
.Au8erer Teil des gro8en Spiralnebels Messier 31 in der Andromeda 

(Der offene Haufen befindet sich etwa 48' 
sudlich vom l(ern) 

Der Beobachter blickt durch den Schwarm der ihn umgebenden Sterne und 
Ober dessen Grenzen hinaus durch den leeren Raum und sto6t auf ein anderes 
Stemsystem, den Nebel Messier 31. Die hellsten Objekte im Nebel konnen 
einzeln erkannt werden, und der Beobachter unter ihnen findet verschiedene 
Typen, die ihm aus dem eigenen Sternsystem wohlbekannt sind. Die schein
bare Helligkeit dieser vertrauten Objekte zeigt, da sie sich in den Nebeln 
befinden, die Entfernung des Nebels an. Sie ist so gro6, da6 das Licht mehr 
als 700000 jahre braucht, urn seinen Weg von dort bis zu uns zurOck-

zulegen. 
Auf der Tafel sind eine Sternwolke (als NGC 206 katalogisiert), ein offener 
Stemhaufen, ein kugelformiger Sternhaufen und ein verlinderlicher Stem 
vom Cepheidentypus bezeichnet. Die Cepheide hat eine Periode von 

18,28 Tagen und eine maximale Helligkeit von 18,75 Gro6enklassen. 
Die Aufnahme wurde am 24. August 1925 von Duncan mit dem 100 inch

Reflektor gemacht; Norden ist oben; 1 mm = 11,8". 
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Vorwort des Herausgebers der deutschen Ausgabe 

Das englische Original dieses Suches ist im Juli 1936 in erster, 
im Marz 1937 in zweiter Auflage erschienen und entspricht dem 
Stande der Forschung zu Beginn des jahres 1936. Die Zahl der seit
dem an Nebeln angestellten Untersuchungen ist gering und hat 
unsere Vorstetlung vom Aufbau des Nebelreiches nur wenig geandert, 
wohl aber vertieft und sicherer begrOndet. Die zahlreichen inzwischen 
erschienenen Untersuchungen - insbesondere zur Deutung der Rot
verschiebung - sind von sehr spekulativer Art, gehen also weit 
Ober den Rahmen hinaus, den der Verfasser diesem Buch gesteckt 
hat. Wir haben deshalb davon abgesehen, die deutsche Ausgabe 
durch irgendwelche Zusatze zu erganzen. 

Die Schilderung der dramatischen Entdeckungsgeschichte des 
Reiches der Nebel, wie sie bier von einem der Hauptbeteiligten 
gegeben wird, verliert dadurch nichts an ihrem Wert. 

lm August 1938. 
Der Herausgeber 



Vorwort 

Dieses Buch enthlilt die Silliman-Vorlesungen, die der Verfasser im 
Herbst 1935 an der Yale-University gehalten hat, tmter Hinzufagung 
eines einfiihrenden Kapitels. Es handelt von der Welt der Nebel, also 
von demjenigen, dunn mit Nebeln bevOlkerten Teil des Weltalls, der 
mit den heutigen Fernrohren erforscht werden kann. Die Darstellung 
ist far einen breiteren Leserkreis bestimmt und daher nicht erschOpfend. 
Doch erstreckt sie sich fiber die meisten wichtigen Fragen, fiber die man 
derzeit eine bestimmte Aussage machen kann. Der Gegenstand wird 
vom Standpunkt des Beobachters aus dargestellt; das reiche Feld der 
theoretischen Literatur wird kaum gestreift. Mit diesem Vorbehalt 
dilrfte das Buch wohl ein zuverUissiges und klares Bild eines typischen 
Beispiels far einen wissenschaftlichen Forschungszweig im Fortschritt 
seiner Entwicklung geben. 

FOr alles, was nicht ausdrilcklich als die Ansicht anderer gekenn
zeichnet ist, iibernimmt der Verfasser die alleinige Verantwortung. Zu 
groBem Dank ist er seinen Kollegen vom Mount Wilson Observatorium 
verpflichtet. Insbesondere hat Milton Humason fast samtliche 
neueren Daten iiber Nehelspektren und Rotverschiebungen beigesteuert. 
Er dankt ferner Walter Baade, dessen Interesse und dessen tiefes 
Wissen den ganzen Bereich der Nebelforschung umfassen, sowie Sinclair 
Smith, dem Erforscher der physikalischen Beschaffenheit der Nebel 
und der Nebelhaufen. In kosmologischen Fragen erfreute sich der Ver
fasser des Rates von Richard Tolman und Fritz Zwicky vom 
California Institute of Technology, Der tagliche Verkehr mit diesen 
Mannern hat eine gemeinsame Atmosphlire geschaffen, in der Gedanken 
entstanden, deren Urheber oft nachtraglich nicht mehr im einzelnen 
festzustellen sind. So spricht hier in gewissem Sinne ein einzelner fOr 
eine Gemeinschaft. 

Die Eroberung des Reiches der Nebel ist das Werk der groBen Fern
rohre. Sie begann damit, daB man die Nebel als unabhlingige, mit 
unserem eigenenMilchstra6ensystem vergleichbare Sternsysteme erkannte. 
Nachdem man aber einmal das Wesen der Nebel kannte, war es nicht 
allzu schwer, Methoden zur Ermittlung ihrer Entfernungen zu ent
wickeln; und damit war das neue Feld fiir die Forschung offen. 
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Es war das Hooker-Teleskop, der 100 inch(2,50 m)-Reflektor des 
Mount Wilson Observatoriums, der Carnegie Institution of Washington, 
das die Erkenntnis vom Wesen der Nebel endgOitig sicherstellte, und 
das den von unserm positiven Wissen umfaBten Bereich auf das Tausend
millionenfache erweiterte. Es ist das gro6te unter den heute in Be
nutzung befindlichen Fernrohren, es hat die groBte Lichtstarke und 
die groBte Reichweite. Aus diesem Grunde bestimmt es die heutige 
Ausdehnung des beobachtbaren Raumbereiches und hat die wichtig
sten Daten far die Untersuchung dieses Bereiches als Muster des Weltalls 
beigesteuert. 

Im Hinblick auf die einzigartige Rolle, die der 100 inch-Reflektor 
im Fortschritt der Nebelforschung gespielt hat, sind die Bildtafeln in 
diesem Buch fast aile nach Aufnahmen mit dem groBen Fernrohr her
gestellt. Nur Tafel XII und Teile der Tafeln I und II stammen von 
seinem kleineren Bruder, dem 60 inch-Reflektor des Mount Wilson 
Observatoriums. Die Herstellung der Tafeln wurde auf dem Obser
vatorium durch Ferdinand Ellerman und Edison Hodge vor
bereitet. 

SchlieBiich mochte der Verfasser noch Godfrey Davies von der 
Huntington Library fOr die kritische Begutachtung der Darstellungs
weise dieses Suches danken. Seine freundlichen Eingriffe haben sehr 
wesentlich dazu beigetragen, die Zahl der Schwierigkeiten, auf die der 
Leser sonst gestoBen ware, zu vermindern. 

Mount Wilson Observatory, im Februar 1936. 

Edwin Hubble 
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Einleitung 

Naturwlssenschaftliche forschung 

Die Naturwissenschaft ist die einzige menschliche Betiitigung, die 
wahrhaft fortschrittlich ist. Der jeweilige Stand des positiven Wissens 
wird von Geschlecht zu Geschlecht vererbt, und ein jedes Geschlecht 
liefert seinen Beitrag zum Wachstum des Gebiiudes. Newton hat 
gesagt: ,Wenn es mir vergonnt war, weiter.zu sehen, so deshalb, wei! 
ich auf den Schultem von Riesen stand" 1). Heute aber beherrscht 
der geringste jfinger der Wissenschaft einen weiteren Rundblick. 
Selbst die Riesen werden zu Zwergen vor dem gewaltigen Gebiiude, 
in das ihre Leistungen elngebaut werden. Was ein Newton heute 
sehen wOrde, konnen wir nicht wissen; und morgen, oder in tausend 
jahren, mogen selbst unsre Traume vergessen sein. 

Dieser wesentliche Zug der Naturwissenschaft kann aber nur durch 
eine scharfe Einschrankung ihres Stoffes erkauft werden. Nach 
Campbell ,beschiiftigt sich die Naturwissenschaft mit Urteilen, 
fiber die eine allgemeine Obereinstimmung grundsatzlich moglich 
ist"ll). Ihre Gegebenheiten sind keine einzeln dastehenden Ereignisse, 
sondem unveriinderliche Zusammenhange zwischen Ereignissen oder 
Eigenschaften, welche man Naturgesetze nennt. Die Oberein
stimmung des Urteils wird durch Beobachtung oder Experiment 
sichergestellt. Diese Prfifungen sind mit einer auBermenschlichen 
Autoritat ausgestattet, die jedermann in Tat und Wort anerkennen 
muB, wenn er bestehen will. 

Da die Naturwissenschaft sich nur mit Urteilen dieser Art be
schiiftigt, ist sie notwendig von der Welt der Werte scharf getrennt. 
In dieser gibt es keine auBermenschlichen Autoritaten. Hier beruft 
sich ein jeder auf den Gott in seiner eigenen Brust und erkennt keine 

1) Nach Sarton ist dieser Ausspruch Bernard von Chartres zuzu
schreiben, der 1126 starb. Isis, Nr. 67, S. 107, 1935. 

1) Norman Campbell, ,Was 1st Naturwissenschaft?" 1921, S. 27; 
abgedruckt mit Erlaubnis des Verfassers und des Verlegers (Methuen, 
London). 

Hubble, Nebel 
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hohere Instanz an. Weisheit ist eine Frage der personlichen Vervoll
kommnung, und es ist schwer, sie andern zu vermitteln. Sarton 
schreibt: 

Die Heiligen von heutzutage sind vielleicht nicht heiliger als die vor 
tausend jahren; unsre Kftnstler sind vielleicht nicht gri>Ber als die der 
alten Oriechen; wahrscheinlich sind sie kleiner; und Mchstwahrscheinlich 
sind auch die heutigen Naturwissenschaftler nicht kldger als ihre Vor
glinger. Und doch ist ihr Wissen nicht nur brelter, sondern auch genauer. 
Der Erwerb und die Ordnung positlveri Wissens ist die einzige menschliche 
Betlitigung, die wahrhaft aufbauend und fortschrittlich ist 8). 

Die besonderen Verfahrensweisen der Naturwissenschaft sind 
wirksam und machtig, sofern sie auf ihrem eigenen Felde angewendet 
werden, in jenem Bereich, der umgrenzt und umschrieben wird durch 
die Notwendigkeit allgemeingiiltiger Urteile fiber die vorliegenden 
Fragen. Diese Verfahrensweisen sjnd in der Tat so erfolgreich, da6 
man standig versucht, sie auch in anderen Bereichen anzuwenden -
zur Erforschung der Dinge, wie sie sein sollten, und nicht der Dinge, 
wie sie wirklich sind. Die Ergebnisse iiberzeugen selten. Das Einmal
eins der Werte, sofern es je formuliert wurde, hat wahrscheinlich sehr 
wenig gemein mit dem Einmaleins der Naturwissenschaft. lndessen 
steht die Atmosphare der naturwissenschaftlichen Forschung - ihre 
uneigenniltzige Neugier, ihre beherrschte Einbildungskraft, ihr Hang 
zu unpersonlichen Nachprilfungen - keineswegs einzig da. Sie kann 
einen bestimmenden Einflu6 auch in den Bereichen haben, die den 
naturwissenschaftlichen Methoden verschlossen sind, und sie hat es 
oft gehabt. Der Naturwissenschaftler ist geneigt, diesen Einflu6 ffir 
segensreich zu halten. Wir werden die naturwissenschaftlichen Ver
fahren spater erortern. Doch wollen wir sie schon hier durch die Be
merkung kennzeichnen, da6 die Forschung bestrebt ist, Gesetze zu 
entdecken und die Gesetze durch Theorien zu ,erklaren", mit dem 
letzten Ziel, den physikalischen Aufbau und das Verhalten der Welt, 
in der wir Ieben, zu verstehen•). 

Die Forschung wird tatsachlich auf sehr verschiedene Weisen be
trieben, von denen wir zwei als besonders kennzeichnend erwahnen 
wollen. Die eine sucht sich der Wahrheit durch Beobachtung der 
Natur zu nahern, die andere auf dem Wege theoretischer Ober-

8) George Sarton, Introduction to the History of Science (1927), I, 3. 
') Wir verweisen den Leser auf Campbells Buch ,What is Science?". 

Er flndet dort eine eingehendere Erl>rterung, insbesondere auch Qber die 
Bedeutung des Wortes ,erkUtren", so wie es oben benutzt wird. 
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legungen. Der Beobachter pflegt damit zu beginnen, da6 er eine 
mehr oder weniger eng begrenzte Gruppe von zahlenmi6igen Beob
achtungstatsachen - nebst ihren geschiitzten Unsicherheiten -
sammelt. Der Beobachtungsstoff wird in der Regel nach graphischen 
Verfahren untersucht, und man findet so Beziehungen zwischen 
seinen verschiedenen Zfigen. 

Die Beobachtungen mogen z. B. in scheinbaren Helligkeiten von 
Nebeln und Rotverschiebungen in ihren Spektren bestehen. Wir 
werden diese Ausdrficke spater erkUiren; man betrachte sie zunachst 
nur als zwei meBbare Eigenschaften A und B. Tragt man die eine 
Eigenschaft gegen die andere auf, so ergibt sich, da6 im Durchschnitt 
die Rotverschiebung mit abnehmender Helligkeit zunimmt - je 
schwacher der Nebel, urn so gro6er die Rotverschiebung. Schon in 
dieser qualitativen Gestalt ist diese Fesfstellung wichtig; ihre Be
deutung wfirde aber ungeheuer wachsen, wenn man die genaue 
mathematische Gestalt des Zusammenhanges zahlenmaBig feststellen 
konnte. 

Die aufgetragenen MeBpunkte bilden eine streuende Folge, durch 
welche man viele verschiedene Ausgleichskurven ziehen kann, deren 
jede die betreffenden Beobachtungen recht befriedigend darstellen 
wfirde. Aus den moglichen Beziehungen wahlt der Beobachter die 
einfachste aus, die sich mit dem sonstigen Staude unsres Wissens 
vertragt. In unserem Faile entspricht, wie wir spater sehen werden, 
die gewahlte Beziehung einem linearen Zusammenhang zwischen den 
Rotverschiebungen und den Entfernungen, welch letztere durch den 
Helligkeitsgrad der Nebel angezeigt werden. 

Dieser Zusammenhang ist einleuchtend, aber nicht der einzig 
denkbare. Der wahre Zusammenhang kann auch durch eine Kurve 
dargestellt werden, die im Beobachtungsbereich fast geradlinig ist, 
aber im Bereich jenseits der schwachsten Nebel der untersuchten 
Gruppe von einer Geraden erheblich abweicht. Man prfifte diese 
M<iglichkeit, indem man die · zunachst angenommene Beziehung 
extrapolierte - sie auf den bislang nicht beobachteten Ent
femungsbereich anwandte - und durch weitere Beobachtungen auf 
die Probe stellte. Dieses Vorgehen ffihrt oft zu kleinen, manchmal 
auch zu gro6eren Abiinderungen der zuerst gewahlten Beziehung; die 
Naturwissenschaft arbeitet, wie gesagt, nach dem Verfahren der 
fortschreitenden Annaherung. Im Faile der Rotverschiebungen ergab 
sich jedoch keine endgfiltige Notwendigkeit zu einer Abanderung. Die 
Jineare Beziehung hat wiederholten Prfifungen dieser Art stand-

I* 
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gehalten, und man weiB heute, daB sie zum mindesten niiherungsweise 
ihre Gattigkeit his in die groBten Fernen des Raumes behiilt, in die 
unsre Beobachtungen mit den heutigen Beobachtungsmitteln vor
zudringen vermogen. 

So ffihrt die Forschung - his zu einer bestimmten Entfernungs
grenze - zu einem neuen Gesetz; die Rotverschiebungen sind eine 
angeniihert lineare Funktion der Entfernung. Ober die Gestalt der 
Beziehung oder Funktion jenseits der Beobachtungsgrenze aber 
konnen wir nur Vermutungen auBern. Es handelt sich urn ein 
empirisches Gesetz, das so lange rein empirisch bleibt, bis es durch 
eine allgemein anerkannte Theorie gedeutet wirdli), Es gibt Forscher, 
die glauben, daB bereits passende Theorien aufgestellt worden sind, 
und vielleicht haben sie recht. Kanftige Forschungen werden diese 
Frage entscheiden. 

Der Einzelfall der Rotverschiebungen - vielmehr eine verein
fachte Darstellung dieser Forschungen - ist hier in einiger Breite 
erortert worden, weil er ein gutes Beispiel far die Annaherung durch 
Beobachtungen bildet. Man untersucht eine in sich abgeschlossene 
Gruppe von Daten und deutet die Ergebnisse auf dem Hintergrunde 
unsres allgemeinen Wissens. Es folgen die Extrapolation, die Nach
prUfungen und schlie81ich eine angemessene Ablinderung. Die Beob
achtungen und die Gesetze, welche ihre Zusammenhiinge beschreiben, 
liefern bleibende Beitrage zum Bestande unsres Wissens; die Deutungen 
und die Theorien hingegen wandeln sich mit dem wachsenden Hinter
grund. Die beobachtende Forschung strebt von innen nach auBen 
und entwickelt einen der Beobachtung zuganglichen Bereich rings urn 
einen gegebenen Mittelpunkt - einen Bereich positiven Wissens. 
Jenseits des Horizonts beginnt das Reich der Vermutungen. Ein 
Beobachter, der sich dorthin wagt, kann nichts tun, als seine empirische 
Beziehung ins Blaue hinaus verlangem und nach Widersprachen mit 
anderen Extrapolationen suchen, die von andem Mittelpunkten aus
gehen. 

5) Rotverschiebungen sind unmittelbar bis zu Entfernungen von der 
Or06enordnung von 250 Millionen Lichtjahren gemessen worden. Die 
lineare Beziehung 1st mit dem allgemeinen Stande unseres Tatsachen
wissens bis auf Entfernungen von rund · 400 Milllonen Lichtjahren ver
trliglich. jenseits dieser Orenze, wo Beobachtungen fehlen, kann die 
Extrapolation nur durch ihre Vereinbarkelt mit anerkannten Theorlen 
geplilft werden. Doch sind solche noch nicht so welt ins einzelne ent
wickelt, wie es fQr die Plilfung erforderlich ware. 
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Der Theoretiker verwendet ein anderes Verfahren der Annaherung, 
indem er die zunachst fiir sich allein dastehenden empirischen Gesetze 
untersucht, die der Beobachter aufgestellt hat. Er sucht in ihnen 
nach einem gemeinsamen Zug, nach irgendeiner Verallgemeinerung, 
die es ihm erlaubt, verschiedenartige beobachtete Beziehungen in eine 
einzige Feststellung zusammenzufassen. Kurz, er sucht eine Theorie 
zu ersinnen, urn die Gesetze zu deuten. Er mag sich der Theorie mit 
den Mitteln der Logik oder der Eingebung nlihern - das Verfahren 
ist unwesentlich. Wesentlich ist, daB er bereits bekannte Beziehungen 
zu deuten und neue Beziehungen vorherzusagen vermag. 

Eine umfassende Theorie und die verschiedenen Beziehungen, die 
man ohne weiteres aus ihr ableiten kann, bilden ein festes Schema, 
das fiir gewisse Seiten des Weltalls oder gar fur das Weltall als Ganzes 
angewendet werden darf. Der Entdecker sucht sein Schema mit der 
ihn umgebenden Welt zur Deckung zu bringen, urn zu sehen, wie 
genau sie beide iibereinstimmen. Selbstverstlindlich finden die be
kannten empirischen Gesetze, sofern der Forscher sein Handwerk 
versteht, ihren richtigen Platz, und iiberdies kann es sein, daB neue 
Gesetze vorhergesagt werden. Der Erfolg des Abenteuers hlingt 
iiberwiegend von der Bestatigung vorhergesagter Beziehungen ab. 
Wenn eine solche Priifung nicht moglich ist, so muB der Wert des 
Schemas an dem Grade der Ordnung und des inneren Zusammen
hanges gemessen werden, den es unter bekannten, aber bis dahin noch 
nicht miteinander verkniipften Erscheinungen herstellt. Sofern die 
dadurch geschaffene Ordnung nicht sehr betrlichtlich ist, wird man die 
Theorie nur als Spekulation werten. 

Es werden gar viele Theorien aufgestellt, aber nur wenige iiber
leben ihre Priifung. Die iiberlebenden bediirfen in der Regel einer 
gelegentlichen Ablinderung, urn mit dem wachsenden Stande des 
Wissens in Einklang zu bleiben. Die Flihigkeit, Theorie zu treiben, 
ist eine hOchst personliche. Sie erfordert Geschick, Einbildungskraft, 
scharfes Denken, und noch einiges mehr. Es kann vorkommen, daB 
ein genialer Au8enseiter einen erfolgreichen neuen Typus einer 
Theorie ersinnt; es kann dann geschehen, daB Manner hohen Ranges 
der Fiihrung folgen und andere Theorien nach dem gleichen Schema 
entwickeln; Geister minderen Ranges miissen sich mit der Prafung 
von Voraussagen begniigen. 

Der Theoretiker arbeitet meist von au8en her auf einen Mittel
punkt hin, wlihrend der Beobachter den umgekehrten Weg geht. 
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Dieser extrapoliert nach au6en, jener in gewissem Sinne nach innen. 
Sofem sie beide fibereinstimmen, erwecken sie einiges Vertrauen in 
den Wert des allgemeinen Schemas. 

Die Trennung zwischen Beobachtung und Theorie ist selten so 
scharf, wie man nach dem vorstehenden wohl vermuten konnte. Fast 
jede Untersuchung vereinigt beide Anniiherungsverfahren, obwohl 
sie in sehr verschiedenem Verhiiltnis auftreten konnen. Ein Forscher 
will seinen Wissensdurst stillen, und er ist gewohnt, jedes vernfinftige 
Mittel anzuwenden, das ihn an sein stiindig ftachtiges Ziel zu bringen 
vermag. Einer seiner wenigen allgemeinen Zfige ist ein gesunder 
Argwohn gegen unbewiesene Vermutungen. Diese bilden hOchstens 
einen Gespriichsstoff, solange keine Beweise vorliegen. Erst dann 
rficken sie in den Rang eines wardigen Gegenstandes der Forschung 
auf. 

Der Verfasser dieses Buches ist von Hause aus Beobachter. Die 
folgenden Kapitel beschreiben die Entwicklung einer neuen Phase 
der astronomischen Forschung - die Erforschung des neuen Reiches 
der Nebel. Der Nachdruck liegt mehr auf den Beobachtungstatsachen 
- auf dem angesammelten positiven Wissen -, als auf theoretischen 
oder spekulativen Deutungen. Die letztere Seite ist in der volks
tfimlichen Literatur zur Genfige ausgebeutet worden; es sind viele 
Bacher erschienen, von denen manche stark auf die Phantasie wirken. 
Die Beobachtungsdaten dagegen ruben zum gro6ten Teil friedlich in 
den Fachzeitschriften. Die Hinweise in diesem Buch beziehen sich 
im wesentlichen auf die Originalarbeiten, nicht auf weitergehende 
Erorterungen fiber die Beobachtungstatsachen. 

Ein gro6er Teil des Quellenmaterials darfte auch far den Laien, 
der dieses Buch liest, interessant sein. Es liefert einen Tatsachen
bericht von naturwissenschaftlicher Forschungsarbeit in einer ziemlich 
einfachen Form. Man kann schon einen gewissen Einblick in dieses 
wenig bekannte Feld menschlicher Betatigung erhalten, ohne sich 
vorher einen ausgedehnten Wortschatz an Fachausdrficken anzueignen. 
Die Fragestellung war neu, die zahlenmii6igen Grundlagen waren roh; 
die Gefahr eines Zerredens in einer Periode erster Entwicklung lag 
klar zutage. Darum beschritt die Forschung im allgemeinen den un
mittelbaren Weg und benutzte keine verwickelten Versuchsanord
nungen, wie sie bei verfeinerten, quantitativen Forschungsarbeiten 
sonst verwendet werden. So erfolgte z. B. die Analyse fast immer 
auf graphischem, nicht auf rechnerischem Wege. Natarlich begegnet 
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man im Quellenmaterial standig gewissen Fachausdracken. Mehrere 
von ihnen sind so bequem im Gebrauch, da8 wir sie auch in diesem 
Buch durchweg verwenden werden. lhre Erkllirung bildet daher elne 
notwendige Einleitung zu den folgenden Kapiteln. 

Die Sprache der Astronomle 

Wie andere Zweige der Naturwissenschaft, so hat auch die Astro .. 
nomie ihren eigenen Wortschatz an genau definierten Fachausdracken 
und Bezeichnungen. Die AusdrOcke haben stets die gleiche Be
deutung und konnen durch keine anderen ersetzt werden. Die bunte 
Vielfalt wird der Strenge geopfert. Manche dieser AusdrOcke haben 
eine lange Geschichte. Die Worter selbst entstammen der Umgangs
sprache, aber in ihrer wissenschaftlichen Anwendung entfernen sle 
sich welt von ihrem alltaglichen Gebrauch. Andere Ausdracke sind 
neueren Ursprungs, nach Bedarf gepragt, urn Verwechslungen mit 
verwandten Vorstellungen zu vermeiden. Der so entstandene wlssen
schaftliche Wortschatz ist dem Laien so fremd, da8 naturwissen
schaftliche Darstellungen, die oft verhaltnisma6ig einfach sind, ibm 
wie in ein dunkles Gewand gehOIIt erscheinen. Eine Obertragung in 
die Umgangssprache ist eine schwere Kunst, und hliufig vergewaltigt 
sie den eigentlichen Sinn zugunsten einer durchsichtigen Vertrautheit. 
Aus diesem Grunde werden wir einige der gebrauchlichsten Fach
ausdrOcke in ihrer ga~en wissenschaftlichen Reinheit verwenden. 
Sie beschranken sich auf die Einheiten der Entfernung und der 
Helligkeit und auf gewisse 'Typen von veranderlichen Sternen, die 
man an ihrem Verhalten erkennen kann, wo auch immer sie sich 
befinden. Diese AusdrOcke werden im folgenden erklart, und es 
folgt eine kurze Erorterung des Wortes ,Nebel". 

Entfernungselnhelten 

Gelegentlich wird in Kilometern gerechnet. GroBe Entfernungen 
werden jedoch in Lichtjahren (L .J.) oder in parsecs ausgedrOckt. 
Das Lichtjahr ist ganz einfach die Enffernung, die vom Licht in einem 
jahr zurfickgelegt wird. Da die Geschwindigkeit des Lichtes etwa 
300000 km(sec betragt, so legt es in einem jahre eine Strecke von 
0,946. 1013 km (etwa eine Eins mit 13 Nullen) zurfick. 

Das Licht des Mondes erreicht die Erde in etwa 11( 3 sec, das der 
Sonne in etwa 81( 3 min. Vom Pluto, dem au6ersten Planeten, braucht 
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es etwa 6 Stunden bis zu uns .. Der nachste Stern (Alpha Centauri) 
befindet sich in einem Abstand von etwa 4,3 L. J.; der nachste Nebel 
(GroBe Magellanwolke) im Abstand von 85000 L. J., der schwachste 
Nebel, der noch photographiert werden konnte (Grenzgro6e des 
100 inch Reflektors), befindet sich ungefiihr im Abstande von 
500 Millionen L.J. 

Abgesehen von den nachsten Stemen konnen Entfernungen nicht 
genau bestimmt werden. Fehler von 10% werden als sehr klein be
trachtet, Unsicherheiten von 25% stellen eine vernOnftige Genauig
keit dar. Unter diesen Umstanden werden Entfernungen im all
gemeinen in ab'gerundeten Zahlen ausgedrOckt, indem man nur eine 
oder zwei Ziffern angibt. 

Der Ausdruck parsec wurde fOr die Entfernung,die einerParallaxe 
von einer Bogensekunde entspricht, geschaffen. Diese Einheit ist bei 
vielen Rechnungen sehr praktisch und wird deshalb in der Fach
literatur allgemein gebraucht. In den folgenden Kapiteln wird das 
parsec nur wenig verwendet, statt dessen werden die Entfernungen 
in Lichtjahren (1 parsec = 3,258 L.J.) ausgedrOckt. 

FOr die, welche daran Interesse haben, moge die Ableitung bier 
kurz wiedergegeben werden. Die astronomische Einheit (bier 
nicht gebraucht) ist die mittlere Entfernung Sonne-Erde, namlich 
1,49. 108 km. Die Parallaxe eines Objektes ist der Winkel, unter 
dem die astronomische Einheit im Abstande des Objektes erscheint. 
Nun wird ein Winkel von einer Bogensekunde von einem Objekt 
iiberspannt, dessen Abstand etwa das 206000fache seines Durch
messers betragt. Darum betragt das parsec, wie oben erwiihnt, etwa 
3,258 L.J. 

Die Parallaxen der naheren Sterne werden unmittelbar durch 
Winl<elmessungen von gegenOberliegenden Punkten der Erdbahn 
urn die Sonne ermittelt. Die groBte bekannte Sternparallaxe, die 
von Alpha Centauri, betragt etwa 3f4 Bogensekunde8) (Entfernung 
= Jlf3 par. = 41/ 3 L.J.). Parallaxen bis zu 1/100 Sekunde (Ent
fernung = 100 par. = 326 L.J.) konnen mit ausreichender Ge
nauigkeit gemessen werden. Diese unmittelbar bestimmten Ent
fernungen werden dann benutzt, urn die vielen anderen mittelbaren 
Methoden zu eichen, mit denen man gro6ere Entfernungen schiitzt. 

') Dieser Winkel wird etwa durch ein Ftinfrnarkstdck im Abstande 
von 5 km gebildet. 
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Schelnbare Helllgkelten 
Helligkeiten werden in Gro8enklassen ausgedrtlckt. Der 

Gebrauch entspricht alter Obung, wenn auch die Eichung der Hellig
keitsskala neueren Datums ist. Die alten Astronomen benutzten die 
scheinbaren Helligkeiten von Stemen als Hilfe bei ihrer ldentifizierung. 
Die erste Einteilung erfolgte vermutlich in den natilrlichen Gruppen: 
hell, mittel und schwach. Spater wurde wahrscheinlich jede Gruppe 
in zwei unterteilt. Jedenfalls verwendete der alteste ilberlieferte, in 
Ptolemaus, Almagest enthaltene Sternkatalog - entstanden in der 
ersten Haifte des zweiten Jahrhunderts n. Chr. - eine Einteilung in 
sechs Gruppen. Dieses Schema hielt sich bis heute und lieferte die 
Grundlage fiir unser heutiges System. 

Die Gruppen bekamen dann den Namen Gro8enklassen. 
Etwa 15 der hellsten Sterne wurden mit der ersten Gro8enklasse 
gekennzeichnet, und die schwachsten noch mit blo8em Auge sicht
baren Sterne bildeten die sechste Gro8enklasse. Die fOnf Zwischen
stufen stellten in erster Naherung konstante Helligkeitsverhaltnisse 
dar. jede Gro8enklasse war urn einen nahezu konstanten, jedoch 
unbestimmten Faktor heller oder dunkler als die nachste Gro8en
klasse. Dieser Faktor wurde dann zu rund 2,5 bestimmt. So ist die 
erste Gro8enklasse etwa 2,5mal heller als die zweite, (2,5)11 = 6,25mal 
heller als die dritte, (2,5)3 = 16 mal heller als die vierte, (2,5)4 = 40 mal 
heller als die filnfte und (2,5)5 = 100mal heller a1s die sechste Gro8en
klasse. Dieses Schema wurde ganz instinktiv geschaffen, da das Auge 
nach der Beziehung, die wir heute als das Fechnersche Gesetz 
kennen, gleiche Helligkeitsverhaltnisse besser erkennt als gleiche 
Helligkeitsdifferenzen. 

Die Gro8enklassen des Ptolemaus wurden mehrere Jahrhunderte 
hindurch ohne Kritik verwendet. Selbst in neuer Zeit, wo sich un
abhangige Schatzungen von Helligkeiten zu haufen begannen und 
wo man ganze Gro8enklassen in halbe, drittel und zehntel aufteilte, 
wurde im allgemeinen dasselbe System benutzt. Teleskopischen 
Stemen . schrieb man Gro8enklassen fiber 6 zu. Als man sich dann 
ilber die Bedeutung einer gleichma8igen und genauen Skala klar
geworden war, wurde der Betrag des konstanten Faktors oder das 
Verhaltriis der Gro8enklassen sorgfaltig ermittelt. Die Ergebnisse 
wichen betrachtlich voneinander ab, jedoch ergab sich ein Betrag 
urn 2,5. SchlieBiich machte Pogson (1829-1891) am Radcliffe 
Ob~ervatorium in Oxford im Jahre 1856 einen allgemein anerkannten 
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Vorschlag. Er nahm far das konstante Helligkeitsverhliltnis zweier 
Gro6enklassen den willkfirlichen Wert 2,512 ... , dessen dekadischer 
Logarithmus7) genau 0,48) betragt, an. 

Oiese Skala, die nicht sehr von der in alteren Katalogen benutzten 
abweicht, wird heute allgemein verwendet. Durch intemationales 
Obereinkommen richtet sich der Nullpunkt nach gewissen ver
offentlichten Helligkeiten einer Standardfolge von Stemen in un
mittelbarer Umgebung des Himmels-Nordpoles. Helligkeiten anderer 
Sterne werden durch unmittelbaren oder mittelbaren Vergleich mit 
dieser Standardfolge bestimmt. 

Gro6enklassen sind nicht den Helligkeiten, sondem deren Loga
rithmen proportional. Wenn Lo die Helligkeit eines Standardstemes 
ist, dessen Gro6enklasse (durch Obereinkunft) 111o betragt, dann ist 
die Gro6enklasse irgendeines anderen Stemes, dessen Helligkeit L 
betragt, durch die Beziehung gegeben 

Lo 
0,4 (m-m0) = logL, 

Lo m = m0 +2,51ogL· 

Das Schema ist zweckma6ig, denn das Verhaltnis LolL der Hellig
keiten kann Ieicht und genau gemessen werden, wahrend die Be
stimmung der Absolutwerte der einzelnen Helligkeiten L0 und L 
auBerordentlich schwierig ist. 

7) In diesem Buche kommt keine Mathematik vor, ausgenommen 
einfache lineare Oleichungen und der Oebrauch des dekadischen Loga
rithmus an Stelle von Exponentialausdrticken. Der dekadische Loga
rithmus einer Zahl ist der Exponent, den man an zehn anbringen muB, 
urn die Zahl zu bekommen. Somit ist fur jede positive Zahl a der Loga
rithmus wie folgt definiert 

a = t()log a. 

Mit anderen Worten, wenn a = lOb, dann ist b = log a. a wird auch 
manchmal der Antilogarithmus von b genannt. Die obengenannte 
GrOBe 0,4 ist der Logarithmus von 2,512 ... , da 100·' = 2,512 ... ist. 
Da OroBenklassen logarithmische Funktionen der Helligkeit sind, und 
Helligkeiten slch mit einer Potenz der Entfernung llndern, so ist es oft 
zweckml161g, die Entfernungen, Rotverschiebungen und andere Eigen
schaften durch ihre Logarlthmen auszudrilcken. Man vermeidet so 
komplizierte Ausdrticke und bekommt lineare Beziehungen. 

8) Vgl. Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 17, 12,1856. 
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Auf zwei Punkte mu6 . noch aufmerksam gemacht werden. Die 
Gro6enklassen nehmen nur Iangsam zu, wahrend die zugehorigen 
Helligkeiten rasch ansteigen. So entspricht einer Differenz von 0, I 
Gro6enklasse ein Helligkeitsverhaltnis von 1,1 zu 1,0, wahrend eine 
Differenz von 10 Gro6enklassen ein Helligkeitsverhliltnis von 10000 
zu 1 darstellt. Eine kurze Zusammenstellung zusammengehOriger 
Werte gibt einen Begriff von dieser Beziehung. 

Tabelle I 
Orti8enk Iassendifferenzen un d Helllgkel tsverhliltnlsse 

m-m0 LolL m-m0 LolL 

0,1 1,1 5,0 100 
0,5 1,6 7,5 1000 
1,0 2,5 10 10000 
2,0 6,3 15 1000000 
2,5 10,0 20 100000000 

Ferner mu6 erneut gesagt werden, da6 die Zahlenwerte der 
Gro6enklassen zunehmen mit abnehmender Helligkeit. Gro6en
klassen sind sozusagen ein Ma6 far die Schwache eines Sternes. Eine 
gro6e G1'06enklasse, z. B. + 20, entspricht einem au6erordentlich 
schwachen Stern, wahrend eine kleine Gro6enklasse, z. B. + 0,1, 
einen sehr hellen Stern bedeutet (Vega). Noch gro6ere Helligkeiten 
werden durch negative Gro6enklassen ausgedrackt. Die photo
graphische Helligkeit des hellsten Objektes am Himmel, namlich der 
Sonne, ist etwa- 26, die des Vollmondes etwa- 11, die der Venus 
etwa - 3. Zwei Sterne haben negative GroBenklassen, Sirius - I ,6 
und Canopus etwa - 0,5. Aile anderen Sterne haben positive Gro6en
klassen (ausgenommen gelegentlich auftretende Novae wlihrend ihres 
Helligkeitsmaximums). Die schwachsten Sterne, die noch mit dem 
groBten Teleskop photographiert werden konnten, sind von der 
22. Gro6enklasse, also z. B. etwa 3000 Millionen mal schwacher als 
der Sirius. 

Es gibt viele Systeme von Gro6enklassen, aile haben jedoch 
dieselbe Skala, namlich 

Lo m = m0 + 2,5 log L, 

wo mo willkOrlich definiert wird. Die Systeme werden durch einen 
am allgemeinen Symbol m angebrachten Index unterschieden. So 
bedeutet mp11• photographische GroBenklassen. Da jedoch in den 
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folgenden J(apiteln ausschlieBiich das photographische System ver
wendet werden soli, so lassen wir den Index weg, m bedeutet also 
hinfort die photographische GroBenklasse. 

Diese GroBen bedeuten blauviolette Helligkeiten. Visuelle, oder 
die nahezu aquivalenten photovisuellen GroBenklassen bedeuten 
Helligkeiten im Gelben. Ein roter Stem ist somit visuell heller als 
photographisch, und fur blaue Sterne gilt das Gegenteil. Der Unter
schied zwischen visuellen und photographischen GroBenklassen, auch 
Farbenindex (FI) genannt, miBt also die Farbe eines Objektes. 
Die heiden Systeme sind so aneinander angeschlossen, daB der Farben
index fur wei Be Sterne verschwindet (Spektraltypus A 0). Der 
Farbenindex ist daher negativ fur blaue und positiv fur gelbe und rote 
Sterne. Er liegt bei normalen Stemen zwischen etwa - 0,4 und 
+ 2,0 GroBenklassen; man findet aber in Ausnahmefallen (z. B. bei 
den sehr roten N-Sternen) auch Werte auBerhalb der obigen Grenzen. 
Die Sonne - ein gelber Stem - hat einen Farbenindex von etwa 
+ 0,6 GroBenklassen. 

Die heiden besprochenen GroBenklassen werden scheinbare 
genannt und mit dem Symbol m bezeichnet. Sie zeigen die Hellig
keit der Ohjekte an, wie sie am Himmel erscheinen, und hangen von 
der Entfernung und der wahren Helligkeit (oder Lichtstarke) ab. 
Z. B. kann ein Stem der elften GroBe (m = II) ebensogut ein 
Zwergstem in kleiner Entfernung wie ein Riese in groBer Entfernung 
sein. 

Absolute GroBenklassen 

Wahre Helligkeiten werden in absoluten GroBenklassen ge
messen und durch das Symbol M bezeichnet. Sie haben dieselbe 
Skala wie die scheinbaren GroBenklassen und einen willkurlich 
definierten Nullpunkt. Tatsachlich ist die absolute GroBe M nichts 
als die scheinbare GroBe m, die ein Objekt besitzen wiirde, befande 
es sich in einer bestimmten Normalentfernung vom Beobachter. 
Die Normalentfernung betragt definitionsgema.B 10 parsecs oder 
32,6 L.J. In dieser Entfernung konnten die schwacheren Zwerge 
nicht mehr mit dem blo.Ben Auge gesehen werden; die Sonne ware 
gerade noch gut sichtbar; die groBten Riesen wiirden die Venus an 
Helligkeit iibertreffen und am Tage sichtbar sein. Die durchschnitt
lichen Nebel wiirden urn einiges heller sein als der Vollmond. 

In der Standardentfernung von 32,6 L.J. ist m = M. In jeder 
anderen Entfernung d ist die Differenz m - M eine bekannte Funk-



tion der Entfemung (man nennt sie auch Entfemungsmodul). 
Bezlehung lautet 

log d (in parsec) = 0,2 (m - M) + 1 

log d (in L.J.) = 0,2 (m- M) + 1,513. 
oder 
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Die 

Nun kann m stets beobachtet werden. Wenn also au6erdem eine der 
belden Gro6en d oder M bekannt ist, kann die andere Ieicht be
rechnet werden. Die Schlitzungen gro6er Entfemungen beruhen fast 
ausschlie61ich auf dieser einfachen Beziehung. Die absoluten Gro6en 
von verschiedenen Sterntypen sind an Objekten bekannter Ent
fernung bestimmt worden. Somit kann man afso bei Stemen, deren 
Typus sich erkennen la6t, und deren scheinbare Helligkeit gemessen 
ist, aus der Differenz m - M die Entfernung ableiten. 

Pedode-Helligkeitsbeziehung fUr Cepheiden 
Die Anwendung dieser Methode ist bei der Erforschung der Nebel 

von besonderem Interesse. Die hierzu benotigten Sterne werden 
nach dem Mustertypus Delta Cephei Cepheiden-Veranderliche ge
nannt. Es sind pulsierende Sterne, die schnell hell und Iangsam wieder 
dunkel werden und diesen Helligkeitsverlauf dauernd und zuver
lassig genau wiederholen. Die Periode (Dauer) des Cyclus ist fOr 
einen einzelnen Stern konstant, wechselt jedoch von Stern zu Stern 
von 1 bis IOOTagen. Der Helligkeitsbereich ist fOreinen einzelnen Stem 
ebenfalls konstant, liegt jedoch innerhalb dieser Gruppe von Stemen 
zwischen 0,8 und 2,0 GroBenklassen. Diese Eigenschaften lassen die 
Cepheiden Ieicht als solche erkennen, gleichgottig wo man sie findet. 

Man kennt unter den Stemen des galaktischen Systems etwa ein 
Dutzend von ihnen, doch sind sie Ober einen groBen Raum verstreut, 
und selbst der nachste ist sehr entfernt von der Erde. Die Bestimmung 
der Entfernung und der absoluten GroBe war somit ein sehr schwieriges 
Problem. 

Bevor dieses vollkommen gelOst war, entdeckte man unter den 
Cepheiden in der kleinen Magellanwolke eine neue Erscheinung von 
gro6er Bedeutung. 

Die Wolke ist ein unabhangiges Sternsystem und ein unmittel
barer Nachbar - tatsachlich ein Satellit - des galaktischen Systems. 
Sie bietet uns die einzigartige Gelegenheit, eine Mustersammlung von 
Stemen zu studieren, die sich alle im gleichen Abstand vom Beob
achter befinden. Sie ist zwar soweit entfernt, daB nur die helleren 
Sterne (Riesen und Oberriesen) beobachtet werden konnen, doch wird 
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dieser Mangel mehr als ausgegJichen durch die Tatsache, da6 die 
scheinbaren Helligkeiten innerhalb der Wolke auch relative absolute 
Helligkeiten sind 9). 

