

II. Kosmogonische Deutungsversuche.

1. Die Deutung des RusseLn-Diagramms. Unter der Deutung des
RusseLr-Diagramms verstehen wir die Beantwortung der Fragen:
Welche durch die Bildpunkte des RusseLL-Diagramms charakteri-
sierten Zusténde durchlauft ein Stern gegebener Masse wihrend seiner
Entwicklung, und was ist der Grund dafiir, daf die Sterne die in Abb. 9
schematisch angedeutete Verteilung im RusseLL-Diagramm aufweisen ?
Da wir so wenig dariiber wissen, wie im Innern der Sterne Energie befreit
wird, kann auch die Deutung des RusseLL-Diagramms keine eindeutige
sein, sondern sie wird von den Annahmen abhingen, die wir iiber die
Prozesse der Energieerzeugung im Sterninnern machen.

Solange die Existenz von weilen Zwergsternen und die Massen-
Leuchtkraft-Bezichung unbekannt waren, war es moglich mit ganz
wenigen Annahmen alle Beobachtungsergebnisse befriedigend zu deu-

18*
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ten. Die damalige LockYER-HERTZSPRUNG-RUSSELLsche Riesen-Zwerg-
Theorie (1913) ging von der Anschauung aus, daf ein Stern sein Leben
als Riesenstern niedriger effektiver Temperatur beginnt, wobei seine
groBe Leuchtkraft der Grofe seiner Oberfliche zugeschrieben wurde.
Durch Kontraktion nimmt seine Oberfliche ab, wobei gleichzeitig jedoch
die effektive Temperatur steigt, so dal die Leuchtkraft (die nach dem
STEFAN-BoLTzZMANNschen Gesetz proportional dem Produkt aus Ober-
fliche und vierter Potenz der Temperatur ist) nahezu konstant bleibt.
Der Bildpunkt des Sterns bewegt sich im Russerr-Diagramm lings des
Riesenastes. Ist die Kontraktion so weit fortgeschritten, dal die Gesetze
idealer Gase ihre Giiltigkeit verlieren, so biegt der Lebensweg des Sterns
um in den Zwergast. Seine effektive Temperatur und damit seine Leucht-
kraft beginnt zu sinken. Der Endzustand des Sterns (ehe er véllig er-
kaltet) wird ein Zwergstern niedriger effektiver Temperatur sein. Unter
Beriicksichtigung der Massen-Leuchtkraft-Beziehung 148t sich aber ein
entwicklungsméfiger Zusammenhang zwischen Riesen- und Zwerg-
sternen nur noch dann aufrechterhalten, wenn man annimmt, dal ein
Stern wahrend seiner Entwicklung dauernd an Masse verliert. Der
kontinuierliche Massenverlust ist zwar notwendig, aber natiirlich nicht
hinreichend fiir einen solchen Deutungsversuch. Wir wollen deshalb im
folgenden noch etwas niaher auf Uberlegungen von RUsSELL! iiber die
Entwicklung der Sterne bei konstanter und bei abnehmender Masse
eingehen. Wenn sich inzwischen auch manches in den Anschauungen
vom inneren Aufbau der Sterne gedndert hat, so behalten doch wohl
RusserLs Uberlegungen wegen ihrer groBen Allgemeinheit ihren Wert
als Leitgedanken fiir spatere verfeinerte Untersuchungen. Wir machen
die folgenden Annahmen: Die Energieerzeugung im Innern eines Sterns
soll nur abhingen von der Art des aktiven Materials, der Temperatur
und der Dichte. Wir kombinieren diese Annahme mit der beobachteten
Verteilung der Sterne im RusseLL-Diagramm und postulieren deshalb
zwei Arten von aktivem Material, Riesenmaterial und Zwergmaterial,
also zwei Arten von Energiequellen, die vom Stern im allgemeinen nicht
gleichzeitig angezapft werden sollen. In den Abb. 10 und 11 verbinde die
Kurve BB die Bildpunkte von Sternen mit der gleichen Menge aktiven
Riesenmaterials, wobei sich aber lings BB-Temperatur und Dichte im
Sterninnern kontinuierlich éndern. Ebenso verbinde 44 die Bildpunkte
von Sternen mit der gleichen Menge aktiven Zwergmaterials. Die Bild-
punkte von Sternen, in denen Energie durch den gleichen Prozef} erzeugt
wird, die aber eine immer kleinere Menge aktiven Materials enthalten,
werden auf Kurven B'B’, B"B" ... bzw. A’A’, A” A" .. .liegen, die den
Kurven BB bzw. A 4 nahezu parallel verlaufen und einen relativschmalen