Die am Harvard College Observatorium durchgefilhrte Durch
forschung der Wolke filhrte zur Entdeckung von mehreren Hundert 
veriinderlichen Sternen. Einige wurden sorgfiiltig verfolgt und die 
meisten von ihnen wurden als Cepheiden erkannt. Schon 1908 be
merkte Miss Leavitt, die die Untersuchungen durchfilhrte, da6 die 
helleren Cepheiden tangere Perioden batten (langsamer pulsierten) 
als die schwacheren. 1912 gab sie dann eine ganz feste Beziehung 
zwischen Periode und Helligkeit an10), niimlich daB der Logarithmus 
der Periode proportional der mittleren Helligkeit ist. Kennt man 
also die Periode irgendeiner Cepheide in der Wolke, so folgt unmittel
bar die scheinbare Helligkeit derselben. Konnte man die Beziehung 
zahlenmaBig festlegen, d. h. filr jede Periode eine absolute Hellig
keit angeben, so wOrden uns die so Ieicht erkennbaren Cepheiden
sterne eine wunderbare Methode an die Hand geben, gro6e Ent
fernungen zu schiitzen. 

Hertzsprung11) warder erste, der sogleich die voile Bedeutung 
der Periode-Helligkeitsbeziehtmg erkannte. Er filhrte 1913 die erste 
Eichung durch. Er bestimmte die mittleren Abstande von 30 galak
tischen Cepheiden aus ihren parallaktischen Bewegungen (Spiegelung 
der Sonnenbewegung auf diejenige der Sterne). Die einzelnen Ent
fernungen waren sehr unsicher, das Mittel fiir eine Gruppe war jedoch 
zuverlassig und lieferte eine mittlere absolute GroBe zu jeder be
stimmten mittleren Periode. Diese Daten erlaubten ihm, die 
Periode-Helligkeitsbeziehung zu eichen, den Abstand der Wolke vor
liiufig zu schiitzen und die Verteilung der Cepheiden im galaktischen 
~ystem zu untersuchen. 

8) Da der Durchmesser der Wolke klein ist gegen ihren Abstand, so ist 
m- M filr aile Mitglieder der Wolke konstant. So mit ist M = m- Konst., 
und Differenzen in m stellen auch Differenzen im M dar ( L1 M = L1 m). 
Nachdem der Wert der Konstanten far ein paar Sterne (Cepheiden) 
bestimmt war, erhielt man dann auch unmittelbar die Entfernung der 
Wolke und die absoluten Leuchtkrllfte ihrer zahlreichen Mitglieder. 

10) Harvard College Observatory Circular No. 173 (1912), wo auch 
Literaturangaben Ober frOhere Ergebnisse zu finden sind. 

11) Astronomische Nachrichten 196, 201, 1913. Russell hat korzlich 
dieselben absoluten Or06en von offenbar denselben 30 Cepheiden ab
geleitet. Einzelheiten sind nicftt angegeben, auch wird die Periode
Helligkeitsbeziehung nicht welter diskutiert. 
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FOnf Jahre spater (1918) wiederholte Shapleyll) die Rechnungen 
und prOfte die Eicbung nach. Spatere, durch Shapley eingefOhrte 
Anderungen brachten uns dann die heutige Gestalt der Periode
Hemgkeitsbeziehung. Weitere Verbesserungen werden our von ge
ringerer Bedeutung sein. Wo also immer eine Cepbeide gefunden wird, 
gibt uns die Periode die absolute Helligkeit. Die scheinbare Helligkeit 
Jiefert dann die Entfernung. Auf diese Weise konnten erstmalig 
einwandfrei die Entfernungen von Nebeln bestimmt werden. 

Nebel und feme MilchstraBen 

Der astronomische Ausdruck Neb e I hat sich durch Jahrhunderte 
hindurch gehaJten als eine Bezeichnung fOr dauerhafte, wolkenartige 
Flecken am Himmel, die auBerhalb der Grenzen unseres Sonnen
systems Jiegen. Die Deutung dieser Objekte hat sich oft gewandelt, 
docb der Name ist erhalten geblieben. Zunachst glaubte man, daB 
aile Nebel Haufen oder Systeme von Stemen seien; spater fand man 
dann, daB einige von Ihnen aus Gas oder Staub zusammengesetzt 
sind. Mit der Entwicklung neuer Theorien entstanden dann auch 
neue Namen, die jedoch im allgemeinen wieder verschwanden. Nur 
eine der vielen OberprOfungen hat Spuren hinterlassen. Bestimmte 
Sternhaufen namlich, die schon von Teleskopen mittlerer GroBe 
aufgelost werden und offensichtlich Mitglieder des galaktischen 
Systems sind, sind aus der Liste der Nebel gestrichen und bilden 
eine besondere Klasse von Objekten. 

Heute wird der Ausdruck Neb e I filr zwei vollkommen verschiedene 
Arten von Objekten gebraucht. Einmal sind es die wenigen Wolken 
von Staub und Gas, die unter den Sternen des galaktischen Systems 
verstreut sind. Man nennt sie galaktische Nebel. Und anderer
seits sind es die vielen Millionen von unabhangigen Sternsystemen -
im Raume auBerhalb unseres Systems verstreut. Man nennt sie 

11) Contributions of the Mt. Wilson Observatory No. 151; Astro
physical journ. 48, 89, 1918. Shapley verwarf zwei von den 30 galakti
schen Cepheiden als anormal, leitete aber ein mittleres M fOr eine vor
gegebene Periode ab, das nur 0,2 Orti.6enklassen heller ala der Hertz
sprungsche Wert war. Zweck der NachprOfung war hauptsllchlich, eine 
Auskunft tiber die Farben der Cepheiden zu bekommen. Die Orli.6en 
der hellen galaktischen Cepheiden waren visuelle, die der schwachen in 
der Wolke waren photographische. Shapley fand eine Beziehung 
zwischen Periode und Farbe und konnte so die belden Or6.6enklassen
!IYSteme einwandfrei aufeinander beziehen. 
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extragalaktische Nebel13). Die Bezeichnungsweise soU in diesem 
Buche beibehalten werden. Da jedoch extragalaktische Nebel zu 
hiiufig erwahnt werden, so sei das Beiwort kOnftig weggelassen. Der 
Ausdruck Nebel bedeutet also extragalaktischer Nebel, wenn nichts 
anderes dazu bemerkt wird. 

Nachdem die Nebel als unabhiingige Stemsysteme erkannt waren, 
glaubten manche Astronomen, man solle diesen einen anderen 
Namen geben, der nichts mehr von Wolken und Nebel enthalt. Eine 
solche Namensanderung mag zweckmii6ig sein. Es ist jedoch noch 
keine bessere Bezeichnung vorgeschlagen worden. Der meist erorterte 
Vorschlag ist die ROckkehr zum Ausdruck ferne Milchstra6enu). 

Ober Ausdtilcke la6t sich streiten. FOr den Ausdruck ,Nebel" 
spricht die Tradition, fOr den Ausdruck ,feme Milchstra6en" der 
Schimmer der 'Romantik16). 

Bezelchnung elnzelner Nebel 

Die einzelnen Nebel werden im allgemeinen durch eine Nummer 
in gewissen Katalogen bezeichnet, die von Messier (1730-1817) 
und von Dreyer (1852-1926) geschaffen wurden. Wahrend der 
zweiten Halfte des 18. Jahrhunderts stellte Messier18) eine Liste 
von 103 hellen Haufen und Nebeln (galaktischen und extragalakti-

11) Die von Lundmark vorgeschlagene Bezeichnung anagalaktisch 
wird von den Schweden viel verwendet, jedoch sonst wenlg gebraucht. 

11) Der Ausdruck taucht hier und da In der Llteratur des 19. jahr
hunderts auf und erlebte elne gewisse Blilte In der mehr populllren Astro
nomle. Eln Beispiel hierfOr ist das Buch , The Architecture of the 
Heavens" von J.P. Nichol, das nach seinem Erscheinen 1838 viele 
Neuauflagen erlebte. Die neunte Auflage aus dem jahre 1851 1st die 
lnteressanteste. Sie ist der Grllfin von Rosse gewidmet und beschrelbt 
mit giOhenden Worten die ersten Beobachtungen mit Lord Rosses 
Sechs-Fu8-Reflektor. Sie enthlllt auch einen Brief, in welchem Lord 
Rosse seine Oberzeugung ausspricht, daB der Orlonnebei in Sterne 
aufgeiiSst wurde. Nichol stellt jedenfalls fest, daB Nebel ferne Milch
straBen sind, und glbt einige Kugelhaufen als verdllchtlge Beisplele an. 

11) lch habe die Darstellung des Originals hier um einige Zeilen 
gekOrzt. Es handelt sich dort um eine mit der Verwendung des 
engllschen Ausdrucks ,galaxy" verknOpfte Schwierigkeit, die fOr den 
deutschen Leser bedeutungslos ist. D. Obers. 

11) Messiers endgOitiger Katalog wurde in der ,Connaissance des 
temps" 1784 ver6ffentlicht. Eine Auffindungsliste der Objekte nebst 
zugeMrigen Hinweisen wurde von Shapley und Davis In den ,Publi
cations of the Astronomical Society of the Pacific" 29, 178, 1917, gegeben. 
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schen) auf, die heute noch durch ihre Messier-Nummem erkenntlich 
sind. Unter ihnen sind etwa 32 extragalaktische Nebel. Der gro6e 
Spiralnebel im Dreieck ist z. B. Messier Nr. 33 oder kurz M 33. 

Dreyers neuer Katalog (New General Catalogue), im allgemeinen 
als NGC bezeichnet, ist eine Zusammenfassung aller Haufen und 
Nebel (galaktischer und extragalaktischer), die man bis Ende 1887 
kannte. Zwei Zusatze - die lndexkataloge (IC) - benutzten die 
Liste mit dem Stand von 190717). Da die Numerierung im zweiten 
Zusatz die des ersten fortsetzt, so besteht keine Notwendigkelt, die 
heiden Indexkataloge zu unterscheiden. Die gro6e Mehrzahl der 
7840 NGC-Objekte und der 5836 IC-Objekte sind extragalaktische 
Nebel. Die NGC-Nebel sind im allgemeinen heller als die IC-Nebel 
und schlie6en natilrlich die Messier-Objekte ein. So ist M 33 auch 
als N GC 598 bekannt. 

Seit 1907 hat die Zahl der photographisch registrierten Nebel so 
rasch zugenommen, daB eine Zusammenfassung in Kataloge weder 
zweckma6ig noch wichtig scheint. Viele Listen sind far besondere 
Zwecke angefertigt worden, doch nur eine einzige, die den ganzen 
Himmel gleichma6ig erfa6t. Es ist die Harvard-Durchmusterung 
von Nebeln, die heller als die 13. Gro6enklasse18) sind, und die 1249 
Objekte (1188 NGC-Nebel, 48 IC-Nebel und 13 andere) enthalt. 
Einzelne, nicht katalogisierte Nebel werden durch ihre Stellung 
am Himmel bezeichnet oder durch ihre Beziehung zu einem Himmels
objekt, dessen Koordinaten allgemein bekannt sind. 

17) Den N OC findet man in den Memoirs of the Royal Astronomical 
Society 49, 1, 1890. Den IC ebenda 51, 185, 1895; 59, 105, 1910. 

18) ,A Survey of the External Galaxies Brighter than the Thirtenth 
Magnitude", Harvard College Observatory, Annals 88, Nr. 2, 1932. 

Hubble, Nebel 2 



Erstes Kapitel 

Die Erforschung des Raumes 

· Erst vor kurzem ist die Erforschung des Raumes bis zum Reich 
der Spiralnebel vorgedrungen. Dieser VorstoB in bisher unbekannte 
Gebiete ist nur mit Hilfe der groBen Teleskope moglich gewesen. 
Der beobachtbare Raumteil des Universums ist nun umrissen - auch 
ist seine Erforschung schon zu einem gewissen AbschluB gekommen. 
Die folgenden Kapitel sind Berichte fiber verschiedene Stufen dieser 
Raumforschung. 

bie Erde, die wir bewohnen ist ein Mitglied des Sonnensystems, 
ein kleiner Satellit der Sonne. Die Sonne ist ein Stern unter vielen 
Millionen, die zusammen ein Sternsystem bilden. Ein Sternsystem 
ist ein in sich abgeschlossener Schwarm von Stemen im Raum, der 
durch die Welt treibt, wie ein Milckenschwarm durch die Sommerluft. 
Von unserer Stellung innerhalb des Systems aus sehen wir durch den 
Sternenschwarm hindurch in die Welt auBerhalb. 

Im groBen und ganzen ist das Weltall leer, aber hier und da, 
getrennt durch riesige Zwischenraume, begegnen wir Sternsystemen, 
die dem unseren vergleichbar sind. Sie sind - bis auf die nachsten 
benachbarten Systeme - so fern, daB wir die Sterne, aus denen sie 
aufgebaut sind, im einzelnen nicht erkennen konnen. Diese un
geheuren Sternsysteme erscheinen uns als schwache Lichtflecke. Vor 
Ianger Zeit nannte man sie ,Nebel" oder ,Wolken", und hielt sie 
fiir geheimnisvolle Himmelskorper, die AnlaB zu vielen Vermutungen 
gaben. 

Doch heute wissen wir - dank der groBen Teleskope - einiges 
ilber ihr Wesen, fiber ihre wirkliche GroBe und Helligkeit, und schon 
ihr bloBes Aussehen gibt uns Fingerzeige fiir die allgemeine GroBen
ordnung ihrer Entfernung. Sie sind fiber den Raum verstreut, soweit 
unsere Teleskope reichen. Ein paar von ihnen erscheinen groB und 
hell. Das sind die naheren Nebel. Dann findet man kleinere, 
schwachere in stetig zunehmender Zahl, und wir wissen, daB wir so 
immer welter in den Raum vorsto8en, bis wir schlie8lich bei den 
schwachsten Stemen, die wir noch mit dem gro8ten Teleskop ent
decken, an der Grenze der uns bekannten Welt Ianden. 
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Dieser auBerste Horizont begrenzt den beobachtbaren. Raumteil, 
namlich eine ungeheure Kugel mit einem Durchmesser von etwa 
1000 Millionen Lichtjahren. In dieser ganzen Kugel sind vielleicht 
100 Millionen Nebel oder Sternsysteme verteilt, die sich auf ver
schiedenen Stufen ihrer Entwicklungsgeschichte befinden. Die 
Nebel treten einzeln, in Gruppen und gelegentlich in groBen Haufen 
auf. Betrachtet man jedoch groBe Rliume, so mittelt sich die Neigung 
zum Haufenbilden heraus. Bis zur auBersten Reichweite der Teleskope 
ist die Verteilungsdichte der Nebel im groBen nahezu iiberall die 
gleiche. 

Man ist noch auf ein anderes allgemeines Merkmal des uns zu
ganglichen Raumteiles gestoBen. Das von den Nebeln zu uns kom
mende Licht erscheint gerotet, und zwar proportional der Entfernung, 
die es durchlaufen hat. Diese Erscheinung ist bekannt als Geschwindig
keit-Entfernungsbeziehung, und wird theoretisch oft so gedeutet, 
daB die Nebel sich aile von unserem Sternsystem mit Geschwindig
keiten entfernen, die ihrer Entfernung proportional sind. 

Wachsende Horlzonte 

Diese kurze Skizze zeigt schon die heutige Auffassung vom Reich 
der Nebel. Sie ist die Kronung einer Forschungsrichtung, die schon 
sehr frilh aufkam. Die Geschichte der Astronomie ist die Geschichte 
von den sich weitenden Horizonten. Unser Wissen ist in aufeinander
folgenden Wellen zu uns gekommen, deren jede uns einen neuen 
Schlilssel zur Deutung der Beobachtungsdaten lieferte. 

Die Erforschung des Raumes zeigt drei solche Phasen. Zuerst 
beschrankte sie sich auf das Planetensystem, dann dehnte sie sich 
auf das Sternsystem aus, urn schlieBiich in das Reich der Nebel 
vorzudringen. Die verschiedenen Phasen liegen zeitlich weit aus
ein;mder. So war die Entfernung des Mondes schon den Griechen 
bekannt, wahrend die GroBenordnung der Sonnen- und Planeten
abstande erst in der zweiten Halfte des 17. jahrhunderts gefunden 
wurden. Genaue Sternentfernungen wurden zum ersten Male vor 
einem jahrhundert, Nebelentfernungen erst in unserer Generation 
bestimmt. Die Entfernungen waren die wesentlichsten Daten. Ohne 
ihre Kenntnis war kein Fortschritt moglich. 

Die frilheren Forschungen hielten an der Grenze des Sonnen
systems vor der groBen Lucke, die sich bis zu den nachsten Sternen 
erstreckte inne. Die Sterne waren unbekannte GroBen. Sie konnten 

2• 
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kleine, verhlittnisma8ig nahe Ki:irper sein, aber ebensogut auch 
ungeheuer entfernte Riesen. Erst nachdem die Brilcke geschlagen war, 
erst als die Entfernung einer kleinen Anzahl von Stemen bestimmt 
war, konnte das Wesen der Weltki:irper au8erhalb des Sonnensystems 
ermittelt werden. Von dieser Grundlage ausgehend, gelang es der 
Astronomie dann bald, das ganze Sternsystem zu erfassen. 

Noch einmal gab es - angesichts einer noch groBeren Lilcke -
einen Aufentha1t. Aber wieder wurde, nachdem die Beobachtungs
mittel und -verfahren geniigend vervollkommnet waren, eine Briicke 
geschlagen, indem man die Entfernungen einiger niiherer Nebel be
stimmen lernte. Als man dann das Wesen der Nebel erkannt hatte, 
durchquerte die Forschung das Reich der Nebel mit noch groBeren 
Schritten und wurde erst durch die Reichweitengrenze der groBten 
Teleskope zum Hatten gezwungen. 

Die Theorie der Weltinseln 

Das also war der geschichtliche Ablauf dieser Entdeckungen. Sie 
wurden sozusagen mit dem MetermaB ausgefiihrt und vermehrten 
den Bestand unseres Tatsachenwissens. Ihnen voran gingen stets 
tastende Annahmen. Einst beherrschten diese das ganze Feld. Dann 
wurden sie durch die fortschreitende Forschung Schritt urn Schritt 
zuriickgedrangt; und heute ki:innen sie einen unbestrittenen Anspruch 
nur noch auf den Bereich jenseits der Reichweite der Teleskope er
heben, jene dunklen, unerforschten Bezirke in den tiefsten Tiefen 
des Weltalls. 

Die Annahmen waren von mancherlei Art, und viele von ihnen 
sind heute vergessen. Die wenigen, welche die messende Probe be
standen haben, griindeten sich auf das Prinzip der Einheitlichkeit 
der Natur - namlich auf die Voraussetzung, daB jeder groBe Teil 
des Weltalls den anderen im wesentlichen gleichen muB. Dieses 
Prinzip wurde auf Sterne angewandt, lange bevor deren Entfernungen 
bekannt waren. Da die Sterne zu entfernt filr die MeBinstrumente 
waren, so muBten sie notwendigerweise sehr hell sein. Das hellste 
Objekt, das man kannte, war die Sonne. Daher nahm man an, die 
Sterne seien wie die Sonne beschaffen. Und so konnte man aus ihrer 
scheinbaren Helligkeit die Entfernung schatzen. Auf diese Weise 
wurde- erstmalig im jahre 1750 von Thomas Wright (1711-86), 
einem englischen lnstrumentenmacher und Hauslehrer - der Begriff 
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eines im Raume in sich abgeschlossenen Stemsystems erfaBt und 
ausgesprochen 1 ). 

Aber Wrights Vermutungen gingen iiber die MilchstraBe hinaus. 
Ein einzelnes Stemsystem - filr sich allein im Weltall - befriedigte 
seine philosophische Einstellung nicht. Er stellte sich andere, ahnliche 
Stemsysteme vor und verwies als Beweis filr deren Dasein auf die 
geheimnisvollen, als Nebel bezeichneten Wolken. 5 Jahre spater 
brachte Immanuel Kant (1724-1804) Wrights Vorstellungen in 
cine Form, welche die folgenden 150 Jahre im wesentlichen ungeandert 
iiberdauerte. Einige der Kantschen Bemerkungen2) ilber seine 
Theorie geben ein groBartiges Beispiel filr vemunftige, nur auf dem 
Prinzip der Einheitlichkeit in der Natur beruhende Gedankengange. 

,Ich komme zu demjenigen Teile des vorgetragenen Lehrbegriffes, 
der ihn durch die erhabene Vorstellung, welche er von dem Plane der 
Sch6pfung darstellt, am meisten reizend macht. Die Reihe der Gedanken, 
die mich darauf geleitet haben, ist kurz und ungekiinstelt; sie besteht 
im folgenden: Wenn ein System von Fixsternen, welche in ihren Lagen 
sich auf eine gemeinschaftliche Flltche beziehen, . so wie wir die Milch
straBe entworfen haben, so welt von uns entfernt ist, daB aile Kenntlich
keit der einzelnen Sterne, daraus es besteht, sogar dem Sehrohr nicht 
mehr empfindlich ist; wenn seine Entfernung zu der Entfernung der 
Sterne der MilchstraBe eben das Verhltltnis als diese zum Abstande der 
Sonne von uns hat; kurz, wenn eine solche Welt von Fixsternen in einem 
so unermeBiichen Abstande von dem Auge des Beobachters, das sich 
auBerhalb desselben befindet, angeschaut wird, so wird dieselbe unter 
einem kleinen Winkel als ein mit schwachem Lichte erleuchtetes Rllum
chen erscheinen, dessen Figur zirkelrund sein wird, wenn seine Flllche 
sich dem Auge geradezu darbietet, und elliptisch, wenn es von der Seite 
gesehen wird. Die Schwllche des Lichtes, die Figur und die kennbare 
GroBe des Durchmessers werden ein solches Phltnomen, wenn es vor
handen ist, von allen Stemen, die einzeln gesehen werden, gar deutlich 
unterscheiden. 

Man darf sich unter den Beobachtungen der Sternkundigen nicht 
lange nach dieser Erscheinung umsehen. Sie ist von unterschiedlichen 
Beobachtern deutlich wahrgenommen worden. Man hat sich fiber ihre 
Seltsamkeit verwundert; man hat gemutmaBt und bisweilen wunder
lichen Einblldungen, bisweilen scheinbaren Begriffen, die aber doch 
ebenso unbegrfindet als die ersteren waren, Platz gegeben. Die nebligen 
Sterne sind es, welche wir meinen, oder vielmehr eine Oattung derselben, 
die der Herr v. Maupertius8) so beschreibt: ,DaB es kleine, etwas mehr 

1) ,An Original Theory or New Hypothesis of the Universe." Lon
don 1750. 

2) ,Allgemeine Naturgeschichte und Theorie des Himmels." 1755. 
Man findet die wiedergegebenen Stellen fast am SchluB des ersten Teiles. 

8) ,Discours sur les differentes figures des astres." Paris 1742. 
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als das Finstere des leeren Himmels erleuchtete PUitzchen sind, die aile 
darin Obereinkommen, daB sie mehr oder weniger offene Ellipsen vor
stellen, aber deren Licht .welt schwlicher ist als irgendein anderes, das 
man am Himmel gewahr wird.' " 

Kant erwahnt und verwirft dann die Anschauungen von Der
ham, daB die Lichtflecken Offnungen im Firmament seien, durch 
welche man den feurigen Empyrean sehen konne, und auch die 
Ansicht von Maupertius, daB die Nebel zusammenhangende Riesen
korper seien, die durch ihre schnelle Rotation abgeflacht sind. Kant 
fahrt fort: 

,Welt natilrlicher und begreiflicher ist es, daB es nicht einzelne so 
groBe Sterne, sondern Systeme von vielen sind, .deren Entfemung sie in 
einem so engen Raume darstellt, daB das Licht, welches von jedem 
einzelnen derselben unmerklich ist, bei ihrer unermeBiichen Menge in 
einen einformigen blassen Schimmer ausschlligt. Die Analogie mit dem 
Sternsystem, darin wir uns befinden, ihre Gestalt, welche gerade so ist, 
als sie es nach unserem Lehrbegriff sein muB, die Schwliche des Lichtes, 
die eine vorausgesetzte unendliche Entfernung erfordert. Alles stimmt 
vollkommen iiberein, diese elliptischen Figuren fOr eben dergleichen Welt
ordnungen, und so zu reden, MilchstraBen zu halten, deren Verfassung 
wir eben entwickelt haben; und wenn MutmaBungen, in denen Analogie 
und Beobachtung vollkommen ubereinstimmen, einander zu unter
stutzen eben dieselbe Wiirdigkeit haben als formliche Beweise, so wird 
man die GewiBheit dieser Systeme filr ausgemacht halten milssen. 

Nunmehr hat die Aufmerksamkeit der Beobachter des Himmels 
Bewegungsgrilnde genug, sich mit diesem Gegenstande zi.t beschliftigen. 
Die Fixsterne, die wir noch einzeln unterscheiden, beziehen sich also mit 
der unzlihlbaren Menge derer, die durch ihr vereinigtes Licht den Schimmer 
der MilchstraBe verursachen, auf eine gemeinschaftliche Flache, und 
machen dadurch ein zusammengeordnetes Ganzes, welches eine Welt 
von Welten ist. In unermeBiichen Entfernungen gibt es mehr solche 
Sternsysteme (die nebligen Sterne, Nebelflecke), und die SchOpfung ist 
in dem ganzen unendlichen Umfange ihrer GroBe allenthalben syste
matisch und aufeinander beziehend." 

Die Theorie, die dann mit dem Namen ,Theorie der Weltinseln" 4) 

belegt wurde, bekam einen dauernden Platz in den naturwissenschaft
lichen Erorterungen. Die Astronomen nahmen nur geringen Anteil 
an diesen Auseinandersetzungen; sie erforschten die Nebel. Gegen 

4) Das Reich der Sterne hieB frilher Welt der Sterne. Dieser Aus
druck blieb auch erhalten, als man die Isoliertheit des Sternsystems 
erkannt hatte. Die Vielfachheit des Sternsystems filhrte zu dem Aus
druck ,Weltinseln", der wahrscheinlich zuerst in Humboldts l(osmos 
(Bd. III, 1850) gebraucht wurde. 
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Ende des 19. jahrhunderts war dann die Ansammlung von Beob
achtungsdaten soweit gediehen, daB die Frage nach der Beschaffen
heit der Nebel - und mit ihr die Theorie der Weltinseln als eine 
mogliche Losung - in den Vordergrund trat. 

Das Wesen der Nebel 

a) Formulierung des Problems 

Ein paar Nebel waren schon den mit blo6em Auge Beobachtenden 
bekannt. Mit der Entwicklung der Teleskope nahm ihre 4lhl erst 
Iangsam, dann jedoch immer schneller zu. Als Sir William Herr
schel (1738-1822), der erste Fiihrer auf dem Gebiete der Nebel
forschung seine Durchmusterungen begann, waren die ausfiihrlichsten 
Listen diejenigen von Messier, dessen letzte (1784) 103 der am besten 
sichtbaren Nebel und Nebelhaufen enthielt. Diese Objekte sind 
heute noch unter ihren Messier-Nummern bekannt. So hei6t der 
gro6e Andromeda-Spiralnebel auch M 31. Sir William Hel'rschel 
katalogisierte 2500 Objekte, und sein Sohn, Sir john Herschel 
(1792-1871), brachte das Teleskop auf die sfidliche Halbkugel 
(nahe Capetown in Siidafrika) und ffigte noch weit mehr dazu~>). 

Heute kennt man die Orte von etwa 20000 Nebeln, und etwa die zehn
fache Anzahl konnte auf photographischen Platten erkannt werden. 
Der bloBe Umfang von Katalogen hat seither Hingst seine Bedeutung 
verloren. Heute bestehen die begehrten Angaben in der Zahl der 
Nebel, die heller sind als bestimmte aufeinanderfolgende Stufen 
scheinbarer Helligkeit, innerhalb ausgewiihlter Bereiche, die fiber den 
ganzen Himmel verteilt sind. 

Galilei lOste mit seinen ersten Teleskopen eine typische ,Wolke" 
- die Praesepe - in einen Sternhaufen auf. Mit groBeren Teleskopen 
und fortgesetzter Beobachtung geschah mit den besser sichtbaren 
Nebeln im Grunde dasselbe. Sir William Herschel schlo6, daB 
aile Nebel in Sternhaufen auflOsbar seien, wenn man nur genfigend 
gro6e Teleskope hiitte. Im Alter fiberprfifte er jedoch seine An-

5) Sir john Herschels allgemeiner Katalog stellt die erste syste
matische Durchmusterung des gesamten Himme1s bis zu einer ziemlich 
einheitlichen Grenzhelligkeit dar. Er wurde 1864 veroffentlicht und 
enthie1t etwa 4630 von ihm und seinem Vater beobachtete und etwa 450 
von anderen entdeckte Nebel und Haufen. Der Katalog wurde 1890 
durch Dreyers ,New General Catalogue" ersetzt. 
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schauungen und gab in gewissen Fallen die Existenz eines unauf
JOsbaren, leuchtenden ,Fluidums" zu. Oeniale Ansiitze wurden 
gemacht, urn diese Ausnahmefalle zu erklaren, aber erst William 
Huggins (1824-1910) gelang es 1864, mit einem Spektrographen 
eindeutig zu beweisen, daB manche Nebel leuchtende Oasmassen 
sein miissen. 

Huggins Ergebnis zeigte deutlich, daB nicht aile Nebel Mit
glieder einer einzigen einheitlichen Oruppe sind, und daB eine gewisse 
}(lassifizierung notwendig war, bevor man an eine Ordnung derselben 
gehen konnte. Die tatslichlich in Sterne aufgeiOsten Nebel - die 
Sternhaufen - wurden aus den Listen ausgeschieden und bildeten 
einen gesonderten Forschungszweig. Sie wurden als Teile des galak
tischen Systems erkannt und hatten so nichts mit der Theorie der 
Weltinseln zu tun. 

Unter den unaufgeJOsten Nebeln muBte moglicherweise zwischen 
zwei ganz verschiedenen Typen unterschieden werden. Ein Typus 
bestand aus den ziemlich wenigen Nebeln, von denen man bestimmt 
wuBte, daB sie nicht aufzulosen sind - unter ihnen Staub- und Oas
wolken, die im engen Zusammenhang mit den Sternen des galak
tischen Systems stehen. Man findet sie gewohnlich im Oiirtel der 
MilchstraBe. Sie sind augenscheinlich, wie auch die Sternhaufen, 
Mitglieder des galaktischen Systems. Aus diesem Orunde hat man sie 
auch ,galaktische" Nebel genannt. Sie sind weiter in zwei Oruppen 
eingeteilt, die ,planetarischen" und die ,diffusen" Nebel. 

Der andere Typus wird von einer groBen Zahl kleiner, symmetri
scher Objekte gebildet, die man - auBer in der MilchstraBe - ilberall 
am Himmel findet. Bei den meisten beobachtet man Spiralstruktur. 
Sie haben viele gemeinsame Eigenschaften und scheinen eine ein
heitliche Oruppe zu bilden. Sie haben schon die verschiedensten 
Namen gehabt, werden heute aber ,extragalaktische Nebel" oder 
einfach ,Nebel" genannt. 

Ober den Zustand der Nebel, wie sie jetzt definiert sind, wuBte 
man nichts, da die Entfernungen vollig unbekannt waren. Sie waren 
weit jenseits der Orenze des unmittelbaren Messens, und ihr Aus
sehen konnte auf die verschiedenste Weise gedeutet werden. Die 
Nebel konnten verhaltnismliBig nahe Objekte und noch Mitglieder 
des Sternsystems oder sehr entfernte Bewohner des auBeren Raumes 
sein. In diesem Punkte kam die Nebelforschung in unmittelbare 
Berfihrung mit der Theorie der Weltinseln. Diese Theorie stellt 
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im Grundsatz eine der moglichen Losungen des Problems der Nebel
entfemungen dar. Die Frage nach den Entfemungen wurde daher 
oft in der Form gestellt: Sind die Nebel Weltinseln 1 

b) Die Losung des Problems 

Die eigentliche Problemstellung stellte sich im Laufe der Jahre 
1885 bis 1914 heraus; namlich vom Erscheinen der hellen Nova im 
Spiralnebel M 31, die ein groBes Interesse ffir die Frage nach der 
Entfernung schuf, bis zu Sliphers erster ausfiihrlicher Liste der 
Radialgeschwindigkeiten von Nebeln, die ganzlich neuartige Daten 
lieferte und zu ernsthaften Versuchen, das Problem zu IOsen, ermutigte. 

Die Losung kam 10 Jahre spater, hauptsachlich mit Hilfe 
des groBen Teleskops, des 100 inch-Reflektors, der inzwischen fertig
gestellt wurde. Man fand, daB sich einige der auffalligsten Nebel 
weit auBerhalb der Grenzen des galaktischen Systems befinden. 
Es sind unabhangige Sternsysteme im extragalaktischen Raume. 
Weitere Untersuchungen zeigten, daB die anderen schwacheren 
Nebel ahnliche Systeme in noch groBeren Entfernungen sein mOssen. 
Die Theorie der Weltinseln bestatigte sich also. 

Mit dem 100 inch-Reflektor gelang es dann auch, einige benach
barte Nebel in Schwarme von Stemen aufzulosen. Unter diesen 
Stemen erkannte man verschiedene uns unter den helleren Stemen 
unseres Systems wohlbekannte Typen wieder. Die wahren Hellig
keiten (Lichtstarken) dieser Sterntypen waren bekannt, zum Teil 
genau, in manchen Fallen genahert. Die scheinbare Helligkeit der 
Sterne lieferte dann die Entfernung der Nebel. 

Die verlaBlichsten Ergebnisse erhielt man mit den Cepheiden
veranderlichen, doch ergaben andere Sterntypen Entfernungs
schatzungen, die mit den Cepheidenwerten iJbereinstimmten. Ferner 
sind auch die hellsten Sterne, deren absolute Helligkeiten in be
stimmten Nebeltypen nahezu konstant zu sein scheinen, als sta
tistische Anhaltspunkte far .die Entfernungsschatzung von Nebel
gruppen herangezogen worden. 

Die Bewohner des Raumes 

Diejenigen Nebel, deren Entfernungen man nun mit Hilfe der 
in ihnen enthaltenen Sterne ermittelt hatte, bildeten nunmehr eine 
Mustersammlung, die neue Anhaltspunkti aus den Nebeln selber, 
nicht aus dem, was sie enthalten, liefern konnten. Man weiB jetzt, 



26 

daB die Nebel groBenordnungsmaBig aile dieselbe absolute Leucht
kraft besitzen. Manche sind heller als andere, aber mindestens die 
Halfte aller Helligkeiten liegt in dem schmalen Bereich vom halben 
his zum zweifachen Mittelwert, der etwa das 85 millionenfache der 
Sonnenleuchtkraft betragt. Somit ist die scheinbare GroBe eines Nebels 
fur statistische Zwecke bereits ein MaB fiir seine Entfernung. 

Als man erst einmal das Wesen der Nebel und ihre Entfernungs
skala erkannt hatte, gingen die Untersuchungen in zwei Richtungen 
weiter. Erstens untersuchte man die allgemeine Erscheinung des 
einzelnen Nebels; zweitens suchte man nach charakteristischen 
Zilgen des beobachtbaren Raumes als Ganzem. 

Die ins einzelne gehende Klassifizierung von Nebelformen hat zu 
einer geordneten Folge - von Kugelnebeln ilber flache Ellipsoide 
zu einer Reihe von sich aufwickelnder Spiralen - gefilhrt. Die grund
legende Eigenschaft der Rotationssymmetrie andert sich ein wenig, 
wenn man die Folge durchlauft, und zwar in einer Weise, die auf 
zunehmende Rotationsgeschwindigkeit hindeutet. Noch viele andere 
Eigenschaften hat man gefunden, die sich systematisch langs der 
Folge andern. Der erste Eindruck, daB aile Nebel Mitglieder ein 
und derselben Familie sind, scheint also bestatigt. Die Leuchtkrafte 
bleiben Jangs der Folge ziemlich konstant (etwa 8,5 .1Q7 Sonnenleucht
kraften), die Durchmesser6) nehmen jedoch stetig von 1800 Licht
jahren fiir die Kugelnebel bis zu etwa 10000 Lichtjahren fur die am 
weitesten offenen Spiralen zu. Die Massen der Nebel sind unsicher. 
Die Schatzungen schwanken zwischen 2 . 109 und 2 . 1011 Sonnen-
massen. 

Das Reich der Nebel 

a) Die Verteilung der Nebel 

Die Erforschung des beobachtbaren Raumes als Ganzes hat zu 
zwei Ergebnissen von besonderer Bedeutung gefiihrt, das eine ist 
die Homogenitat des Raumes - die gleichformige Verteilung der 
Nebel im groBen -, das andere die Geschwindigkeit-Entfernungs
beziehung. 

Die Verteilung der Nebel im kleinen ist sehr ungleichmaBig. Man 
findet einzelne Nebel, Nebelpaare, Nebelgruppen verschiedener 
GroBe und auch Nebelhaufen. Das galaktische System ist der Haupt-

6) Die Zahlenwerte entsprechen dem Hauptkorper, der, wle spater 
auseinandergesetzt wird, den eigentlich sichtbaren Tell des Nebels dar~ 
stellt. 



teil cines dreifachen Nebels, von welchem die Magellanwolken die 
anderen Bestandteile bilden. Das Dreiersystem bildet mit einigen 
anderen Nebeln eine typische kleine Gruppe, die im allgemeinen 
Nebelfeld in sich abgeschlossen daliegt. Die Mitglieder dieser ,lokalen 
Gruppe" lieferten uns die ersten Entfernungen, und das Cepheiden
entfernungskriterium ist bis heute nur auf diese Gruppe anwendbar. 

Vergleicht man groBe Himmelsbereiche oder groBe Raumbereiche 
miteinander, so mitteln sich die kleinen UnregelmliBigkeiten heraus 
und es bleibt die sehr gleichmliBige Verteilung im groBen. Die Ver
teilung fiber den Himmel erhiilt man, indem man die Nebelzahlen 
innerhalb einer ausgewiihlten, in gleichmliBigen Abstanden fiber den 
ganzen Himmel verstreuten Bezirken, bis zu einer bestimmten 
GrenzgroBe der Mittel miteinander vergleicht. 

Die wahre Verteilung bleibt uns durch ortliche Verdunkelung 
teilweise verborgen. Im Gebiete · der MilchstraBe beobachten wir 
keine Nebel, und nur wenige an ihrem Rande. Oberdies scheint die 
scheinbare Dichte - wenig, aber systematisch - von den Polen bis 
an den Rand der MilchstraBe abzunehmen. Die Erkllirung liegt in 
dem Vorhandensein groBer Staub- und Gaswolken, die fiber das ganze 
Sternsystem, besonders fiber die galaktische Ebene, verstreut sind. 
Diese Wolken verbergen uns die entfernteren Sterne und Nebel. 
Oberdies ist die Sonne in einen sehr fein verteilten Stoff eingebettet, 
der in seiner Wirkung einer ziemlich genau in der galaktischen Ebene 
liegenden Schicht gleichkommt. Das Licht von Nebeln aus der 
Gegend des galaktischen Pols wird durch diese absorbierende Schicht 
etwa auf ein Viertel geschwiicht. In niederen Breiten, wo der Lichtweg 
im Stoff Ianger ist, ist die Schwlichung entsprechend groBer. Erst 
wenn man diese verschiedenen Erscheinungen einer galaktischen 
Verdunklung berechnet und rechnerisch ausgemerzt hat, erkennt man 
die gleichmiiBige oder isotrope Verteilung der Nebel fiber den Himmel 
in allen Richtungen. 

Die Verteilung in der Tiefe, d. h. die Nebelzahlen zwischen zwei 
aufeinanderfolgenden Entfernungsstufen, findet man durch Vergleich 
der Nebelzahlen mit scheinbaren Helligkeiten zwischen zwei ent
sprechenden aufeinanderfolgenden Helligkeitsstufen. Es handelt sich 
dabei urn den Vergleich zwischen den Nebelzahlen und dem Raumteil, 
den die Nebel erffillen. Da die Zahlen im gleichen Verhliltnis wachsen 
wie die RaumgroBen (mit Sicherheit bis zu den Grenzen der Durch
musterungen, wahrscheinlich soweit Oberhaupt Teleskope je reichen 
werden), so milssen die Nebel gleichformig verteilt sein. Bei diesem 
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Problem miissen an den scheinbaren Helligkeiten bestimmte Korrek
turen angebracht werden, urn, zur wahren Verteilung zu kommen. 
Diese Korrekturen folgen aus der Geschwindigkeit-Entfernungs
beziehung, deren Beobachtungswerte also zur Deutung dieser selt
samen Erscheinung beitragen. 

So ist der beobachtbare Raum nicht nur isotrop, sondern auch 
homogen, d. h. er ist iiberall und in allen Richtungen nahezu gleich 
beschaffen. Die Nebel haben untereinander einen mittleren Abstand 
von 2 Millionen Lichtjahren; das ist etwa das 200fache i~res 
mittleren Durchmessers. Das entspricht etwa Tennisballen, die 
15 m voneinander entfernt sind. 

Die GroBenordnung der mittleren Massendichte im Raume kann 
ebenfalls roh abgeschatzt werden, wenn man den zwischen den Nebeln 
befindlichen (unbekannten) Stoff vernachUissigt. Wiirde man den 
Nebelstoff fiber den ganzen beobachtbaren Raum verteilen, so wiirde 
die mittlere Dichte von der GroBenordnung t<r29 bis t<r18 grammfcms 
sein oder etwa einem Sandkorn im Erdvolumen entsprechen. 

Die GroBe des beobachtbaren Raumes ist eine Frage der Definition. 
Die Zwergnebel konnen nur bis zu mittleren Entfernungen entdeckt 
werden, wahrend die Riesen weit drauBen im Raum beobachtet 
werden konnen. Es gibt keine Moglichkeit, die heiden Klassen scharf 
zu trennen. Die Reichweiten der Teleskope werden daher zweck
maBig durch Nebel mittlerer GroBe definiert. Die schwachsten Nebel, 
die mit dem 100 inch-Reflektor erkannt werden konnten, befinden 
sich in einer mittleren Entfernung von etwa 500 Millionen Lichtjahren. 
Bis zu dieser Grenze diirfte man - abziiglich des galaktischen Ver
dunklungseffektes - etwa 100 Millionen Nebel beobachten konnen. 
Nahe den galaktischen Polen, wo die Verdunklung gering ist, zeigen 
lange belichtete Aufnahmen ebensoviel Nebel wie Sterne. 

b) Die Geschwindigkeit-Entfe rnungsbeziehung 7) 

Die vorangehende Skizze des beobachtbaren Raumes beruht fast 
ausschlieBiich auf Ergebnissen, die auf unmittelbarem photographi-

7) Eine ausfilhrlichere, allgemeinverstlindliche Abhandlung des Ver
fassers ilber die Oeschwindigkeit-Entfernungsbeziehung findet man in 
der 1934 an der Oxford-Universitlit gehaltenen Halley Lecture: ,Red
Shifts in the Spectra of Nebulae." Ein Teil der Vorlesung ist, mit Er
laubnis der Clarendon Press, in der vorliegenden Zusammenfassung 
enthalten. 
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schem Wege gewonnen wurden. ber Raum ist homogen und die 
allgemeine Gro6enordnung der Dichte ist bekannt. Die nachste -
und letzte - Eigenschaft, die zu besprechen bleibt, ist die Geschwin
digkeit-Entfemungsbeziehung, die aus der Untersuchung von 
Spektrogrammen gewonnen wurde. 

Geht ein Lichtstrahl durch ein Glasprisma (oder eine andere 
geeignete Anordnung), so werden die verschiedenen Farben, aus 
denen das Licht zusammengesetzt ist, zu einer Farbfolge, dem Spek
trum, auseinandergezogen. Der Regenbogen ist ein bekanntes 
Beispiel. Die Reihenfolge der Farben andert sich nie. Das Spektrum 
mag, je nach der verwendeten Anordnung, lang oder kurz seift. Die 
Ordnung der Farben bleibt stets dieselbe. Der Ort im Spektrum wird 
roh durch die Farbe, genauer durch die Wellenlange gemessen, denn 
jeder Farbe entspricht eine bestimmte Wellenlange, von den kurzen 
Wellen des Violetts stetig bls zu den Iangen roten Wellen wachsend, 

Das Spektrum einer Lichtquelle, zeigt die verschiedenen Farben 
oder WellenUingen, die sie ausstrahlt, sowie auch deren relative 
lntensitat. Es gibt so Aufschlu6 Ober die Art und den physikalischen 
Zustand der Lichtquelle. Ein leuchtender fester Korper sendet alle 
Farben aus. Sein Spektrum reicht ohne Unterbrechung vom Violett 
bis zum Rot (in Wirklichkeit noch Ober beide Grenzen hinaus). Ein 
leuchtendes Gas hingegen sendet nur einige wenige bestimmte Farben 
(WellenHi.ngen) aus, die man zusammen als Emissionsspektrum be
zeichnet. Dieses zeigt far jedes Gas eine charakteristische Struktur. 

Ein dritter Typus, das Absorptionsspektrum entsteht, wenn ein 
leuchtender fester Korper (oder eine gleichwertige Lichtquelle) von 
einem kalteren Gas umgeben ist. Diese Art von Spektren ist far den 
Astronomen von besonderer Bedeutung. Das Gas absorbiert namlich 
aus dem zusammenhangenden Farbenband der Lichtquelle gerade 
die Farben, die es selbst aussenden warde, wenn es selbst leuchten 
warde. Es ergibt sich ein Spektrum mit einem durch das ganze 
Spektrum gehenden leuchtenden Untergrund, der aber durch dunkle 
Stellen - die Absorptionslinien - unterbrochen ist. Die Lage der 
dunklen Absorptionslinien zeigt uns dann an, welches Gas die beob
achtete Absorption hervorbrachte. 

Sonne und Sterne geben Absorptionsspektren, in denen viele der 
uns bekannten chemischen Elemente identifiziert werden konnen. 
Wasserstoff, Eisen und Kalzium erzeugen im Sonnenspektrum sehr 
starke Linien. Besonders auffallig ist ein Linienpaar (Dublett) des 
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Kalziums im Violetten, dessen Komponenten mit H und K be
zeichnet werden. 

Die Nebel zeigen im allgemeinen sonneniihnliche Absorptions
spektren, so daB man annehmen kann, daB der Sonnentypus unter 
den Nebelsternen vorherrscht. Die Spektren sind notwendigerweise 
kurz, da das Licht zu schwach ist, als das man es zu einem Iangen 
Spektrum auseinanderziehenkonnte. Die H~ und K-Linie des Kalziums 
kann man aber noch trennen. Auch erkennt man die G-Bande des 
Eisens und einige Wasserstofflinien (vgl. Tafel VII und VIII). 

Nebelspektren fallen durch die seltsame Tatsache auf, daB ihre 
Linien nicht die Lage zeigen, wie man sie bei nahen Lichtquellen 
beobachtet. Wieman durch geeignete Vergleichsspektren festgestellt 
hat, sind sie ins Rote verschoben. Die Verschiebungen, die man als 
Rotverschiebungen bezeichnet, nehmen im Durchschnitt mit ab
nehmender scheinbarer Helligkeit zu. Da die scheinbare Helligkeit 
die Entfernung miBt, so folgt, daB die Rotverschiebungen mit der 
Entfernung zunehmen. Eingehendere Untersuchungen zeigen, daB 
die Beziehung linear ist. 

Kleine Verschiebungen- sowohl nach Rot als auch nach Violett
werden schon seit langem in den Spektren anderer Himmelskorper be
obachtet. Diese Verschiebungen werden mit absoluter Sicherheit als die 
Folge von Bewegungen in der Sichtlinie gedeutet. Fluchtbewegung 
entspricht dabei einer Rotverschiebung, Anniiherung einer Violett
verschiebung. Die gleiche Deutung wird haufig auf die Rotver
schiebung in Nebelspektren angewendet und hat zu dem Ausdruck 
, Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung" filr die beobachtete Be
ziehung zwischen Rotverschiebung und scheinbarer Helligkeit 
gefilhrt. Bei dieser Auffassung nimmt man also an, daB sich die Nebel 
von unserem Raumteil mit Geschwindigkeiten entfemen, die ihrer 
Entfernung proportional sind. 

Eine andere einleuchtende ErkUirung der Rotverschiebung konnte 
bis heute nicht gegeben werden. Die Deutung als geschwindigkeits
bedingte Verschiebungen muB jedoch als eine noch durch Beob
achtungen zu bestatigende Theorie aufgefaBt werden. Eine Prilfung 
diirfte sich schon mit den zur Zeit vorhandenen Hilfsmitteln durch
fiihren lassen. Eine Lichtquelle sollte namlich, wenn sie sich schnell 
von uns entfernt, dunkler erscheinen, als wenn sie in der gleichen 
Entfernung ruht. ·Die scheinbaren Geschwindigkeiten der Nebel an 
der Grenze der Reichweite unserer Teleskope sollten ausreichen, 
diesen Effekt erkennbar zu machen. 
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Der IJeobaehtbare Raum als ein allgemeines Muster des Universums 
Eine vollkommen befriedigende Deutung der Rotverschiebung 

ware von groBter Wichtigkeit, denn die Geschwindigkeit-Ent
femungsbeziehung ist eine Eigentiimlichkeit der gesamten uns 
zuganglichen Welt. Die einzige andere Eigenschaft, die wir kennen, 
ist die homogene Verteilung der Nebel. Nun ist fiir uns die beob
achtbare Welt ein Muster fiir das Universum als Ganzes. Wenn das 
Muster einwandfrei ist, so bestimmen die an diesem beobachteten 
Eigenschaften die physikalische Natur der gesamten Welt. 

Und das Muster wird richtig sein. Solange sich die Unter
suchungen auf unser Stemsystem beschrankten, gab es diese Moglich
keit nicht. Man wuBte, daB dieses in sich abgeschlossen ist. AuBer
halb lag ein unbekanntes Gebiet, das unbedingt anders als der stemen
besate Raum innerhalb des Systems sein muBte. Heute beobachten 
wir dieses Gebiet, eine ungeheure Kugel, in der vergleichbare Stem
systeme gleichmaBig verteilt sind. Keine Verdiinnung nach auBen, 
keine Spur einer physikalischen Grenze ist zu beobachten. Nicht 
die geringste Andeutung fiir ein Obersystem von Nebeln in einer 
groBeren Welt ist vorhanden. Es ist also wohl erlaubt, wenigstens 
vermutungsweise, das Prinzip der Einheitlichkeit anzuwenden und 
anzunehmen, daB jeder andere Teil des Weltalls dem uns zuganglichen 
Teil ahnlich ist. Das Reich der Nebel ist somit die Welt, und der 
beobachtbare Teil ist ein einwandfreies, allgemeingiiltiges Muster. 

Diese SchluBweise faBt im gewissen Sinne die Ergebnisse der 
empirischen Forschung zusammen und liefert einen vielversprechenden 
Ausgangspunkt fiir weiterreichende Annahmen, besonders fiir solche 
kosmologischer Art. Von diesen soli jedoch in dieser Zusammen
fassung nicht die Rede sein. Die Darstellung soli weitgehend auf die 
Erfahrungstatsachen, auf Forschungsberichte und ihre unmittel
baren Deutungen beschrankt bleiben. 

Beobachtung und Theorie sind stets auf das engste miteinander 
verbunden, und es ware sinnlos, ihre vollkommene Trennung zu 
versuchen. Beobachtungen enthalten stets Theorie. Reiner Theorie 
begegnet man eigentlich our in der Mathematik, selten im Gebiet 
der Naturwissenschaften. Die Mathematik beschaftigt sich, wie 
schon gesagt, mit moglichen Welten - mit logisch vemiinftigen 
Systemen. Die Naturwissenschaft versucht, die tatsachliche Welt zu 
entdecken, in der wir Ieben. So liefert die Kosmologie zunachst eine 
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unendliche Zahl von moglichen Welten, und die Beobachtung scheidet 
diese, eine nach der andem, aus. Heute sind wir so weit, daB die noch 
verbleibenden Typen, die unserm besonderem Weltall etwa noch 
entsprechen konnen, sich immer klarer herausheben. 

Die Kenntnis des beobachtbaren Raumes hat bereits wesentlich zu 
diesem Ausscheidungsvorgang beigetragen. Sie beschreibt ein groBes 
und wahrscheinlich zutreffendes, vor uns hingestelltes Muster des 
Weltalls. Insofem kann man also sagen, daB die Struktur der Welt 
in die Reichweite der empirischen Forschung gelangt ist. 



Kapitel II 

Gemelnsame Ziige der Nebel 

Die Elntellung der Nebel 

Das erste Kapitel stellte eine kurze Skizze unserer heutigen Auf
fassung vom Reiche der Nebel dar. Das dem Einblick zugangliche 
Muster ist ein ungeheures Raumgebiet, Ober das mehr oder weniger 
gleichma6ig Sternsysteme verstreut sind. Dieses alles soU jetzt 
systematischer und eingehender entwickelt werden. 

Der erste Schritt besteht offensichtlich in. der Untersuchung der 
an den zu erforschenden Systemen sichtbaren Erscheinungen. Die 
Nebel konnen Glieder einer einzigen Familie sein; sie konnen aber 
auch eine Mischung au6erst verschiedener Objekte sein. Diese Frage 
ist fOr aile Untersuchungen allgemeinerer Art von groBer Wichtigkeit. 
Die Zahl der Nebel ist zu groB, als daB man alle einzeln untersuchen 
konnte. Man muB daher wissen, ob man aus den auffalligeren Objekten 
ein Musterbeispiel, ein typisches Modell ableiten kann; und wenn ja, 
muB man die erforderliche GroBe des Musters kennen. Die Antwort 
auf diese und viele anderen Fragen wird auf dem Wege der Klassi
fizierung der Nebel geprOft. 

Das Problem ist im wesentlichen ein photographisches, denn die 
Nebel sind lichtschwach, und strukturelle Einzelheiten sind sehr 
schwer zu erkennen. Visuelle Beobachtuftgen, selbst mit den groBten 
Teleskopen, befriedigen weniger als Photographien, die mit Geraten 
bescheidener GroBe hergestellt werden. NatOrlich sind die mit gro6en 
Teleskopen gemachten photographischen Aufnahmen noch ent
sprechend aufschlu6reicher. 

Das einfachste Verfahren besteht darin, daB man die Nebel auf 
Grund der Photographien in Gruppen einteilt, die ahnliche ZOge 
aufweisen. Die auffalligeren Glieder einer jeden Gruppe konnen 
dann im einzelnen untersucht und die Ergebnisse dann zum Vergfeich 
der Gruppen selbst herangezogen werden. Der Erfolg eines solchen 
Verfahrens hangt weitgehend von der Bedeutsamkeit derjenigen 
Kriterien ab, auf die die Klassifizierung gegrOndet wird. 

Hubble, Nebel 3 
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Bis zu einem gewissen Grade stellt die Auswahl dieser Kriterien 
ein Kompromi6 dar. Sie milssen eine deutlich erkennbare Be
deutung haben, sie milssen auf physikalische Eigenschaften der 
Nebel hinweisen und nicht nur von Zufalligkeiten der raumlichen 
Orientierung herriihren. Auch milssen sie so deutlich sein, daB man 
sie bei einer gro6en Anzahl von Nebeln erkennen kann. Es gibt 
Millionen von Nebeln innerhalb der Reichweite unserer Teleskope, 
aber nur verhaltnismaBig wenige, die gro6 und hell genug sind, urn 
it'ls einzelne gehende Untersuchungen an ihnen durchfilhren zu 
konnen. Unauffallige Merkmale wiirden, wenn sie auch von gro6er 
Bedeutung sein konnten, die Klassifizierung auf wenige Nebel be
schranken, die dann kein allgemeingiiltiges Muster liefem wiirden. 

Die Nebelzahl nimmt mit abnehmender Helligkeit au6erordentlich 
zu, und die gro6e Mehrzahl aller auf photographischen Platten 
registrierten Nebel bildet formlose Flecken, die kaum von den Bildchen 
schwacher Sterne zu unterscheiden sind~ Diese Objekte sind im all
gemeinen zu schwach, als daB sie zur Klassifizierung taugten. Dann 
gibt es noch eine gro6e Anzahl von etwas helleren Nebeln, die jedoch 
immer noch so klein und lichtschwach sind, daB keine Einzelheiten 
erkennbar sind, ausgenommen ihre raumliche Ausdehnung und Dichte
verteilung (ihr Helligkeitsabfall, d. h. die Art, wie die Helligkeit 
eines Nebelbildchens von der Mitte nach dem Rande bin abfallt). 
Man hat auf Grund solcher Merkmale Klassifizierungen versucht, 
doch hangen sie sehr von der zufalligen raumlichen Orientierung der 
Nebel ab. Wendet man sie jedoch auf gut erkennbare Nebel an, so 
ist ihre Bedeutung offensichtlich gering. 

Die allgemeinen Ziige 

Die gewohnlichen Klassifizierungen wurden aus einigen hundert 
hellen Nebeln gewonnen, wobei angenommen wird, daB die benutzte 
Auswahl geniigend groB ist, urn ein gutes Beispiel filr die Nebel im 
allgemeinen abzugeben. Diese Objekte wurden in Gruppen eingeteilt, 
deren jede charakteristische Merkmale zeigt. Die Gruppen bildeten 
natilrlich eine geordnete Folge derart, daB die Merkmale sich von 
dem einen Ende der Folge bis zum andern systematisch verandem. 
In den hellsten Nebeln konnte man viele charakteristische Merkmale 
erkennen. je schwacher aber die Nebel waren, urn so mehr verloren 
sich dieselben, eines nach dem andem, bis schlie6lich nur noch 



35 

die auffalligsten Obrigblieben. Diese bis zuletzt verbleibenden 
Merkmale bilden die Orundlage der formalen Klassifizierung. Man 
hat zwei solche Systeme entwi~kelt; da diese einander jedoch 
sehr ahnlich sind, so soli bier nur eines ausfiihrlich beschrieben 
werden1). Diese Klassifizierung enthiillt uns eine allgemeine Orund
form, deren stetige Veriinderung die beobachtete Folge der Nebel
formen liefert. 

Als erstes teilt man die Nebel in zwei sehr verschieden groBe 
Oruppen. Die groBe Mehrzahl wird als ,regelmaBige Nebel" be
zeichnet, da sie als ein gemeinsames Merkmal eine sehr deutlicfte 
Rotationssymmetrie urn einen zentralen Kern zeigen, derihren Haupt
teil ausmacht. Die iibrigen Objekte, etwa 2 oder 3 v~ H. der Oesamt
zahl, werden ,unregelmaBig" genannt, da sie im allgemeinen weder 
Rotationssymmetrie noch auffallende Kerne besitzen. 

Regelma6ige Nebel sind entweder ,elliptische" oder ,Spiral
nebel". Die Objekte einer jeden Oruppe bilden natiirlich wieder eine 
stetige Folge struktureller Formen, und das eine Ende der elliptischen 
Formfolge gle~cht recht genau dem einen Ende der Folge der Spiral
formen. Dementsprechend verhalten sich die heiden Folgen so zu
einander, als ob sie zwei Teile einer einzigen groBeren Folge seien, 
die aile unter den regelmaBigen Nebeln vorkommenden Formen 
enthiilt. Der Nullpunkt wird willkiirlich an das freie Ende des ellipti
schen Astes verlegt. Die vollstandige Folge lauft also von den kom
paktesten Formen der elliptischen Nebel bis zu den offensten Spiralen, 
d. h. in Richtung zunehmender Zerstreuung oder Expansion. Die 
Ausdrficke ,friih" oder ,spat" werden benutzt, urn die Stellung 
innerhalb der Folgen zu bezeichnen, aber ohne irgendeine Bezug
nahme auf ihre eigentliche zeitliche Bedeutung. Diese Andeutungen 
mogen genfigen, urn die rein empirische Natur der Klassifizierung 
erkennen zu lassen. Wichtig ist vielleicht noch, daB die empirische 
Folge weitgehend der Entwicklungslinie gleicht, wie sie aus der 
allgemein anerkannten, von jeans2) aufgestellten Theorie der 
Nebelentwicklung folgt. 

1) Hubble, ,Extra-Galactic Nebulae", Mt. Wilson Contr. No. 324; 
Astrophysical journ. 64,321, 1926. Siebe auch Lundmark, ,A Prelimi
nary Classification of Nebulae", Upsala Meddelanden (Arkiv for Mat., 
Astr. och Fysik) 196, No.8, 1926. 

1) Die neueste Darstellung dieser Theorie befindet sich bel jeans, 
,,Astronomy and Cosmogony" (1928), XIII. 

3* 



Tafel I 

Nebeltypen (elliptlscbe und unregelmi81ge) 

Elliptische Nebel. Die Folge der regelmliBigen Nebel besteht aus zwei 
Asten, dem der elliptischen und dem der Splralnebel. Die elliptischen 
Nebel erstrecken sich von den kugelformlgen Objekten EO Ober die flachen 
Ellipsoidformen bis zum llnsenformlgen Grenztypus E 7. Flachere Formen 

als E 7 sind stets Splralen. 
In elliptischen Nebeln nimmt die Helligkeit vom stemlihnlichen l(ern Iang
sam nach auBen ab. Die lsophoten (Linien gleicher Helligkeit) sind im all
gemeinen lihnliche Ellipsen. Daher wlichst die GroBe des Nebelbildes mit 
zunehmender Belichtungszeit, wlihrend die Gestalt sich kaum lindert. 
Die E 7-Nebel sind linsenformige, uber den Rand gesehene Objekte. Weniger 
abgeflachte En·Bilder konnen irgendwelchen wahren Formen zwischen 
E,. und E 7 entsprechen, die im Raume entsprechend orientiert sind. DaiS 
aile Typen zwischen den l(ugel- und Linsenformen wirklich vorkommen 
folgt aus der H11ufigkeitsverteilung der Elliptizitliten in den projizierten 

Bildern. 
Unregelma.Bige Nebel. Regelma.Bige Nebel zeichnen sich durch Rotations
symmetrie urn einen auffallenden zentralen l(em aus. Auf 40 Nebel kommt 
etwa ein unregelmliBiger in dem Sinne, daB elnes der heiden Merkmale oder 
beide fehlen. Die Magellanwolken sind bezeichnende Beispiele fQr un
regelm11Bige Nebel. Sie zeigen gewisse Ahnllchkeit mit dem Objekt NOC 4449 

auf der Tafel. 
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Ellfptfsehe Nebel 8) 

Elliptische Nebel werden mit dem Symbol E bezeichnet. Sie 
umfassen Gebilde, die sich von kugelforrnigen Gestalten Ober eiJip
soidische Gestalten his zu einer Jinsenartigen Grenzforrn mit einem 
Achsenverhaltnis von etwa 3: 1 erstrecken. Wahrscheinlich sind 
alte regelmaBigen Nebel mit Hauptkorpern, die flacher als diese 
Grenzforrn sind, Spiralen. Elliptische Nebel sind sehr dicht und 
zeigen auch keine Andeutung einer Auflosung in Sterne. Die Hellig
keit fallt von den hellen, sternahnlichen Kernen sehr rasch nach den 
verwaschenen Randem ab. Bis zu den groBten erreichbaren Be
lichtungszeiten nehmen die Durchmesser und daher auch die Gesamt
helligkeiten mit wachsender Belichtungszeit stetig zu. Manchmal 
heben sich kleine Flecke schattenhaft von dem leuchtenden Unter
grund ab. Andere strukturelle Einzelheiten kann man an diesen 
Nebeln jedoch nicht beobachten. 

Die elnzigen Merkmale, nach welchen man die elliptischen Nebel 
sonst · noch klassifizieren kann, sind erstens die Formen ihrer Bilder, 
genauer die Gestalten der Jsophoten (Linien gleicher Helligkeit), und 
zweitens der Helligkeitsabfall von der Mitte nach dem Rande, der 
Helligkeitsgradient. Die Gradienten lassen sich nur schwer zahlen
ma6ig abschlitzen und ihre Messung erfordert sehr verfeinerte Hilfs
mittel. Aus diesem Grunde sind sie fOr sehnelle Klassifizierungen 
nicht geeignet. 

Die Forrnen der Umrisse lassen sich durch den Augenschein 
Ieicht festsfellen, doch entsprechen sie natOrlich dem auf die photo
graphische Platte projizierten Bilde und nicht dem wirklichen drei
dimensionalen Nebel. Kreisforrnige Umrisse konnen kugelforrnigen 
Nebeln, aber auch irgendwelchen flacheren Gebilden entsprechen, 
deren Polachsen gerade in die Sichtlinie fallen. Nur wenn die flachsten 
(linsenforrnigen) Nebel von der Seite betrachtet werden konnen, 
liefern die projizierten Bilder die wahre. Gestalt. Diese Unbestimmt
heit ist sehr storend, aber unverrneidlich. Den einen Fall aus-

1) Vgl. Hubble, ,Distribution of Luminosity in Elliptical Nebulae", 
Mt. Wilson Contr. No. 398; Astrophysical journ. 71, 231, 1930; elne 
Neudiskusslon dleser Daten von ten Bruggencate, ZS. f. Astrophys. I, 
:il75, 1930; Smith, ,Some Notes on the Structure of Elliptical Nebulae", 
Mt. Wilso(\ Contr. No. 524; Astrophysical journ. 82, 192, 1935. 
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genommen, gibt es kein Verfahren, urn im Einzelfall die wahre Gestalt 
festzustellen4). 

Trotzdem ist es - statistische Verteilung der Orientierungen 
vorausgesetzt - moglich, durch statistische Analyse der Gestalten 
vieler projizierter Bilder die Existenz und relative Haufigkeit ver
schiedener wahrer Gestalten zu untersuchen, ohne die Gestalten 
einzelner Objekte zu kennen. Die Analyse zeigt, daB sich die wahren 
Gestalten von den kugelformigen bis zu den linsenformigen erstrecken, 
und daB die letzteren die baufigeren sind. 

Auf Grund dieser Verhaltnisse hat man eine vorlaufige Klassi
fizierung mit Hilfe der Umrisse der Projektionsbilder durchgefuhrt. 
Die Umrisse sind Ellipsen6), und sie sind einander bei dem gleichen 
Nebel bei verschiedener Belichtungszeit geometrisch ahnlich. Die 
Gestalt der Bilder bleibt also mit zunehmender Belichtungszeit die 
gleiche. 

Die Elliptizitat wird definiert als das Verbaltnis (a- b)fa, wo a 
und b den groBten und den kleinsten Durchmesser bedeuten. Die 
Einordnung in die Folge wird dann einfach durch Schiitzung der 
Elliptizitat auf eine Dezimale bestimmt. Kreisformige Umrisse 
(scheinbare Kugelnebel, wie NGC 3379) werden mit E 0 bezeichnet; 
M 32, der hellere Satellit von M 31, mit einem Achsenverha1tnis 
5 zu 4 hat die Bezeichnung E 2; linsenformige Nebel, wie NGC 3115, 
werden mit E 7 bezeichnet. Hier hOrt die Reihe auf - E 8 oder 
groBere Werte warden sicher einer von der Kante gesehenen Spirale 
entsprechen, die irrtamlicherweise far ein besonders flaches, linsen
formiges Objekt gehalten wurde. Vielleicht gibt es auch solche Ge
stalten, doch sind sie auf jeden Fall auBerordentlich selten. 

Spiralfdrmige Nebel 

Die spiralformigen Nebel zerfallen in zwei verschiedene, jedoch 
gleichlaufende Folgen, namlich in normale und geschlossene Spiral
foemen, die mit S bzw. SB bezeichnet werden. Mischformen zwischen 

') Helligkeitsgradienten !lings der Hauptachsen konnen von der 
Orientierung mehr oder weniger unabhlinglg seln; doch bedarf diese 
Moglichkeit noch der Untersuchung und liefert vorlliufig keine Orundlage 
flir eine Klassifizlerung. 

6) In linsenformigen Nebeln weichen die Umrisse ein wenig von der 
Ellipsengestalt ab - sie sind an den Enden zugespitzt. Die Abweichungen 
sind jedoch so klein, da6 sie bel der Besprechung der elliptischen Nebel als 
Oruppe vernachllissigt werden k6nnen. 
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den beiden kommen, wenn auch nur selten, vor. Bei den normalen 
Spiralen gehen von gegenilberliegenden Stellen des Umfanges eines 
Kernes, der wie ein linsenformiger Nebel aussieht, zwei Arme aus, die 
sich dann in Spiralbahnen nach au6en winden. Bei den geschlossenen 
Spiralen entspringen die beiden Arme ganz unvermittelt aus den 
beiden Enden eines Nebelstreifens, der quer durch den Nebelkern 
hindurchgeht, und folgen dann Spiralbahnen, ahnlich wie bei den 
normalen Spiralen. Letztere sind etwa doppelt oder dreimal so 
haufig wie die geschlossenen Formen. 

Normale Spiralen 

Am Anfang der Folge zeigt die normale Spirale einen hellen, 
sternahnlichen Kern und einen verhaltnisma6ig groBen, aus unauflos
barem Nebel bestehenden zentralen Teil, der groBe Ahnlichkeit mit 
einem Linsennebel (E 7) hat. Die vom Umfang ausgehenden Arme 
sind eng gewickelt und ebenfalls nicht auflosbar. Schreitet man in 
der Folge fort, so nimmt die Ausdehnung der Arme auf Kosten des 
zentralen Teiles zu, indem sie sich immer mehr abwickeln, bis sie 
schlieBiich ganz offen sind und der Kern ganz unscheinbar geworden 
ist. Etwa in der Mitte der Folge, vielleicht auch etwas frOher, bilden 
sich Verdichtungen. Die damit einsetzende Auflosung in einzelne 
Teile tritt im allgemeinen zuerst auBen an den Armen auf und 
schreitet dann Iangsam nach innen fort, bis sie am Ende der Folge 
den Kern erreicht. 

Gesehlossene Spiralen 6) 

Die geschlossene Spirale sieht zunachst wie ein linsenformiger 
Nebel aus, dessen auBere Bereiche zu einem mehr oder weniger 
auffallenden, konzentrisch urn den Kern liegenden Nebelring ver
dichtet sind. AuBerdem zeigt sich eine breite, wie ein Querbalken 
aussehende, von Rand zu Rand quer durch den Kern hindurch
gehende Verdichtung. Die Oesamterscheinung ahnelt dem griechischen 
Buchstaben Theta (8). Oeht man in der Folge weiter, so scheint 
sich der Ring an zwei gegenaberliegenden Punkten des Querbalkens 
nach entgegengesetzten Seiten loszulOsen. Es entsteht die Gestalt 
eines zweiarmigen Feuerrades. Die Spiralarme gehen jetzt von den 
freien Enden des durchbrochenen Ringes aus. Spater lauft die Ent-

1) Curtis Ienkte als erster die Aufmerksamkeit auf diesen Nebel
typus; Publication of the Lick Observatory 13, 12, 1918. 



Tafel II 

Nebeltypen (nonnale und gesehlossene Splralen) 

Die Folge der Spiraltypen ist eine doppelte. Der eine Zweig enthlllt die 
normalen Spiralen, der andere die geschlossenen oder 9-fOrmlgen. jeder 
der heiden Zweige - normale Spiralen werden mit S, geschlossene Spiralen 
mit SB bezeichnet - ist in drei mit den lndizes a, b und c gekennzeichnete 
Abschnitte geteilt. Die Lage auf den Zweigen bestimmt slch aus dem Ver
haltnis der in den Armen und im zentralen Bereich enthaltenen Materiemenge, 
ferner aus der Offnungsweite der Spiralarme und aus dem Orad der Auf
IOsung. Die flilhen Spiraltypen (Sa und SBJ scheinen in engem Zusammen
hang mit den Llnsenformen (E 7) zu stehen. Der Obergang von E 7 nach 
SBa verllluft glatt und stetig, wllhrend der Obergang von E 7 nach Sa viel
Jeicht katastrophenartig erfolgt, denn aile Sa-Typen zeigen bereits von ent-

wickelte Spiralarme. 
Die vollstllndige Folge regelmll.l.\lger Nebel von E0 his S0 zeigt viele Eigen
schaften, die slch fiber den ganzen Bereich systematisch verllndern. Wllhrend 
die Oesamtleuchtkrllfte (Lichtstllrken) nahezu konstant bleiben, nehmen 
die Durchmesser zu, die Flllchenhelligkelten also ab; auch verllndern sich die 
Farben, die Spektraltypen und der Orad der Aufl6sung stetig. Das galak
tische System ist wahrscheinllch eine normale Spirale von splltem Typus. 
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wicklung derjenigen einer normalen Spirale parallel; die Anne ver
gro6ern sich auf Kosten des zentralen Teiles und wickeln sich beim 
Wachsen mehr und mehr ab; eine Auflosung tritt zuerst in den 
au6eren Teilen der Arme auf und fri6t sich dann zum Kern bin 
weiter. 

Die Folge der Spiralnebel 

In beiden Folgen zeigt das Helligkeitsverbaltnis von Kern und 
Spiralarmen, die Offnung der Arme und der Auflosungsgrad recht 
deutlich eine bestimmte Entwicklungsrichtung an. Das letztere 
Kriterium kann natilrlich im Faile schwacher, weit entfernter Nebel 
nicht angewandt werden. Die beiden anderen Merkmale konnen 
jedoch allgemein benutzt werden und sind im Prinzip auch von 
der Orientierung der Nebel unabhangig. Von der Seite gesehene 
Spiralen lassen sich nicht genau einordnen; doch konnen sie mit 
einiger Sicherheit gewissen Bereichen der Folge zugeordnet werden. 

Man hat in heiden Spiralfolgen eine vorlliufige Einteilung in drei, 
mit a, b und c bezeichnete Abteilungen vorgenommen. So stellen S11, s, 
und S0 frtlhe, mittlere und spate Typen von normalen Spiralen dar und 
SB0 , SB11, SB0 die entsprechenden Typen geschlossener Spiralen. Die 
Abteilungen sollen gleichen Bereichen innerhalb der Folge entsprechen, 
jedoch sind ihre Grenzen nicht so genau festgelegt. Die Klassi
fizierung von dicht an einer Grenze liegenden Objekten ist daher 
etwas willkOrlich. Solche Objekte werden dann haufig mit ab oder be, 
und Nebel, die zwischen E 7 und S0 liegen, gelegentlich mit S 0 
gekennzeichnet. 

Die allgemeine Richtung der Entwicklung scheint sichergestellt 
zu sein, doch werden sich vielleicht bei weiterem Fortschritt noch 
einige Verfeinerungen ergeben. Reynolds7) hat z. B. die Atis
drtlcke ,massiv" und ,zerfasert" *) eingeffihrt, urn Spiralnebel mit 
breiten, dicken Armen (M 33) oder solche mit dOnnen, faserigen 
Armen (M 101) zu bezeichnen. Dieser Unterschied ~Orfte mit der 
Gesamtmasse oder einer anderen grundlegenden Eigenschaft der 
einzelnen Nebel zusammenhangen. Wenn sich ein solcher Zusammen
hang beweisen lassen sollte, so wOrden jene AusdrOcke nicht nur ein 
au6eres Merkmal, sondern auch einen hochst wichtigen Sachverhalt 
bezeichnen. 

7) ,A Classification of Spiral Nebulae", Observatory 50, 185, 1927. 
*) Im Englischen ,filamentary". D. 0. 
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Folgen regelmii8iger Nebel 

Da die frOhen Spirattypen S0 und S B0 den linsenformigen 
Nebeln (E 7) in vieler Hinsicht ahneln, so kann: man die vollstandige 
Folge durch ein Y-formiges Diagramm oder, da die Spiralfolgen 
ziemlich parallel laufen, durch ein ,Stimmgabel"-Diagramm dar
stellen (Abb. 1). Die elliptischen Nebel bilden den Stamm, der mit 

s~ralef'l -~ i' 
Nor~~<-~ 

Sb . !>C . 

sa 

Abb, 1. Die Folge der Nebeltypen 
Die Abbildung gibt eine schematische Darstellung elnzelner Olleder der 
Klassiflzierung. Einlge Nebel mit gemischten Typen liegen zwischen den 
belden Spiralllsten. Der Obergangszustand S 0 1st mehr oder weniger 
hypothetisch. Der Obergang von E 7 zu S 8 0 verllluft glatt und stetig. 
Zwischen E 7 und 811 hat man bis heute noch keinen Nebel gefunden. 

den kugelformigen Objekten (EO) anfangt und sich bei den Linsen
formen (E 7) gabelt. Auf den A.sten des Diagramms liegen die 
normalen und die geschlossenen (8-formigen) Spiralen, zwischen 
diesen die gemischten Typen, die in unmittelbarer Umgebung des 
Kernes den geschlossenen Typen, sonst aber den normalen Spiralen 
ahneln, wie z .. B. M 83 und M 61. 

Die Gabelung liegt wahrscheinlich bei der mehr oder weniger 
hypothetischen Klasse SO, die eine gro6e Rolle in allen Theorien 
der Nebelentwicklung spielt. Die Beobachtungen sprechen fUr einen 
glatten Obergang von E 7 nach S 8 0 , zeigen jedoch eine LOcke 
zwischen E 7 und S4 , und zwar in dem Sinne, da6 S4-Spiralen stets 
vollentwickelte Arme besitzen. Vermutungen Ober diese LUcken 
haben jedoch keinen Sinn, solange wir uns nicht auf ein umfang
reiches Material von Aufnahmen g(o6eren Ma6stabes stUtzen konnen. 
Zur Zeit ist man sehr geneigt, an dieser Stelle der Entwicklung der 
Nebel einen katastrophenartigen Vorgang anzunehmen. 
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Zuslitzllche Efgenschalten 
Bevor wir die Beschreibung der regelmaBigen Nebel abschlie6en, 

mossen noch ein paar zusatzliche Eigenschaften beschrieben werden. 
Die Kerne erscheinen im allgemeinen wie Sternscheibchen und sind 
zu klein, als daB man sie mit photographischen Methoden grundlich 
untersuchen konnte. Bei sehr spaten Spiraltypen (M 33), wo sich 
der Kern mehr oder weniger auffallig gegen den verhaltnisma6ig 
schwachen Nebel in seiner unmittelbaren Nachbarschaft abhebt, 
ahneln die Kerne den Kugelhaufen. In seltenen Fallen nur sieht der 
Kern unmittelbar wie ein Stern aus. Solche Kerne sind im all
gemeinen verhaltnisma6ig hell und zeigen Emissionsspektren, die 
denen planetarischer Nebel ahneln (N2 heller als H~). Somit kann 
man sie trotz ihres Aussehens nicht fur Einzelsterne im eigentlichen 
Sinne des Wortes halten. 

Die Spiralstrukturen scheinen in einen schwachen, unauflosbaren 
Nebelschleier eingebettet zu sein, den man oft bis iiber die Grenzen 
des eigentlichen Nebelkorpers hinaus verfolgen kann. Eine groBe 
Rolle spielen auch Verdunklungseffekte. So beobachtet man in den 
Au6enbezirken friiher Typen normaler Spiralen Sa und S11 haufig 
Bander verdunkelnder Materie, die wahrscheinlich aus Staub oder 
Gas bestehen. Man sieht diese Bander als Schatten, wenn die Sicht
linie etwa senkrecht auf der Nebelachse steht (NOC 4594). Bei den 
frOhen geschlossenen Spiraltypen treten sie nicht auf. Sehr deutlich 
hingegen bemerkt man bei den spateren Typen scharf begrenzte 
verdunkelnde Flecken, jedoch haufiger bei den normalen als bei den 
ges~hlossenen Spiralen. Diese Flecken haben eine gewisse Ahnlk:hkeit 
mit den Dunkelwolken des galaktischen Systems. Man hat ihren 
Winkeldurchmesser sogar friiher zu einer rohen Entfernungsschatzung 
von Spiralnebeln benutzt8). 

Gelegentlich zeigen Nebel ganz aus der Reihe fallen de Erscheinungs
formen, so daB ihre Einordnung in eine Folge ziemlich unsicher wird. 
Solche Objekte ·werden entsprechend dem Urteil des Beobachters 
eingeordnet und mit dem Index p (peculiar) versehen. Dieser Fall 
tritt etwa bei 2 v. H. der regelmaBigen Nebel auf, jedoch hliufiger 

8) Die ausfilhrlichste Abhandlung Ober verdunkelnde Materie in 
Spiralnebeln stammt von Curtis, Publications of the Lick Observatory 
XIII, 1918, auf die der Leser auch wegen weiterer Einzelhelten ver
wlesen sel. 



bei den elliptischen als bei den spiralformigen Nebeln. Die schwacheren 
Begleiter von M 31, und der Begleiter v~n M 51, die beide als Ep 
klassifiziert werden, mogen bier als Beispiel angefOhrt werden. 

Unregelmiilfge Nebel 

Etwa 2 bis 3 v. H. der Gesamtzahl der Nebel zeigen keine Spur 
einer Rotationssymmetrie, konnen also in der Klassifizierung nicht 
untergebracht werden. All diese Objekte, unregelma8ige Nebel 
genannt, werden mit lrr. (Irregular) bezeichnet. Nahezu die Halfte 
der unregelmii8igen Formen bildet eine einheitliche Gruppe, von der 
die Magellanwolken typische Beispiele bilden. lhre Bedeutung 
reehtfertigt ihre Aufnahme in eine besondere Abteilung 9). Da ihr 
Steminhalt dem der sehr spiiten Spiraltypen iihnelt, so betrachtet 
man sie oft auch als letzte Stufe der Folge der regelma8igen Nebel. 
Ober ihren Zustand konnen wir aber nur sehr unsichere Vermutungen 
anstellen. Vielleicht ist das Fehlen eines deutlich sichtbaren Kerns 
von viel tieferer Bedeutung als das Fehlen einer Rotationssymmetrie, 
und ersteres konnte die Ursache des letzteren sein. 

Die ilbrigbleibenden unregelmiiBigen Nebel werden wohl besser 
als besonders stark abweichende Objekte so gut wie moglich in die 
regelmii8ige Folge und nicht in eine besondere Klasse eingeordnet. 
Manche von ihnen, wie z. B. NGC 5363 und 1275, konnte man als 
eJliptische Nebel beschreiben, die sich aufgelost haben, ohne Spiral
strukturen zu entwickeln. Andere wieder, wie z. B. M 82, sind auf 
solche Weise ilberhaupt nicht zu beschreiben. Nahezu aile diese Objekte 
bedilrfen einer individuellen Betrachtung; doch konnen sie in An
betracht ihrer sehr geringen Zahl in den vorliiufigen Durchmusterungen 
der Nebelformen vemachliissigt werden. 

Die StandardnebeJlO) 

Die Nebel in jedem vorgegebenen Bereich der regelmiiBigen Folge 
sind nach ziemlich einheitlichem Muster gebaut. Sie zeigen nicht nur 
ahnliche Strukturen, sondem auch eine konstante mittlere Fliichen
helligkeit. Manche sind gro8 und hell, manche klein und schwach; 
in ihrer Erscheinung ahneln sie aber alle einem und demselben in 
verschiedene Entfemungen versetzten Standardnebel. Dieser Schlu6 

') Lundmarks Klassifizierung hat fOr diese Objekte eine Abteilung 
,Magellan Nebel". 

10) E. Hubble, ,Extra Galactic Nebulae". 
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wurde aus der Beobachtungstatsache hergeleitet, daB die Gesamt
helligkeit im Durchschnitt proportional dem Quadrat des gro8ten 
Durchmessers ist. Nun ist das Quadrat des Durchmessers ein MaS 
fOr die Fliiche eines Nebelbildes, wenn der Nebel uns seinen gro8ten 
Querschnitt zuwendet, die Polarachse des Nebels also in der Sicht
Unie liegt. FOr solche Nebel entspricht dann die Beziehung 

Leuchtkraft = const x (Durchmesser)ll 

einer konstanten mittleren Fllichenhelligkeit. Oberdies sind, da die 
Nebel einigermaBen durchsichtig sind, die Gesamtleuchtkrlifte in 
gleichem Grade unabhlingig von der Orientierung. Legt man also 
stets den groBeren Durchmesser zugrunde, so stimmt die obige 
Beziehung nahezu fOr aile Nebel, unabhiingig von ihrer perspektivi
schen VerkOrzung. 

In astronomischen Elnheiten ausgedrOckt lautet die Beziehung 

m + 5logd = C, 

wo m die scheinbare Gesamthelligkeit, d der scheinbare Winkel
durchmesser in Bogenminuten, und C fOr Nebel einer bestimmterr 
Stufe in der Folge eine Konstante ist. Mit Hilfe dieser Beziehung 
kann man aile Nebel einer bestimmten Stufe auf eine scheinbare 
StandardgriiBe reduzieren und die Streuung der Durchmesser prafen 
oder umgekehrt. 

Baut man aus - auf gleiche scheinbare Helligkeit reduzierten -
Standardnebeln die Folge auf, so findet man, daB die Durchmesser 
von den elliptischen Nebeln zu den 8-fiirmigen Spiralen stetig zu
nehmen (Abb. 2). 

Oiese Feststellung bedeutet mit anderen Worten, daB C liings der 
Folge systematisch zunimmt. Kennt man das Gesetz dieser Zunahme, 
so kann man aile regelmliBigen Nebel (und im statistischen Sinne auch 
die unregelma6igen) auf einen bestimmten Zustand in der Folge 
reduzieren, z. B. auf den Oabelungspunkt S 0, und sie wie eine 
einzige einheitliche Gruppe behandeln. Dieses Vorgehen zeigt den 
Nutzen und die Wichtigkeit der Klassifizierung und erlaubt die 
Anwendung von quantitativen Methoden, auf die es bei allen Unter
suchungen so sehr ankommt. 

Bei der DurchfOhrung begegnet man noch gewissen Schwierig
keiten. Durchmesser und Helligkeiten sind namlich sehr willkOrliche 
GroBen, die von der Belichtungszeit und den MeBmethoden abhlingen. 
Aus diesem Orunde wurde der Ausdruck ,Hauptkiirper" eingefOhrt, 



46 

der auf gut belichteten Platten dem ohne weiteres deutlich sichtbaren 
Teil des Nebels entspricht. Man darf den Hauptkorper nicht mit 
dem sehr vie! gro8eren Flachenstfick verwechseln, fiber das man den 
Nebel mit mfihevollen photometrischen Methoden verfolgen kann. 