1 RussELL-DUGAN-STEWART: Astronomy 2. New York: Ginn Co.
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Bereich im Russerr-Diagramm iiberdecken, gemill der beobachteten
Verteilung der Bildpunkte im RussgLL-Diagramm. Der einfachste Fall
ist nun der, daB das aktive Material jeweils nur einen ganz kleinen Teil
der Gesamtmasse eines Sternes ausmacht, so daf3 durch dessen Verbrauch
die Masse praktisch nicht gedndert wird. Entsteht ein Stern durch
allmihliche Kontraktion eines Nebels sehr grofler Verdiinnung, so wird
die Strahlungsenergie zunichst nur durch Gravitationsenergie gedeckt
werden, bis die innere Temperatur und Dichte so weit gestiegen sind,
daB subatomare 'Energie auf irgendeine nicht niher bekannte Weise
befreit werden kann. Die Kontraktion wird aufhéren, wenn der Stern
in einen Gleichgewichtszustand ge-
kommen ist, in welchem die sub-
atomaren Quellen genau den Betrag
an ausgestrahlter Energie hergeben.
Fir einen Stern grofler Masse moge
dieser Zustand durch den Punkt G o
auf der Linie konstanter Masse M M,
in Abb. 10 angegeben werden. In die-
sem Falle wird nun im Sterninnern zu-
erst das Riesenmaterial angezapft, der
Stern wird mit der Zeit &rmer und drmer
an dieser Art von aktivem Material.
Da dieses aber nur einen sehr kleinen
Teil der Gesamtmasse ausmacht, so ent-
fernt sich sein Lebensweg im RUSSELL-
Diagramm nur wenig von der Linie . .
M, M,. Hat der Stern den Zustand G von Stenen bef nahesy koustart, e
erreicht, so ist sein Vorrat an Riesen- b"'ndcrsggﬁfi‘iﬁ,(A‘;‘:m(%,%?igmﬂ]z“g“'
material aufgebraucht. Er beginnt sich

wieder rasch zu kontrahieren bis bei D, einem Zustand héherer innerer
Temperatur und gréferer Dichte, der noch unverbrauchte Vorrat an
Zwergmaterial angezapft wird. Bei D, ist auch dieses aufgebraucht, der
Stern verliBt durch weitere rasche Kontraktion den beobachteten
Bereich des RusseLL-Diagramms. D'G, und D"@. stellen die ent-
sprechenden Lebenswege fiir Sterne kleinerer Masse dar. Was die Zeit-
dauer der verschiedenen Entwicklungsstadien betrifft, so ist die Zeit,
die der Stern braucht, um aus einem Zustand groBer Verdiinnung in den
Gleichgewichtszustand @ zu kommen, ebenso wie die Zeit, die er zwischen
G5 und D verbringt, sehr klein im Vergleich zu den Zeiten, die der Stern
zum Durchlaufen der Zustinde GG, und DD, nétig hat. Das folgt
unmittelbar aus der sehr viel groeren Ergiebigkeit subatomarer Energie-
quellen im Vergleich zur frei werdenden Kontraktionsenergie. Die
charakteristische Haufung der Bildpunkte im Russkrr-Diagramm in

*5
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engen Bereichen wiirde also von der verschiedenen Verweilzeit der
Sterne in verschiedenen Zustdnden herrithren. Dem RUsseLL-Diagramm
kommt nur eine statistische Bedeutung zu.