Die Durchmesser-Helligkeitsbeziehung und die Anderung von C 
fiber die Folge sollten sich aus jeder einheitlichen Gruppe von Beob
achtungen ergeben. Jedoch hlingen die rechnerischen Ergebnisse 
von der besonderen Wahl der Unterlagen ab. Die ersten Unter-
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Abb. 2. Nebeldurchmesser liings der Typenfolge (m = 10) 
FOr Nebel gleicher scheinbarer Helligkeit nehmen die Durchmesser von 
den elliptischen Nebeln zu den offenen Spiralen stetig zu. Das Diagramm 
zeigt die mittleren Durchmesser (der Hauptkorper) in Bogenminuten fOr 
Nebel der scheinbaren Helligkeit m = 10. Die Abszisse ist willkilrlich. 

suchungen an etwa 400 Nebeln wurden auf Holetscheks visuelle 
Gro8en und auf Durchmesserwerte gegrilndet, die durch einfaches Be
trachten von einstundigen Belichtungen auf empfindlichen Platten mit 
gro8en Reflektoren gewonnen wurden. Verbesserte Ergebnisse, die 
aus der Kombination dieser Durchmesser mit geschatzten photo
graphischen Gro8enklassen heller Nebel (Harvard Durchmusterungll) 
gewonnen wurden, sind in der Tabelle I I wiedergegeben. Die Zahlen 
stellen den allgemeinen Gang der Veranderungen dar, doch ent
sprechen sie bestimmten Bedingungen und bedfirfen im Faile anderer 
Bedingungen einer entsprechenden Anderung. 

11) ,A Survey of the External Galaxies Brighter than the Thirteenth 
Magnitude", Harvard College Observatory, Annals 88, No.2, 1932. 



Tabelle II. D u rch messer- He II igk ei ts b ez i ehu n g. 

Type C1) Type c 

EO 11,4 Sa 13,9 
1 11,6 Sb 14,4 
2 11,9 Sc 14,9 
3 12,2 SBa 13,7 
4 12,5 SBb 14,0 
5 12,8 SBc 14,7 
6 13,1 Irr. 14,0 
7 13,4 

1) C = m + 5 log d, wobei m die totale scheinbare Helligkeit 
Nebels und d der Winkeldurchmesser in Bogenminuten ist. 

Efgenschaften, die sich fiber die Folge systematisch indem 
1. Spektraltypen 12) 
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des 

Andere Eigenschaften, die sich fiber die Folge systematisch andern, 
sind Spektraltypen, Farben und bei den Spiralen die oberen Grenzen 
der Sternhelligkeit (die absoluten Leuchtkrafte der hellsten Sterne). 
Spektraltypen der Kernbezirke kennt man bei etwa 150 Nebeln. 
Vorherrschend ist der Sonnentypus, ein frilher G-Stern. Doch findet 
man gelegentlich auch den K- oder F-Typus. In den wenigen Spektren, 
die mit gro6er Dispersion aufgenommen werden konnten, sind auch 
die Eigenschaften von Zwergsternen deutlich erkennbar. Man nimmt 
daher vorlaufig an, . da6 sie ein normaler Zug a11er Nebelspektren 
sind. In den am besten bekannten Spektren, denen der Kernbezirke 
von M 31 und M 32 entsprechen die relativen Intensitaten der 
Absorptionslinien dem Spektrum eines Sterns d G 3, dessen absolute 
Le~chtkraft etwa + 4,3 betragt. Solche Sterne sind weitgehend 
mit der Sonne vergleichbar. 

Die verhaltnisma6ig seltenen ,sternartigen" Kerne mit Emissions
spektren, die denen der planetarischen Nebel ahneln wurden bereits 
erwahnt. Die Deutung dieser Spektren ist unbekannt. In Anbetracht 
ihrer Seltenheit darf man sie bei der vorlaufigen Felddurchmusterung 
vernachlassigen. Eine andere Art von Emissionsspektrum tritt 
ziemlich haufig in unregelma6igen Nebeln und in den au6eren Teilen 
offener Spiralen auf. Diese Spektren sind auf vereinzelte Flecke inner-

12) Die l(lassiflzierung der Nebelspektren ist hauptslchlich das Werk 
von Humason. Den gr<lBten Tell der Daten findet man in Mt. Wilson 
Contrib. No. 426 und No. 531; Astrophysical journ: 74, 35, 1931 und 83, 
10, 1936. 
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hath des Nebels beschriinkt und ahneln den Spektren gewisser diffuser 
Nebel (Gaswolken in der Umgebung sehr hei15er Sterne, wie z. B. der 
Orion-Nebel) im galaktischen System. Diese Erscheinung bildet eine 
der vielen Analogien zwischen den Spiralnebeln und unserem eigenen 
Sternsystem. 

Sieht man von den Emissionsspektren ab, so veriindert sich der 
Durchschnittstypus des Spektrums der Nebelkerne systematisch 
Ober die folge der Nebeltypen, von G 4 bei den frOhen elliptischen 
Nebeln bis etwa f 9 oder ein wenig davor bei den offenen Spiralen. 
Der Bereich ist zwar schmal, aber einwandfrei zu bestimmen, und die 
Streuungen in den Beziehungen sind auch nur klein. Der Durch
schnittstypus aller verffigbaren Absorptionsspektren ist etwa d 0 3. 

2. farben 

Spektraltypen werden aus den Absorptionslinien abgeleitet, ohne 
die Helligkeitsverteilung im kontinuierfichen Spektrum zu berOck
sichtigen. Die farben andererseits hiingen von der Helligkeits
verteilung im kontinuierlichen Spektrum ohne Rficksicht auf Absorp
tionslinien ab. Bei den Sternen besteht eine feste Beziehung zwischen 
Farbe und Spektraltypus. Kennt man also eine von heiden Oro6en, 
so kann man mit einiger Sicherheit die andere bestimmen. Ab
weichungen von der normalen Beziehung werden als farbabweichun
gen nach unten oder nach oben bezeichnet. Die letzteren sind sehr 
viet hliufiger, besonders im Oebiete der Milchstra6e, und werden im 
allgemeinen auf selektive Absorption diffuser interstellarer Materie 
zurOckgefahrt. 

Bei Nebeln hingegen tritt die normale Beziehung zwischen farbe 
und Spektraltypus nur bei den offenen Spiralen auf. Kugelformige 
Nebel zeigen eine auffallige farbabweichung nach oben von der 
Oro6enordnung 0,3 Oro6enklassen. Sie nimmt tangs der Folge ab und 
verschwindet bei 80 • 

Die Ursache der Abweichung kennt man nicht, doch ist ihr all
gemeiner Oang sichergestellt. Die farben (von etwa 80 Nebeln) 
wurden von Stebbins und Mitarbeitern durch sehr genaue photo
elektrische Messungen unmittelbar im Brennpunkt des gro6en 
Mount Wilson-Reflektors bestimmt11). Andere Methoden ergaben 
vergleichbare, aber weniger genaue Ergebnisse fOr einen breiten 

11) Die Messungen selbst sind bis jetzt nicht verllffentlicht. Vor
lliuflge Werte verdanke ich der Freundllchkelt von Prof. Stebbins. 
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Bereich weiterer Nebel. Die Farbabweichung zeigt weder eine Ab· 
hiingigkeit von der galaktischen Lange noch von der scheinbaren 
Helligkeit. Die gesamte Stufenfolge kann man nur im Virgo-Haufen 
(Lange+ 75°) beobachten. Die Ursache der Farbabweichungen mu8 
daher in den Nebeln selbst und nicht in einem EinfluB der innerhalb 
oder auBerhalb des galaktischen Systems befindlichen Materie 
gesucht werden. Vielleicht ist ein diffuser Stoff innerhalb der Nebel 
verantwortlich, jedoch treten bei dieser Deutung noch Schwierig· 
keiten auf, die bis heute nicht aberwunden sind. 

Die Beobachtungsdaten sind in der Tabelle Ill zusammengefaBt, 
in der mittlere Spektraltypen von Humason und mittlere Farben· 
klassen (nach der Skala der Riesensterne) von Stebbins far ver· 
schiedene Stufen der Folge wiedergegeben sind. 

Tabelle Ill. Spektraltypen und Farben von Nebeln. 

Nebeltypus Bpettraltypus FarbentluM 

EO-ED 04 g6 
s .. , sa .. 03 g5 
s,, sa, 02 g4 
50 , Sa0 F9 /1 

3. Auflosung 

Die Photographien vieler gut sichtbarer Spiralen und auch un
regelmiiBiger Nebel zelgen zahlreiche Knoten und Verdichtungen, von 
denen man weiB, daB sie Sterne oder Sterngruppen sind. Die ldenti
fizierung von Stemen in Nebeln, die von so auBerordentlicher Be· 
deutung ist, da sie zu einer unmittelbaren Bestimmung der Nebel· 
entfemungen fOhrte, wird im Kapitel IV ausfOhrlich beschrieben 
werden. Wir erwiihnen sie nur deshalb schon bier, weil es einfacher 
und verstandlicher ist, von einer ,Auflosung in Sterne" als von einer 
,Auflosung in Verdichtungen" zu sprechen. 

Die Auflosung tritt zuerst bei den frahen mittleren Spiraltypen -
etwa bei S1111 - auf. Spater werden die Sterne immer auffiilliger. 
Das Fehlen einer Auflosung bei den frOheren Typen bedeutet natarlich 
noch nicht, daB es in diesen keine Sterne gibt; es besagt nur, daB, 
wenn Sterne vorhanden sind, die hellsten von ihnen schwacher 
sein massen als die hellsten Sterne in den spiiteren Nebeltypen. Es 
ist also nicht ausgeschlossen, daB aile Nebel aus Stemen bestehen, 
daB jedoch die obere Orenze der Sternhelligkeiten systematisch 

Hubble, Nebel 4 
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tangs der Folge wachst und in der Nahe des Sa 11-Zustandes die Beob
achtungsschwelle ilberschreitet. 

Diese Hypothese - das sei zugestanden - ist eine reine Ver
mutung, doch findet sie in den beobachteten Helligkeiten der Nebel 
und Sterne in dem uns benachbarten Virgo-Haufen eine gewisse 
Stiltze. Dieser Haufen bildet eine sehr dichte Oruppe von mehreren 
Hundert Nebeln, in der aile Typen (mit Ausnahme der UnregelmaBigen) 
vorkommen. Die mittleren Helligkeiten der verschiedenen Typen 
sind von der gleichen OrtiBenordnung, doch sind die Sterne in den 
S0-Nebeln systematisch heller als in den S11-Nebeln. In den Sa·Nebeln 
findet man iiberhaupt keine Sterne. Diese Tatsachen lassen weiter 
vermuten, daB die zunehmenden Sternhelligkeiten das Verblassen 
der unaufltisbaren Nebelhelligkeit derart ausgleichen, daB die Oesamt
helligkeiten der Nebel verhaltnismaBig konstant bleiben. 

Die Tatsache, daB die Summe aus der photographischen Hellig
keit der Sterne und der Helligkeit der unaufgeltisten Nebelmasse 
nahezu konstant ist, hangt eng mit der Abnahme der Farbabweichung 
tangs der Folge zusammen. Die hellsten Sterne in offenen Spiral
nebeln sind blau und wahrscheinlich Oberriesen vom 0-Typus, wie 
wir sie auch im galaktischen System und in den Magellanwolken 
beobachten. 1922 fand dann Seares14), daB die auBeren Teile der 
Arme offener Spiralnebel, in denen die Auflosung besonders auffallig 
lst, blauer sind (einen kleineren Farbenindex haben) als die Kern
gebiete. Damals vermochte man diese Erscheinung nicht zu deuten. 
Als man jedoch spater die Verdichtungen als Sterne erkannt hatte, 
hielt man es fur wahrscheinlich, daB der Farbeffekt auf blauen 
Stemen (friihen Typen) beruhe. Als man schlieBlich die Farbe 
einzelner Sterne messen konnte und sie als blau feststellte, schien 
diese Deutung sichergestellt. Da man in den elliptischen Nebeln 
keine ortlichen Unterschiede der Farben findet, so scheint die syste
matische Anderung der Farbe tangs der Folge eindeutig auf der 
fortschreitenden Entwicklung blauer Riesen zu beruhen. 

4. Relative Haufigkeit der Typen 

SchlieBlich scheint noch eine systematische Zunahme der relativen 
Haufigkeiten oder Nebelzahlen Iangs der Folge zu bestehen. Die 

14) ,Preliminary Results on the Color of Nebulae", Proceedings of 
the National Academy of Sciences 2, 553, 1916. Vgl. auch eine andere 
Arbeit von Seares in den Publications of the Astronomical Society of 
the Pacific 28, i23, 1916. 
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gro6en Haufen allerdings, in denen die frilhen Typen vorherrschen, 
gehorchen dieser Regel nicht. lm allgemeinen Feld der Einzelnebel 
findet man jedoch die zunehmende Haufigkeit in allen gro6en Zu
sammenstellungen von Nebeln bis zu einer gewissen Grenzgro6e, die 
einigerma6en vollstandig und ma6gebend sind. Die einzige wichtige 
Forderung ist, da6 die Klassifizierung auf Grund von Photographien 
genilgend gro6en Ma6stabes gemacht wird, urn die Wirkungen einer 
zufiilligen Auslese zu vermeiden. Denn diese begilnstigt im allgemeinen 
die frilhen Typen auf Kosten der spaten. 

Die erste der heutigen Klassifizierung entsprechende Zusammen
stellung wurde nach Holetscheks Liste von ungefahr 400 in nord
Heber Breite beobachteten Nebeln gemacht. Eine ausfilhrlichere 
Obersicht kann aus der Harvard-Durchmusterung heller Nebel, die 
den ganzen Himmel umfa6t, entnommen werden. Die relativen 
Haufigkeiten filr 600 Nebel, deren Typen aus den mit gro8en Reflek
toren erhaltenen Platten geschatzt wurden, sind in der Tabelle IV 

Tabelle IV. Relative Hlluflgkeit der Nebeltypen 

Typua Bl\ufigkelt Typua Hiuftgkelt 
OJo 0/o 

EO- E7 17 Sc, SBc 36 
SA, SBA 19 Unregelm. 2,5 
Sb, SBb 25 

wiedergegeben. Die zunehmende Haufigkeit langs der Folge ist be
sonders auffallig bei den Spiralnebeln, bei denen OrientierungseinfiOsse 
nicht sehr ins Gewicht fallen. 

Elliptische Nebel, ausgenommen die linsenformigen E 7, konnen 
nicht individuell behandelt werden, da die Gestalt wegen der Orien
tierungseinflfisse im projizierten Bild nicht ermittelt werden kann. 
Ein EO-Bild kann z. B. einer beliebigen Umdrehungsfigur ent
sprechen, deren Achse in der Sichtlinie liegt. lm allgemeinen kann 
ein En-Bild jedem beliebigen Nebel entsprechen, dessen Elliptizitat 
gleich oder gro6er als n ist, und der geeignet orientiert ist. Die 
Haufigkeitsverteilung der wahren Elliptizitaten ist ein statistisches 
Problem, das Ieicht gelost werden kann, sobald die Verteilung der 
projizierten Elliptizitaten aus den Beobachtungen bekannt ist. Die 
Losung erfordert die Kenntnis des Gesetzes der Orientierung der 

4* 
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Nebelachsen, und man machte in der Praxis die einleuchtende An
nahme einer ganz regellosen, zuflUiigen Verteilung. 

Das Problem wurde von verschiedenen Forschern behandelt, 
die Ergebnisse stimmen aber nicht ganz aberein. Ober einzeln im 
Raum stehende Nebel, unter denen die elliptischen Nebel ziemlich 
selten sind, sind nur wenige Angaben vorhanden. GroBere Listen 
konnen von den Haufen hergestellt werden, in welchen die elliptischen 
Nebel vorherrschen. lhre Deutung wird jedoch durch die Schwankung 
der Durchschnittstypen von Haufen zu Haufen erschwert. Es scheint 
jedoch sicher, daB die Kugelnebel im Verhaltnis zu den linsenformigen 
Systemen ziemlich selten sind, und daB ihre Anzahl llings der Folge 
mit zunehmender Elliptizitat groBer wird. 

Zusammenfassung 

Die Diskussion der relativen Hliufigkeiten vervollstandigt die 
vorlaufige Prafung der Forschungsobjekte. Es wurde Ordnung in 
das scheinbare Durcheinander der Erscheinungen gebracht und die 
Planung kanftiger Untersuchungen sehr erleichtert. Die Unter
suchung der Nebelgestalten, wie sie auf den Photographien erscheinen, 
fOhrt zu dem SchluB, daB aile Nebel nahe verwandte Mitglieder 
einer · einzigen Familie und nach einem allgemeinen Grundplan 
gebaut sind, der sich nur in einem begrenzten Bereich systematisch 
lindert. Die Nebel lassen sich in eine natOrliche Folge struktureller 
Form en einordnen und konnen Ieicht auf eine Standardstufe in der Folge 
bezogen werden. Auf einer solchen Standardstufe ist die Beziehung 
zwischen scheinbarer Ausdehnung und Hetligkeit genau diejenige, 
die man erwarten sollte, wenn der gleiche Nebel aus verschiedenen 
Entfernungen untersucht werden konnte. Die Streuung der unmittel
bar erkennbaren Nebeleigenschaften ist auffallend klein. Darum sottte 
jede genilgend groBe, wahllos ztisammengestellte Sammlung von 
Nebeln ein gutes, allgemeingOitiges Muster liefern. Ergebnisse ein
gehender Untersuchungen an deutlich erkennbaren Objekten dOrfen 
daher auf die Nebel im allgemeinen angewandt werden. Statistische 
Untersuchungen auf breiter Grundlage konnen also mit einiger 
GewiBheit, daB das Material einheitlich ist unternommen werden. 



Kapitel Ill 

Die Vertellung der Nebel 

Nebeldurchmusterungen 
Die raumliche Verteilung der Nebel, wie auch ihre Klassifizierung, 

kann im wesentlichen ohne Kenntnis der wirklichen Entfernungen 
untersucht werden. Die Verteilung im Raum wird aus umfangreichen 
Durchmusterungen hergeleitet. Die wesentlichen Zahlengrundlagen 
sind die Anzahlen der Nebel, die heller als verschiedene bestimmte 
Orenzen der scheinbaren Helligkeit sind. Wenn diese Orenzen zu 
kleineren Helllgkeiten fortschreiten - wenn also die Durchmusterung 
in irnmer gro6ere Tiefen des Raumes vordringt - so nehmen die 
Nebelzahlen schnell zu, und die aiigemeinen ZOge der Verteilung 
treten immer klarer zutage. Durchmusterungen bis zu einer einzigen 
Orenzgro6e geben die Verteilung Ober den Himmel, wahrend die 
Verteilung in der Tiefe durch die vergleichenden Durchmusterungen 
bis zu verschiedenen Orenzen gefunden wird. Es sind uns also zwei 
Probleme gestellt, und die wirklich wesentlichen Ergebnisse werden 
bei den sehr schwachen Orenzgro6en gewonnen, die die gro6ten 
Nebelzahlen liefern. 

Die Deutung der Daten ist ein statistisches Problem, dessen 
Schwierigkeiten und Tiicken bier nicht im einzelnen dargestellt 
werden soli. Das Prinzip der Methode ist jedoch einfach und soli 
bier kurz auseinandergesetzt werden, bevor wir an die Beschreibung 
der Forschungsergebnisse gehen. Setzen wir voraus, da6 die wirkliche 
Entfernung unbekannt ist. Hatten die Nebel aile dieselbe wahre 
HeiHgkeit (die gleiche Leuchtkraft oder Lichtstarke), so wilrde die 
relative Entfemung jedes einzelnen Objektes durch seine scheinbare 
Helligkeit bestimmt sein. Die Lagen im Raum konnen dann in einer 
willkfirlichen Skala in eine Karte eingetragen werden, und die all
gemeinen Zilge der Verteilung warden klar hervortreten. 

Das Problem wird in Wirklichkeit sehr verwickelt durch die 
- jetzt als Tatsache bekannte - Wahrscheinlichkeit, da6 die Nebel 
nicht die gleichen Helligkeiten besitzen. Es konnte Riesennebel und 
Zwergnebel geben - es gibt sie wirklich - und aile Zwischenstufen. 
So wOrden die scheinbaren Helligkeiten allein nicht die relativen 
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Entfernungen angeben, und die erwiihnten Karten warden irre
fOhrend sein. 

Man umging die Schwierigkeiten auf sehr einfache Weise. Statt 
einzelner Nebel verwendete man Mittelwerte aus groBen Gruppen 
von ihnen. Die absoluten Helligkeiten einzelner Objekte mogen 
Ober einen groBen Bereich streuen, die Mittelwerte groBer, wahllos 
herausgegriffener Gruppen sollten jedoch einigermaBen konstant sein. 
Auf diesem einfachen Prinzip beruhen die sehr erfolgreichen statisti
schen Methoden zur Erforschung der Verteilung. Sie sind derart 
entwickelt, daB sie gleichzeitig alle moglichen Gruppierungen von 
Daten zu betrachten erlauben. 

Bei der Untersuchung der Verteilung wurde eine wichtige Annahme 
gemacht. Betrachten wir alle Nebel in einem gegebenen Raum
teil. Die relativen Zahlen der Riesen, Zwerge und normalen Objekte
genauer die Hiiufigkeitsverteilung der absoluten Helligkeiten (Licht
stiirken) unter diesen Nebeln -- geben die ,Leuchtkraftfunktion". 
Man nahm an, daB die Leuchtkraftfunktion fiber das ganze von der 
Durchmusterung Oberdeckte Gebiet konstant bleibt - daB die 
Funktion unabhangig von der Entfernung oder Richtung ist -, daB 
die Riesen oder Zwerge nicht an bestimmten Stellen vorherrschen. 
Diese Annahme konnte durch unmittelbare Beobachtungen rticht 
von erhiirtet werden. Doch scheint sie vernilnftig und mit dem 
heutigen Stande unseres Wissens vereinbar. Sie wird in den folgenden 
Kapiteln vorausgesetzt, auch dort, wo wir es nicht besonders er
wiihnen. 

Nach dieser Annahme sollte die mittlere absolute GroBenklasse 
fiir eine groBe Gruppe uns benachbarter Nebel weitgehend dieselbe 
sein wie die mittlere Helligkeit fur eine Gruppe entfernter Nebel. 
Die scheinbare Helligkeit ist - im statistischen Sinne - ein MaB far 
die relativen Entfernungen, wahrend die absoluten Entfernungen 
unbekannt sind. Ober die Nebelzahlen im Einheitsvolumen des 
Raumes wurde nichts vorausgesetzt. Die mogliche Anderung inner
hath des erforschten Gebietes (Dichtefunktion) war ein noch zu er
forschendes Problem, und die Durchmusterung sollte zu seiner Losung 
filhren, vorausgesetzt, daB die Leuchtkraftfunktion konstant ist. 

Die Durchmusterungen lieferten Daten, die auf Grund scheinbarer 
Helligkeiten ausgewahlt wurden. Nun ist es eine interessante Tat
sache, die nebenbei erwahnt sei, daB die mittlere Lichtstiirke einer 
auf diese Weise ausgewahlten Gruppe von Nebeln - z. B. Nebel der 



55 

15. GroBenklasse - verschieden von der mittleren Lichtstarke der 
in einem bestimmten Raumvolumen befindlichen Nebel ist. Die zwel 
Werte stehen zwar in elner Beziehung zueinander, aber die Herstellung 
der Beziehung erfordert die Kenntnis der genauen Form der Leucht
kraftfunktion. Doch davon soli spater bei der Abschatzung der 
Ausleseeffekte die Rede sein. Hier sollte nur die Tatsache vorweg
genommen werden, daB scheinbare Helligkeiten ein MaB far relative 
Entfernungen (im statistischen Sinne) sind, unabhangig von der 
genauen Form der Leuchtkraftfunktion, sofern nur diese Form konstant 
ist. So sind Nebel der 15. Gro6enklasse im Durchschnitt zehnmal 
naher als Nebel der 20. GroBenklasse und zehnmal welter entfernt als 
solche der 10. GroBenklasse. lm allgemeinen ist 

log d1fd8 = 0,2 (~ - rna), 

wo d die mittlere Entfernung und m die mittlere scheinbare Heliig
keit von irgendzwei Gruppen von Nebeln ist, die auf Grund von m 
ausgewahlt wurden (wie das in den Durchmusterungen geschieht). 

Die zur Erforschung einer Verteilung verfilgbaren Daten sind 
verschiedener Art. Die helleren, auffalligen Nebel kennt man einzeln, 
wenn auch genaue Messungen ihrer Helligkeiten nur selten vorliegen. 
Die ausfilhrlichste Liste mit brauchbaren Helligkeiten ist die Harvard
Durchmusterung1), von der man annimmt, daB sie fiber den ganzen 
Himmel bis zur GrenzgroBe m = 12,9 vollstandig ist. Nebel, die 
heller sind als diese Grenze, konnen also aus dieser Liste entnommen 
werden. 

Mehr oder weniger vollstandige Durchmusterungen sind noch mit 
Kameras im Gange, die groBe Himmelsareale auf eine Platte bringen, 
aber nicht tief in den Raum vordringen. Verwendet man groBere 
Kameras, so nimmt das auf eine Platte entfallende Areal ab,wahrend 
die Eindringtiefe zunimmt. So kann das eine Instrument das ganze 
Sternbild des Orion auf eine einzige Platte bringen und Nebel bis 
herunter zur 13. GroBe registrieren, ein anderes nur den Schwanz des 

1) Shapley and Ames, .,A. Survey of the External Galaxies 
Brighter than the Thirteenth Magnitude." Harvard College Obser
vatory, Annals 88, No.2, 1932; Umfangrelche Zllhlungen schwacher 
Nebel sind ebenfalls In Harvard durchgefQhrt worden; doch sind bls 
auf wenige Flllle die Daten nlcht so ausfQhrlich veroffentllcht worden, als 
da6 man elne Prafung auf Vollstllndigkelt und Einheltlichkelt machen 
kOnnte. 



Gro6en Baren und Nebel bis zur 16. GroBe, und scblie61ich ein drittes 
gar nur den Schwanz des Kleinen Siren, aber Nebel bis zur 18. Gro.6e. 

Sehr schwache Grenzgro6en konnen nur noch mit gro6en Tele
skopen erreicht werden, die nur sehr kleine Gebiete auf eine Platte 
abbilden, aber in sehr gro6e Tiefen vordringen. Das nutzbare 
Gesichtsfeld des 100 inch-Reflektors entspricht etwa der Flache 
des VoJJmondes. VoJJstandigkeit fiber den ganzen Himmel ist daher 

Abb. 3. Scheinbare Verteilung der Nebel mit Anzeichen galaktischer 
Verdunklungseffekte 

Die Orte der Felder sind in galaktischen Koordinaten aufgetragen. Die 
horizontale Linie 00-00 stellt die Mittelebene der MilchstraBe dar. 
Der galaktische Nordpol ist die Spitze. Kleine Punkte bedeuten ttormale 
Nebelzahlen je Feld; gro.6e Scheiben bzw. Kreise bedeuten Abweichun
gen nach oben bzw. nach unten, und Striche bedeuten Felder, in denen 
keine Nebel gefunden wurden. - Die Verdunklungszone (zone of avoi
dance) Ulngs der Milchstra.6e (die Gebiete, wo die Striche vorherrschen) wlrd 
durch Gebiete teilweiser Verdunklung (offene l(reise) begrenzt, au.6er
halb derer die Verteilung nahezu gleichfl!rmig ist. - Die leeren Stellen 
ganz rechts und ganz links im Diagramm entsprechen den sQdlichen 
Himmelsteilen, die von dem Observatorium, auf welchem die Durch-

musterung gemacht wurde, nicht gesehen werden kOnnen. 

unmoglich, und die Durchmusterungen erfolgen nach dem Verfahren 
der Stichproben. Die Aufnahmen werden im wesentlichen auf aus
gewahlte Gebiete (selected areas), die gleichma6ig fiber den Himmel 
verteilt sind, beschrankt. Von diesen nimmt man dann an, daB sie 
aJigemeingilltige Muster des ganzen Himmels sind. Die am weitesten 
vordringende Durchmusterung, ffir welche ausfilhrliche und ins 
einzelne gehende Ergebnisse vorliegen, und die mit dem gro6en 
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Mount Wilson-Reflektor durchgeffihrt wurde, wird spiiter noch aus
fOhrlich besprochen; denn sie gibt uns das allgemeinste Bild vom 
Hintergrund der schwachen Nebel 1). 

Die Vertellung fiber den Himmel 
Die Durchmusterung umfa.Bt 1283 getrennte Felder, die gleich

mll6ig fiber drei Viertel des Himmels verteilt sind. Eswurden das 60 inch 
und das 100 inch-Teleskop unter verschiedenen Bedingungen benutzt. 
Sodano wurden ·mit aus den Daten selbst hergeleiteten Korrekturen 
die auf den Platten gezahlten Nebel (insgesamt etwa 44000) in An
zahlen verwandelt (etwa 80000), die den Standardbedingungen ent
sprachen. Die Grenzgro.Be der korrigierten Zahlungen betrug im 
zentralen Gebiet der Platten 20,0 ± 0, 1. 

Die Analyse dieses einheitlichen Materials zeigt, da.B die Ver
teilung der Nebel fiber den Himmel im gro.Ben nahezu gleichformig 
ist, ausgenommen dort, wo galaktische Verdunklungseffekte ein
treten (Abb. 3). 

Die galaktische Verdunklung 
Folgende Tatsachen sprechen filr eine galaktische Verdunklung. 
a) Man findet keine Nebellangs des zentralen Gebietes der Milch

stra.Be. Der Gortel mehr oder weniger vollstandiger Absorption 
ist unregelmli.Big und unsymmetrisch; seine Breite schwankt 
zwischen 10 und 4QO. 

b) Au6erhalb des Absorptionsgiirtels und der Grenzen der teil
weisen Verdunklung nehmen die Nebelzahlen je Platte mit 
der galaktischen Breite zu, und zwar gut genlihert nach einem 
cosec-Gesetz (ahnlich dem Gesetz, nach welchem die Sterne 
heller werden, wenn sie vom Horizont zum Zenit steigen, und 
ihr Licht immer geringere Luftdicken zu durchlaufen hat). 

Verdunkelnde Wolken 
Schwarze, verdunkelnde Wolken, von kleinen unscheinbaren 

Fleckchen bis zu gro.Ben Korpern von 100 und mehr Lichtjahren im 
Durchmesser, sind Ober das ganze Sternsystem verstreut. Manche 
sind so gut wie undurchsichtig, manche halb durchsichtig, und 
andere wieder sind wie dilnne Schleier und kaum bemerkbar. Sie 
verdichten sich stark gegen die galaktische Ebene und sind tangs der 

1) Hubble, ,The Distribution of Extra-Galactic Nebulae", Mt. 
Wilson Contribut. No. 485; Astrophysical joum. 79, 8, 1934. 
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Milchstra6e am zahlreichsten vorhanden, wo sie als Schatten vor 
dem Hintergrund entfernterer Sterne erscheinen. Besonders auf
fiillig sind sie in Richtung zum Zentrum des galaktischen Systems, 
dessen Kern sie verdecken. Doch findet man sie in allen Richtungen. 
Die eine tarmt sich hinter der andern auf, und sie verbergen so 
ebenfalls den Rand des Systems3). Das Muster dieser Dunkelwolken 
bestimmt sehr weitgehend das Erscheinungsbild der Struktur der Milch
stra6e und ist die Ursache fur dasAuftreten von vielen der sogenannten 
Sternwolken. 

Die Dunkelwolken konnen aus Materie in allen moglichen Er
scheinungsformen bestehen, aber in den merklich traben oder kaum 
durchsichtigen Wolken mu6 die Verdunklung hauptsachlich durch 
Staub hervorgerufen sein. Man kann diese Verdunklung durch 
keinen anderen Zustand der Materie erklaren, ohne den Wolken 
unmoglich groBe Massen zuzuschreiben. Oberdies zeigen die Sterne, 
besonders aber die Kugelhaufen, wenn sie durch teilweise Verdunklung 
stark verschleiert sind, eine ausgesprochene positive Farbabweichung, 
die eine selektive Absorption von der Art anzeigt, wie sie Staub 
hervorbringen wurde. Die dunneren Wolken konnen dieselbe Zu
sammensetzung bei kleineren Dichten besitzen, sie konnen aber auch 
vorwiegend gasformig sein. 

Die scheinbare Verteilung dieser Wolken entspricht weitgehend 
der Form der Verdunklungszone - niimlich einem konzentrischen 
Gartel in der galaktischen Ebene, von dem einige Ausbuchtungen 
in hOhere Breiten reichen. Die Verdunklungszone mit ihren Rand
gebieten teilweiserVerdunklung la6t sich daher durch die Anwesenheit 
verdunkelnder Wolken innerhalb des Sternsystems Ieicht erkliiren. 
jedoch ist die Abschirmung nicht unbedingt vollkommen. Gelegent
lich findet man in den halb durchlassigen Riiumen zwischen merklich 
trfiben Wolken schwache Nebel. Das Objekt I C 10 in einer Breite 
von - 30 ist ein auffiilliges Beispiel. Es ist dort nur ein Teil eines 
wahrscheinlich gro6en Spiralnebels sichtbar4). 

3) Das galaktische System ist ein sehr abgeflachter Haufen von 
Sternen- wahrscheinlich ein spater Spiraltypus -, der in rascher Um
drehung urn seine Polachse begriffen ist. Die Sonne steht nahe der Mittel
ebene (galaktische Ebene), doch sehr entfernt vom Zentrum. Wahrschein
lich hat das System einen Kern, dieser kann jedoch nicht beobachtet 
werden, da er far uns durch dunkle Wolken verdeckt ist. 

') Mayall, ,An Extra-Galactic Objekt 3° from the Plane of the 
Galaxy." Publication of the Astronomical Society of the Pacific 47, 
317, 1935. 
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Ole absorblerende Sehlcht 
Von der diffusen Materie im galaktischen Sysrem hat man oft 

angenommen, daB sie aus einer einheitlichen Schicht konstanter 
Dicke bestehe, deren Mitte in der galaktischen Ebene liegt. Da der 
Hauptanteil der Verdunklung den in sich abgeschlossenen Wolken 
zugeschrieben werden mu8, kann eine solche Auffassung, selbst als 
eine robe Niiherung, Ieicht irrefiihren. Wenn man aber von den 
Wolken absieht, spricht sehr vie! far einen zusammenhangenden Stoff, 
der eine Absorption erzeugt, wie sie ungefiihr einer gleichformigen 

P•9tl'o tp•60~ P•JOO, 
I I ,..; i rz:zZzj/ 

Abb. 4. Schematische Darstellung der absorbierenden Schicht 
Wenn man aus Sonnennllhe beobachtet, so erscheinen die auBergalakti
schen Objekte entsprechend den Lichtwegen im absorblerenden Medium 
verdunkelt. Die Verdunklung ist am geringsten fUr die in der Richtung 
der galaktischen Pole sichtbaren Objekte und nimmt mit abnehmender 

Breite zu. 

Schicht entsprechen wiirde. Dieser Stoff erfiillt vielleicht den ge
samten Hauptkorper des galaktischen Systems, konnte aber auch 
eine abgeflachte, linsenformige Wolke bilden, die so gro8 ist, daB 
Anderungen in der Dicke fiir den irdischen Beobachter kaum bemerk
bar waren. In jedem Faile warden die Effekte geniihert dieselben sein. 

Die Anwesenheit einer solchen absorbierenden Schicht, wie sie 
aus den Nebeldurchmusterungen in Gebieten, die frei von ver
dunkelnden Wolken sind folgt, steht wohl fest. Die Durchschnitts
zahlen der Nebel je Platte sind in den Bereichen der galaktischen 
Pole (senkrecht zur Ebene der MilchstraBe) - wo die Verdunklung 
durch die gleichformige Schicht am geringsten sein mu8 - am gro8ten. 
Die Nebelzahlen je Platte nehmen von den Polen zur galaktischen 
Ebene, d. h. mit abnehmender Breite so ab, als ob die Verdunklung 
dem Lichtwege in einer gleichformigen Schicht proportional ist. 
In Gro8enklassen ausgedriickt betriigt sie daher C x cosec {J, wo C 
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die Verdunklung am Pol und {J die Breite ist. In der Abb. 4 ist diese 
Beziehung in einem sehr vereinfachten Diagramm dargestellt. 

Da die Verdunklung bei {J = 3()0 genau doppelt so stark wie 
bei 9()0 ist, so ergibt die Differenz die tatsachliche Verdunklung am 
Pol. Sie betrligt etwa 0,25 Gro6enklassen, die ,optische Dicke" der 
Schicht also 0,5 Gro6enklassen. Die Nebelzahlen je Platte werden 

1,8 
~ ~ 

• 
-+-

Abb. 5. Verdunklung durch die ab
sorbierende Schicht, dargestellt durch 
die scheinbare Verteilung der Nebel. 

-~~ Die Durchschnittszahlen der Nebel 
je Flllcheneinheit, die heller sind als 
eine gegebene Grenzgr66e, nehmen 
mit der galaktischen Breite ziemlich 
genau nach dem cosec-Gesetz zu: 
log N = const-0,15 cosec p, l(reise 
bzw. Punkte bedeuten Daten von der 
nllrdlichen bzw. sQdlichen galakti
schen Halbkugel; l(reuze bedeuten 
die Mittelwerte derselben. Die belden 
Dreiecke sind zuslltzliche Daten in 
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urn den Breiteneffekt korrigiert und auf ein System gleichformiger 
Verdunklung, nlimlich desjenigen am galaktischen Pol, umgerechnet 
nach der in Abb. 5 graphisch dargestellten Beziehung 

log N = log N~ + 0,15 cosecp. 
Die Daten der Durchmusterungen geben, ausgenommen far sehr 

niedere Breiten, das Bild einer gleichformigen, ins Unendliche reichen
den Schicht aus feinverteiltem Stoff. Doch findet man nahe der 
galaktischen Ebene gewisse systematische Abweichungen, die darauf 
hindeuten, daB die Verdunklung in Richtung auf das galaktische 
Zentrum groBer ist als in entgegengesetzter Richtung. Die Unter
schiede sind nicht sehr bedeutend, weisen aber auf die Moglichkeit 
hin, daB man sich die Schicht vielleicht eher als eine sehr abgeflachte 
Jinsenformige Wolke, denn als eine unendlich ausgedehnte gleich
formige Materieschicht vorstellen muB. Die Sonne warde in diesem 
Bilde nahe der Mittelebene der Wolke liegen, doch ziemlich weit 
entfernt vom Zentrum. Die Verdunklung wOrde daher in gewissen 
Richtungen gro6er sein als in anderen. Einige derartige Wolken kann 
man tatsachlich als matte, linsenformige Schatten, die sich Ober viele 
Grade erstrecken, !lings der Mittelebene der Milchstra6e beobachten. 
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Die Absorption in der Schicht oder Wolke aus fein verteiltem Stoff 
weicht von der Absorption In den undurchsichtigen oder halbdurch
sichtigen Wolken betrachtlich ab, da sie nicht selektiv ist. Aile 
Farben we'rden (innerhalb der Me8genauigkeit) in gleicher Weise 
absorbiert, und es 1st keine wesentliche Veranderung der Nebelfarben 
mit der galaktischen Breite feststellbar. In ausgesprochenem Gegen
satz dazu stehen die positiven Farbabweichungen der Kugelhaufen 
und frilhen Stemtypen in niederen Breiten, wie sie von Stebbins 
und Mitarbeitem gemessen wurden 11). Diese Farbeneffekte zeigen 
einen deutlichen Zusammenhang mit der Breite. Die auffalligeren 
Faile liegen jedoch innerhalb der Nebelverdunklungszone und scheinen 
ziemlich eng mit bekannten verdunkelnden Wolken gekoppelt zu 
sein. Die eigentliche Ursache dieser Erscheinung dOrfte wohl eher 
mit der Stellung in den Wolken als mit der Breite zusammenhangen. 

Die Untersuchungen der galaktischen Verdunklung sind noch in 
der Entwicklung. Die Materie umfa8t verdunkelnde Wolken, den 
diffusen Stoff und den unbekannten Verursacher der ruhenden 
Linien in den Sternspektren. Bei einer vorlliufigen Auswertung 
neigt man natOrlich dazu, dieses alles in einen Topf zu werfen und die 
verschiedenen Effekte statistisch in ein einheitliches Gewand zu 
kleiden. lm Laufe der Entwicklung werden sich zweifellos Ab
weichungen von der Einheitlichkeit zeigen, und in diesem Zusammen
bang hat die Unterscheidung zwischen selektiver und nichtselektiver 
Absorption gro6e Bedeutung. 

Das allgemeine Feld 
Die Bedeutung der ortlichen Verdunklung bei der Erforschung 

der Nebelverteilung liegt auf der Hand. Wir befinden uns inmitten 
eines verdunkelnden Stoffes, dessen Wirkungen rechnerisch aus
geschaltet werden mOssen, bevor man die wahre Verteilung entrlitseln 
kann. Wir teilen den Himmel ganz rob in den galaktischen Gartel 
(Breiten von - 40 bis + 4QO und die Polkappen (Breiten von 40 
bis 000). Der galaktische Gortel, der die Verdunklungszone, ihre 
Ausbuchtungen und die Grenzbezirke der teilweisen Verdunklung 
umfa6t, gibt hauptsachlich Auskunft Ober die ortliche Verdunklung. 
Die Polkappen, die von den ortlichen EinfiOssen nahezu frei sind, 
geben uns hauptslichlich Aufschlu6 Ober die Verteilung der Nebel. 

1) Stebbins, ,Absorption and Space Reddening in the Galaxy as 
Shown by the Colors of Olobular Clusters." Proceedings of the National 
Academy of Sciences 19, 222, 1933. 
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Da die Bereiche der Polarkappen verhaltnisma6ig klein sind, so 
braucht die Verteilung innerhalb der Kappen nicht identisch mit der 
Verteilung Ober den ganzen Himmel zu sein. Doch kann man, wenn 
man die Wirkung der absorbierenden Schicht ausschaltet, zusatzliche 
Aussagen erhalten, indem man das allgemeine Feld der Nebel bis 
hinunter in den galaktischen Gartel, und zwar bis in dieAusbuchtungen 
der Verdunklungszone, verfolgt. Auf diese Weise kann man die Ver-

Abb. 6. Verteilung der Nebel bei teilwelser Beriicksichtigung der galak-
tischen Verdunklung 

Die Orientierung des Diagrammes ist wie in Abb. 3. Die Nebeltiihlungen 
sind fUr den Breiteneffekt (absorbierende Schicht) korriglert, jedoch sind 
die EinflQsse der Wolken, ob durchsichtig oder halbdurchsichtig, noch 

in ihnen enthalten. 
l(reuze bedeuten Muster mit normalen Nebelzahlen (log N weicht vom 
Durchschnitt um weniger als 0,15 ab); kleine Scheiben und l(reise be
deuten geringe Abwelchungen nach oben bzw. nach unten; groBe Scheiben 
und l(reise entsprechen groBen Abweichungen. VernachUtssigt man den 
EinfluB der verdunkelnden Wolken, so ist keine auff~llige systematlsche 

Anderung der Nebelverteilung Ober den Himmel zu bemerken. 

teilung der Nebel Ober einen betrachtlichen Breiten bereich bis herunter 
zu Breiten von 15° untersuchen. Die Angaben sind bier im einzelnen 
weniger genau als bei den Polkappen, doch zeigen die allgemeinen Er
gebnisse im ganzen Bereich des der Beobachtung zuganglichen Feldes 
eine gute innere Obereinstimmung. Die Ergebnisse sind folgende: 

1. Die heiden Polkappen, die nordliche und die sildliche, sind 
einander ahnlich, und die Verteilungen stimmen innerhalb der Fehler
grenzen Oberein. 
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2. lnnerhalb des allgemeinen Feldes ist kein wesentlicher syste
matischer Gang der Verteilung erkennbar. 