Etwas anders gestaltet sich die Entwicklung, wenn das aktive
Material nahezu die Gesamtmasse des Sterns ausmacht. Die Lebenswege
kénnen dann im RussELL-Diagramm ungefiahr so verlaufen, wie es in
Abb. 11 skizziert wurde. Solange die Ausstrahlung nur durch Gravi-
tationsenergie gedeckt wird, verlduft der Lebensweg jeweils nahezu
parallel zu den Linien konstanter Masse M,M,. Wird dagegen das
aktive Material angezapft, so verliert der Stern betrdchtlich an Masse.
Ein Stern, der im Punkte G nach urspriinglich rascher Kontraktion
in einen Gleichgewichtszustand gelangt,
wird ganz allméahlich nach D wandern,
wo dann auch sein Zwergmaterial an-
gezapft wird, bis dies in D, véllig er-
schopft ist, wéhrend der Stern noch
einen kleinen Vorrat Riesenmaterial
ibrigbehalten hat. Dieser kann dann
nach erneuter Kontraktion wieder bei
@, angezapft werden. Abermals ist die
verschiedene Héaufigkeit der Sterne in
einzelnen Gebieten des RUSSELL-Dia-
gramms durch die verschiedene Verweil-
zeit in den einzelnen Zusténden bedingt.
Jedoch kann nun die Entwicklung eines
Sternes normaler Masse vom Riesen-
stern iiber einen roten Zwergstern zu

Abb. 11. Mogliche Lebenswege bei ab- N . .
nehmender Sternmasse. (Aus RUssELL-  einem weien Zwerg erfolgen. In die-

DUGAN-STEWART, Astronomy II.) .
’ sem Sinne kann dann das RUSSELL-

Diagramm als Entwicklungsdiagramm angesehen werden. Aber eine
Deutung des RusskELL-Diagramms ist nicht vollstdndig, wenn es nicht
gelingt, die Seltenheit der Riesensterne im Vergleich zur Zahl der roten
und weiBen Zwerge zu erkliren. Eine besondere Schwierigkeit bietet
diese Frage, wenn man an einem Entwicklungszusammenhang zwischen
Riesen und Zwergen festhilt. Denn dann mufl man auf Untersuchungen
iiber das Alter des Sternsystems eingehen und begegnet all den Schwie-
rigkeiten, die mit der Deutung der starken Rotverschiebungen in den
Spektren der Spiralnebel zusammenhéngen.

- 2. Die Energieerzeugung im Innern der Sterme. Die Frage, welcher
Bruchteil der Sternmaterie als aktives Material im Sinne der Energie-
erzeugung angesehen werden muB, bildet das Kernproblem, wenn es
sich darum handelt, den Lebensweg der Sterne im RussELL-Diagramm
anzugeben. Im folgenden soll deshalb noch néher auf die verschiedenen
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Arten von Energiequellen eingegangen werden. Allerdings kann sich
durch Fortschritte auf dem Gebiet der Kernphysik an diesen Unter-
suchungen manches &ndern. SchluBfolgerungen sind deshalb nur mit
allem Vorbehalt zu ziehen; denn es gibt wohl kein Gebiet der Astro-
physik, das so eng mit physikalischen Fragen, die ihrer Lisung harren,
verkniipft ist.

Wir wissen, daBl die Sonne, was die Energieerzeugung angeht,
durchaus durchschnittliche Verhaltnisse aufweist. Wenn es also ge-
lingt, Energiequellen ausfindig zu machen, die die von der Sonne aus-
gestrahlten Energiemengen zu decken vermogen, so wire damit schon
ein grofler Fortschritt erzielt. Da die Sonne keinen extremen Fall dar-
stellt, brauchen wir nicht zu fiirchten, daB unsere Uberlegungen nicht
ohne weiteres auf andere Sterne zu iibertragen sind.

Wir schétzen zuerst das Alter der Sonne ab. Ein Minimalalter
liefert offenbar das Alter der Erdkruste; denn die GesetzmiBigkeiten,
welche im Planetensystem herrschen, lassen darauf schlieBen, daf die
Erde von Anfang an zur Sonne gehort hat und nicht etwa als ein Fremd-
korper von der Sonne eingefangen wurde. Das Alter der Erdkruste
aber 148t sich mit groBer Genauigkeit aus dem Alter von Felsmassen
bestimmen, die radioaktive Mineralien enthalten. Auf diese Weise wird
man auf ein Alter der dltesten Sedimentgesteine von 1,3 - 10% Jahren
gefithrt. Das Alter der Sonne muf also mindestens von der GréBen-
ordnung 2 -10°% Jahre sein. Diese Angabe ist gleichzeitig die einzig
zuverlissige, die wir tiber das Alter stellarer Materie machen kénnen.
Da die Sonne pro Jahr 1,2 - 1041 erg an Strahlungsenergie in den Raum
sendet, so hatten die Energiequellen der Sonne, wenn wir ihr Alter zu
101% Jahren ansetzen, einen Mindestbetrag von 1,2-10%! erg zu
decken. Denn es besteht keinerlei Grund, anzunehmen, da8 die Leucht-
kraft der Sonne in fritheren Zeiten wesentlich geringer gewesen ist als
heute. Wir wollen nun die verschiedenen Moglichkeiten diskutieren,
die nach dem heutigen Stand der Physik zur Deckung eines so ungeheuren
Energiebetrags herangezogen werden kénnen.