3. Die Einzelwerte von log N, wo N die Anzahl der Nebel je Platte 
ist sind urn ihren Mittelwert statistisch verteilt (die Haufigkeits
verteilung von log N bildet ungefahr eine normale Fehlerkurve). 

Verteilung lm Gro8en 

Aus der Obereinstimmung der beiden Polkappen oder allgemeiner 
der beiden galaktischen Halbkugeln folgt, da6 die Sonne sich nahe der 
Mittelebene der diffusen Schicht befindet. Diese Ebene liegt ilberdies 
nahe der galaktischen Ebene. Die Obereinstimmung zwischen den 
Polkappen sowie das Fehlen eines systematischen Ganges mit der 
Lange und mit der Breite kann in die Feststellung zusammengefa6t 
werden, da6 die Verteilung iiber den Himmel im gro.6en nahezu 
gleichformig ist. Wissenschaftlich ausgedriickt ist die Verteilung 
isotrop, d. h. nach allen Richtungen die gleiche. 

Oieser Schlu.6 ist nur aus einem Teil des Himmels gezogen. Die 
Verdunklungszone mit ihren begrenzenden Randern verdeckt urts 
gro.6e Flachen. Au.6erdem kann etwa ein Viertel des Himmels von 
der Station, auf der die Durchmusterung gemacht wurde nicht 
beobachtet werden. Dennoch umfassen die erforschten Gebiete beide 
galaktischen Pole, die ganze nordliche Kappe, drei Filnftel der sad
lichen Kappe und den weniger verdunkelten Teil von vielleicht 
zwei Drittel des galaktischen Giirtels. Die Ausdehnung und Be
schaffenheit dieser Gebiete scheint ein einwandfreies Muster fiir den 
ganzen Himmel zu gewahrleisten, und das vollstandige Fehlen eines 
wesentlichen systematischen Ganges rechtfertigt die Annahme 
durchaus, da6 in den nicht erforschten Bezirken keine gro6eren Ab
weichungen von der Isotropie erwartet zu werden brauchen. 

Vertellung In der Tlefe lm Gro8en 

Die Verteilung in der Tiefe zeigt sich in der Art, wie die Nebel
zahlen mit abnehmender scheinbarer Helligkeit zunehmen, mit 
anderen Worten, in dem Vergleich verschiedener Gruppen von 
Nebeln mit den Raumvolumina, in welchen die Gruppen verteilt sind. 
1st die Leuchtkraftfunktion unabhangig von der Entfemung, dann 
sind die scheinbaren Helligkeiten - im statistischen Sinne - ein 
Ma6 filr die relativen Entfernungen. Die Zahlen Nm der Nebel, die 
heller sind als eine vorgegebene Gro.6enklasse, entsprechen daher der 
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Zahl der innerhalb einer Kugel von bestimmtem Radius befindlichen 
Nebel. Der Vergleich der Zahl der in Kugeln von stufenweise wachsen
dem Radius enthaltenen Nebel - allgemeiner die Art der Beziehung 
zwischen N,. und m-, ergibt die Verteilung in der Tiefe. 

Da die Nebelzahlen den Raumvolumina proportional sind, wird 
eine gleichformige Verteilung durch die einfache Beziehung 

log N,. = 0,6 m + const 

dargestellt8). Diese Beziehung kann schon durch vereinzelte Beob
achtungsdaten mit guter Nliherung bestlitigt werden. Aus dlesem 
Orunde beschrlinken sich genauere Untersuchungen der Verteilung in 
der Tiefe weitgehend auf die Suche nach kleineren Abweichungen von 
der Gleichformigkeit und auf die genaue Bestimmung der Konstanten. 
Kennt man die Leuchtkraftfunktion, so ergibt die Konstante die 
wirkliche Verteilung, d. h. die Nebelzahl im Einheitsvolumen. 

Die vorlliufigen Ergebnisse, die in der unmittelbaren Umgebung 
des galaktischen Systems eine nahezu gleichformige Verteilung er
kennen lassen, wurden zuerst aus Zlihlungen hellerer Nebel abgeleitet, 
far die robe Schlitzungen der Helligkeit vorlagen. Spliter wurden 
lihnliche Ergebnisse, die bis zu sehr geringen Grenzhelligkeiten reich ten 
photographisch erhalten, indem man die Nebelzahlen je Platte gegen 
die Belichtungszeiten der Platten auftrug. Diese Beziehung konnte 
dann mit Hilfe des bekannten Gesetzes, nach dem sich die Grenz
gro8en auf der Platte mit der Belichtungszeit lindern, in eine Be
ziehung zwischen N,. und m umgeformt werden. 

Die heute verfagbaren Daten stammen aus mehreren, mit gro8en 
Reflektoren bis zu einer wohldefinierten Grenzgro6e zwischen 18,5 
und 21 durchgefahrten Durchmusterungen. Die Ergebnisse sollen 
spiiter in Verbindung mit den kleinen scheinbaren Abweichungen von 
der Gleichformigkeit, die als ein Einflu8 der Rotverschiebung auf 
die scheinbare Helligkeit gedeutet werden, im einzelnen betrachtet 
werden. Bringt man wegen solcher Einflasse geeignete Verbesserun
gen an, so entsprechen die Daten (innerhalb der kleinen Unsicher
heiten der Messungen) bis zu den Grenzen der gegenwlirtig vor-

') Es sei d die der scheinbaren Helligkeit m entsprechende Entfemung, 
V das Volumen einer Kugel mit dem Radius d. C mit oder ohne Index 
entsprlcht verschiedenen Konstanten. Dann ist 

log d = 0,2 m + C1, N,. = C1V = C1 dl, 
log N,. = 3 log d + C, = 0,6 m + C. 
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handenen Teleskope einer gleichf()rmigen Verteilung. Die Ergebnisse 
sind in der Oleichung 

log N,. = 0,6 (m - L1 m) - 9,09 ± 0,01 

enthalten, wo N._ die Zahl der Nebel je Quadratgrad und L1 m die 
Wirkung der Rotverschiebung bei der Gr()6enklasse m ist. 

Stellt man die gleichf()rmige Verteilung der Nebel der Verteilung 
der Sterne in unserm Sternsystem gegenOber, so ist die Leistungs
fahigkeit des Fernrohres im einen Faile mit derjenigen des Auges im 
anderen Faile vergleichbar. Die Sterne der Milchstra6e bilden ein 
in sich abgeschlossenes System, und die Sterndichte nimmt vom 
Kern zum Rande stetig ab. Darum nimmt ffir einen Beobachter 
innerhalb des Systems die Zahl der Sterne, die heller sind als eine 
gegebene Grenzgr()6e, mit der Gro6enklasse zu, doch nimmt der 
Zuwachs stetig ab. In Richtung auf die galaktischen Pole ist diese 
Erscheinung besonders ausgepragt. In diesen Richtungen sind die 
Orenzen des Sternsystems am nachsten, und die Gesamtzahlen der 
Sterne in der Sichtlinie am kleinsten. 

Bei einer ma6ig hellen Grenzgr()6e abertrifft die Zahl der Sterne 
in der Milchstra6e je Quadratgrad die Zahl der Nebel betrachtlich, 
aber das Gesetz des Anwachsens ist ffir beide nahezu dasselbe. Geht 
man zu immer schwacheren Grenzgro6en fiber, so zeigen die Nebel
zahlen welter eine konstante Zunahme, wahrend die Zunahme der 
Sternzahlen stetig geringer wird. Schlie61ich nahert sich die Gesamt
zahl der Nebel im Quadratgrad der Gesamtzahl der Sterne. In den 
Bereichen der galaktischen Pole kann man ungefahr bei der Gro6en
klasse 21 ,5 Oleichheit erwarten. Das ist etwa die auBerste Orenze, 
bis zu welcher Nebel mit dem 100 inch-Reflektor unter gfinstigert 
Bedingungen beobachtet werden k()nnen. Diese Erwartung hat sfch 
erffillt, nachdem die gr()6ten Belichtungszeiten in hohen Breiten 
wirklich ebenso viele Nebel wie Sterne erkennen lassen. Diese Tat
sache zeigt wieder die geradezu unheimliche Leistungsfihigkeit des 
Teleskops. 

Die gleichf()rmige Verteilung in der Tiefe zeigt ganz eindeutig, 
daB die Nebel nicht dem galaktischen System angehOren. Die einzige 
hierbei gemachte und durchaus vernfinftige Annahme ist, daB die 
Leuchtkraftfunktion der Nebel nicht gerade derart von der Ent
fernung abhangt, daB sie die etwaigen EinfiOsse einer abnehmenden 
Dichte genau aufhebt. Eine solche Leuchtkraftfunktion warde sehr 
gekonstelt und unwahrscheinlich sein. Das Reich der Nebel er-

Hubble, Nebel 5 
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scheint daher auch. ohne weitere Kenntnisse fiber den Ma6stab, in 
welchem es aufgebaut ist, als ein wohldefiniertes, einheitliches Ge
bilde, das sich vom Reiche der Sterne deutlich unterscheidet. 

Die Verteilung im Kleinen 

Die Verteilung der Nebel im Kleinen, wie man sie aus den Unter
schieden zwischen kleinen Musterfeldern herleitet, ist ganz deutlich un
gleichformig. Man findet die Nebel sowohl als Einzelganger als auch in 
Gruppen verschiedener GroBe bis zu den bier und da vorkommenden 
gro6en, dicht gedrangten Haufen von mehreren hundert Mitgliedern. 
Nur wenn man groBe Felder vergleicht, mittelt sich die Tendenz zur 
Haufenbildung heraus, und es ergibt sich eine nahezu gleichformige 
Verteilung. 

Die gro6en Haufen, die verhiiltnismaBig selten sind, werden von 
den Durchmusterungen ausgeschlossen und sollen spater beschrieben 
werden. Hier beschrlinken wir uns auf die Mannigfaltigkeiten der 
Nebel einzelner und kleiner Gruppen. Die Eigentilmlichkeiten der 
Veranderungen im kleinen, wie man sie aus einer einzelnen Durch
musterung ableitet, hangen von der mittleren Nebelzahl je Feld ab, 
mit anderen Worten, von dem durchschnittlichen Raumvolumen je 
Feld, wobei es gleichgiiltig ist, ob das Volumen einem groBen 
Raumwinkel bei kleiner Tiefe oder einem kleinen Raumwinkel bei 
groBer Tiefe entspricht. 

Bei der Durchmusterung bis zur 20. GroBenklasse enthielt das 
Feld in der Polkappe etwa 45 Nebel je Platte, die vor der Um
rechnung auf normale Bedingungen tatsachlich beobachtet wurden. 
Die Umrechnung der Zahlungen und ihre Umformung auf die An
zahlen je Flacheneinheit beeintrachtigen die einfache Darstellung der 
Anderungen von Feld zu Feld, doch ist das Ergebnis klar und be
deutungsvoll. 

Waren die Nebel nach den Gesetzen des Zufalls ver.teilt, so warden 
die Anzahlen N je Feld symmetrisch urn ihren Mittelwert N 
streuen. Tatsachlich beobachtet man jedoch eine unsymmetrische 
Streuung in dem Sinne, daB bei den kleinen Feldern ein aufflilliger 
Oberschu6 besteht. Die Hliufigkeitsverteilung von N gehorcht einer 
schiefen Fehlerkurve. 

Ein kleiner Teil der Unsymmetrie wird durch die beschrankte Zahl 
de:r Daten und durch die unvermeidlichen Beobachtungs- und Um
rechnungsfehler hervorgerufen. Der Rest hlingt wahrscheinlich mit 
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der Neigung der Nebel zur Haufenbildung zusammen. Eine dem 
allgemeinen Feld entnommene Anzahl von Nebeln wilrde - sich 
selbst iiberlassen - einen einzigen besonders groBen Haufen und 
einige besonders kleine Haufen bilden. Ein solcher Vorgang wilrde, 
wenn er in genilgend groBem Ma8stab arbeitet, die unsymmetrische 
Verteilung der Exemplare qualitativ erklaren. Setzt man die Neigung 