Die einzige Energiequelle, die sich mit den heutigen Mitteln der
Physik, was ihre Ergiebigkeit betrifft, vollstindig iibersehen 1ift, ist
die im Stern enthaltene Gravitationsenergie. Sie wird befreit und zum
Teil zur Ausstrahlung verwandt, wenn ein Stern sich durch Abkiihlung
zusammenzieht. Jedoch vermag diese Kontraktionsenergie die Sonnen-
strahlung nur fiir einen Zeitraum von rund 107 Jahren zu decken, der
viel zu klein ist, um mit dem Alter der Erdkruste vereinbar zu sein.
Um die Ausstrahlung der Sterne wihrend des groBten Teiles ihres
Lebens zu decken, miissen wir also unsere Zuflucht zu Energiequellen
subatomarer Natur nehmen. Die heutige Physik kennt die folgenden
Atomprozesse, bei denen Energie erzeugt wird:
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a) Die Radioaktivitdt. Bei radioaktiven Umwandlungen werden
bekanntlich (wenn wir von der y-Strahlung absehen) Elektronen und
a-Teilchen mit groBen Geschwindigkeiten aus den Kernen der, radio-
aktiven Elemente herausgeschleudert. Offenbar bilden also diese Pro-
zesse eine bedeutende Energiequelle. Aber es 148t sich leicht abschétzen,
daf selbst eine ganz aus Uran bestehende Sonne nur etwas mehr als die
Halfte ihrer heutigen Ausstrahlung durch radioaktive Zerfallsprozesse
zu decken imstande wire. Diese Art der Energieerzeugung kommt also
nicht ernstlich in Frage.

b) Der sukzessive Aufbau der Elemente. Eine Energiequelle grofier
Ergiebigkeit stellt der sukzessive Aufbau der Atomkerne der verschie-
denen Elemente aus Wasserstoff dar. So wird z. B. bei der Bildung
eines Heliumkerns aus vier Protonen und zwei Elektronen eine Energie
von 42,3 - 1076 erg befreit. Dieser Betrag entspricht dem sog. Massen-
defekt, der die Differenz zwischen der Gesamtmasse der sechs Einzel-
bausteine und der wirklichen gemessenen Masse des Heliumkerns angibt.
Er betrigt 0,7%0. Wir schliefen daraus, dafl durch diesen Prozel im
Maximum ein Betrag von 0,70 der Sternmasse in Strahlung umgesetzt
werden kann. Im Falle der Sonne wiren das 1,4-10%g, was einer
Energie von 1,25 - 1052 erg entspricht. Da die Sonne jahrlich 1,2 - 1041 erg
ausstrahlt, so kénnte durch sukzessiven Aufbau der schwereren Atom-
kerne aus Wasserstoff die Strahlung der Sterne fiir Zeitrdume von
rund 10! Jahren gedeckt werden. Allerdings ist zu bemerken, dal noch
nicht zu iibersehen ist, wie die Entdeckung des Neutrons, eines weiteren
Elementarbausteines der Materie, sich auf unsere Vorstellungen vom Bau
der Atomkerne auswirken wird. Man kann jedoch mit Sicherheit be-
haupten, daB sich an der GroBenordnung der Massendefekte nichts
dndern wird, und daB deshalb die eben gemachte Abschatzung richtig
bleiben wird. :

¢) Die restlose Verwandlung von Protonen und Elektronen in Strah-
lung. Ein sehr viel radikalerer ProzeB als die Uberfithrung von 0,70
der Sternmasse in Strahlung wire die restlose Verwandlung von Pro-
tonen und Elektronen in Strahlung. Zwar haben wir keinerlei Anhalts-
punkte, ob iiberhaupt und wie ein solcher Vorgang vor sich geht.
Die Summe der Massen eines Protons und eines Elektrons betrigt
1,662-1072¢ g, was einer Energie von rund 1,5-107% erg entspricht.
Wenn die gesamte Masse der Sonne in Strahlungsenergie umgesetzt wird,
so wird ein Betrag von 1,79-10%* erg frei. Dieser Energievorrat wiirde
also bei konstant bleibender Ausstrahlung der Sonne fiir einen Zeitraum
von der Gréfenordnung von 1013 Jahren ausreichen.