~~--~~~~~~--~--~---+--_, 

• ~~~--~~--~~~-;~--~--~ 
~ i 
~~~~~~~~~--~~~~ 

/ 0 0 

N 110 120 11J() 100 
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Abb. 7. H:Iufigkeitsverteilung von Feldern verschiedener GrliBen 

Die Kreise bedeuten die Zahl der Felder, in welchen der log der Nebel
zahlen verschiedene Werte hat. Die glatte, durch die Kreise gezogene 
Kurve ist eine normale GauB-Kurve. Die gute Obereinstimmung zeigt 
an, daB der log N je Feld nach den Gesetzen des Zufalls urn den Mittel
wert von log N streut. Setzt man statt des log die einfachen Nebel-

zahlen, so folgt die unsymmetrische Verteilung (gestrichelte Kurve). 

zur Haufenbildung voraus, so ist die unsymmetrische Verteilung von 
N (wenn N einigermaBen klein ist) eine natilrliche Folge. 

Nun ist es wohlbekannt, daB in einer Haufigkeitsverteilung 
dieser Art (Vorherrschen der kleinen Exemplare) der Ersatz von N 
durch log N geeignet ist, die Symmetrie wieder zu verbessem. Eine 
bemerkenswerte Erscheinung bei der Nebeldurchmusterung ist nun 
die Tatsache, daB eine derartige Substitution die Unsymmetrie voll
kommen beseitigt, die Symmetrie vollig wiederherstellt. Das Ergebnis 
ist in der Abb. 7 wiedergegeben, wo die Haufigkeitskurven fflr N 
und log N je Feld aufgetragen sind. Die Haufigkeitsverteilung 
fiir log N ist ungefahr eine norinale Fehlerkurve und durch den 
Mittelwert log N und die Streuung (Dispersion) a eindeutig bestimmt. 

Dies scheint ein allgemeiner Zug der Nebelverteilung zu sein. 
Man findet ihn in allen Durchmusterungen, wo ganz feste GrenzgroBen 
streng eingehalten wurden, und die galaktische Verdunklung be-

5* 
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rilcksichtigt wurde. In jedem Faile folgt der log N .. je Musterfeld 
(m ist die GrenzgroBe) einer normalen Fehlerkurve, und das Ergebnis 
der Durchmusterung kann mit Hilfe der beiden GroBen log N,. 
und a dargestellt werden. Mit wachsender GroBe m nimmt log N,. zu 
und a ab. FOr Durchmusterungen schlieBiich, bei denen sehr groBe 
Felder verwendet wurden, entspricht die Streuung kaum mehr als 
den zufalligen Me6fehlern. Diese Durchmusterungen ahneln in ihrem 
Ergebnis sehrdemjenigen der Statistik einer einheitlichen BevOikerung, 
und daher darf man sagen, daB die Verteilung der Nebel statistisch 
gleichformig ist. 

Ein mehr graphischer Gesichtspunkt mag nebenbei erwahnt 
werden, da er eine Vorstellung von der Genauigkeit gibt, mit der die 
Streuung von log N je Muster durch die normale Fehlerkurve dar
gestellt wird. jede Durchmusterung wird gekennzeichnet durch 
log N,. und a. Dennoch sind fOr den Vergleich verschiedener Durch
musterungen nicht die Mittel von log N ,., d. h. log N ,., sondem die 
Mittel von N..,, d. h. N..,, wesentlich. Denn die letzteren stellen die 
mittleren Nebelzahlen je Flacheneinheit dar und liefern daher die 
Gesamtzahl alter Nebel am Himmel mit einer Helligkeit, die gro6er 
ist als die Grenzgro6en der einzelnen Durchmusterungen. Man 
erforscht also die Verteilung der Nebel in der Tiefe, indem man Fi,. 
oder, aus GrUnden der Bequemlichkeit, log N,. mit m in Beziehung 
setzt. 

Nun besteht zwischen diesen heiden GroBen, log N und log N 
(der Index m ist weggelassen), eine sehr einfache geometrische Be
ziehung, wenn die Haufigkeitsverteilung der einzelnen log N einer 
normalen Fehlerkurve entspricht. Dann ist7) 

log N = log N + 1,152a!. 

Die heiden Seiten der Gleichung konnen far jede Durchmusterung 
unabhangig voneinander berechnet werden. Solche Berechnungen 
sind far die fanf mit gro6en Spiegelteleskopen durchgefahrten 
Durchmusterungen angestellt worden. Ein Vergleich der beiden 
Seiten der Gleichung ergibt einen mittleren Unterschied von 0,002 
im log oder etwa 0,5 v. H. in den Zahlen. Man kann wohl sagen, daB 

7) Auf diese nOtzliche Beziehung wurde der Verfasser von Prof. R. C. 
Tolman vom California Institute of Technology aufmerksam gemacht. 



69 

dieses Ergebnis eine Vorstellung von d.er Genauigkeit gibt, mit der 
diese Bedingung erfOJit ist. 

Die Wiederherstellung der Symmetrie durch die Transformation 
auf Logarithmen ist so genau, daB sie mehr fOr eine Eigenschaft der 
Zahlen als far eine solche der Nebelverteilung spricht. Dennoch 
hat man bis heute keine befriedigende, rein mathematische Er
kliirung gefunden, so da6 alles fOr die zweite Moglichkeit spricht. 
So liefert dieser besondere Zug zugleich eine Darstellung UQd ein 
Ma6 fOr die Neigung zur Haufenbildung. 

Es ist offensichtlich, da6 die Gruppen und Haufen nicht der 
statistisch gleichformigen Zufallsverteilung der Einzelnebel Ober
lagert sind, sondern da6 es sich urn einen anderen Zusammenhang 
handelt. Es kann sein, da6 die Haufen durch Verdichtungen im 
allgemeinen Felde entstanden sind, es kann aber auch eine Auf
J<Isung von Haufen das allgemeine Feld bevolkert haben. Man kann 
die Gleichungen, die die beobachtete Verteilung beschreiben ohne 
Zweifel auf Grund irgendeiner der heiden Voraussetzungen formu
lieren. Jhre Losung dilrfte in jedem Faile zum Verstandnis der 
N ebelentwicklung beitrag en. 

Die Tendenz zur Haufenbildung zeigt gewisse Grenzen. Man 
kennt keine Zusammenballungen, die gro6er sind als die gro6en 
Haufen, und man kennt keine Haufen mit mehr als 1000 Mitgliedern. 
Tatsachlich mag die gro6te Bevolkerungszahl der Haufen sehr 
viet kleiner sein. Die Musterfelder, die im Durchschnitt gro6 gegen 
einen einzelnen Haufen sind sollten im allgemeinen die Theorie der 
ZufaiJsverteiJung bestatigen. Die Haufigkeitsverteilungen von N 
je Feld m06ten durch eine normale Fehlerkurve angenahert dar
stellbar sein. Kleine Musterfelder m06ten eine unsymmetrische 
Haufigkeitsverteilung von N zeigen mit einem Oberschu6 an dOnn
bevOikerten Feldern. In diesem Sinne sind die durchschnittlichen 
Musterfelder in den verfOgbaren Durchmusterungen klein, und so 
erkUirt es sich, daB man tatsiichlich einen solchen Oberschu6 beob
achtet. 

Das groBte durchschnittliche Musterfeld - vorkommend in der 
bis zur auBersten Grenze, m = 21, getriebenen Durchmusterung 
- enthalt auf jeder Platte 200 tatsiichlich erkennbare Nebel. 
Die Streuung in log N ist klein, a = 0,084, und die EinflOsse der 
Beobachtungsfehler sind wahrscheinlich von etwa der gleichen 
Oro6enordnung wie die der wahren Streuung in der Nebelverteilung. 
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Unter diesen Umstanden ist die Asymmetrie nicht sehr verwunderlich. 
Bei noch gro6eren durchschnittlichen Musterfeldem warde sie 
wahrscheinlich verschwinden. 

Nebelgruppen 

Gruppen und Haufen sind sowohl bei der Untersuchung der 
besonderen Eigenschaften der Nebel als auch ihrer Verteilung von 
gro6er Bedeutung, denn ein jedes von ihnen bildet eine Muster
sammlung von Objekten, die sich aile im gleichen Abstand befinden. 
Wenn auch die Entfemung einer Gruppe unbekannt ist, so gibt uns 
doch das Verhaltnis der scheinbaren Abmessungen der einzelnen 
Mitglieder zuverHissige Werte fOr das Verhiiltnis der absoluten Ab
messungen. 

Doppelte und dreifache Nebel kommen zahlreich vor. So ist der 
Strudelnebel M 51 doppelt. Der gro6e Spiralnebel M 31 in der Andro
meda mit seinen heiden Begleitern M 32 und NGC 205 ist ein drei
faches System, ebenso das galaktische System mit den begleitenden 
Magellanwolken. In solchen Systemen kommen aile Typen von 
Nebeln vor, und so geben sie uns Aufschlu6 Ober die relativen 
Abmessungen auf verschiedenen Stufen der Folge der Nebeltypen. 
Oberdies kann man, wenn man die Entfernung der Gruppe kennt, 
diese gedrangten Systeme benutzen, urn durch statistische Unter
suchung der Radialgeschwindigkeiten die Gro6enordnung der Nebel
massen zu bestimmen. Die hierbei benutzten Methoden sind denen 
ahnlich, die man zur Bestimmung der Massen von Doppelsternen aus 
den Bahnbewegungen der Komponenten benutzt. 

Man findet auch gro6ere Gruppen von Nebeln, die den dOnneren 
offenen Sternhaufen analog sind. Das galaktische System ist ein 
Mitglied einer solchen Gruppe, und seine benachbarten Kameraden 
waren die ersten Nebel, deren Entfernungen man bestimmen konnte. 
Das zuverlassigste Mittel zur Bestimmung der Entfernung, die Unter
suchung der Cepheidenveranderlichen, ist bislang einzig auf diese 
lokale Gruppe beschrankt. Kleine Gruppen scheinen haufiger als 
gro6e zu sein, doch hat man bisher den genauen gesetzma6igen Zu
sammenhang zwischen der Haufigkeit und der Besetzungszahl nicht 
ermitteln konnen. Mangels einer genauen Kenntnis nimmt man an, 
daB die Haufigkeit mit wachsender Besetzungszahl abnimmt, und 
zwar Ober den ganzen Bereich der Gruppen und der lockeren Haufen 
bis zu den groBen Haufen selbst. 
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Nebelhaufen 

Die Bezeichnungsweise der Haufen ist noch willkOrlich und der 
Ausdruck ,Haufen" soli hier allein auf die groBen Haufen angewendet 
werden. Der Ausdruck ,Gruppe" soli fOr aile kleineren Anhaufungen 
gebraucht werden. Die Haufen sind verhiiltnismliBig selten. Man 
kennt bis jetzt nur etwa 20. Doch deuten unvollstiindige Daten 
darauf bin, daB man bei Durchmusterungen, die bis zur 20. GroBen
klasse reichen, vielleicht einen Haufen auf je 50 Quadratgrad zu er
warten hat. 

In ihrem Aussehen sind die Haufen einander merkwOrdig lihnlich. 
jeder besteht im Durchschnitt aus vielleicht 500 Mitgliedern, die 
ilber einen Bereich von etwa fiinf Gri:iBenklassen streuen. Es ist 
schwierig, die Haufigkeitsverteilung der Gri:iBenklassen (das Zahlen
verhliltnis der Zwerge, Riesen und normalen Nebel) zu bestimmen, 
doch scheint sie symmetrisch urn die mittlere oder hliufigste GroBen~ 
klasse zu Iiegen und ungeflihr durch eine normale Fehlerkurve dar
stellbar zu sein. Die helleren Teile der Hliufigkeitskurven sind die 
zuverlassigeren, da die hellen Riesennebel sich deutlich von den 
schwachen Nebeln des allgemeinen Feldes abheben. Diese A.ste sind 
in den verschiedenen Haufen so lihnlich, daB die GroBenklassen von 
etwa zehn der hellsten Mitglieder als zuverllissiges MaB fOr die Eigen
tomlichkeiten der Haufen selbst dienen ki:innen. 

Die mittleren GroBenklassen aller Mitglieder, die grundsatzlich 
das zuverllissigste MaB darstellen, sind our in wenigen Fallen un~ 
mittelbar bestimmt worden. Solche Messungen erfordern die Unter
scheidung der Haufenmitglieder von Nebeln des allgemeinen Feldes. 
Wenn das Problem auch im Faile hellerMitglieder keine Schwierigkeiten 
bereitet, so ist es im Faile schwacher Mitglieder mit Unsicher
heiten behaftet, da die Feldnebel vergleichbarer GroBenklassen 
verhliltnismaBig zahlreich sind. Im allgemeinen nimmt man einfach 
schatzungsweise an, daB die mittlere oder hliufigste GroBenklasse 
eines Haufens urn 2,5 Gri:iBenklassen schwlicher ist als das hellste 
Mitglied, oder 2,1 Gri:iBenklassen schwlicher als das filnfthellste Mit
glied, oder man bedient sich einer anderen, lihnlichen, empirischen 
Faustregel. 

Die Dichten der Haufen schwanken nur Ober einen verhliltnis
mliBig kleinen Bereich, und eine Verdichtung nach dem Zentrum hin 
ist, wenngleich bemerkbar, nicht sehr aufflillig. In dieser Hinsicht 
lihneln die Nebelhaufen mehr den offenen als den kugelformigen 



Tafel Ill 

Nebelgruppe (NGC 3185, 3187, 3190, 3193) 

Die Oruppe (im Stembild des Ulwen; galaktische Unge ISOO, Breite + 56°) 
enthlUt die verschiedensten Typen- E 2 (3193), 80 (3190), SBGll (3185) und 
SB, (3187). Die scheinbaren Helligkeiten liegen zwischen 12 und 13,5, der 
Mittelwert betragt 12,65. FOr die lokale Verdunklung (Breiteneffekt) korri-

giert, betragt er 12,6. 
Die mittlere wahre Leuchtkraft (Lichtstllrke) dieser kleinen Mustersammlung 
ist etwa die gleiche, wie die der Nebel im allgemeinen. Die absolute Orl!Ben
klasse eines solchen Nebels (vgl. Kap. VII) betrllgt MQ = -14,2. Daher 
folgt fOr die Entfemung der Oruppe im Lowen aus dem Modulus m- M 

= 26,8 etwa 7,5 Milfionen Lichtjahre. 
Die von Humason fOr ein Mitglied der Oruppe (3193) gemessene Rotver
schiebung entspricht einer Radialgeschwindigkeit von 1300 kmjsec. Korri
giert man diese Oeschwindigkeit um die Sonnenbewegung (vgl. Kap. V), 
so erhlllt man in Obereinstimmung mit den aus den Leuchtkrllften her-

geleiteten Entfernungen 7 Millionen Lichtjahre. 
Die Aufnahme wurde am 24. Dezember 1935 mit dem 100 inch-Reflektor 

gemacht; Norden befindet sich oben; 1 mm = 5,7". 
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Stemhaufen. Es kommen aile Nebeltypen vor, doch herrschen im 
Gegensatz zum allgemeinen Feld die frilhen Typen und besonders die 
elliptischen Nebel vor. Im gewissen Sinne kann man jeden Haufen 
durch den haufigsten Typus charakterisieren, wenn aucb die Streuung 
urn diesen Typus herum betrachtlich ist. Es sind auch Anzeicben fOr 
einen Zusammenhang zwischen dem charakteristischen Typus und 
der Dichte vorhanden. Vermindert sich die Dichte des Haufens, so 
rilckt der baufigste Typus in der Typenfolge vor. Die Daten 
sind sehr IOckenhaft, doch legen sie in Verbindung mit dem Vor· 
herrschen spater Typen unter den Einzelnebeln des allgemeinen 
Feldes die Moglichkeit nahe, daB die Nebel als Haufen geboren werden, 
und daB das allgemeine Feld durch den Abbau der Haufen bevolkert 
wird. Das sind aber nur Vermutungen, iiber die man sich unterhalten 
kann, die aber zur wissenschaftlichen Erorterung noch nicht reif sind. 
Man wird noch sehr viele Messungen machen mfissen, ehe man an 
eine emsthafte Behandlung des Problems gehen kann. 

Infolge der GroBe der durch die Haufen gelieferten Muster· 
sammlungen von Nebeln sollten die mittleren absoluten Abmessungen 
der verschiedenen Muster einigermaBen vergleichbar sein. Diese An· 
nahme wird bestarkt durch die sichtbaren Eigenschaften der Haufen. 
jeder einzelne von ihnen ahnelt im groBen und ganzen einem und 
demselben typischen Haufen, so wie er in einer passend gewahlten 
Entfemung erscheinen wfirde. Auf Grund dieser vorlaufigen Hypothese 
der absoluten Vergleichbarkeit, die mit allen zur Zeit verffigbaren 
Daten vertraglich ist, sind die relativen Entfernungen der Haufen 
durch die mittleren scheinbaren Helligkeiten ihrer Mitglieder oder fOr 
praktische Zwecke durch die scheinbaren Helligkeiten der hellsten 
Mitglieder gegeben. War also die absolute Entfemung des uns nachsten 
Haufens einmal bekannt, so waren es alsbald auch die absoluten Ent
fernungen aller beobachteten Haufen. 

Will man auf groBe Entfernungen beobachten, so wahlt man die 
schwacbsten Haufen, da sie die weitest entfernten Objekte sind, 
denen man eine einheitliche Entfernung zuschreiben kann, und be
obachtet der Einfachheit halber ihre hellsten Mitglieder. Diese hellsten 
Nebel in den Haufen ergeben Hochstentfernungen fOr eine bestimmte 
scheinbare GroBenklasse. 

Wir wollen die Ergebnisse der Durchmusterungen kurz zusammen
fassen. Die Verteilung im kleinen ist unregelmaBig, doch im groBen 
ist sie ungefahr gleichformig. Von einer Anderung der Verteilung 
beim Fortschreiten in bestimmten Richtungen ist nichts zu be· 



Tafel IV 

Der Corona Borealis-Haufen 

Der Corona Borealis-Haufen (Rektaszension = 15h 19,3m, Dekl. 27° 56', 
1930; gal. Breite = 100, Lll.nge = + 55°) ist ein typisches Beispiel filr die 
groBen kompakten Haufen. Etwa 400 Mitglieder, die melsten von diesen 
elliptische Nebel, sind in einem Himmelsareal von der GroBe des Vollmondes 
vereinigt. Die Helligkeit des hellsten Mitgliedes betragt m = 16,5, die des 
filnfhellsten m = 16,8, der Mittelwert far aile Mitglieder m = 19 (geschatzt). 
Die schwlichsten Mitglieder liegen an der auBersten Orenze des 100 inch
Reflektors (etwa m = 21,5). Die Korrektionen wegen der lokalen Ver
dunklungen und der Einflilsse der Rotverschiebungen vermindern diese 

OroBenklassen urn etwa 0,25. 
Da die Mitglieder dieses Haufens im Durchschnitt 6,1 OroBenklassen 
schwllcher als die Mitglieder des Virgo-Haufens sind, so sind sie etwa 16,5mal 
entfernter. Von Humason wurde an einem der hellsten Nebel des Corona 
Borealis-Haufens eine Rotverschiebung von 21000 kmjsec gemessen. Diese 
Oeschwindigkeit betrligt in guter Obereinstimmung mit den relativen Helllg
keiten das 17fache des Virgo-Haufens. Die far den Corona Borealis-Haufen 
angenommene Entfernung wurde aus den mittleren absoluten OroBen
klassen der ffinf hellsten Sterne filr Haufen im allgemeinen abgeleltet. Da 
M 5 = -16,4 (Kap. VII)- der Modulus ist m- M = 32,95-, so betragt 

die Entfernung 125 Millionen Lichtjahre. 
Die Aufnahme wurde am 20. juni 1933 mit dem 100 inch-Reflektor gemacht; 

Norden ist oben; 1 mm = 2,9". 
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merken. Der beobachtbare Bereich ist aberall und in allen Rich
tungen ziemlich gleich beschaffen. 

Die Nebel sind keine Mitglieder unsres Sternsystems. Seine 
Sterne bilden ein in sich geschlossenes System, das in das Reich der 
Nebel eingebettet ist. 

Die Nebel, die dieses Reich bevolkern, sind einzeln und in Gruppen 
verstreut. Die Hliufigkeit der Gruppen nimmt mit zunehmender 
Gro.6e derselben ab. Die Gruppen sind Zusammenballungen im all
gemeinen Feld und keine zusatzlichen, dem Felde ilberlagerten 
Kolonien. Die groBten Gruppen - die groBen Haufen - sind merk
wilrdig ahnlich aufgebaut. lhr.e relativen Entfernungen sind durch 
ihre scheinbaren Abmessungen gegeben. 



Kapitel IV 

Die Entfernungen der Nebel 

Die bisher besprochenen Daten bezogen sich auf die sichtbaren 
Zoge und auf die Verteilung der Nebel, gaben jedoch keine Auskunft 
Ober ihre absoluten Entfernungen und Abmessungen. Die Unter
suchungen folgten einer natilrlichen Entwicklungslinie, die vor Ianger 
Zeit mit der Einfilhrung photographischer Methoden begann. Die 
meisten Ergebnisse lagen innerhalb der Reichweite bescheidener 
Teleskope. Das durchgefilhrte Programm bildete den VorUiufer der 
Forschungen, aus denen dann ein eindeutiges Bild der Nebel hervor
ging: Die Nebel sind nahe verwandte Mitglieder einer groBen Familie, 
und sind ziemlich gleichmaBig Ober den beobachtbaren Raum verteilt. 

Gegenwartig bemilht sich die Forschung urn die Deutung dieses 
Bildes. Den Schlilssel zur Losung des Ratsels bildete der Entfernungs
maBstab. Der Bestand an Messungsergebnissen Ober die Nebel wuchs 
und wuchs, aber er staute sich an dem Wall dieser unbekannten 
GroBe. Ohne Kenntnis der Entfernungen war an einen Fortschritt 
nicht zu denken. 

Die Losung des Problems ist das Werk der groBen Fernrohre. 
Die Fernrohre und die Me6kunst machten standige Fortschritte, und 
als sie einen bestimmten Entwicklungsstand erreicht batten, brach 
der Wall. Durch die Bresche stOrmte die Forschung vorwarts. 
Mit Hilfe der nunmehr bekannten Entfernungen wurden aus dem 
schon vorhandenen Wissen neue, fruchtbare Forschungsmethoden 
entwickelt. Besonders eine von ihnen, welche an die Rotverschie
bungen in den Nebelspektren anknOpft, hat Ergebnisse gezeitigt, die 
der endgilltigen Losung des Entfernungsproblems an Bedeutung 
gleichkommen. 

Die Untersuchungen der Nebel in einem absoluten MaBstabe 
beruhen auf zwei Annahmen. Die erste ist, daB die Entfernungen 
durch die scheinbaren Helligkeiten der eingeschlossenen Sterne 
bestimmt sind, und die zweite, da6 die Rotverschiebungen lineare 
Funktionen der Entfernung sind. Diese Annahmen sind von grund
satzlicher Bedeutung, ihre Entwicklung wie auch ihre Anwendungen 
sollen ausfOhrlich besprochen werden. Voran ging die Bestimmung 
der Entfernungen. 
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Die Entwlcklung der Enttemungskrlterlen 
Die gegenwartige Phase der Nebelforschung ist sehr jung. Drei 

Ereignisse sind von besonderer Bedeutung und wir konnten an jedes 
von ihnen anknapfen. Die erste Radialgeschwindigkeit eines Nebels 
wurde 1912 gemessen; photographische Novae wurden 1917 entdeckt; 
die Cepheiden fand man 1924. Das zweite Datum, 1917, ist vielleicht 
das wichtigste, denn die Entdeckung der Novae auf photographischen 
Platten leitete die Untersuchung der Sterne innerhalb der Nebel 
ein. Sterne lieferten den Schtassel zu den Entfernungen. Nach
dem man endlich die Entfernungen far eine ausreichend groBe Zahl 
von Nebeln in Handen hatte, erkannte man diese als unabhangige 
Sternsysteme. Man untersuchte ihre allgemeinen Eigenschaften, und 
das Reich der Nebel war der eingehenderen Forschung eroffnet. 

Die Untersuchungen wurden mit auBerordentlichem Nachdruck 
betrieben. lm Laufe eines einzigen jahrzehntes - von 1924 ab -
wurden zuverlassige MeBverfahren far die Entfernungsbestimmung 
entwickelt, und die Erkundungen wurden bis zu den auBersten Reich
weiten der Fernrohre vorwarts getrieben. Der beobachtbare Raum -
unser Muster des Weltalls- kann nun als Oanzes betrachtet werden. 

Absolute Oenauigkeit und Endgattigkeit konnen von einer solchen 
ersten Erkundungsarbeit nicht erwartet werden. Die Oberpriifung 
der MaBstabe, die Ausgestaltung im einzelnen und besonders die 
Untersuchung des Einflusses vernachlassigter Faktoren miissen 
natarlich folgen. jedenfalls wurden aber die groben Umrisse mit 
breiten Strichen gezeichnet. Nun konnte man neue Untersuchungen 
planen und die Ergebnisse wenigstens mit einer gewissen vorlaufigen 
Kenntnis ihrer Beziehung zum gesamten Schema deuten. 

Die Lage im jahre 1917 war etwa die folgende. Man unterschied 
damals extragalaktische Nebel (dann als Spiralnebel oder Nebel der 
Spiralk1asse bezeichnet) von den planetarischen und den diffusen 
Nebeln, denn die beiden letzteren wurden als Mitglieder des galakti
schen Systems erkannt. Der Zustand der Spiralnebelloste von neuem 
den alten Streit iiber die Weltinseln aus. Die Welle der MutmaBungen, 
die durch die helle Nova von 1885 in M 31 und in geringerem Ma6e 
durch die von 1895 in NOC 5253 angeregt war, hatte sich verlaufen. 
Fur das Wichtigste hielt man die au6erordentlich hohen, von Slip her 
gemessenen Radialgeschwindfgkeiten und die groBe, von Van M a an en 
bestimmte Rotationsgeschwindigkeit von M 101. Auf Grund der Oe
schwindigkeiten schienen die Nebel auBerhalb des Wirkungsbereiches 
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der Gravitation des galaktischen Systems zu liegen, wahrend die 
betrachtliche Rotation auf eine maBige Entfernung hindeutete, die 
M 101 in das galaktische System hineinverlegte. So stand man vor 
einem Widerspruch zwischen den Erfahrungstatsachen. 

Novae in Spiralnebeln 

Im juli 1917 fand Ritchey auf dem Mount Wilson-Observatorium 
auf einer Aufnahme des Spiralnebels NGC 6946 einen bis dahin 
nicht beobachteten Stern (m = 14,6), der aus weiteren Unterlagen, 
einschlieBlich eines kleinen Spektrums, als Nova erkannt wurde1). 

Ritchey und Curtis, letzterer am Lick-Observatorium, pruften 
beide unverzuglich aile doppelten Aufnahmen von Nebeln in den 
groBen Sammlungen, die ihnen zur Verfiigung standen, und fanden 
mehrere friihere Faile, wo Novae in Spiralnebeln aufgetreten waren 2). 

Zwei besonders interessante Objekte wurden in einer Serie von Platten 
von M 31, die Ritchey im jahre 1909 zusammengebracht hatte, ent
deckt und weiter verfolgt. Die Lichtkurven batten den typischen 
Novacharakter und zeigten den pli:itzlichen Ausbruch und das lang
same Verschwinden ohne wieder aufzuleuchten, ganz wie im Faile 
der galaktischen Novae. 

Beide Objekte in M 31 wurden schon bei ihrem Aufleuchten 
erwischt. Ihre Maxima konnten daher zu etwa m = 17, das ist 
25000mal weniger als der schwiichste mit bloBem Auge sichtbare 
Stern, bestimmt werden. Systematische Beobachtungen wiihrend der 
zwei nachsten jahre filhrten zu der Entdeckung von 14 weiteren 
Novae in M 31; doch fand man keine in anderen Spiralnebeln. Diese 
Novae waren aile schwach und bildeten eine einheitliche Gruppe, 
von der die heiden von Ritchey entdeckten typische Beispiele waren. 
Die Nova aus dem jahre 1885 in M 31 war jedoch von anderer GroBen
ordnung. Ihre Helligkeit zur Zeit des Maximums bildete einen 
betrachtlichen Bruchteil der Gesamthelligkeit des Nebels, und sie 
ahnelte in dieser Hinsicht den photographischen Novae, die man in 
anderen, schwacheren Nebeln entdeckte. Es gab also offenbar zwei 
Gruppen von Novae, deren eine wahrscheinlich einige 1000mal 
heller war als die andere. Der Wert der neuen Beobachtungen bing 
von der Beantwortung der Frage ab: Welche von den beiden Gruppen, 

1) Angezeigt im Harvard College Observatory Bulletin Nr. 641, 
28. juli 1917. · 

1) Publications of the Astronomical Society of the Pacific 29, 1917; 
Curtis, op. cit. 8.180; Ritchey, op. cit. S. 210. 
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Zwerge oder Riesen, sind - wenn iiberhaupt - mit den galaktischen 
Novae vergleichbar? Die Eintellung in Gruppen wurde von Curtis 
und anderen 3) vorgeschlagen und das Problem wurde im jahre 1920 
von Lundmark in bestimmter Form ausgesprochen. 

Im Jahre 1917, bevor man den Unterschied klar erkannt hatte, 
vermengte man die zur Verfilgung stehenden Daten und hielt sie nicht 
richtig auseinander. Shapley, wie auch Curtis, erkannten dann 
sofort, daB die scheinbaren Helligkeiten der Novae in den Spiralnebeln 
auf groBe Entfernungen hindeuten, die im Durchschnitt mindestens 
50- (Shapley) bis lOOmal (Curtis) groBer waren als die mittleren 
Entfernungen der galaktischen Novae 4). 

Curtis sah in diesem SchluB einen schlagenden Beweis filr die 
Hypothese der Weltinseln. Shapley hingegen hielt diesen Schlu8 
nicht fOr bOndig und neigte mehr zu der Hypothese, daB die Spiral
nebel Mitglieder des galaktischen Systems seien. Er nahm an, daB 
man die Novae in den Spiralnebeln vielleicht als Sterne auffassen 
mOsse, die in Berilhrung mit einer schnell bewegten Gasmasse ge
kommen sind. Spater (1920) wurden diese heiden Anschauungen in 
einer Art von Debatte ilber den MaBstab des Weltalls (,The Scale 
of the Universe") vor der National Academy of Sciences ausfOhrlich 
entwickelt 5). 

3) Die ersten Untersuchungen Ober das Vorkommen von Novae in 
Spiralnebeln wurde ausschlieBiich von drei Forschern - Curtis und 
Shapley in Amerika und Lundmark in Schweden - durchgefOhrt. 
Spliter wurden weitere Beitrlige geliefert, deren wichtigste von Luplan
janssen und Haar·h, ,Die Parallaxe des Andromeda-Nebels", Astro
nomische Nachrichten 215,285, 1922, und von Oepik, ,An Estimate of the 
Distance of the Andromeda Nebula", Astrophysical journ. 55, 406, 1922, 
stammen. Der erstere enthielt einen Vergleich zwischen den Novae in 
M 31 und im galaktischen System. Die belden dabei verwendeten Methoden 
ftihrten zu Entfernungen von 0,17 und 3,3 Millionen Lichtjahren. Die 
zweite Methode stellt eine sehr geniale Ausnutzung der (spektroskopischen) 
Rotationen von M 31 dar, die auf Grund der Annahme einer lihnlichen 
Leuchtkraftfunktion in dem Spiralnebel und im galaktischen System zueiner 
Entfernung von etwa 1,5 Million en Lichtjahren fOr den Spiralnebel fOhrte. 

') Publications of the Astronomical Society of the Pacific 26, 1917; 
Curtis, op. cit. S. 206; Shapley, op. cit. S. 213. 

~) Die heiden Stellungnahmen wurden spliter in stark veranderter 
Form im Bulletin of the National Council, Nr. 11, 1921, verl>ffentlicht. 
Frtihere Stellungnahmen findet man bei Shapley, ,On the Existence 
of External Galaxies", Publications of the Astronomical Society of the 
Pacific 31,261, 1919, und Curtis, ,Modern Theoris ofthe Spiral Nebulae", 
journ. of the Washington Academy of Science 9, 217, 1919. 



Tafel V 

Novae im Messier 31 

Linke Tafel, 20. September 1925. Die Nova Nr. 54 ist die hellste Nova, 
die mit Ausnahme der groBen Supernova von 1885 in M 31 beobachtet 
wurde. Die Aufnahme wurde 8 Tage nach dem Maximum (m = 15,3) ge
macht. Die Helligkeit der Nova betrug m = 17,0. Einen Monat sp:tter 

war sie nicht mehr sichtbar. 
Rechte Tafel, 4. Oktober 1932 (Aufnahme von Baade). Die Nova Nr. 108 
hat etwa 9 Tage nach dem Maximum (m = 16,0) die Helllgkeit m = 17,0. 
Ein Spektrum dieser Nova, das von Humason photographiert wurde 
zeigt weitgehende Ahnlichkeit mit den Spektren der galaktischen Novae. 
Nova Nr. 109 hat 6 Tage nach dem (unbeobachteten) Maximum m = 16,7. 
Beide Aufnahmen wurden mit dem 100 lnch-Reflektor gemacht; Westen 

ist oben (auBerer Rand der Seite); 1 mm = 7,0". 
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Im gleichen jahre veroffentlichte Lundmark6) einen er
schOpfenden Bericht iiber die verfilgbaren Daten, die die Beziehung 
der Spiralnebel zum Sternsystem und die Abschatzung der Nebel
entfernungen betreffen. Diese Arbeit nebst der obigen Debatte 
fassen den damaligen Stand der Forschung zusammen. Die Novae 
lieferten · offensichtlich ein wichtiges Entfernungskriterium, aber seine 
Anwendung bing von der Frage ab, ob man die Riesen oder die Zwerge 
mit den normalen Novae im galaktischen System zu identifizieren 
seien. Lundmark und Curtis entschieden sich beide dafur, da6 
eher die schwachen Novae in M 31 mit den galaktischen Novae 
vergleichbar seien7), und schatzten die Entfernung des Spiralnebels 
auf die GroBenordnung von einer halben Million,Lichtjahren. Curtis 
schloB, daB die Spiralnebel unabhiingige, dem galaktischen System 
ahnliche Systeme seien und uns ,ein gro6eres Weltall anzeigen, 
in das man bis zu Entfernungen von 10 oder gar 100 Millionen 
Lichtjahren vordringen kann". Shapley verwarf diese Folgerung 
und Lundmark~~) verhielt sich abwartend. Alle drei jedoch stimmten 
darin fiberein, daB das neue, durch die Novae gelieferte Kriterium die 
Spiralnebel in betrachtliche Abstande vom Sonnensystem versetzt. 

Auflosung der Nebel 

Die Entdeckung der Novae ffihrte unvermeidlich zur Untersuchung 
des allgemeineren Problems der in einem Nebel enthaltenen Sterne, 
und dieses wieder zur endgiiltigen Losung des Problems der Nebel-

8) ,The Relations of the Globular Clusters and Spiral Nebulae to the 
Stellar System." l(ungl. Svenska Vetenskapsakademiens Handlingar 
60, Nr. 8, 1920. 

7) Dies wurde spliter bestatigt, und die ,Zwerge" und ,Riesen" 
werden heute als ,Normale Novae" bzw. ,Supernovae" bezeichnet. 

8) Lundmark schreibt wie folgt (S. 62 seiner Arbeit von 1920): 
,Die vorliegende Untersuchung hat zu dem Hauptergebnis gefuhrt, daB 
sich die Spiralnebel in einer betrachUichen Entfernung vom Sonnen
system befinden mossen. Schwieriger ist es zu entscheiden, ob sie 
Jeans' sternerzeugende Mechanism en oder entfernte MilchstraBen sind. 
In den vorliegenden Tatsachen sehen wir mehr eine Bestlitigung fOr das 
Letztere; doch scheinen die Spiraln~bel nicht von so groBer Ausdehnung 
zu sein, wie man sie nach Shapleys Untersuchungen dem galaktischen 
System zuschreibt. Es spricht auch noch manches andere dagegen, anzu
nehmen, daB die Struktur der MilchstraBe mit derjenigen der Spiral
nebel Obereinstimmt. Wenn sich Lundmark in seiner Arbeit auch sehr vor
sichtig ausdrOckt, so neigte Lundmark in der folgenden Erorterung doch 
ganz deutlich zur Annahme der extragalaktischen Natur der Spiralnebel. 

Hubble, Nebel 6 
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entfemungen. Im jahre 1889 machte Ranyard, Herausgeber der 
,Knowledge", bei der Reproduktion von Roberts Aufnahmen 
von M 31, der der erste Nebel war, der die Spiralstruktur der 
groBen Nebel zeigte, auf die zahlreichen Sterne in den auBeren Be
zirken aufmerksam. Diese Erscheinung erregte kein besonderes 
Aufsehen, da man damals annahm, daB aile diese weiBen Nebel 
Weltinseln seien, und daB man sie aufiOsen ki:innte, wenn man nur 
geniigend groBe Fernrohre hatte. 

Roberts selbst gab keine so klare Deutung der ki:irnigen Struktur 
der Spiralarme. Er gebrauchte unterschiedslos Ausdriicke wie 
,Sterne", ,sternahnliche Verdichtungen", ,von einem Nebelschleier 
umgebene Sterne" fOr die Kerne und fiir die Ki:irner 9). Nach und 
nach fing man an, den sternahnlichen Charakter der Verdichtungen 
anzuzweifeln. Und dieser Verdacht schien noch mehr gerechtfertigt, 
als Ritchey im jahre 1910 seine mit dem neuen 60 inch-Reflektor 
gemachten Aufnahmen von groBen Spiralnebeln beschrieb10). Diese 
Aufnahmen batten einen verhliltnismaBig groBen MaBstab und waren 
bei weitem die besten und scharfsten, die es damals gab. Als nun 
Ritchey feststellte, daB ,aile diese Spiralnebel (einschlieBiich M 33, 
M 51, M 101 usw.) eine groBe Zahl von schwachen, sternahnlichen 
Verdichtungen enthalten, die ich nebelfi:irmige Sterne nennen 
mi:ichte" und auf 2400 ,nebelfi:irmige Sterne" in M 33, 1000 in 
M 101 usw. verwies, nahm man natiirlich an, daB diese Verdichtungen 
im allgemeinen keine einzelnen, normal en Sterne seien 11). Diese 
Deutung der photographischen Bilder hat der Untersuchung der in 
den Nebeln vorkommenden Sterne sehr im Wege gestanden. 

9) Isaac Roberts, Photographs of Stars, Star Clusters and Nebulae 
2, 1900. Es mag noch aufmerksam gemacht werden auf S. 23 und 66 in 
Ranyards Beschreibung von M 31 in der Februarnummer (1889) von 
,Knowledge". 

10) Mt. Wilson Contribut. Nr. 47; Astrophysical journ. 32, 26, 1910. 
11) Dieser Eindruck wurde wesentlich verstllrkt, als Shapley, 

9 jahre spllter, Mount Wilson-Aufnahmen mit folgenden Worten be
schrieb: ,Mit ein oder zwei moglichen Ausnahmen sind die Kerne in den 
Spiralnebeln so deutlich nebelformig, daB man sie nicht als einzelne 
Sterne auffassen kann. Selbst bei Messier 33, wahrscheinlich . der mit 
dem aufflllligsten Kern versehene hellere Spiralnebel kann man auf 
Aufnahmen in groBem MaBstabe Ieicht zwischen den Sternbildern und den 
,schwllcheren" nebelformigen Kondensationen unterscheiden. 

,On the Existence of External Galaxies", Publications of the Astro
nomical Society of the Pacific 31,265, 1919. In dieser Arbeit gibt Shapley 
die Olilnde an, die ihn zur Verwerfung der ,Weltinsel-Hypothese der 
Spiralnebel" filhrten. 
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Irn jahre 1920 stellte Lundmark bei einer Durchsicht von 
Riteheys Aufnahrne von M 33 ,rnehrere 1000 Sterne, die einen 
Teil eines ungeheueren Sternsystern bilden", fest. Lundmark hatte 
jedoch nur eine Kopie12) gesehen, und angesichts von Ritcheys 
Folgerungen aus den Originalaufnahrnen konnte man an die neue 
Deutung kaurn ohne weitere Untersuchungen glauben. Die Tatsachen, 
die Lundrnark18) schlieBiich als Beweise anbot, waren aus Spektren 
hergeleitet, die mit dern 36 inch-Reflektor spaltlos aufgenornrnen 
worden waren, und batten keinen unrnittelbaren Bezug auf die Frage, 
urn die es sich eigentlich handelte. Das Wesen der Verdichtungen 
blieb weiterhin eine Frage von Verrnutungen. 

Die Losung des Problems ergab sich dann einige jahre spater aus 
der Zusarnrnenfassung der Ergebnisse von zwei getrennten, mit 
einern groBeren Fernrohr, dern 100 inch-Reflektor, durchgefahrten 
Untersuchungen 1'). Die eine war eine Untersuchung photographischer 
Bllder von nebelforrnigen Verdichtungen, wobei ein groBeres Auf
IOsungsverrnogen als frilher verwendet wurde; die andere war eine 
Untersuchung, die zur Entdeckung der Cepheidenveranderlichen in 
Nebeln filhrte. Eine nochrnalige Priifung von Ritcheys Aufnahrnen 
der groBeren Nebel bestatigte das friihere Ergebnis, daB die Bilder 
der Verdichtungen, obgleich diese sehr klein waren, weicher erscheinen 
als c,Jie gleich schwachen Bilder in Aufnahrnen von Sternfeldern. 
Die Verdichtungen in den Kerngebieten jedoch fiberlagerten sich 
einern verhaltnisrnaBig dichten, unaufgelOsten Untergrund; die
jenigen in den auBeren Bereichen, wo der Untergrund nicht so hervor
trat, waren durch die verschiedenen Abbildungsfehler des Fernrohres 
verzerrt. Das sternunahnliche Aussehen der Bilder konnte also entweder 
irn Wesen der Verdichtungen oder aber in photographischen Einflfissen 
unter besonderen Bedingungen begrandet sein. 

Die zweite Moglichkeit wurde auf zweierlei Weise untersucht; 
erstens duri:h kurze, auf die Kerngebiete zentrierte Belichtungen; 

11) Lundmark sagt, da6 ihm die Aufnahme von M 33 von Prof. 
v. Zeipel zur Verfilgung gestellt wurde. Diese Aufnahme war wohl elne 
Kople, denn das Original hat das Mount Wilson-Observatorium niemals 
verlassen. 

18) Monthly Notices, Royal Astronomical Society 85, 890/891, 1925; 
vgl. auch Publications of the Astronomical Society of the Pacific 33, 
324, 1921. 

16) Die AufHlsung eines Spiralnebels, M 33, wird in Mount Wllson 
Contribut. Nr. 310; Astrophysica1 journ. 63, 236, 1926, erilrtert. Dort 
wlrd auch auf frilhere Arbeiten verwiesen. 

6* 
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zweitens durch lii.ngere Belichtungen, die sowohl auf die ii.uBeren 
Bezirke der Nebel als auch auf benachbarte ausgewii.hlte Gebiete 
gerichtet wurden. In beiden Fallen wurden die Aufnahmen unter 
kritischen Bedingungen mit dem 100 inch-Reflektor gemacht. Auf 
diesen Aufnahmen kommen Sternbildchen mit den kleinsten bis heute 
bekannten Winkeldurchmessern vor. Sie ergaben far die groBe Mehrzahl 
der Verdichtungen bei Vermeidung photographischer Unscharfen ein 
im wesentlichen durchaus sternahnliches Aussehen. Bei M 33 z. B. 
zeigten sich zwar viele Bildscheibchen, die man far Stemgruppen, 
Haufen und gelegentliche Nebelflecken batten muB, doch im abrigen 
waren die Bilder im allgemeinen von den schwachen Sternbildchen 
auf Platten, die auf Gebiete weit au6erhalb der Nebel zentriert 
waren, nicht zu unterscheiden. 

Diese Ergebnisse lieferten eine saubere Grundlage far weitere 
Untersuchungen. Sie bewiesen nicht, daB die Verdichtungen Sterne 
sind, sie bewiesen lediglich, daB das Aussehen ihrer photographischen 
Bilder nicht von dem der Sternbilder zu unterscheiden waren. Die 
Durchmesser der Verdichtungen konnen hochstens eine halbe Bogen
sekunde betragen. Doch bedeutet eine halbe Bogensekunde in groBer 
Entfernung einen groBen Durchmesser. So schlieBt z. B. ein Winkel 
von einer halben Sekunde in einer Entfernung von einer Million 
Lichtjahren eine Strecke von etwa 21/ 2 Lichtjahren ein. Eine Kugel 
von diesem Durchmesser kann viele Sterne oder groBe Massen nicht
stellarer Materie enthalten. 

Die endgiiltige Deutung der Verdichtungen als einzelne Sterne 
wurde erst moglich, als man einige der Verdichtungen als Cepheiden
veranderliche identifizierte, deren Lichtschwankungen sich als normal 
herausstellten. Wiirde nur ein einzelner Stern in einer Verdichtung, 
die aus einer Gruppe oder einem Haufen besteht, in seiner Helligkeit 
aber einen bestimmten Bereich schwanken, so wiirde die Helligkeits
schwankung der Verdlchtung als Ganzes sehr viet kleiner sein als die 
ihres einen veranderlichen Mitgliedes. Die normale Helligkeits
schwankung der cepheidenii.hnlichen Verdichtungen bewies also 
endgiiltig, daB diese aus einzelnen Stemen, nicht einmal aus Doppel
sternen, geschweige denn aus Gruppen oder Haufen bestehen. 

Andere Sterntypen wurden versuchsweise identifiziert; man 
fand, daB in den helleren Verdichtungen die friihen Typen (weiB 
oder blau) mit groBen Leuchtkratten vorherrschen; die schwachen 
Novae in M 31 erkannte man als vergleichbar mit den galaktischen 
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Novae; ahnliche Objekte fand man auch in M 33. Die iibrigen Ver
dichtungen zeigten eine Haufigkeitsverteilung der scheinbaren Hellig
keiten, die in gro6en Ziigen derjenigen ahnelte, wie man sie bei den 
helleren Sternen in unserem Sternsystem erwarten darf. Da man 
also die absoluten Leuchtkrafte auf Grund der Cepheiden, Novae und 
anderer Sterne wu6te, so war die Analogie vollstandig, und man 
erkannte nun die Verdichtungen ganz allgemein als einzelne Sterne 
an. Einen weiteren Beweis der Richtigkeit dieses Schlusses kann man 
in der Tatsache sehen, da6 die allerhellsten Sterne in den Nebeln, 
deren Entfernungen mittels Cepheiden genau bestimmt sind, in ihrer 
absoluten Leuchtkraft mit den hellsten Sternen des galaktischen 
Systems vergleichbar sind. 

Cephefden 

Veranderliche Sterne wurden in extragalaktischeil Nebeln zuerst 
im Jahre 1922 entdeckt, als Duncan11) von drei Veranderlichen 
innerhalb des Gebietes, das von M 33 bedeckt wird berichtete. Seine 
Daten reichten nicht aus, urn die Art der Veranderungen feststellen 
zu konnen. Er verzichtete daher darauf, irgendeine Verbindung 
zwischen dem Nebel und den Veranderlichen zu behaupten. 1m 
folgenden Jahre (1923) fand man in NGC 6822, einem unregelma6ige11 
Nebel ahnlich den Magellanwolken, ein Dutzend Veranderliche. Bei 
einigen dieser Veranderlichen zeigten sich Cepheideneigenschaften, 
die jedoch erst nach einem weiteren Jahre mit Sicherheit festgestellt 
wurden. 

Einwandfrei wurde der erste extragalaktische Cepheide gegen 
Ende 1923 in M 31 erkanntl6). Im Herbst jenes jahres war ein 
Beobachtungsprogramm zur Sammlung statistischer Daten Ober 
solche Novae aufgestellt worden, von denen man wu6te, daB sie in 
den gro6en Spiralnebeln haufig sind. Die erste gute Aufnahme, die 
im Rahmen dieses Programms mit dem tOO inch-Reflektor gemacht 
wurde, fOhrte zur Entdeckung von zwei gewohnlichen Novae und 
einem schwachen Objekt der Gro6enklasse m = 18, von dem man 
zuerst annahm, da6 es auch eine Nova sei. Durch Untersuchung 
der Iangen Reihe der schon frOher durch die Beobachter auf dem 

16) Publications of the Astronomical Society of the Pacific 34, 290, 
1923. 

1t) Die ersten Hinweise auf Verllnderliche in NGC 6822 und in M 31 
findet man in den Annual Reports of the Mount Wilson Observatory der 
Jahre 1922-1923 und 1923-1924. 



Tafel Vl 

Cepheiden-Verinderliche in Messier 31 

Linke Aufnahme (Duncan), 24. August 1925; rechte Aufnahme, 26. Novem
ber 1924. Das Gebiet gruppiert sich um einen offenen Haufen etwa 48' 
sadlich vor dem Kern und nahe der grotlen Achse der Spirale (vgl. Titel
bild). Die Sterne Nr. 43 und 44 sind unregelmatlige · Veranderliche; die 
anderen sind Cepheiden. Die Helligkeitslinderungen sind bei Nr. 25, 26 und 30 

aufflillig und bei Nr. 37, 39, 43 und 48 noch bemerkbar. 
Beide Aufnahmen wurden mit dem 100 inch-Reflektor gemacht; Osten ist 

oben (liutlerer Rand der Seite); 1 mm = 5,0". 
Der Kugelhaufen im Titelbild ist auf der linken Aufnahme deutiich zu sehen. 
Er befindet sich 15,5 mm unter und 48,5 mm rechts von der linken oberen 
Ecke des schwarzen Randes. Das grotle, run de Bild des Haufens weicht insofern 
von dem Bild eines Sternes ab, als es keine Beugungserscheinungen zeigt. 





Mount Wilson bei ihrer Suche nach neueri Stemen gemachten Auf
nahmen ergab jedoch, daB das schwache Objekt ein veranderlicher Stern 
ist, und man konnte die Art seiner Veranderlichkeit Ieicht feststellen. 
Es handelte sich urn einen typischen Cepheidenveranderlichen mit einer 
Periode von etwa I Monat. Seine absolute Leuchtkraft im Maximum, 
wie sie aus ahnlichen Stemen in der Magellanwolke folgt, war von der 
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Abb. 8. Lichtkurven von vier Cepheiden in Messier 31 

Die Ordinaten stellen scheinbare photographische OrliBenklassen dar, 
die Abszissen Tage. Die Punkte bedeuten innerhalb vieler verschiedener 
Perioden gemachte Beobachtungen. Die verschiedenen Perioden wurden 
Qberlagert und durch die Oesamtheit der Daten wurde eine normale 
Lichtkurve gezeichnet. Man beachte, daB der hellste Cepheide, Nr. 7, die 
lllngste Periode und der schwllchste Cepheide, Nr. 38, die kQrzeste 

Periode hat. 

Oro6enordnung M = - 4 oder etwa 7000mal heller als die Sonne. 
Urn die beobachtete Helligkeit (mmax = 18,2) zu erkliiren, ist eine 
Entfernung von rund 900000 Lichtjahren anzunehmen. 

Diese erste eindeutige Identifizierung filhrte zu einem umfang
reichen Studium der groBen Spiralnebel, wobei man alles verfilgbare 
Material ausnutzte. Im wesentlichen stiltzte man sich jedoch auf 
langbelichtete Aufnahmen des 100 inch-Reflektors. Oegen Ende 1924, 
als die ersten Ergebnisse veroffentlicht wurden, waren 36 Ver
anderliche bekannt, unter denen 12 als Cepheiden erkannt waren. Die 
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Gro6enordnung ihrer Entfernung war durchaus sichergestellt 1'1). Als 
im jahre 1929 die Daten im einzelnen veroffentlicht wurden, kannte 
man 40 Cepheiden und 86 Novae 18). Die Lichtkurven von vier 
Cepheiden sind in der Abb. 8 wiedergegeben. 

Inzwischen haben sich die Untersuchungen natOrlich auch auf 
den benachbarten Spiralnebel M 33 erstreckt. Die zwei hellsten von 
Duncan entdeckten Objekte wurden als unregelmaBige Veranderliche 
und das schwachste als Cepheide identifiziert. Gegen Ende 1924 
kannte man 22 Cepheiden. Im jahre 1926 standen bereits 35 Cepheiden 
und 2 Novae zur Verfiigung19). Der unregelmaBige Nebel NGC 6822 
lieferte 11 weitere Cepheiden.. Auch beobachtete man in verschiedenen 
anderen Nebeln Veranderliche von unbestimmbarem Typus20). 

Die Cepheiden schienen nun unmiBverstandliche Entfernungs
kriterien zu liefern. Die Lichtkurven zeigten den typischen Verlauf, 
die Perioden zeigten die bekannte Beziehung zu den Helligkeiten, wie 
sie zuerst bei den Cepheiden in den Magellanwolken gefunden wurde. 
Die Spektraltypen waren natiirlich noch nicht ermittelt, doch waren 
die Farben, die ja bereits einen gewissen Hinweis auf das Spektrum 
geben durchaus normal. Man konnte nun die Entfernungen der 
Spiralnebel mit genau den gleichen Methoden messen, die man 
auf die entfernteren Teile des galaktischen Systems anwandte. 
Das gilt besonders fOr das Kriterium der absoluten Sternhelligkeiten. 
Die groBte Unsicherheit liegt in der Festlegung des Nullpunktes 
der Perioden-Helligkeitsbeziehung der Cepheiden, einer Konstante, 
die man braucht, urn die scheinbaren Helligkeiten auf absolute 
Helligkeiten und somit auf Entfernungen umzurechnen. Man nahm 
im allgemeinen an, daB der Wert der Konstanten ungefahr von der 

17) Die vorlllufige Mitteilung Ober Cepheiden in M 31 und M 33 findet 
man in den Publications of the American Astronomical Society (33. Sit
zung), januar 1925. Die Mitteilung ist abgedruckt im Observatory 48, 
139, 1925. 

18) Mount Wilson Contribut. Nr. 376; Astrophysical journ. 69, 103, 
1929. 

1'} Mount Wilson Contribut. Nr. 310; Astrophysical journ. 63, 236, 
1926. 

10) Mount Wilson Contribut. Nr. 304; Astrophysical journ. 62, 409, 
1925. Nach der Entdeckung der Verllnderlichen, doch bevor man sie 
als Cepheiden identifizieren konnte, ver6ffentlichte Shapley eine pro
visorische Schlltzung der Entfernung von NGC 6822 (Gr!l6enordnung 
von 1 000000 Lichtjahren), die auf Analogien mit den Magellanwolken 
begrondet war. Harvard College Observatory Bulletin Nr. 796, Dezem
ber 1923. 
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richtigen GroBe war, doch erwartete man mit neuen besseren Daten 
geringfOgige Verbesserungen dieses Wertes. Bis dahin konnte man 
die Entfernungen der Spiralnebel ziemlich genau als Vielfache der 
Entfernung einer der Magellanwolken ausdrOcken. Die genaue 
Festlegung des Absolutwertes der Einheit b1ieb spateren Unter
suchungen vorbehalten. 

Die Nebel als feme MilchstraBen 

Die Cepheiden waren bei weitem nicht die hellsten Sterne, die in 
den Nebeln beobachtet wurden. Sie wurden von den Novae, gewissen 
unregelmaBigen Veranderlichen, und den blauen Riesen an Helligkeit 
ilbertroffen, und die relativen Helligkeiten Iagen aile in der gleichen) 
normalen Reihenfolge wie im galaktischen System. Gelegentlich 
fand man diffuse Nebelflecke mit Emissionsspektren und ein
geschlossenen blauen Stemen (ahnlich den galaktischen Nebeln). 
Spater wurden dann auch Objekte ahnlich den Kugelhaufen in HOlle 
und FOlie entdeckt. Der Sterngehalt bildet ein vollkommenes Gegen
stilck zu dem, das man in den Magellanwolken oder im galaktischen 
System beobachten worde, wenn man diese aus sehr groBer Entfernung 
beobachten konnte. Der Nachweis von einzelnen Stemen und von 
Radialgeschwindigkeiten war zu Oberzeugend, als daB man noch an 
der Theorie der Weltinseln zweifeln konnte. 

Die Theorie hatte zwei Formen angenommen. Bei den ,Welt
inseln" wurde nur angenommen, daB die Nebel unabhlingige Stern
systeme sind, die sich Ober den extragalaktischen Raum verteilen. 
Die Auffassung als ,ferne MilchstraBen" schloB noch die Voraus
setzung ein, daB die Abmessungen der Nebel vergleichbar mit denen 
des galaktischen Systems sind. In krassem Widerspruch zu diesen 
Auffassungen stand der unmittelbare und eindrucksvolle Nachweis 
von groBen Rotationsgeschwindigkeiten21). Schon 1916 berichtete 
van Maanen Ober eine jahrliche Drehung von M 101 urn o:'0212). 

U) Die Rotationen wurden aus dem Vergleich von Aufnahmen, die 
mehrere jahre auseinanderliegen, bestimmt. Es wurden die relativen 
Lagen der Feldsterne und nebligen Verdichtungen gemessen. Beim 
Vergleich der Messungen ergaben sich systematische Unterschiede. Die 
Verschiebungen wurden als Bewegungen im Nebel gedeutet, die In der 
Zeit zwischen den belden Aufnahmen stattgefunden haben, sel es nun 
elne Rotation der Nebel oder eine Bewegung der Verdichtungen lllngs der 
Spiralarme. · 

II) Mt. Wilson Contribut. Nr. 118; Astrophysical journ. 44,210, 1916. 
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Zwischen 1921 und 1923 veroffentlichte er fiir sechs andere Spiralen 
Rotationen von der gleichen GroBenordnung und spater weitere 
Messungen, welche die ersten Beobachtungen zu bestatigen schienen13). 

Diese groBen Winkeldrehungen deuteten auf ziemlich kleine Ent
femungen von hOchstens einigen 1000 Lichtjahren bin und wider
sprachen somit vollkommen den Beobachtungen an Stemen. So ergab 
z. B. bei M33, bei dem man aus Spektrogrammen die Bahngeschwindig
keit der Rotation kannte, die Winkelgeschwindigkeit der Rotation eine 
Entfemung von 2100 L.J., wahrend man aus den Cepheiden eine 
Entfemung von 720000 L.J. ableitete. Lundmark wiederholte 
1923 die Messungen an den heiden Platten von M 33 und fand auch 
eine Rot3tion in der gleichen Richtung. Doch war sie zahlenmiiBig 
so klein, daB sie wohl innerhalb der MeBfehler lag 14.). lm Obrigen 
waren die Rotationsdaten, obgleich sie vollkommen einzig dastanden, 
in sich Obereinstimmend, widersprachen aber der Theorie der Welt
inseln durchaus. 

Da sich die Beobachtung an Stemen und die Radialgeschwindig
keiten nicht mit der Winkeldrehung vereinbaren lieBen, so blieb 
nichts anderes Obrig, als eine der heiden Gruppen von Daten fallen
zulassen. Da die Wahrscheinlichkeit zugunsten der Beobachtungen 
an Stemen sprach, so ignorierte man die Rotation der Nebel und 
entwickelte die Nebelforschung weiter, trotz eines krassen Wider
spruchs unmittelbar an ihrer Wurzel. Erst im jahre 1935 wurde 
dieser Widerspruch behoben, nachdem an verschiedenen Nebeln 
und mit sehr viet groBeren Zeitintervallen von verschiedenen Beob
achtem negative Ergebnisse erhalten worden waren, und als femer 
gezeigt werden konnte, daB die frOher abgeleiteten hohen Rotations
geschwindigkeiten auf mehr oder weniger ratselhaften systematischen 
Fehlem beruhten und nichts mit einer wirklichen oder scheinbaren 
Bewegung in den Nebeln selbst zu tun batten 25). 

Ein anderer Einwand, der sich mehr gegen die Theorie der ,femen 
MilchstraBen" als gegen die der ,Weltinseln" richtete, war der sehr 
groBe Durchmesser des galaktischen Systems. Shapley leitete aus 

18) Eine allgemeine Beschreibung der scheinbaren Bewegungen in 
allen sieben Spiralnebeln gibt van Maanen im letzten Aufsatz der 
Reihe: ,Internal Motion of the Spiral Nebulae Messier 33, NOC. 598", 
Mt. Wilson Contribut. Nr. 260; Astrophysical journ. 57, 264, 1923. 

u) Mt. Wilson Contribut. Nr. 308; Astrophysical journ. 63, 67, 1926. 
16) Hubble, Mt. Wilson· Contribut. Nr. 514; Astrophysical journ. 

81, 334, 1935. Dem Artikel folgt eine Feststellung van Maanens. 
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seinen Untersuchungen an kugelformigen Sternhaufen einen Wert 
von 300000 L.J. ab18). Waren die Nebel von vergleichbarer GroBe, 
so warden die aus den scheinbaren Durchmessern folgenden Ent
fernungen viet tu groB ausfallen. Die Novae mUBten dann eine 
unmogliche Helligkeit besitzen. Dieser Widerspruch schien damals 
sehr ernst zu sein; entweder waren die Abmessungen der Nebel oder 
die Helligkeiten der Novae von ganz anderer OroBenordnung als 
man sie im galaktischen System beobachtete. Doch stellten die 
Novae das vertrauenerweckendere Entfernungskriterium dar, auBer
dem waren ja die so erhaltenen Entfernungen schlieBiich durch die 
Beobachtungen an Cepheiden bestiitigt worden, ohne daB die Ab
messungen mit ins Spiel kamen. Man schloB also, daB, wenn die 
Nebel Weltinseln sind, das galaktische System ein l(ontinent sei. 

Diese Erorterungen fahrten dann zu einem Vergleich des galak
tischen Systems mit M 31, von dem man wuBte, daB es eine 
ungewohnlich groBe Spirale ist. Die groBe Ausdehnung des galakti
schen Systems wurde nicht aus der allgemeinen Verteilung leuchtender 
Materie abgeleitet, die fUr die Fliichenhelligkeit bestimmend ist, wie 
man sie aus groBer Entfernung beobachten warde, sondern aus 
der Verteilung einiger Dutzend Kugelhaufen. Verdunklungseinflasse 
wurden nicht berUcksichtigt. Viele Haufen innerhalb oder nahe 
der MilchstraBe erscheinen schwach, nicht wei! sie sich in groBen 
Entfernungen befinden, sondern weil sie durch Staub- und Oas
wolken, welche die niederen Breiten durchziehen, geschwiicht sind. 
Als man dann bei spiiteren Untersuchungen diese Einfliisse berUck
sichtigte, verkleinerte sich der aus der Verteilung der l(ugelhaufen 
erhaltene Durchmesser des Systems auf die Hiilfte oder vielleicht 
auch auf ein Drittel der urspriinglichen Schiitzung von 300000 L.j. 

Der Durchmesser von M 31 andererseits ist nur aus der allgemeinen 
Verteilung der leuchtenden Materie abgeleitet. Als man dann spiiter 
auch in M 31 Kugelhaufen entdeckte, ergaben diese einen sehr viet 
groBeren Durchmesser, dessen OroBenordnung mit der des galakti
schen Systems vergleichbar war, obgleich dieses offenbar einem 
weniger verdichteten Nebeltypus entspricht27). AuBerdem wurden 
die urspranglichen Schlitzungen durch einfaches Betrachten photo
graphischer Aufnahmen kleiner VergroBerung gewonnen, wahrend 
sich solche Aufnahmen mit Photometern noch Ieicht bis zu visuell 

118) Dieser Wert wird von S hap I e y in der schon erwllhnten Ausein
andersetzung ,The Scale of the Universe" angegeben. 

17) Mt. Wilson Contribut. Nr. 452; Astrophysical journ. 76, 44, 1932. 
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unerreichbaren Grenzen auswerten lassen. Man wei6 heute, da6 die 
gemessenen Durchmesser von M 31 mehr als doppelt so gro6 sind~ 
wie die urspriinglichen Schatzungen ergaben, und da6 sie recht gut 
mit den aus Kugelhaufen berechneten Durchmessern iiberein
stimmen 28). 

Somit ist der Unterschied zwischen den Abmessungen von M31 und 
denen des galaktischen Systems im wesentlichen verschwunden. Von 
einem besseren Blickpunkt aus gesehen ist der Kontinent zusammen
geschrumpft und die lnseln sind gewachsen. jedenfalls sind sie 
nun von gleicher Gro6enordnung. Das galaktische System kann man 
zu den gro6eren Nebeln rechnen. Die Kugelhaufen verteilen sich 
iiber einen gro6en Raumbereich, doch wird in den au6eren Bezirken, 
wo bier und da noch ein Kugelhaufen sichtbar ist, die Sterndichte 
wahrscheinlich sehr klein sein. Es ist gut moglich, da6 das galaktische 
System, von M 31 aus gesehen, eine ebenso gro6e Flache am Himmel 
iiberdecken wOrde, wie M 31 von uns aus gesehen. 

Zusitzliche Kriterien fiir Nebelentfemungen 

Die Theorie der Weltinseln, selbst die der fernen Milchstra6en, 
ist nun durchaus gesichert und widerspruchsfrei. Als man die Ce
pheiden entdeckte, war die Lage nicht so eindeutig. In zwei auf
falligen Spiralnebeln, M 31 und M 33, und in dem unregelma6igen 
Nebel NGC 6822 wurden umfangreiche Untersuchungen der Sterne 
vorgenommen. Sie waren eindeutig unabhangige Sternsysteme mit 
Entfernungen von weniger als einer MiiJion L.J. Man erkannte 
dann, da6 die Magellanwolken auch extragalaktische Objekte in 
noch kleinerer Entfernung waren. Es stand also eine kleine Muster
sammlung von Nebeln zur VerfOgung, die als Ausgangspunkt fiir 
weiterreichende Untersuchungen dienen .konnte. Auf die Ergebnisse 
dieser Gruppe von Untersuchungen soli spater eingegangen werden, 
doch soli die Art dieser Methoden schon an dieser Stelle beschrieben 
werden. 

Die Nebelsammlung war so klein, da6 man sie kaum als ein gutes 
Muster der Allgemeinheit bezeichnen konnte. Doch waren die Moglich
keiten, die sich uns in den Sternen der Nebel boten, keineswegs 

18) Stebbins and Whitford , The Diameter of the Andromeda 
Nebulae", Proceedings of the National Academy of Sciences 20, 93, 1934. 
Vgl. aucb die spliteren Messungen von Shapley, Harvard College Obser
vatory Bulletin Nr. 895, 1934. 
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erschOpft. Die Cepheiden sind nicht die hellsten Sterne in den Nebeln. 
Sie werden - wie schon erwahnt - von normalen Novae, bestimmten 
unregelmaBigen Veranderlichen und von den blauen Riesen (0- und 
B-Sterne) an Helligkeit Obertroffen. Jeder Sterntypus liefert Hinweise 
auf die Entfernung, die Cepheiden ziemlich genau, die anderen jedoch 
nur in grober Naherung. Sie sind jedoch aile wichtig, da our die 
Sterne grundlegende Kriterien abgeben; aile anderen Methoden zur 
Bestimmung von Nebelentfernungen mOssen letzten Endes doch mit 
Stemen geeicht werden. 

Man muB erwarten, daB mit zunehmender Entfernung zuerst die 
Cepheiden, dann die unregelmaBigen Veranderlichen, dann die Novae 
und schlieBiich die blauen Riesen verschwinden und nur noch die 
allerhellsten Sterne sichtbar bleiben. Am Ende bleiben dann noch 
die Millionen von Nebeln, in denen keine Sterne mehr zu erkennen 
sind, ausgenommen gelegentliche Supernovae. Diese Erwartungen 
werden von der Beobachtung ziemlich genau erfOIIt. AuBerdem 
lassen die - allerdings sparlichen - Daten mit groBer Wahrschein
lichkeit vermuten, daB die allerhellsten Sterne in spate n Spira 1-
nebeltypen aile nahezu dieselbe absolute Leuchtkraft besitzen. 
Es scheint eine obere Grenze der Sternhelligkeit zu geben, die etwa 
bei 50000 Sonnenhelligkeiten liegt, und die in den meisten groBen 
Sternsystemen fast genau erreicht wird. Man kann also an einem 
Nebel eine rohe Abschatzung der Entfernung schon dann vornehmen, 
wenn nur ein einziger Stern in ihm zu entdecken ist. 

FOr statistische Zwecke arbeitet die Methode recht zuverlassig. 
Sie liefert eine Sammlung bestimmter Nebeltypen bekannter Ent
fernungen, die groB genug ist, urn als eine einwandfreie Mustersamm
lung angesehen zu werden. Der groBte Mangel der Methode ist der, 
daB im allgemeinen Sterne nur in den spateren offeneren Spiral
nebeln und in den unregelmaBigen Nebeln beobachtet werden konnen. 
GIOcklicherweise kann man in einigen Spiralen, die dem groBen 
Virgonebelhaufen angehoren Sterne feststellen. Die anderen Nebel
typen sind in den paar hundert Mitgliedern des Haufens gut vertreten. 
Man kann also ihre Entfernungen wie auch diejenigen der Spiral
nebel aus Stemen ableiten. Die Analyse dieser groBen Muster
sammlung liefert Durchschnittseigenschaften der Nebel selbst, die 
dann als statistische Kriterien fOr die Entfernung dienen konnen, 
soweit man drauBen im Raum iiberhaupt Nebel feststellen kann. Ein 
anderes Kriterium, dessen relative Genauigkeit mit wachsender Ent
fernung zunimmt, fand man in den Rotverschiebungen. 
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Die Erforschung des Reiches der Nebel wurde mit Hilfe dieser 
Kriterien durchgefilhrt. Die Untersuchungen werden durch die 
innere Obereinstimmung der Ergebnisse nachtraglich weitgehend 
gerechtfertigt. Die Grundlagen waren sichergestellt, der Oberbau 
aber ruhte auf betrachtlichen Extrapolationen. Diese wurden auf 
jede nur erdenkliche Weise geprilft. Die meisten Prilfungen bezogen 
sich jedoch auf die innere Obereinstimmung der Ergebnisse. Die 
endgilltige Anerkennung des Oberbaues ist weniger durch kritische 
und endgilltige Experimente als vielmehr durch die standige An
sammlung zuverlassiger Ergebnisse herbeigefuhrt worden. 



J<apitel V 

Die Geschwindigkeit-Entfernungabeziehung 

Die ersten Nebelspektren 

Spektren von Nebeln 1) sind zuerst im jahre 1864 von Sir William 
Huggins (1824-1910) visuell untersucht worden. Die Spektren 
der weiBen Nebel, wie man die extragalaktischen Systeme damals 
nannte, waren offenbar kontinuierlich, doch waren sie so schwach, 
daB man keine Einzelheiten mit Sicherheit feststellen konnte. Die 
fortgesetzte Untersuchung des hellsten Nebels, M 31 filhrte dann 
zu der Vermutung, daB sowohl Absorptionslinien als auch Emissions
linien oder Banden vorhanden seien, und eine sehr schwache photo
graphische Aufnahme aus dem jahre 1888 schien diesen verlockenden 
SchluB zu bestatigen. Die obige Aufnahme war noch nicht veroffent
licht, als Scheiner im jahre 1899 die Frage mit Hilfe besserer 
Spektren von M 31 klarte2). Diese zeigten ein sonnenahnliches 
Spektrum ohne Emissionslinien. Er schloB daraus, daB der Spiral
nebel ein Sternsystem sei, und belebte dadurch das schwindende 
Interesse an der Frage der Weltinseln. Fath und Wolf dehnten die 
Untersuchungen auf weitere Nebel aus und kamen zu ahnlichen 
Ergebnissen, und schlieBiich fand das Vorherrschen des Sonnentypus 
in den Spektren der helleren Spiralnebel allgemeine Anerkennung. 

Die erste Radialgeschwlndigkelt 

Die erste Radialgeschwindigkeit eines Nebels wurde 1912 von 
V. M. Slip her am Lowell Observatory 8) gemessen. Wenn auch der 
allgemeine Charakter der Spektren schon erkannt war, so war das 
schwierige Problem, die genaue Lage der Absorptionslinien zu be
stimmen, noch nicht gelost worden. Die Schwierigkeit steckte in der 
sehr geringen Fliichenhelligkeit der Nebelbildchen. lm Gegensatz 
zu den Stemen, deren Licht von allen Fernrohren nahezu in einem 

1) The Scientific Papers of Sir William Huggins (1909), S. 101ff. 
2) ,On the Spectrum of the Great Nebulae In Andromeda", Astro

physical Joum. 9, 149, 1899. 
8) ,The Radial Velocity of the Andromeda Nebula", Lowell Obser

vatory Bulletin Nr. 58, 1914. 



Tafel VII. Nebelspektren 

A. Spektrum groBer Dispersion von M 32 in Vergleich zum Sonnen
spektrum. Die Spektren der Kernbezirke von M 31 und M 32 sind die ein
zigen At?sorptionsspektren von Nebeln, die man mit groBerer Dispersion hat 
aufnehmen konnen (bel 4350A ist 1 mm = 73A). Sie lihneln weitgehend dem 
Sonnenspektrum, nur sind die Linien der Nebelspektren - wahrscheinlich 
als Folge innerer Bewegung im Nebel - etwas breiter. Die Zwergeigen
schaften sind deutlich, und die absoluten Helligkeiten, die sich aus den rela
tiven Linienintensitliten ergeben, sind in allen drei Spektren etwa die gleichen. 
Das Bild zeigt das Spektr.um von M 32 (Mitte) unter dem Sonnenspektrum. 
Das Vergleichsspektrum (unten) stammt vom Eisenbogen. Rot ist rechts, 
Violett links. Die letzte deutliche Absorptionslinie rechts ist die H~-Linie 
des Wasserstoffs. Die nahe der Mitte des Nebelspektrums hervortretenden 
Eisenlinien sind relativ zum Vergleichsspektrum nach Violett verschoben, 
entsprechend einer Oeschwindigkeit von 200 kmjsec. Diese Oeschwindigkeit 
beruht weitgehend auf der Bewegung der Sonne in lhrer Bahn urn das Zen-

trum des galaktischen Systems. (Aufnahme von Humason.) 

B. Spektrum von NOC 3115 mit Anzeichen von Rotation. NOC3115 
ist ein typisches Beispiel eines E 7-Nebels (vgl. Tafel 1). Der Spalt des 
Spektrographen wurde !lings der groBen Achse des spindelformigen Slides 
gerichtet. Der obere Teil des Spektrums entspricht daher dem Licht von einem 
Ende des Nebels; der untere Tell dem Licht vom gegenilberliegenden Ende. 

Der mittlere Streifen rilhrt vom Licht des Kernbezirkes her. 
Das auf der linken Seite (Violett) des Nebelspektrums sichtbare Paar von 
Absorptionslinien sind die H- und K-Linien des einfach ionisierten Calciums. 
Sie sind geneigt, ihr Oberteil ist gegen den vom Nebelkern herrilhrenden 
mittleren Tell nach Rot, der untere Tell nach Violett verschoben. Man 
deutet diese Neigung als Folge der Rotation des Nebels urn seine kleine Achse. 
Relativ zum Kern nlihert sich uns die eine Seite und die andere entfernt sich. 
Die Rotationsgeschwindigkeit und das Oesetz, nach dem sie sich mit dem 
Abstand vom Kern verlindert, folgt aus der Neigung der Linien. (Auf-

nahme von Humason.) 

C. Spektrum eines Nebels im Bootes-Haufen. Die Abbildung ist 
eine nichtretuschierte VergroBerung eines von Humason aufgenommenen 
Spektrums mit einer Original dispersion von 1 mm = 875 A bel 4500 A. 
Es zeigt die groBte, noch gut bestimmbare Rotverschiebung, die je gemessen 
wurde - nlimlich eine Oeschwindigkeit von 39000 kmjsec. Da das Spektro
gramm dicht an der liuBersten Leistungsgrenze der MeBgerlite liegt, so sind 
die wesentlichen Zilge nicht so sehr deutlich. Dennoch erkennt man gegen
ilber der stlirksten Linie des Vergleichsspektrums (Heliumlinie 4471 A) 
Ieicht die H- und K-Linie, die sich infolge der geringen Dispersion fiber
decken. Die LUcke im Nebelspektrum links von H und K beruht hauptsllchlich 
auf einem linsenfOrmigen, unempfindlichen Fleck in der grobkornigen 
Emulsion, die man zur Aufnahme des sehr schwachen Spektrums verwenden 
muBte. Die normalen Lagen von H und K in benachbarten Lichtquellen 
befinden sich nahe der zweiten Vergleichslinie von links. (Vgl. das Spektrum 
der NOC 3115 auf dieser Tafel, wo H und K getrennt erscheinen, und wo die 

Rotverschiebung klein !st.) 
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Punkt vereinigt wird, ergeben die Nebel verhiiltnisma6ig gro6e Bilder, 
deren FUichen mit dem Quadrat der Brennweite des Femrohres 
zunehinen. Gro6ere Femrohre verteilen, wenn dieOffnungsverhaltnisse 
dieselben sind, nur mehr Licht Qber gro6ere Flachen, wodurch die 
Flachenhelligkeit nicht erhOht wird. 

Man kann dieser Schwierigkeit der unmittelbaren Photographie 
entgehen, indem man die Brennweite bei vorgegebener Offnung 
verkarzt und somit das gesamte Licht in kleinere Bilder zwingt. 
Will man die Bilder jedoch durch Prismen hindurch photographieren, 
so bringt diese Veranderung des Fernrohres keine Vorteile. Die 
Erkliirung ist einfach, da sie jedoch die Kenntnis der Eigenschaften 
optischer Instrumente voraussetzt, so soli sie bier nicht bis ins einzelne 
gegeben werden. Far gro6e, gleichmaBig helle FUichen sind aile Fern
rohre etwa gleich wirksam. Einen Vorteil kann man dann nur noch 
mit der Kamera hinter den Prismen erreichen, mit der das Spektrum 
photographiert wird. Diese Regel gilt nicht mehr im Faile kleiner 
FUichen, und bel den kleinen, sternahnlichen Bildem schwacherer 
Nebel. Hier sind die groBeren Femrohre sehr im Vorteil. Trotzdem 
ist die Lichtstarke der Kamera ein wichtiger Faktor bei der Aufnahme 
der Spektren schwacher Lichtquellen. 

Slipher nutzte dieses Prinzip aus und brachte am 24 inch· 
Refraktor des Lowell Observatory einen Spektrographen kleiner 
Dispersion an, den er mit einer sehr lichtstarken, kurzbrennweitigen 
Kamera versah. Mit dieser Anordnung war es ihm moglich, gute 
Spektren von M 31 zu bekommen, deren Ma6stab zwar klein war, 
jedoch ausreichte, urn zu zeigen, daB die Absorptionslinien aus ihrer 
bekannten Lage ein wenig verschoben waren. Die Verschiebungen 
waren nach dem violetten Ende des Spektrums gerichtet und zeigten 
somit, daB die radiale i<omponente der Bewegung auf die Erde zu 
gerichtet war. Genaue Messungen ergaben, daB die Annaherungs· 
geschwindigkeit etwa 300 kmfsec betrug. Vier weitere im Herbst 1912 
aufgenommene Spektren ergaben Obereinstimmende Geschwindig· 
keiten, und die Ergebnisse konnten mit vollem Vertrauen auf ihre 
Zuverliissigkeit veroffentlicht werden. 

Sliphers Liste der Radlalgeschwindlgkelten 

Die Bestimmung der Geschwindigkeit von M 31 ist etwas aus· 
fahrlicher besprochen worden, da der erste Schritt in Neuland stets 
schwierig und von besonderer Bedeutung ist. Ist der Bann einmal 
gebrochen, so ist die Weiterentwicklung verhiiltnismaBig einfach. 

Hubble, Nebel 7 
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Doch ging die Sammlung von Nebelgeschwindigkeiten nur Iangsam 
voran und wurde immer schwieriger, nachdem die hellsten Objekte 
erledigt waren. Slipher fahrte die Arbeit nahezu allein durch. Im 
Jahre 1914 veroffentlichte er eine Liste von 13 Oeschwindigkeiten '), 
und bis 1925 hatte er es auf 41 Oeschwindigkeiten gebracht 5). Einige 
der Oeschwindigkeiten wurden an anderen Observatorien nochmals 
gemessen und konnten vollig bestatigt werden. Zu Sliphers Liste 
kamen nur noch vier neue Oeschwindigkeiten hinzu. Im Jahre 1925 
standen insgesamt 45 Nebelgeschwindigkeiten zur Verfagung 5). 

Obgleich das erste Nebelspektrum, das vermessen wurde, eine 
negative Oeschwindigkeit, d. h. eine Bewegung auf den Beobachter 
zu ergab, fand man jetzt in zunehmendem MaBe positive Oeschwindig
keiten, d. h. Bewegungen vom Beobachter weg, und bald herrschten 
die letzteren in der Liste vollkommen vor. AuBerdem stieB man, 
nachdem die hellsten Nebel beobachtet waren, auf neue, Oberraschend 
groBe Oeschwindigkeiten. Die vollstandige Liste enthielt Oeschwindig
keiten von - 300 kmjsec bis + 1800 kmjsec mit einem Mittelwert 
von etwa + 600 kmjsec. Diese Oeschwindigkeiten waren von einer 
vollkommen anderen OroBenordnung, als man sie bisher an irgend
welchen bekannten Himmelskorpem beobachtet hatte. Sie waren 
so groB, daB sich die Nebel wahrscheinlich auBerhalb des Wirkungs
bereiches des Oravitationsfeldes des Stemsystems befanden. Es 
schien, als ob die Nebel unabhangige Weltkorper seien, und diese 
Folgerung war in Obereinstimmung mit der Theorie der Weltinseln. 

Die Deutung der Beobachtungen 

Die Bewegung der Sonne relativ zu den N ebeln 

Urn die Beobachtungen zu deuten, hat man tatsachlich keine andere 
Theorie emsthaft in Erwagung gezogen. Man nahm an, daB das 
Sternsystem mitsamt der Sonne sich auBerordentlich schnell durch 
das Reich der Nebel hindurchbewegt, wobei sich die Nebel selbst 
wieder mit ahnlichen Oeschwindigkeiten nach den verschiedensten 
Richtungen bewegen sollten. Jede beobachtete Oeschwindigkeit 

') Slip her, ,Spectrographic Observations of Nebulae." Seventeenth 
Meeting of the American Astronomical Society, August 1914; abgedruckt 
jn Popular Astronomy 23, 21, 1915. 

6) Die Liste ist in einer Arbeit von Stromberg veroffentlicht: 
,Analysis of Radial Velocities of Globular Clusters and Non-Galactic 
Nebulae", Mt. Wilson Contribut. Nr. 292; Astrophysical journ. 61, 353, 
1925. 



99 

war also die Summe aus den Eigenbewegungen des Nebels und der 
Sonne im Raum 8). Beobachtet man eine genilgende Anzahl von 
Nebeln, so fallen ihre nach den Gesetzen des Zufalles verteilten be
sonderen Bewegungen heraus und von der Gesamtheit der Daten 
bleibt nur das Spiegelbild der Sonnenbewegung iibrig. 

Dieses Prinzip war allgemein bekannt und hatte innerhalb des 
Sternsystems bei der Bestimmung der Sonnenbewegung relativ zu 
den Stemen gute Dienste geleistet. Auf Nebel wurde es zuerst 1916 
von Truman angewendet, als erst ein Dutzend Nebelgeschwindig
keiten bekannt waren 7). Auch von anderen wurden die Gleichungen 
gelOst, so von Slipher8), dem im jahre 1917 25 Geschwindigkeiten 
zur Verffigung standen. Die zahlenma6igen Ergebnisse waren einander 
ziemlich ahnlich, niimlich eine Sonnenbewegung, die als eine Bewegung 
des Sternsystems mit einer Geschwindigkeit von 672 kmjsec in 
Richtung auf das Sternbild des Steinbocks gedeutet wurde. 

Man erwartete, daB die Geschwindigkeiten der einzelnen Nebel 
viet k1einer werden worden a1s die beobachteten Geschwindigkeiten, 
wenn man die Sonnenbewegung rechnerisch beseitigte, und weiter, 
daB sie nach Zufallsgesetzen verteilt wiiren, daB es also ebenso viele 
Anniiherungs- wie Fluchtgeschwindigkeiten geben miisse. In Wirk
Jichkeit waren die ilbrigbleibenden Bewegungen noch gro6 und vor
wiegend positiv, d. h. im Sinne einer Flucht. Die unsymmetrische 
Verteilung deutete auf eine systematische, sich der Sonnenbewegung 
iiberlagernde Ursache. Aus diesem Grunde fiihrte Wirtz im jahre 
1918 einen scheinbar willkiirlichen K-Wert ein - eine konstante 
Geschwindigkeit, die man von allen beobachteten Geschwindigkeiten 
abziehen muB, bevor an eine Untersuchung der Sonnenbewegung 
gegangen werden kann 9). 

Der Gedanke an einen K-Wert war nicht neu. Er wurde z. B. schon 
bei der Bestimmung der Sonnenbewegung re1ativ zu den B-Sternen 
verwandt. In jenem Faile belief er sich auf etwa 4 kmfsec, und 
man nahm an, daB er auf einem atmosphiirischen Druckeffekt, dem 
Gravitationsfeld oder irgendeinem anderen, den blauen Riesen eigen-

8) Die Sonnenbewegung wiederum ist eine Oberlagerung der Bewegung 
der Sonne im Sternsystem und der Bewegung des Sternsystems. 

7) Truman, ,The Motions of the Spiral Nebulae", Popular Astro
nomy 24, 111, 1916. 

8) Slip her, ,Nebulae", Proceedings of the American Philosophical 
Society 56, 403, 1917. 

') ,Ober die Bewegungen der Nebelflecke", Astronomische Nach
richten 206, 109, 1918. 

7* 
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tumlichen Umstande beruhen masse. 1m Faile der Nebel jedoch 
war ein Wert von phantastischer GroBe - namlich etwa das hundert
fache - erfordertich, urn die Verteilung der restlichen Bewegungen 
wirksam zu beeinflussen. Die Einfahrung war ein logischer Schritt, 
doch bedurfte es einigen Mutes, urn ein solches Wagnis zu unternehmen. 

Wirtz' Formulierung des Problems enthielt den K-Wert zu
sammen mit der Sonnenbewegung ats unbekannte GroBen, die aus 
den Beobachtungsdaten bestimmt werden muBten. Zur Zeit seiner 
ersten Losung kannte er nur 15 Geschwindigkeiten, doch 3 Jahre 
spiiter (1921)10) wiederholte er die Untersuchungen mit 29 Ge
schwindigkeiten. Die neuen Werte waren von derselben GroBen
ordnung wie die fraheren. Der K-Wert betrug etwa 800 kmjsec. Die 
Sonnenbewegung betrug wieder etwa 700 kmfsec, war jetzt jedoch 
ungefiihr auf den Nordpot des Himmels gerichtet. Wichtiger jedoch 
war, daB die Reste, oder mit anderen Worten die Eigenbewegungen 
der Nebel, mehr oder weniger zufiillig verteilt waren. Die Andeutungen 
far einen systematischen Effekt waren fast verschwunden. Das 
Problem war nicht votlkommen ge!Ost - die Restbetriige waren 
nicht ganz befriedigend -, doch warder Fortschritt so deutlich, daB 
man den K-Wert als einen charakteristischen Zug der Nebelgeschwin
digkeiten auffaBte. Aile nachfolgenden Untersuchungen dieses 
Problems rechneten mit dem K-Wert ats etwas Gegebenem. 

Der K -Wert als Funktion des Abstandes 
Als Wirtz zuerst den K-Wert einfahrte, stellte er nur fest, daB 

er wegen des Vorherrschens der positiven Vorzeichen und wegen der 
groBen Zahlenwerte der Geschwindigkeiten notig war .. Er war sich 
vollkommen daraber klar, daB, wenn man die Verschiebungen der 
Spektrallinien als wirkliche Geschwindigkeitsverschiebungen deutete, 
der K-Wert eine systematische Fluchtbewegung aller Nebel vom 
Sternsystem weg darstellte. Er selbst war mit dieser Deutung nicht 
ganz einverstanden, doch lieB er die Frage offen und benutzte den 
K-Wert sozusagen als einen willkarlichen Kniff, ,urn den Erschei
nungen gerecht zu werden". Die Erkliirung mochte spater folgen. 

10) lnzwischen hatte Lundmark unter Verwendung von 20 Nebel
geschwindigkeiten elne llhnliche LGsung mit llhnlichen Ergebnissen er
halten: ,The Relations of the Globular Clusters and Spiral Nebulae to 
the Stellar System", Kungl. Svenska Ventenskapsakademiens Hand
llngar 60, No.8, 1920. Wirtz' zwelte Arbeit hei6t: ,Einiges zur Statlstlk 
der Radlalbewegungen von Splralnebeln und Kugelsternhaufen", Astro
nomische Nachrichten 215, 349, 1921. 
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· Es schien jedoch, als babe die bestehende Theorie die Bedeutung 
des K-Wertes t>ereits aufgezeigt. lm jahre 1915 hatte Einstein 
seine kosmologische Gleichung aufgestellt, die die Beziehung zwischen 
dem Materieinhalt des Raumes und der Geometrie des Raumes aus 
der allgemeinen Relativitatstheorie ableitete. Auf Grund der An
nahme, da6 das Weltall statisch ist (d. h. sich nicht systematisch mit 
der Zeit verandert), fand er eine Losung der Gleichung und hatte 
damit eine bestimmte Form des Universums beschrieben. de Sitter 
fand dann 1916-17 eine andere Losung derselben Gleichung. Spater 
wurde dann gezeigt, da6 auf Grund der besonderen Annahmen keine 
anderen Losungen moglich sind11). Die beiden moglichen Modelle 
des Weltalls wurden sorgfaltig untersucht, urn zu erkennen, welches 
von beiden der von uns bewohnten Welt am nachsten kommt. Ein 
hervorstechender Unterschied zwischen den beiden war die Tatsache, 
da6 de Sitters Theorie positive Verschiebungen (Rotverschiebungen) 
in den Spektren entfernter Lichtquellen voraussagte, die im Durch
schnitt mit der Entfernung vom Beobachter zunehmen sollten. 
De Sitter kannte damals nur drei Geschwindigkeiten 12), konnte also 
keinen ausfahrlichen Vergleich zwischen Theorie und Beobachtung 
anstellen. Er stellte jedoch fest, da6 die gro6en positiven Geschwindig
keiten der beiden schwacheren Nebel (NGC 1068 und 4594) im 
Gegensatz zu der negativen Geschwindigkeit des hellsten aller Spiral
nebel, M 31, mit der Voraussage Obereinstimmten. 

Heute sieht man in der de Sitter-Welt nicht mehr ein Modell 
der wirklichen Welt, doch hat sie zu ihrer Zeit wesentlich dazu bei
getragen, die Aufmerksamkeit auf die Moglichkeit eines verander
lichen K-Wertes hinzulenken. Der zahlenma6ige Grad der Zunahme 
der Rotverschiebung mit der Entfernung wurde von der Theorie 
nicht vorausgesagt; die Zunahme konnte gro6 oder klein, ganz deutlich 
oder unmerklich sein. Diese Frage konnte nur durch die Beob
achtung entschieden werden. Aber zu den notwendigen Daten 

11) ,On Einsteins Theory of Gravitation and its Astronomical Con
sequenses." - Drei Arbeiten in den Monthly Notices of the Royal 
Astronomical Society 76,699, 1916; 77, 155, 1916; 78, 1, 1917. Eine dritte 
Losung, die einen besonderen Fall, der der speziellen Relativitll.tstheorie 
entspricht, darstellte, war moglich, doch war sie im Hinblick auf eine 
physIk a 1 is c he Deutung des Weltalls von geringem Interesse. 

11) Sliphers Liste von 30 Geschwindigkeiten - ebenfalls 1914 ver
llffentlicht - hatte de Sitter, infolge des Krieges, nicht erhalten. 
Aus dem gleichen Grunde kannte Wirtz im jahre 1918 wahrscheinlich 
de Sitters Arbeiten nicht. 
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gehorten die Entfernungen der Nebel, und die waren unbekannt. 
Diese Tatsache, zusammen mit einem vielleicht natorlichen Triigheits
widerstande gegen so umstarzende ldeen, die auBerdem noch in 
der ungewohnten Sprache der allgemeinen Relativitiitstheorie aus
gedrackt waren, wirkte nicht gerade errnutigend auf die Forschung. 
Erst nachdem Eddington und andere die neuen Vorstellungen einer 
breiteren Offentlichkeit zugangtich gemacht batten, ging man ernstlich 
an das Problem heran. 

Wenn die Geschwindigkeiten mit der Entfernung zunehmen, so 
konnte der groBe konstante K-Wert diejenige Geschwindigkeit dar
stellen, die der mittleren Entfernung der beobachteten Nebelgruppe 
entspricht. Diese Moglichkeit wurde allgemein erkannt, doch scheint 
sie von niemandem ausdriicklich ausgesprochen worden zu sein. Man 
forrnulierte das Problem so: 1st der K-Wert filr aile Nebel konstant, 
oder verandert er sich mit der Entfernung 1 

Die absoluten Entfernungen der Nebel waren sehr unsicher. Die 
einzigen verfiigbaren Kriterien filr relative Entfernungen waren 
scheinbare Durchmesser und scheinbare Helligkeiten. Auf beide 
war kein VerlaB, da die Schwankungsbereiche der wahren GroBen 
und Helligkeiten nicht bekannt waren. Man hielt sie far betrachtlich. 
In dem Dreiersystem von M 31 mit seinen heiden Begleitern z. B. 
liegen die Durchmesser zwischen 60 und 1 und die Leuchtkrafte 
zwischen 100 und 1. Es lag kein Grund vor, anzunehmen, daB selbst 
diese Bereiche far die Nebel im groBen gelten warden. Dennoch 
befanden sich die kleineren, schwacheren Nebel im allgemeinen 
zweifellos in groBeren durchschnittlichen Entfernungen als die 
groBeren, helleren Objekte. 

Die l(riterien mogen niltzliche Dienste leisten, vorausgesetzt, daB 
die durch die Geschwindigkeiten iiberdeckte Entfernungsspanne so 
groB ist, daB sie die durch die l(riterien hervorgerufenen Streuungen 
unschiidlich macht. 

Wirtz, der auf diesem Gebiete filhrend war, machte 1924 den 
ersten Versuch, den K-Wert als Funktion der Entfernung auszu
driicken, und benutzte dazu die scheinbaren Durchmesser und Ge
schwindigkeiten von 42 Nebeln13). Er stieB auf einen einleuchtenden 
Zusammenhang der erwarteten Art - die Geschwindigkeiten nahmen 
mit abnehmenden Durchmessern zu. Die Ergebnisse waren aber mehr 
bestechend als endgattig. Sie waren nicht our mit der aus der un-

13) ,De Sitters l(osmologie und die Bewegungen der Spiralnebel", 
Astronomische Nachrichten 222, 21, 1924. 
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bekannten Streuung der wahren Durchmesser folgenden Unsicher
heit behaftet, sondern sie enthielten auch die Einftasse einer 
anscheinend vorhandenen Beziehung zwischen Geschwindigkeit und 
Konzentration der Nebel. Die stark verdichteten kugelformigen 
Nebel zeigten als Klasse die gro8te mittlere Geschwindigkeit, und die 
gro8en, schwachen, unregelma8igen Nebel und offenen Spiralen 
zeigten die kleinsten Geschwindigkeiten. Zwischen diesen Grenzen 
nahmen die Geschwindigkeiten mit der Verdichtung zu. 

Diese Beziehung war allgemein bekannt und hatte zu den erfolg
losen Versuchen gefiihrt, die K-Werte als Einstein- Verschiebungen 
zu deuten, die durch starke Gravitationsfelder erzeugt werden -
analog zu der Rotverschiebung im Sonnenspektrum, die als ein 
experimentum crucis filr die allgemeine Relativitatstheorie heran
gezogen worden ist. SchlieBiich bemerkte man, daB die Beziehung 
nichts als ein reiner Ausleseeffekt war. Die dichten Objekte wurden 
wegen ihrer groBeren Flachenhelligkeit bei der schwierigen Aufgabe der 
photographischen Aufnahme von Nebelspektren bevorzugt. Obgleich 
also diese Objekte verhaltnismaBig selten sind, so herrschte doch eine 
begreifliche Neigung, gerade sie zur Untersuchung schwacher Nebel zu 
benutzen. Im Durchschnitt sind sie die schwachsten und entferntesten 
aller beobachteten Nebel und haben aus diesem Grunde die groBten 
mittleren Geschwindigkeiten. Doch diese Erklarung kam viet spater. Zu
naehst glaubte man, daB die Abnahme der Durchmesser einer Zunahme 
der Dichte oder der Entfernung oder beider bedeute; die Beziehung 
zwischen Durchmesser und Entfernung war daher sehr vieldeutig. 

Au8erdem hatte Wirtz nicht einfach die Durchmesser benutzt, 
sondern deren Logarithmen. Diese Ausdrucksweise war zweckmaBig, 
veranlaBte ihn aber, seine Ergebnisse als eine lineare Beziehung 
zwischen den Geschwindigkeiten und den Logarithmen der Durch
messer oder, wie er glaubte, den Logarithmen der Entfernungen aus
zudriicken. Eine solche Beziehung weicht aber grundsatzlich von 
der Gesetzma8igkeit ab, die de Sitter vorausgesagt hatte. Da nun 
immer noch eine Erklarung als VerdichtungseinfluB moglich war, so 
war man unter den Astronomen geneigt, die Entscheidung zu ver
tagen, bis mehr Beobachtungsdaten vorliegen wilrden. 

Wirtz 14) filhrte einige Griinde dafiir an, daB seine Beziehung 
nicht vollstandig auf einer Schwankung der wahren Durchmesser 

14) Wirtz veroffentlichte spliter eine anregende allgemeinverstlindliche 
Darstellung der U ntersuchung und ihrer F olgerungen( Scientia 38, 303, 1925), 
worin er annahm, dal3 sich de Sitters Voraussage bewahrheitet hlitte. 
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oder der Flachenhelligkeit beruhen konne. Kurz darauf zeigte dann 
Doselli), da6 eine ahnliche, wenn auch weniger deutliche Be
ziehung zwischen den Geschwindigkeiten und den Durchmessem 
selbst bestehe. Trotzdem gelang es weder Lundmark16) noch 
Strombergl'l) in spateren Untersuchungen, irgendeine endgiiltige 
Beziehung zwischen der Geschwindigkeit und der Entfernung zu 
finden. Im Jahre 1924 schlo6 Lundmark ziemlich optimistisch, 
indem er dieselben Nebel wie Wirtz benutzte und Durchmesser mit 
Helligkeiten zu einem Entfernungskriterium vereinigte, daB ,es eine, 
wenn auch nicht ausgepragte, Beziehung zwischen den beiden GroBen 
(Geschwindigkeit und Entfernung) geben kann". lm jahre 1925 
verwendete dann Stromberg ausschlie6lich die Helligkeiten als 
Entfernungskriterien. Er machte eine ungemein scharfsinnige Analyse 
der Daten und ,fand keinen ausreichenden Grund zu der An
nahme, da6 irgendeine Abhangigkeit der radialen Bewegung vom 
Abstande von der Sonne bestehe". Diese Behauptung bezog sich 
natilrlich auf die damals vorhandenen Unterlagen. Sie stellte den 
Standpunkt des reinen Beobachters dar, namlich da6 die Daten -
welches auch immer die Wahrheit sein moge - eine Beziehung nicht 
bewiesen. Weitere Erorterungen batten wahrscheinlich nichts Neues 
gebracht; was notig war, das waren weitere Daten und genauere 
Entfernungskriterien. Stromberg stellte indessen ziemlich klar ans 
Licht, daB der K-Wert, wenn er sich auch scheinbar nicht syste
matisch mit der Entfernung andere, doch wahrscheinlich von Nebel 
zu Nebel schwankt, da er bei M 31 und den Magellanwolken klein, 
bei NGC 584 (bei dem die groBte Geschwindigkeit, 1810 kmfsec, 
gemessen worden war) aber groB ist. 

Kurz darauf versuchte Lund m ark einen entscheidenden Anlauf, 
urn einen veranderlichen K-Wert aufzufinden 18). Er verwendete 
dieselben Daten wie vorher, doch ersetzte er in den Gleichungen den 
konstanten K-Wert durch eine Potenzreihe der Form 

K = k + lr + mr2, 

u) ,Zur Statik der nichtgalaktischen Nebel •.• ", Astronomlsche 
Nachrichten 229, 157, 1927. 

11) ,The Determination of the Curvature of Space-Time in de Sitter's 
World", Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 84,747, 1924. 

17) ,Analysis of Radial Velocities of Olobular Clusters and Non
Galactic Nebulae", Mt. Wilson Contribut. Nr. 292; Astrophysical journ. 
61, 353, 1925. 

11) ,The Motions and the Distances of Spiral Nebulae", Monthly 
Notices, Royal AstronomicaLSociety, 85,865, 1925. 
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wo r der Abstand in Einheiten der unbestimmten Entfernung von 
M 31 war. Die Ergebnisse waren enttauschend. Die Konstante k 
ergab sich zu 512 kmjsec, etwas kleiner, jedoch von derselben GroBen
ordnung wie die frfiheren K-Werte. Der Koeffizient l war klein und 
unsicher, etwa 10 kmjsec, und zeigte einen schwachen Entfernungs
einflu8. Aber der Koeffizient m - klein und noch unsicher - war 
negativ, namlich - 0,094. Lundmark nahm an, daB m, obgleich 
sein genauer Wert unsicher war, eine reelle Bedeutung haben masse, 
und daB dadurch der Entweichgeschwindigkeit der Nebel eine obere 
Grenze gesetzt sei, die die Nebel - von ihrer Eigenbewegung ab
gesehen - nie ganz erreichen konnten. Er schlo8, daB man ,kaum 
erwarten konne, unter den Spiralnebeln Radialgeschwindigkeiten zu 
find en, die groBer als + 3000 kmjsec sind". 

Die Geschwindigkeit-Entfemungsbeziehung 

Bis Ende 1929 veranderte sich an dieser Lage nichts. Slipher 
hatte.sich anderen Aufgaben zugewandt, und es waren nur zwei oder 
drei weitere Geschwindigkeiten bestimmt worden. Doch hatte man 
neue Entfernungskriterien entwickelt, · die sehr viet zuverlassiger 
waren, als die aus scheinbarer GroBe und Helligkeit abgeleiteten. Die 
neuen Kriterien wurden, wie im vorigen Kapitel beschrieben, von 
den in den Nebeln enthaltenen Stemen und nicht von den Nebeln 
selbst geliefert. Man wuBte jetzt, daB die Nebel unabhlingige, fiber 
den extragalaktischen Raum verstreute Sternsysteme sind. Bei 
einigen wenigen der allernachsten Nachbarn konnte man Schwarme 
von Stemen photographieren und unter diesen verschiedene, im 
galaktischen System wohlbekannte Typen wiedererkennen. Die 
scheinbare Helligkeit dieser Sterne ergab dann zuverlassige Ent
fernungen fOr die betreffenden Nebel. 

Weniger genaue Entfernungen erhielt man aus der scheinbaren 
Helligkeit der hellsten Sterne in den Nebeln. Dieses Kriterium konnte 
bis zum nachsten unter den groBen Haufen, dem Virgo-Haufen, an
gewendet werden, dessen Entfernung 6 bis 7 Millionen Lichtjahre 
betragt. Die Streuung des neuen Kriteriums war einigermaBen klein 
im Vergleich zu dem Entfernungsbereich, der den Geschwindigkeiten 
entsprach. Diese neue Entwicklung ffihrte unvermeidlich zu einer 
nochmaligen Untersuchung des K-Wertes als Funktion des Abstandes. 

Obwohl 1929 die Geschwindigkeiten von 46 Objekten zur Ver
ffigung standen, lieferten die neuen Kriterien nur die Entfernungen 
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von 18 Einzelnebeln und dem Virgo-Haufen. lndessen waren die 
Unsicherheiten in den Entfemungen im Vergleich zu dem Bereich, 
fiber den sie verteilt waren, so klein, daB aus den Daten die Ge
schwindigkeit-Entfemungsbeziehung (Abb. 9) im wesentlichen in 
ihrer heutigen Form hervorging 19). 

FOr die Bewegung der Sonne relativ zu den Nebeln fand man 
etwa 280 kmfsec in Richtung auf den hellen Stern Wega. Dieses Er
gebnis weicht nicht sehr ab von der aus der galaktischen Rotation 

0 

Abb. 9. Die Formulierung der Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung 

Die bezi.iglich der Sonnenbewegung umgerechneten Radialgeschwindig
keitert (in kmjsec) sind gegen die Entfernungen (in parsec), geschlltzt 
aus den eingeschlossenen Stemen, beim Virgo-Haufen (vertreten durch 
die vier entferntesten Nebel) aus der mittleren Helligkeit aller Nebel im 
Haufen aufgetragen. Die schwarzen Punkte und die ausgezogene Linie 
stellen eine Losung unter Verwendung einzelner Nebel dar, die K:reise 
und die gestrichelte Linie eine Losung, bei der die Nebel in Gruppen 

zusammengefaBt wurden. 

folgenden Sonnenbewegung - namlich ihrer Bahnbewegung urn das 
galaktische Zentrum. Diese Obereinstimmung zeigt deutlich, daB 
die Bewegung des galaktischen Systems unter den Nebeln klein sein 
muB. Die Daten reichen aber noch nicht aus, urn diese Bewegung 
mit einiger Genauigkeit zu bestimmen. 

Der K-Wert lieB sich recht gut durch eine lineare Funktioh der 
Entfernung darstellen. Die Geschwindigkeiten nahmen im beob
achteten Entfernungsbereich von etwa 6,5 Millionen Lichtjahren im 
Mittel urn 160 kmfsec je Million Lichtjahre zu. Beseitigte man durch 

18) E. Hubble, ,A Relation between Distance and Radial Velocity 
among Extra-Galactic Nebulae", Proceedings of the National Academy 
of Sciences 15, 168, 1929. 
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Rechnung die EntfernungseinfiOsse und die Sonnenbewegung aus 
den beobachteten Geschwindigkeiten, so betrugen die Reste, welche 
die Eigenbewegungen der Nebel darstellen, im Mittel 160 kmjsec. 
lnnerhalb dieser Reste waren die Annaherungsgeschwindigkeiten 
etwa ebenso haufig wie die Pluchtgeschwindigkeiten. Die beob
achteten Geschwindigkeiten waren damit in eine Ordnung gebracht 
und die Streuung der Reste war theoretisch nicht zu beanstanden. 

Nachdem man erst einmal die Geschwindigkeit-Entfernungs
beziehung aufgestellt hatte, konnte sie natOrlich dazu dienen, die 
Entfernungen aller Nebel bekannter Geschwindigkeit zu bestimmen. 
Die erste Anwendung des neuen Kriteriums erstreckte sich auf die
jenigen Nebel in Sliphers Liste, in denen keine Sterne beobachtet 
werden konnten. Die beobachteten und durch den K-Wert geteilten 
Geschwindigkeiten ergaben die Entfernungen, deren einzige Un
sicherheiten durch die Eigenbewegungen hervorgerufen wurden. 
Die Entfernungen und die scheinbaren Helligkeiten ergaben dann 
zusammen die wahren Leuchtkrafte. Die auf diese Weise abgeleiteten 
wahren Leuchtkrafte waren streng vergleichbar mit denen der Nebel, 