d) Die Bildung von Neutronen. Da ein Stern, wenn seine Energie-
abgabe aus subatomaren Quellen gespeist wird, dauernd Wérme ab-
gibt, ohne sich zu kontrahieren, so kann seine Entwicklung, wenn man sie
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wihrend einer hinreichend langen Zeit verfolgt, als ein zwar sehr lang-
samer, aber kontinuierlicher Abkiihlungsprozef aufgefallt werden. Alle
Reaktionen chemischer oder physikalischer Art werden also im Mittel
iiber eine hinreichend lange Zeit hdufiger in der Weise verlaufen, dafl
bei der Reaktion Wéirme frei wird, als in der umgekehrten Weise. Man
wird deshalb erwarten konnen, dall es hiufiger vorkommt, dafl aus
einem Proton und einem Elektron ein Neutron gebildet wird, als daB
ein Neutron in seine beiden Bestandteile zerfillt. Die Bildung eines
Neutrons liefert die Energie 1,5-107¢ erg. Um die Sonnenstrahlung
von 1,2-10% erg/Jahr zu decken, miiiten also pro Jahr 0,8-10%7
Neutronen gebildet werden. Die Zahl der in der Sonne enthaltenen
Protonen betrdgt rund 1,2-10%7. Man sieht daraus, daf§ Neutronen-
bildung eine hinreichend ergiebige Energiequelle fiir die Sterne darstellen
kann.

3. Allgemeine Bemerkungen. Vom Standpunkt des Physikers aus
mul} gesagt werden, daB3 der unter b genannte Prozel des sukzessiven
Aufbaus der schwereren Atomkerne aus Wasserstoff die sympathischste
Art der Energieerzeugung im Sterninnern darstellt, denn es ist der
einzige Vorgang, der sich mit den heutigen Mitteln, insbesondere mit den
Methoden der Wellenmechanik, einigermallen quantitativ erfassen 1a3t.
Durch die Entdeckung des Neutrons, von dem wir annehmen miissen,
daB es im Bau der Atomkerne eine groBe Rolle spielt, bestehen gerade
fiir diese Untersuchungen neue Moglichkeiten. Denn fiir ein ungeladenes
Teilchen wie das Neutron ist es offenbar sehr viel leichter, in einen
positiv geladenen Atomkern einzudringen, als fiir ein selbst positiv
geladenes Proton. Auflerdem sind diese Prozesse des Eindringens von
Elementarteilchen in Atomkerne stark abhéngig von der Temperatur
des Materials, eine Eigenschaft, die der Astronom bis zu einem ge-
wissen Grad notwendig von den Energiequellen der Sterne verlangen
mub.

Die Astronomen werden trotzdem geteilter Meinung iber die Brauch-
barkeit dieses Prozesses sein und zwar vor allem aus zwei Griinden:
einerseits liefert der Prozel einen geniigenden Energievorrat ,nur® fiir
ungefahr 10** Jahre und andererseits gehért er zu der Art der Energie-
quellen, bei denen nur ein kleiner Teil (ndmlich 0,7%0) der Sternmasse
als aktives Material im Sinne der RusserrLschen Vorstellungen bezeichnet
werden kann. Im Gegensatz dazu glauben manche Astronomen, das
Alter der Sterne als mindestens von der GréBenordnung von 1012 Jahren
ansetzen zu miissen, und dann zwingt der geringe Massenverlust, der
mit diesem Prozell verbunden ist, zu der in Abb. 10 skizzierten Deutung
des RusseLL-Diagramms, bei der kein Entwicklungszusammenhang
zwischen Riesen- und Zwergsternen besteht. Diese Astronomen geben
deshalb der vollstdndigen Verwandlung von Materie in Strahlung als
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Energiequelle der Sterne den Vorzug. Sie ld8t einmal ein Alter der
Sterne bis zu 102 Jahren zu und macht, da nun die gesamte Masse des
Sternes als aktives Material anzusprechen ist, eine Deutung des RUSSELL-
Diagramms als Entwicklungsdiagramm méglich. Wir méchten noch
einige Worte dazu sagen, ob diese Griinde wirklich so zwingend sind,
um die fiir den Physiker sympathischste Losung zu verwerfen. Be-
trachten wir zuerst die Forderung von 1012 Jahren fiir das Alter der
Sterne. Die Schitzung dieses Alters fuBt auf Uberlegungen iiber den
Austausch von Bewegungsenergie zwischen einzelnen Sternen bei nahen
Voriibergingen. Insbesondere lassen sich die Bahnverhéltnisse bei
spektroskopischen und visuellen Doppelsternen nur dann ungezwungen
erkliren, wenn ein solcher Austausch stattgefunden hat, d. h. wenn
wihrend Zeitrdumen von der Groflenordnung des Alters der Sterne
jeder Stern wenigstens einige Voriibergéinge mit andern Sternen erlebt.
Bei der gegenwirtigen mittleren Entfernung der Sterne in der Sonnen-
umgebung sind solche Voriibergéinge aber so selten, da man auf ein
sehr grofles Alter der Sterne schlieBen mul, vorausgesetzt, daB die
mittleren Entfernungen der Sterne in fritheren Zeiten nicht wesentlich
kleiner waren. Gegen diese Voraussetzung sprechen aber ganz ent-
schieden die systematisch von uns weggerichteten Bewegungen der
Spiralnebel, die heute als eine allgemeine Expansion der Welt gedeutet
werden. Aus der Geschwindigkeit dieser Expansion 148t sich schlieBen,
dafl die Sterne vor rund 10° Jahren am dichtesten zusammenstanden
und seither sich dauernd sehr erheblich voneinander entfernt haben.
Im selben MaBle miissen also auch nahe Voriiberginge und damit ein
gegenseitiger Energieaustausch seltener geworden sein. Der heutige
Zustand des Sternsystems erlaubt also keine weiteren Schliisse auf das
Alter der Sterne. Die einzige zuverldssige Angabe bleibt die, daB das
Alter der Erdkruste 10° Jahre betrdgt und dafl deshalb das Alter der
Sonne nicht gut kleiner sein kann. Die Annahme, dal} das Planeten-
system zu einer Zeit entstand, als nahe Voriibergéinge von Sternen an
der Sonne besonders haufig waren, entspricht durchaus den Vorstellun-
gen, die wir heute von der Entstehung dieses Systems haben.
Weniger leicht diirfte ein Verzicht auf die Deutung des RUSSELL-
Diagramms als Entwicklungsdiagramm sein. Denn wenn der sukzessive
Aufbau schwerer Atomkerne aus Protonen, Neutronen und Elektronen
die wesentliche Energiequelle der Sterne darstellt, so kann die Sonne nie
ein typischer Riesenstern gewesen sein und wird nie ein roter Zwerg oder
gar ein weiller Zwerg werden konnen. Dann hat sich der physikalische
Zustand der Sonne wihrend des groBten Teils ihrer Vergangenheit nur
wenig von ihrem heutigen Zustand unterschieden. Der Zeitabschnitt,
wihrend dessen die Sonne merklich andere Eigenschaften hatte, diirfte
dann nicht mehr als ein Zehntausendstel des Zeitraums betragen,
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wihrend dessen die Sonne nahezu konstant in ihrem heutigen Zustand
verharrt. Aber ist es wirklich so wesentlich, einen Entwicklungszusam-
menhang zwischen Riesen- und Zwergsternen anzunehmen? Halten wir
da nicht zu konservativ an einem Zug der urspriinglichen LOCKYER-
HertzspruNG-RussELLschen Riesen-Zwerg-Theorie fest, ohne einen
triftigen Grund dafiir zu haben? Wir diirfen nicht vergessen, dal damals
(1913) noch nichts iiber die relative Héufigkeit von Riesen- und Zwerg-
sternen bekannt war. Heute dagegen wissen wir, dal Riesensterne als
grofle Ausnahmen zu betrachten sind. Und wir behalten ein Gefiihl der
Unsicherheit dartiber, ob wir uns nicht in neue und tieferliegende
Schwierigkeiten verwickeln, wenn wir auf dem Boden einer modifi-
zierten Riesen-Zwerg-Theorie durch Untersuchungen iiber das Alter des
Sternsystems die Seltenheit der Riesensterne erkléren wollen.
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ausgewihlter Sterne 67.
Zwergsterne 276.
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