in denen man Sterne beobachtet hatte; in heiden Pallen stimmten 
die mittleren Leuchtkrafte und die Bereiche, fiber die sie streuten, 
innerhalb der Me6genauigkeit iiberein. Die Nebel, deren Geschwindig
keit man gemessen hatte, erwiesen sich als eine einheitliche Gruppe, 
und die Nebel, in denen Sterne beobachtet werden konnten, bildeten 
ein allgemein giiltiges Muster fiir diese Gruppe. Die Obereinstimmung 
dieser Ergebnisse war ein weiterer Beweis fiir die Gilltigkeit der 
Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung. 

Humasons Liste der Radialgeschwindlgkeiten 
Die Daten wurden noch von verschiedenen Porschern mit ge

legentlichen kleinen l\nderungen durchgerechnet, doch erkannte man, 
daB die lineare Beziehung die damals gemessenen Geschwindigkeiten 
recht genau darstellte. Doch waren die Daten sparlich und erfa6ten 
nur einen kleinen Bereich des beobachtbaren Raumes. Der weitere 
Portschritt hing also von der Ausdehnung der Beobachtung auf 
schwachere und entferntere Nebel ab. Diese schwierige Aufgabe 
wurde von Milton Humason auf dem Mount Wilson Observatorium 
in Angriff genommen. 

S I i ph e r hatte in seiner Pionierarbeit eine ansehnliche Sammlung 
hellerer Nebel, herunter bis zur Reichweite seines 24 inch-Refraktors, 
beobachtet. Hum as on, der die groBen Reflektoren des Mount 
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Wilson benutzte, trieb die Beobachtung weit in unerforschte Bereiche 
vor. Er begann 1928 mit seinem Programm und filgte bis 1935 nahezu 
150 neue Geschwindigkeiten hinzu, die iiber einen Entfernungs
bereich verstreut waren, der 35mal gri:iBer war als die Entfemung 
zum Virgo-Haufen. 

Diese neue Phase in der Erforschung der Nebelspektren ist gekenn
zeichnet durch einen standigen Fortschritt in der Entwicklung der 
MeBtechnik und der MeBgerate. Wo es auf die sternahnlichen Bilder 
kleiner, schwacher Nebel ankam, waren die groBen Reflektoren, 
insbesondere der 100 inch-Spiegel, den kleineren Geraten ganz 
betrachtlich iiberlegen. Man baute Spektrographen zur Ausnutzung 
ihrer besonderen Lichtstarke und anderte sie auf Grund der ge
samme1ten Erfahrungen oft ab. 

Die Entwicklung des wichtigsten Zubehi:irs, der Kamera hinter 
den Prismen, fiihrte zu dem Rayton-Linsensystem. Dieses System 
wurde von Dr. W. B. Rayton bei der Bausch and Lomb Optical 
Company nach dem Prinzip eines umgekehrten Mikroskopobjektivs 
konstruiert20). Das Offnungsverhaltnis der Linse betragt 1: 0,6 -
die Brennweite ist etwas gri:iBer als die halbe Offnung -, und dieses 
groBe Offnungsverhiiltnis ermoglicht die photographische Auf
nahme von Spektren auBerordentlich schwacher Nebel. 

Der Erfolg mit der Rayton-Linse filhrte zu weiteren Versuchen, 
die ganz folgerichtig in der Anwendung des Mikroskopobjektivs mit 
Olimmersion gipfelten. Auf diese Weise wurde ein Offnungsverhiiltnis 
von 1 : 0,35 - Brennweite etwa ein Drittel der Offnung - erreicht, 
jedoch ist diese Linse bis heute noch nicht am Fernrohr angewendet 
worden 21). 

Die Haufen 

Humason begann seine Untersuchungen mit den Spektren 
einiger heller Nebel, deren Geschwindigkeiten schon bekannt waren. 
Als er sicher war, daB seine MeBgerate und seine Beobachtungstechnik 
zuverlassig arbeiteten, stieB er in das Neuland vor. Das erste Problem 
war die Priifung der Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung iiber 

• 0) Rayton, ,Two High-Speed Camera Objectives for Astronomical 
Spectrographs", Astrophysical journ. 72, 59, 1930. 

11) Diese Linse wurde von Herrn R. J. Bracey von der British 
Scientific Instrument Research Association berechnet. Sie wurde von 
G. E. H a I e in , The Astrophysical Observatory of the California In
stitute of Technology", Astrophysical journal 82, 111, 1935, beschrieben. 
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eine gro8e Entfemungsspanne. Aus diesem Grunde richteten sich die 
Beobachtungen vor allem auf die hellsten Nebel in Haufen. 

Die erste Geschwindigkeit bezog sich auf einen Haufen im Pegasus. 
Sie betrug 3800 kmfsec11) und war mehr als doppelt so gro8 wie die 
gro8te vorher bekannte Geschwindigkeit. Spater, als schwachere 
und schwachere Haufen beobachtet wurden, wanderten die Absorp
tionslinien stetig Ober das Spektrum. Far den Coma-Haufen fand er 
7520 kmfsec, far Ursa Major Nr. 1 15000 kmjsec, fOr den Haufen in 
den Zwillingen 24000kmjsec und schlie81ich far Haufen in Bootes und 
Ursa Major (Nr. 2) Geschwindigkeiten von 39200 bzw. 41600 kmfsec. 
Letztere betragen schon etwa ein Siebentel der Lichtgeschwindigkeit. 

Die Nebel in den letzteren Haufen sind im Iangen Fokus (Casse
grain) des Teleskopes nicht mehr sichtbar. Der Spalt des Spektro
graphen wurde daher auf benachbarte Sterne eingestellt und dann 
urn einen ganz bestimmten (vorher aus unmittelbaren Photographien 
ermittelten) Betrag an den Ort des unsichtbaren Nebels verschoben. 
So reichen die Beobachtungen nahezu bis zur au8ersten Reichweite 
der heutigen Me8gerate. Es sind also auch keine sehr wesentlichen Fort
schritte zu erwarten, bevor man nicht gro-8ere Teleskope gebaut hat. 

Die Geschwindigkeiten nehmen fiber den ganzen Bereich gleich
ma8ig mit der Entfernung zu, und die lineare Beziehung gilt mit 
derselben Genauigkeit, mit der man Entfernungen schiitzen kann 113). 

Abgesehen von den EinfiOssen der ungeheuren Geschwindigkeit 
warden die scheinbaren Helligkeiten der fi1nf oder zehn hellsten 
Nebel in Haufen verhaltnisma8ig sichere Entfernungskriterien ab
geben. Die Spektren der schwacheren Haufen sind jedoch so weit 
nach Rot verschoben, da8 die lntensitatsverteilung des Lichtes im 
photographischen Spektralgebiet merklich geandert wird. Die 
Nebel erscheinen hierdurch schwacher als unter normalen Verhalt
nissen, und dieser Einflu8 ist der Rotverschiebung proportional. Die 
genaue Berechnung des Einflusses ist etwas unsicher und soli spater 

11) Humason, ,The Large Radial Velocity of NGC 7619", Procee
dings of the National Academy of Sciences 15, 167, 1929. Seitdem hat 
Humason zwei groBe Listen von Geschwindigkelten ver6ffentllcht: 
Mt. Wilson Contribut. Nr. 426 und 531; Astrophysical journal 74, 35, 
1931; 83, 10, 1936. 

18) Hubble and Humason, ,The Velocity-Distance Relation 
among Extra Galactic Nebulae", Mt. Wilson Contribut. Nr. 427; Astro
physical journal 74, 43, 1931. Spatere Untersuchungen werden in 
I<ap. VII dieses Buches besprochen. 
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im Zusammenhang mit der Deutung der Rotverschiebung besprochen 
werden. Doch kennt man die allgemeine GroBenordnung des Ein
flusses und benutzt heute natiirlich schon genaherte Korrektions
formeln. 

Die heiden schwachsten Haufen, deren Geschwindigkeiten noch 
gemessen werden konnten, haben scbatzungsweise Entfernungen von 
der GroBenordnung 230 und 240 Millionen Lichtjahren (70 und 
73 Millionen parsec). Die lineare Geschwindigkeit-Entfernungs
beziehung ist somit fiir einen ungeheuren Raumbereich sichergestellt 
und kann als eine allgemeine Eigenschaft des beobachtbaren Raumes 
angesehen werden. 

Einzelnebel 

Nach den vorlaufigen Untersuchungen der Haufen fing man an, 
sich fiir die Einzelnebel zu interessieren. Wieder war es Hum as on, 
der das Beobachtungsmaterial schnell vermehrte. So stieg die Zahl 
der Nebel, in denen man Sterne entdecken konnte, von 18 auf 32, 
und die Gesamtzahl der Geschwindigkeiten von Einzelnebeln hat die 
Zahl 100 bereits iiberschritten. In das Programm wurde auch 
die Untersuchung von Gruppen aufgenommen, die durch 15 Ge
schwindigkeiten in fiinf wohldefinierten Gruppen vertreten sind. 

Die Einzelnebel sind. bis zur GroBenklasse 13,0 herunter gut ver
treten und eine betrachtliche Anzahl verteilt sich auf die noch 
schwacheren GroBenklassen. Der schwachste beobachtete Einzelnebel 
hat die GroBe 17,5 und zeigt eine Geschwindigkeit von 20000 kmjsec. 
Aile diese Objekte scheinen der an den Haufen ermittelten Ge
schwindigkeit-Entfernungsbeziehung zu gehorchen. Die aus den 
isolierten Nebeln hergeleitete Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung 
ist ganz deutlich linear. Man kann den Betrag des K-Wertes nicht 
unabhangig bestimmen; fiihrt man jedoch den Wert far die Haufen 
ein und bringt gewisse Korrekturen far Ausleseeinfliisse an, so ergeben 
sich Entfernungen und Leuchtkrafte, die mit den aus anderen Quellen 
hergeleiteten Daten vollkommen iibereinstimmen. Die Geschwindig
keit-Entfernungsbeziehung ist also so gut gesichert, daB man ihre 
Giiltigkeit far aile Nebel annimmt. Aus den beobachteten Resten 
mngegen versucht man Auskunft iiber die Streuung der wahren Leucht
krafte bzw. Ober die Leuchtkraftfunktion der Nebel zu bekommenu). 

14) Hubble and Humason, ,The Velocity-Distance Relation for 
Isolated Extra-Galactic Nebulae", Proceedings of the National Academy 
of Sciences 20, 264, 1934. Vgl. auch Kap. VJIJ dieses Buches. 
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Die Bedeutung der Gesc:hwfndfgkeit-Entfemungsbezfehung 

Als reines Entfernungskriterium bildet die Beziehung ein wert
volles Hilfsmittel der Nebelforschung. Bedenkliche Fehler rufen 
lediglich die Eigenbewegungen hervor, deren mittlerer Betrag 160 
bis 240 kmfsec betragt und die wahrscheinlich unabhangig von der 
Entfernung sind. Da der K-Wert mit der Entfernung zunimmt, die 
Eigenbewegungen jedoch dieselben bleiben, so werden letztere mit 
der Entfernung im Verhaltnis zu K immer kleiner. Die relative 
Genauigkeit wachst also mit der Entfernung - in erfreulichem 
Gegensatz zu den photometrischen MeBmethoden. 

Aber die Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung ist nicht nur 
ein sehr wirksames Hilfsmittel der Forschung, sondern sie ist auch eines 
der sehr wenigen uns bekannten allgemeinen Eigenschaften unseres 
Musters der Welt. Bis vor kurzem beschrankte sich die Erforschung 
des Raumes auf verhaltnismaBig kleine Entfernungen und kleine 
Raumbereiche - im ,kosmischen" Sinne auf sozusagen mikro
skopische Erscheinungen. jetzt aber konnte man im Reiche der 
Nebel makroskopische Erscheinungen an der Materie und der 
Strahlung im groBen untersuchen. Man erwartete groBe Dinge und 
hatte wohl das Gefiihl, daB nichts unmoglich sei. Und tatsachlich 
ergab sich dann, als die Schleier sich Jafteten, die Geschwindigkeit
Entfernungsbeziehung. Das war von allergroBter Bedeutung; denn 
falls man die Beziehung voll und ganz verstandlich machen konnte, 
so wiirde sie wahrscheinlich einen Hauptschlfissel zur Losung des 
Ratsels liefern, zum Problem des Aufbaus des Weltalls. 

Die Beobachtungen zeigen, daB die Linien in den Nebelspektren 
gegen ihre normale Lage nach Rot verschoben sind und daB die Rot
verschiebungen mit abnehmender scheinbarer Helligkeit der Nebel 
groBer werden. Die scheinbare Helligkeit gilt als ein einwandfreies 
MaB fiir die Entfernung .. Die Beobachtungsergebnisse ki)nnen daher 
auch so ausgedrfickt werden, daB die Rotverschiebungen mit der 
Entfernung zunehmen. 

Die Deutungen der Rotverschiebungen selbst sind lange nicht so 
vertrauenerweckend. Man kann die Rotverschiebungen durch den 
Quotienten Ll ).j A ausdriicken, wo Ll A die Verschiebung einer Spektral
linie bedeutet, deren normale Wellenlange A ist. In jedem einzelnen 
Spektrum verandern sich die Verschiebungen Ll A systematisch, und 
zwar stets so, daB Ll A/ A konstant bleibt. Somit bestimmt der 
Quotient Ll Af A die Verschiebung fiir jeden Nebel eindeutig, und er 



Tafel Vlll 

Die Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung flir extra-galaktische Nebel 

Die Tafel zeigt fQnf Beispiele fQr das empirische Gesetz, daB die Rotver
schiebungen in den Nebelspektren mit abnehmender schelnbarer Helllgkeit 
der Nebel zunehmen. Da die scheinbare Helligkeit ein MaB fQr die Entfernung 
1st, so kann das Gesetz auch In der Form ausgesprochen werden, daB die Rot
verschiebungen mit der Entfernung zunehmen. Eine umfassende Untersuchung 
zeigt, daB die Beziehung linear ist (Rotverschiebung = const X Entfernung). 
Rotverschiebungen sehen genau wie Geschwlndigkeitsverschiebungen aus, 

und eine andere befriedlgende Deutung ist zur Zeit nicht bekannt. 
Die Rotverschiebungen beruhen also entweder auf elner wirkllchen Flucht
bewegung oder auf elner bls heute unbekannten physlkalischen Grund
prlnzlp. Darum bezeichnet man das empirische Gesetz im allgemelnen 
als die Geschwlndlgkelt-Entfernungsbezlehung (Geschwlndlgkeit 
= const. X Entfernung) und sleht In ihr oft den augenscheinllchen Bewels 

far das expandlerende Weltall der allgemeinen Relatlvitatstheorie. 
Die Spektren sind von Humason aufgenommen. Die Geschwindlgkelt von 
NGC 221 ist negatlv, also gegen die Erde gerichtet, und sie ist eine Folge der 
Sonnenbewegung auf ihrer Bahn um das Zentrum des galaktischen Systems. 
Die fibrigen Geschwindlgkelten sind positiv, d. h. von der Erde weggerlchtet. 
Die Entfernung von NGC 221 (M 32) dfirfte tatsachlich 700000 Llchtjahre 

betragen, wenn man die lokalen Verdunklungseinflfisse beracksichtigt. 

Die Pfelle fiber den Nebelspektren welsen auf die H- und K-Linlen des 
CalciuQts. lhre Lange gibt den Betrag an, um den die Llnien nach Rot 

verschoben sind. Die Vergleichsspektren zeigen die Hellumlinlen. 

Die unmittelbaren Photographien (aile im gleichen MaBstabe und mit etwa 
den gleichen Belichtungszeiten) zeigen die Abnahme von Gr6Be und Hetlig

keit mit zunehmender Geschwindlgkeit oder Rotverschiebung. 

NGC 4473 ist ein Mitglied des Virgo-Haufens, und NGC 379 ist eln Mitglied 
einer Gruppe von Nebeln In den Flschen. 
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ist es, der linear mit der Entfemung der Nebel zunimmta:~). Aus 
diesem Orunde soU der Ausdruck Rotverschiebung ffir den Quotienten 
L1 A.f~ .gebraucht werden. 

Ferner sind die Verschiebungen L1 A. stets positiv (nach Rot), die 
Wellenlangen der verschobenen Linien A.+ L1 A. also stets groBer als 
die normalen Wellenlangen l. Die Wellenllingen vergroBem sich urn 
den Faktor (A. + L1 A.)/ A., oder, was dasselbe ist, urn I + L1 A.J A.. Nun 
ist nach einem Orundgesetz der Physik das Produkt aus Energie und 
Wellenllinge eines Lichtquants konstant, also 

Energie x Wellenllinge = const. 

Da das Produkt konstant bleibt, so mu6 offenbar die Rotverschiebung 
die Energie des Quants herabsetzen. jede einleuchtende Deutung 
der Rotverschiebung muB fiber diesen Energieverlust Rechenschaft 
ablegen. Der Energieverlust muB entweder im Nebel selbst oder auf 
dem ungeheuer Iangen Wege stattfinden, den das Licht auf seiner 
Reise zum Beobachter zurficklegt. 

Die grfindliche Untersuchung des Problems hat zu folgenden 
Schlassen geffihrt. Es gibt verschiedene Moglichkeiten, wie Rot
verschiebungen zustande kommen konnen. jedoch nur eine von 
Ihnen ergibt gro6e Verschiebungen, ohne daB andere Effekte 
auftreten, die ganz aufflillig sein mfiBten, die aber nicht beobachtet 
werden. Bei dieser Deutung werden die Rotverschiebungen als 
Doppler-Effekte aufgefaBt, d. h. als Oeschwindigkeitsverschiebungen, 
die von einer wirklichen Fluchtbewegung herrilhren. Man kann 
also mit einiger Sicherheit behaupten, daB die Rotverschiebungen 
Oeschwjndigkeitsverschiebungen sind, andernfalls aber auf einer der 
heutigen Physik noch unbekannten Ursache beruhen milssen. 

Die Deutung als Oeschwindigkeitsverschiebung ist heute von den 
Theoretikern im allgemeinen anerkannt, und die Oeschwindigkeit
Entfernungsbeziehung gilt als die Beobachtungsgrundlage fUr die 
Theorien des sich ausdehnenden Weltalls. Es gibt die verschiedensten 
Theorien dieser Art. Sie sind Losungen der kosmologischen Oleichung, 
die aus der Annahme eines nicht im Oleichgewicht befindlichen 
Weltalls folgen. Sie gehen weiter als die alteren Losungen auf Grund 
der Annahme eines im Oleichgewicht befindlichen Weltalls, die 
jetzt nur noch Sortderfalle der allgemeinen Theorie darstellen. 

•) Die scheinbare Radialgeschwindlgkeit eines Nebels 1st In erster 
Nliherung glelch der mit Ll lfl multiplizlerten Lichtgeschwindlgkelt 
(300000 kmjsec). 

Hubble, Nebel 8 
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Die Rotverscbiebungen der Nebel sind jedocb, was ihre GroBe 
angebt, vollig neu in unserer bisberigen Erfabrung. Eine empirische 
Bestatigung ibrer Deutung als gewobnliche Geschwindigkeitsver
schiebungen ware daher sehr erwonscht. Eine PrOfung ist - wenig
stens grundsatzlich - moglich, da Nebel, die sich schnell von uns 
entfernen, Jichtschwacher erscheinen mii6ten als solche, die in 
derselben Entfernung ruben. Doch werden solche EinfiOsse erst 
brauchbar, wenn die Fluchtgeschwindigkeit einen merklichen Bruch
teil der Lichtgeschwindigkeit betragt. Diese Bedingung ist aber 
nahe der Reichweitengrenze des 100 inch-Spiegels erfOIIt, und daher 
sollte der EinfluB meBbar sein. 

Das Problem wird im letzten }(apitel ausfiihrlicher behandelt 
werden. Die notwendigen Untersuchungen sind jedoch mit der
artigen Schwierigkeiten und Unsicherheiten behaftet, daB die bis 
heute aus ihnen gezogenen Schliisse recht zweifelhaft erscheinen. 
Sie sollen hier nur erwahnt werden, urn zu beweisen, daB die Deutung 
der Rotverschiebungen zumindest teilweise in der Reichweite der em
pirischen Forschung liegt. Daher ist die Einstellung eines Beobachters 
ein wenig verschieden von der des Theoretikers. Da die Moglichkeiten 
des Fernrohres noch nicht erschOpft sind, so wollen wir mit unserem 
Urteil warten, bis die Beobachtung entschieden hat, ob die Rot
verschiebungen wirklich Bewegungen bedeuten oder nicht. 

Jedenfalls wollen wir, wei! es bequem ist, die Rotverschiebungen 
in einer Geschwindigkeitsskala ausdriicken. Sie verhalten sich so, 
wie sich Geschwindigkeitsverschiebungen verhalten, und lassen sich 
auf diese Weise - ungeachtet ihrer endgiiltigen Deutung - in der 
gleichen anschaulichen Skala ausdriicken. Wenn eine sehr genaue 
und vorsichtige Ausdrucksweise geboten ist, wird man besser 
den Ausdruck ,scheinbare Geschwindigkeit" verwenden und man 
mag in Gedanken das Beiwort stets hinzufiigen, wo es im allgemeinen 
Gebrauch uoterdriickt wird. 



Kapitel VI 

Die lokale Gruppe 

In dem vorangehenden Kapitel haben wir die sichtbaren Zilge 
der Nebel und ihre Verteilung sowie die Entwicklung von Methoden 
zur Erforschung ihrer wahren Eigenschaften beschrieben. Die 
weiteren Kapitel berichten fiber einige der mit diesen Methoden 
gewonnenen Ergebnisse; zunachst eine Anwendung auf eine Gruppe 
von Nebeln in unserer unmittelbaren Nachbarschaft, dann auf ent
femtere Nebel, die im allgemeinen Feld verstreut sind, und schlie61ich 
auf das Reich der Nebel als Ganzes. 

Die scheinbaren Abmessungen werden uns nur noch dann wesent
lich interessieren, wenn sie uns absolute Abmessungen liefern. Ent
fernungen werden wir im allgemeinen in Lichtjahren (L.J.) und 
HeiJigkeiten im absoluten MaBe (M) ausdrilcken. Es sei bier noch einmal 
daran erinnert, da6 absolute Helligkeiten die scheinbaren Helligkeiten 
sind, die die Objekte zeigen wOrden, wenn sie sich in der Standard
entfernung von 10 parsecs oder 32,6 L.J. von uns befanden. Die 
Sonne ware in dieser Entfemung mit dem bloBen Auge gerade noch gut 
sichtbar - ihre absolute photographische Helligkeit wiirde M = + 5,6 
betragen. Oberriesensterne wiirden der Venus an Helligkeit gleich
kommen und die hellsten von ihnen waren bei hellem Tageslicht 
noch gut sichtbar. Die schwachsten Nebel wiirden etwas schwacher 
als der Vollmond, die hellsten von ihnen vielleicht hundertmal heller 
als der Vollmond sein. 

Die Mltglleder der Jokalen Gruppe 

Wie die Durchmusterung des Himmels zeigt, kommen die Nebel 
einzeln und in Gruppen verschiedener GroBe, gelegentlich auch in 
gro6en Haufen vor. Die Verteilung im kleinen ahnelt derjenigen der 
Sterne im Sternsystem. Man findet unter den Nebeln Ieicht Analogien 
mit Einzel-, Doppel-, Dreifach- und Vielfachsternen, sowie mit 
diffusen und offenen Sternhaufen. Nur die Kugelhaufen scheinen 
kein Gegenstiick im Reiche der Nebel zu haben. 

Das galaktische System ist ein Mitglied einer typischen kleinen, 
selbstandigen Oruppe von Nebeln im allgemeinen Feld. Die be-

s• 
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kannten Mitglieder dieser ortlichen oder ,lokalen Oruppe" sind das 
galaktische System mit seinen beiden Begleitem, den Magellan
wolken, M 31 mit seinen Begleitern M 32 und NOC 205, M 33, 
NOC 6822 und IC 1613. Vielleicht gehOren auch noch die drei 
Nebel NGC 6946, IC 10 und 342 dazu, doch sind sie so stark ver
dunkelt, daB ihre Entfernungen sehr unsicher sind. 

Die bekannten Mitglieder der lokalen Gruppe sind recht gut 
zuganglich. Selbst in den entfemtesten Mitgliedern hat man Cepheiden 
beobachtet und die Sterne in Ihnen sind ziemlich weit elnzeln unter
sucht worden. Diese benachbarten Systeme lieferten eine kleine 
Mustersammlung von Nebeln, aus der man Anhaltspunkte zur Er· 
forschung entfernterer Raumteile gewinnen konnte. 

Selbst die nachsten Nebel des allgemeinen Feldes liegen weit 
auBerhalb der Grenzen der lokalen Oruppe. Die Untersuchung ihres 
Oehaltes an Stemen stoBt auf so groBe Schwierigkeiten, daB man bis 
heute nur recht wenig Oenaues hat ermitteln konnen. Cepheiden 1) hat 
man noch nicht identifizieren konnen. Die Entfernungen massen 
daher aus weniger zuverllissigen, aus der lokalen Oruppe bekannten 
Kriterien geschlitzt werden. Es ist ein besonders glacklicher Zufall, 
daB unser galaktisches System Mitglied einer Oruppe ist, denn die 
Schaffung einer Mustersammlung von Nebeln aus dem allgemeinen 
Feld heraus ware wahrscheinlich erst mit Fernrohren mogtich ge
worden, die die heutigen bedeutend an GroBe ilbertreffen. 

Die lokale Gruppe enthalt zwei Dreifachnebel. Das galaktische 
System und M 31 sind beide von je zwei Satelliten begleitet, die 
ihnen so nahe sind, daB sich ihre auBeren Teile wahrscheintich mit 
denen des Hauptkorpers ilberschneiden. Der extragalaktische 
Charakter der Mage nan schen Wolken wurde erst ziemlich spat 
klar erkannt. Infolge ihrer Nahe und ihrer ungewohnlichen Typen -
es sind weitgehend aufgeloste unregelmaBige Nebel - neigte man 
dazu, sie als orttiche Verdichtungen im galaktischen System aufzu
fassen. Obgleich sie tatsachtich die zuganglichsten von allen Nebeln 
waren, Obersah man sie gewissermaBen, und die ersten Eroberungen 
irn extragalaktischen Raum wurden an sehr viet entfernteren System en 
gemacht. 

In der Tabelle V sind die bekannten und mogtichen Mitgtieder der' 
lokalen Gruppe mit einigen ihrer sichtbaren Eigenschaften und ihren 

1) In M 101, dem nllchsten der Feldnebel, vermutet man bei einigen 
kurzperiodischen Verllnderlichen Cepheideneigenschaften, doch sind die 
Lichtkurven und daher auch die ldentlfizierungen noch nicht gesichert. 
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wahren Abmessungen zusammengestellt. Die bekannten Mitglieder 
verteilen sich Ober einen ellipsoidformigen Raum dessen gro6ter 
Durchmesser etwa eine Million Lichtjahre betragt. Die Entfernungen 
der moglichen Mitglieder sind unsicher, doch kann man sie im gleichen 
Ellipsoid oder einem our wenig gro6eren unterbringen, ohne die 
Beobachtungsdaten ilberma6ig zu beanspruchen. 

Tabelle V. 
Mitglleder der lokalen Gruppe 

Galaktlsche Orte Elnhelt- 1000 L • .T. Ge-

Nebel Typus Jl M IIChwtn-
Ent- Durch- (Nebel) (Sterne) dig-

}. fl femung messer• •• kelt••• 

Gr.Mag.W. lr 247° -330 85 12 -15,9 -7,1 0 
Kl.Mag.W. lr 269 -45 95 6 -14,5 -5,8 +60 

M31 sb 
} 89 680{ 

40 -17,5 -6,0 -30 
M32 E2 -21 0,8 -12,6 

NOC205 E5P 1,6 -11,5 
M33 se 103 -31 720 12 -14,9 -6,3 -180 

NOC6822 lr 354 -20 530 3,2 -11,0 -5,6 -30 
IC 1613 lr 99 -60 900 4,4 -11,2 -5,8 
Mittel -13,6 -6,1 

Mllgliche Mitglleder 

IC 10 II Se? II 87 IC 342 Sc 106 
NGC 6946 Sc 64 I+ !!II I II 11

+150 
+ 110 

• Die Durchmesser beziehen sich auf die Hauptkllrper der Nebel. 
-•• M (Sterne) entspricht dem Mittelwert der drei oder vier hellsten, 
nichtverllnderlichen Sterne in einem Nebel. -••• Die Radialgeschwindig
keiten sind beznglich der Rotation der Sonne urn das galaktische Zentrum 
korrigiert. Die Geschwindigkeiten enthalten daher die Eigenbewegungen 
der Nebel relativ zum galaktischen System und die EntfernungseinflQsse. 

Das galaktische System liegt ziemlich an dem einen Ende der 
Oruppe. Die gro6e Achse des Ellipsoides ist ungefahr auf M 31 
gerichtet. Wenn die Unterlagen auch viel zu dOrftig sind, urn ge
nauere Aussagen zu machen, so kann man doch versuchsweise als 
galaktische Koordinaten der Achse .il = 80 bis 9()0 und {J = - 250 
annehmen. Die exzentrische Lage des galaktischen Systems zeigt 
sich in der Tatsache, da6 aile bekannten und moglichen Mitglieder 
der Gruppe, mit Ausnahme der Magellanwolken und NGC 6822, 
innerhalb eines Winkelabstandes von 40° von der Achse liegen 
(Abb. 10). Da erstere Satelliten des galaktischen Systems selbst sind 
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und letzterer das uns nlichste von den selbstandigen Mitgliedem ist, 
so haben ihre Richtungen in der Liste am wenigsten zu bedeuten. 

Die Nebel als Gruppe liegen bevorzugt in niederen sOdlichen 
Breiten. In der einen Richtung bildet IC 1613 bei fJ = - 6QO die 
Grenze und in der anderen Richtung sind es die moglichen Mitglieder 
IC 342 und NGC 6946, beide mit{J = + 11°. FOr die Nebelforschung 

Abb. 10. Scheinbare Verteilung der Mitglieder der lokalen Oruppe. 
Die Lagen sind in galaktischen Koordinaten aufgetragen. Die mittlere 
waagerechte Linie bedeutet die galaktische Ebene, tangs derer sich die 
unregelmaBige Verdunklungszone ausbreitet (vgl. Abb. 3). Punkte 
bedeuten bekannte Mitglieder der Oruppe, Kreise mogliche Mitglieder. 
Die Verdunklung der moglichen Mitglieder ist betrlichtlich, insbesondere 

bel IC 10. 

ist diese Verteilung nicht gerade gonstig, da die gut besetzten niederen 
Breiten zu starken galaktischen Verdunk1ungen fOhren; So ist die 
Untersuchung gerade derjenigen Nebel, die zur Eichung von weiter
reichenden Methoden dienen mossen, mit Unsicherheiten behaftet. 
Bei drei zweifelhaften Mitgliedem ist die Verdunklung besonders 
stark und macht ihre Entfemung und daher auch ihre ZugehOrigkeit 
zur Gruppe unsicher. Andere Mitglieder sind vielleicht hinter den 
gro8en Wolken der Milchstra8e vollkommen verborgen, vor allem in 
der allgemeinen Richtung auf das galaktische Zentrum, wo die Ver
dunklungszone viele Grade breit ist. Oberdies kann man mit den 
gro8en Reflektoren der nordlichen Halbkugel die Nebel in niederen 
Breiten mit Langen zwischen 200 und 300° nicht beobachten. Man wei8 
wenig Ober ihren Gehalt an Stemen und ihre Spektren. Einige von 
ihnen, z. B. NGC 4945 und 5128, mossen erst sorgfaltig untersucht 
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werden, ehe man sie endgaltig aus der Liste der moglichen Mitglieder 
streichen kann. 

Die Gruppe enthalt Beispiele fOr mehrere verschiedene Typen. 
Geschlossene Spiralen und frOhe Typen normaler Spiralnebel fehlen, 
doch kommen elliptische, mittlere und spate Typen normaler Spiralen, 
sowie unregelmaBige Nebel vor. Die im allgemeinen Feld verhaltnis
miiBig seltenen unregelmiiBigen Nebel sind durch vier Mitglieder 
besonders gut vertreten. Die groBe Magellanwolke ist ein Riesen
nebel, die kleine Wolke ungefahr normal. Die heiden anderen unregel
maBigen Nebel NGC 6822 und IC 1613 sind nach ihrer absoluten 
Helligkeit die schwiichsten Nebel, deren Helligkeit bestimmt werden 
konnte. Angesichts dieser groBen Spanne in den Abmessungen gibt 
die Sammlung Gelegenheit zur Untersuchung der allgemeinen Eigen
schaften der unregelmaBigen Nebel als Klasse. 

Die lokale Gruppe ist aus zwei verscbiedenen Granden untersucht 
worden. In erster Linie untersucht man ihre Mitglieder individuell als 
die niichsten und am besten beobachtbaren Beispiele ihrer Typen, urn 
ihren inneren Aufbau und ihren Gehalt an Stemen zu erfassen. Die 
wesentlichen Daten sind ihre Gestalten und Strukturen, ihre Hellig
keiten, Abmessungen und Massen, besonders aber die Typen und 
Helligkeiten der eingeschlossenen Sterne. In zweiter Linie kann man 
die Gruppe als eine Mustersammlung von Nebeln untersuchen, die 
Anha1tspunkte far weiterreichende Methoden liefern kann. 

Das galaktische System 2). 

Das ga1aktische System ist ein stark abgeflachter Haufen von 
Stemen, Staub und Gas, der in schneller Drehung urn eine zur galak
tischen Ebene senkrechte Achse begriffen ist. Die Sonne ist ein Stern, 

. der sich nahe der galaktischen Ebene, doch weit weg (vielleicht 
30000 L.J.) vom Rotationszentrum befindet. Einzelheiten der 
Gestalt und Struktur sind schwer zu bestimmen. Das liegt zum Teil 
daran, daB sich der Beobachter im Innern befindet, vor allem jedoch 
an der verdunkelnden Wirkung des Staubes. Trotzdem kann man 
aus einer Summe von Tatsachen, Analogien und Vermutungen eine 
recht brauchbare Arbeitshypothese entwickeln. 

1) Eine ausfuhrliche Beschrelbung flndet man bel j. S. Plaskett, 
,The Dimensions and Strukture of the Galaxy" (the Halley Lecture at 
Oxford, 1935). Er gibt dort eine einfache, klare und authentische Dar
stellung unserer gegenwllrtigen Vorstellung vom galaktischen System. 
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Die groBen Staubwolken8) sind merklich undurchsichtig und 
entziehen groBe Teile der MilchstraBe unseren Blicken. Insbesondere 
bleibt das galaktische Zentrum - wahrscheinlich der Kemteil des 
Nebels - vollkommen verborgen. Die Staubwolken sind filr die 
Mehrzahl der scheinbaren UnregelmaBigkeiten der MilchstraBe 
verantwortlich, indem sie norrnale Bezirke mit dunklen Feldem 
umrahmen. Dennoch bleiben, wenn man die VerdunklungseinflOsse 
voll in Rechnung setzt, noch Bezirke mit hoher ortlicher Dichte 
Obrig, die man als Sternwolken bezeichnet. 

Diese Stemwolken sowie andere Anzeichen von Haufenbildung 
erzeugen eine gewisse fleckige Struktur in der Sternverteilung, die 
an die Struktur der offenen Spiralnebel oder der unregelmaBigen 
Nebel, wie z. B. der Magellanwolken erinnert. Die Analogie mit den 
Spiralen ist vorzuziehen, da die schnelle Rotation des galaktischen 
Systems eine Gestaltssymmetrie bedingt, die bei den unregelma6igen 
Nebeln fehlt. SchlieBlich spricht noch die sehr geringe Flachen
helligkeit des galaktischen Systems (wie sie, aus gro6er Entfernung 
gesehen, erscheinen wOrde), der Auflosungsgrad und das Vorherrschen 
von blauen Riesen und Emissionsnebeln dafor, daB es ein spater 
Spiralnebel vom Typus Sc ist. Es ist vielleicht dem_ ,massiven" 
Spiralnebel M 33 ahnlich. 

Die Sterndichte nimmt wahrscheinlich nach den verwaschenen 
Randern bin ab. Abschatzungen der Ausdehnungen hangen in der 
Luft, wenn man keine bestimmte Grenzdichte angibt, bis zu der sich 
die Schatzung erstreckt. Einem Beobachter weit drau6en im Raume 
wird die FUichenhelligkeit des galaktischen Systems in einer Ent
femung von 40000 Lichtjahren vom Kern sehr gering erscheinen, 
obgleich vereinzelte Riesensterne und Haufen in noch viel gro8erer 
Entfernung entdeckt wurden. Den Hauptkorper kann man sich als 
eine linsenforrnige Masse mit einem Durchmesser von etwa 70000 bis 
80000 L.J. und einer Dicke von vielleicht 10000 L.J. in der Mitte 

8) Die undurchsichtigen oder halbdurchsichtigen Wolken konnen aus 
Materie in allen Erscheinungsformen bestehen, doch mu6 man den 
gr66ten Teil der verdunkelnden Wirkung wohl dem Staube (Teilchen mit 
Durchmessern von der Gro6enordnung der Wellenlange des Lichtes) zu
schreiben. Materie in anderer Form wO.rde, urn die beobachtete Ver
dunklung zu ergeben, viet zu gro6e Massen erfordern. Es gibt dO.nne Wol
ken, die mehr verschleiern als verdunkeln. Diese konnen aus geringen 
Mengen von Staub oder auch aus Gasen (Molekillen, Atomen und Elek
tronen) bestehen. Zwischen diesen Grenzen kommen aile Stufen der 
Verdunklung vor. 
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vorstellen. Dieser Korper besteht aus einem sehr feinverteilten, mit 
Stemen durchsetzten Stoff, innerhalb dessen sich die verwaschenen 
Spiralarme vom Kern nach au6en winden. Langs dieser Arme trifft 
man auf Stemwolken, und ilber die ganze Grundebene sind ver
dunkelnde Wolken verstreut. 

Die Rotation des Systems bestimmt man aus der Bewegung der 
Sonne relativ zu den Obrigen Stemen, von denen die einen dem 
Kern naher, die anderen weiter von ihm entfemt sind. In der Ent
femung der Sonne vom Kern ist die Dauer eines Umlaufs von der 
Gro6enordnung 220 Millionen jahre. Aus dieser Periode kann man 
schlie6en, da6 die Masse des galaktischen Systems ganz rob 200000 
Mil1ionen Sonnenmassen betragen mu6. 

Die (photographisch) hellsten Sterne sind die blauen Riesen 
(0-Typen). Die anderen Typen folgen in etwa der gleichen Reihen
folge, wie man sie in benachbarten Systemen beobachtet. In 
den vier oder filnf hellsten Stemen kommen Cepheiden vor. 
Novae treten einige im jahr auf. Flecken aus leuchtendem Nebel 
(Orionnebel usw.) und Kugelhaufen gehoren zu den auffalligen 
Erscheinungen. 

Die Magellanwolken 

Infolge ihrer gro6en Nahe bieten uns die Magellanwolken eine 
einzigartige Gelegenheit zur genauen Untersuchung eines Nebels als 
Sternsystem. Da die Wolken siidliche Objekte sind (Dekl. - 69 
bzw. - 730), so konnten sie noch nicht mit groBen Reflektoren 
untersucht werden. Von der siidlichen Station des Lick-Obser
vatoriums wurden die Radialgeschwindigkeiten zahlreicher leuchtender 
Nebelflecke in den Wolken gemessen 4). Im iibrigen wurden die 
neueren Daten im wesentlichen mit einer 24 inch-Kamera der sOd
lichen Station des Harvard College Observatory5) gewonnen. Mit 
dieser Kamera kann man ohne weiteres aile Objekte innerhalb der 
Wolken beobachten, deren absolute Helligkeit die GroBenklasse 0 
ilbersteigt, die also etwa hundertmal heller als die der Sonne sind. 

•) Wilson, Publications of the Lick Observatory 13, 185, 1918. 
6) Bei Wattenburg, Astronomische Nachrichten 237, 401, 1930, 

findet man eine Zusammenfassung fruherer Daten. Einlge Angaben 
flndet man bel S hap I e y, ,Star Clusters" (1930). Spatere Untersuchungen 
sind in den Annals, Bulletins und Circulars des Harvard College Obser
vatory verstreut. Ferner wurden Oesamthelligkeiten der Wolken von 
van Hertz gemessen, Bulletin of the Astronomical Institutes of the 
Netherlands Nr. 209 (1930). 
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Die Magellanwo1ken haben mehr Einze1ergebnisse geliefert a1s irgend
welche anderen Nebel. 

Seide Systeme sind - wie schon erwahnt - typische unregel
ma6ige, hochaufgeloste Nebel ohne Kern und ohne deutliche An
zeichen einer Rotationssymmetrie. Ihr Sterngehalt ist bis zur Beob
achtungsgrenze dem des galaktischen Systems auffallend ahnlich. 
Die relativen scheinbaren Helligkeiten entsprechender Objekte 
liefern somit viele unabhangige Entfernungsschatzungen. Die 
Cepheiden liefern natarlich die genauesten Entfernungen, doch auch 
die anderen Kriterien sind wertvoll zur Bestatigung der Gro6en
ordnung und der allgemeinen innereit Obereinstimmung der Er
gebnisse. 

Die Wolken sind mit dem blo8en Auge gut sichtbar. Ihre schein
baren photographischen Helligkeiten betragen etwa 1,2 und 2,8. 
Shapley bestimmte ihre Entfernung mit Hilfe von Cepheiden ztt 
ungefahr 85000 und 95000 L.J., wobei die gro8ere Wolke die nahere 
ist. Da ihr Abstand am Himmel etwa 230 betragt, so betragt ihr 
wahrer Abstand etwa zwei Ffinftel ihrer mittleren Entfernung von 
der Erde, also etwa 35000 L.J. 

Die in einer Breite von - 33° befindliche gro6ere Wolke wird 
durch galaktische Verdunklung stli.rker betroffen als die kleinere 
Wolke (Breite = - 45°). Dieser Einflu6, der rund 0,1 Gro6enklassen 
betragt, darfte die relative Entfernung der gro6en Wolke urn etwa 
5 v. H. verkleinern. Die wirkliche Entfernung der kleinen Wolke 
mu8 vielleicht auch noch korrigiert werden; doch ist die Ungenauig
keit der photometrischen Daten wohl mit dem Verdunklungseffekt 
vergleichbar. Der Einflu6 des letzteren kann bier daher vernach
Uissigt werden. 

Die absoluten Gesamthelligkeiten betragen nach S hap I e y fUr 
die gro8e Wolke - 15,9 und far die kleine Wolke - 14,5, d. h. 
400 Millionen bzw. 100 Millionen Sonnenleuchtkrafte. 

Die Hauptkorper der Wolken sind nahezu kreisformig und haben 
Durchmesser von 11000 bzw. 6000 L.J. jede von ihnen enthalt 
einen zentralen, langlichen Kern, dessen Lange ungefahr % bis ¥4, 
des gro8eren Durchmessers betragt. Einzelobjekte, wie veranderliche 
Sterne und Hauf~n sind ziemlich weit fiber den Hauptkorper hinaus 
beobachtbar, wobei - wie schon erwahnt - unter Hauptkorper 
der Teil zu verstehen ist, der auf gut belichteten Platten noch Ieicht 
zu erkennen ist. Die Durchmesser haben natarlich keine scharfe 
Bedeutung, sofern nicht eine Grenzdichte zugrunde gelegt ist. 
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An leuchtenden Nebelflecken wurden far die gro6e und die kleine 
Wolke Radialgeschwindigkeiten von + 276 bzw. + 168 kmfsec 
abgeleitet. Diese Geschwindigkeiten beruhen zur Hauptsache auf 
der Bewegung der Sonne, die Eigenbewegungen der Nebel in der 
Sichtlinie sind also sehr klein. 

In jeder Wolke wurde je eine Nova bemerkt, deren Maxima zu 
M = - 5 und M = - 6 geschatzt wurden und die den normalen 
Novae in M 31, M 33 und im galaktischen System ahneln. 

Man fand in den belden Wolken mehr als 3000 veranderliche 
Sterne und die Liste soil immer noch nicht vollstandig sein. Die 
meisten Veranderlichen werden wohl Cepheiden&) sein, doch sind 
ins einzelne gehende Untersuchungen nur far etwa 200 in der kleinen 
Wolke und 40 in der gro6en veroffentlicht worden. Die Liste ·der 
ersteren filhrte zur Perioden-Helligkeitsbeziehung in ihrer bekannten 
Form. Es sei erwahnt, da6 die Liste auch die verhaltnisma6ig wenigen 
Cepheiden enthalt, die Miss Leavitt bei der urspranglichen Formu
lierung der Beziehung benutzte. 

Gelegentlich kommen auch langperiodische und unregelma6ige 
Veranderliche sowie Bedeckungsveranderliche vor, doch ist die 
Analyse der Daten unvollstandig, und die relativen Haufigkeiten sind 
noch unsicher. Der hellste Veranderliche ist S Doradus, ein P Cygni
Stern, der in dem ungeheuren diffusen Nebelliegt, der als NGC 2070 
katalogisiert ist. Diese Nebelmasse erstreckt sich innerhalb der 
gro6en Wolke fiber eine Flache, deren Durchmesser etwa 200 Licht
jahre betragt. Die mittlere wahre Leuchtkraft von S Doradus wird 
mit M = - 8,3 angegeben. Das ist die gro6te Leuchtkraft, die man 
je einem Einzelstern zugeschrieben hat. Sie betragt etwa das 
35000fache der Leuchtkraft der Sonne. 

Die gro6e Wolke ist besonders reich an Oberriesen. Nichtver
anderliche reichen ungefahr bis zu M = - 7,2, im Gegensatz zu 
- 6,0 bel der klelnen Wolke. lm abrigen verhalten sich die Haufig
keiten der Sterne verschiedener Leuchtkrafte ahnlich wie im galak
tischen System. 

Offene Haufen und leuchtende Nebelflecke kommen in belden 
Wolken haufigvor. In der gro6en Wolke kennt man mehr als30 Kugel
haufen, wahrend man in der kleinen Wolke nur einige wenige ge-

8) Shapley berichtet, daB etwa 2,5 v. H. aller Sterne in der kleinen 
Wolke, die heller als m = 16,8 (M = - 0,5) sind, Verllnderliche sind, 
die wahrscheinlich fast aile der Cepheidenklasse angehliren; Proceedings 
of the National Academy of Sciences 22, 10, 1936. 
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funden hat. Die Schatzungen der Helligkeiten der Haufen sind von 
Zeit zu Zeit nachgepriift und verbessert worden. Die neuesten 
Schatzungen sind zwar auch noch unsicher, doch legen sie nahe, da6 
diese Haufen mit ahnlichen Objekten in M 31 vergleichbar sind, 
daB sie aber systematisch schwacher sind als die Kugelhaufen des 
galaktischen Systems. 

Messier 31 ?) 

M 31, der groBe Spiralnebel in der Andromeda, ist mit dem bloBen 
Auge ziemlich deutlich als langliche Wolke von der halben GroBe 
des Vollmondes zu sehen und hat etwa die Helligkeit eines Sternes 
der vierten oder fiinften GroBenklasse. Visuell hat man nie eine Spiral
struktur entdecken konnen, wahrend sie auf Aufnahmen mit kleinen 
Kameras ohne weiteres zu erkennen ist. 

Der Nebel ist eine typische 8&-Spirale mit einem verhaltnismaBig 
groBen, unaufgelosten Kernbezirk (der mit dem Auge sichtbare 
Teil) und schwacheren Armen. Die auBeren Teile sind weitgehend 
in Sterne aufgeiOst. Novae, Cepheiden, friihe Riesen und Kuge1-
haufen findet man in betrachtlicher Zahl. Ihre Leuchtkrafte sind 
etwa dieselben wie bei abnlichen Objekten in den Magellanwolken. 
Aus den 40 einzeln untersuchten Cepbeiden kann man eine recht 
zuverlassige Entfernung ableiten, deren GroBenordnung durch die 
anderen Sterntypen bestatigt wird. 

Die Cepheiden erscbeinen in M 31 systematisch urn etwa 4,65 
GroBenklassen schwacher als in der kleinen Magellanwolke (dem 
Standardsystem). Ein Teil dieser Differenz entfallt ai.lf die Unter
schiede in der galaktischen Verdunklung, daM 31 nur 21°, die Wolke 
jedoch 45° von der galaktischen Ebene entfernt ist. Eine entsprechende 
Korrektur vermindert die auf die verschiedenen Entfernungen 
zuriickzufiihrende GroBenklassendifferenz auf 4,3. Der Spiralnebel 
ist also 7,25mal weiter entfernt als die Wolke, d. b. seine Entfernung 
betragt etwa 680000 L.J. oder 210000 parsec. 

Der Nebel hat die bekannte Linsenform mit einem wahrscbein
lichen Achsenverhaltnis von 6 oder 7 zu 1 ; doch ist er so orientiert, 
daB das Verhaltnis im projizierten Bild etwa 3 oder 4 zu 1 betragt. 

7) Eine ausfahrliche Beschreibung von M 31, sowie Hinweise auf 
fruhere Arbeiten findet man bel Hubble, ,A Spiral Nebulae as a Stellar 
System, Messier 31 ". Mt. Wilson Contribut. Nr. 376; Astrophysical 
Journal 69, 103, 1929. 
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Der gro6e Durchmesser des hellen Kerngebietes betragt etwa 3000 L.J. 
und die Spiralarme lassen sich ohne weiteres bis zu einem Durch
rnesser von etwa 40000 L.J. verfolgen. Mit verbesserten Methoden 
kann man schwache Auslaufer noch ungefahr bis zum doppelten 
Durchmesser erkennen, und man sieht, da6 Ober den gro6eren Bereich 
Kugelhaufen verteilt sinds). Die Abmessungen scheinen somit von 
derselben Gro6enordnung zu sein wie die des galaktischen Systems, 
obgleich M 31 ein kompakterer Nebeltypus ist. 

Die absolute Leuchtkraft betragt nach ziemlich unsicheren 
Schatzungen M = - 17,5 (1700 millionenmal so hell wie die 
Sonne). Die aus der Rotation des Kerngebietes (aus der Neigung 
der Spektrallinien) abgeleitete Masse betragt moglicherweise das 
30000 Millionenfache der Sonnenmasse. 

Eine Supernova - S Andromeda - wurde beobachtet (1885). 
Sie erreichte im Maximum eine absolute Leuchtkraft von etwa 
M = - 14,5 (tOO Millionen absolute Sonnenhelligkeiten), wurde 
also heller als die meisten Nebel. An normalen Novae tauchen etwa 
25 bis 30 im jahre auf (registriert wurden 1 15). Die Lichtkurven, 
Leuchtkrafte und Spektren11) ahneln denen der galaktischen Novae. 
Die absoluten Gro8enklassen im Maximum verteilen sich symmetrisch 
urn den Mittelwert M = - 5,5 und zeigen eine Streuung von 0,5 
Oro6enklassen. Das hellste beobachtete Maximum betragt M = - 6, 7, 
ist also etwa 85000mal heller als die Sonne. 

Dieselbe Grenze wird von dem hellsten Veranderlichen, einem 
frfihen Typus mit einer unregelma6igen Lichtkurve, erreicht, die 
jedoch Andeutungen einer fOnfjahrigen Periode zeigt. Man kennt 
noch ein halbes Dutzend andere Veranderliche, von denen einer rot 
und vielleicht mit dem galaktischen Stern Beteigeuze vergleichbar ist. 
Die Cepheiden schwanken in ihrem Maximum je nach ihrer Periode 
JWischen M = - 4,1 und - 2,7. Nichtveranderliche Sterne, die 
heller als M = - 5 sind, sind selten und die obere Grenze scheint 
nahe bei M = - 6 zu liegen. 

8) Ober die Bestimmung von Durchmessern aus l(ugelhaufen vgl. 
Hubble, Mt. Wilson Contribut. Nr. 452; Astrophysical journal 76, 44, 
1932; aus lichtelektrischen Messungen vgl. Stebbins and Whitford, 
Proceedings of the National Academy of Sciences 20, 93, 1934; aus 
Messungen mit dem Registrierphotometer vgl. Shapley, Harvard 
College Observatory Bulletin Nr. 895, 1934. 

8) Humason, ,The Spectra of two Novae in the Andromeda Nebula". 
Publications of the Astronomical Society of the Pacific 44, 381, 1932. 



Tafel IX 

Messier 31 
Das Bild wurde aus drei Aufnahmen des 100 inch-Reflektors zusammen
gesetzt. (Aufnahmen von Duncan, 19. und 20. August 1933.) Das Kern
gebiet des gro6en Spiralnebels ist nicht aufgeltist - die Sterne sind zu 
schwach, als da6 man sie auf der Platte einzeln erkennen konnte -, dennoch 
leuchten in diesem Bereich haufig Novae auf. Die au6eren Arme sind gut 
aufgelost, und es lassen sich helle Riesensterne im einzelnen untersuchen. 
Die rechte untere Seite (sfidlich vor dem Kern) befindet sich vergro6ert auf 
dem Titelbild und auf der Tafel V, wo die Auflosung deutlich sichtbar ist. 

Messier 32, der hellere, nahere Begleiter von M 31, erscheint unmittelbar 
unter (sfidlich) dem Kern am Rande der Spiralarme. Der hellste Stern der 
Aufnahme befindet sich rechts unterhalb von Messier 32. Der schwachere, 
entferntere Begleiter, NGC 205, befindet sich in der rechten oberen Ecke 

des Mittelteiles der Aufnahme (nordlich vom Kern des Spiralnebels). 
Das Bild zeigt den gro6ten Teil des Hauptkorpers des Spiralnebels, doch 
lassen sich mit dem Mikrophotometer noch Spuren desselben bis zum doppelten 
Durchmesser verfolgen. Das Bild des Hauptkorpers hat im Newton-Fokus 
des 100 inch-Reflektors eine Lange von 60 em, im Cassegrain-Fokus etwa 

180 em. 
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Ein im Katalog unter der Bezeichnung NGC 206 als besonderer 
Nebel eingetragenes Objekt ist in Wirklichkeit eine typische Stern
wolke im au8eren Teil von M 31. Die Abmessungen der Wolke 
betragen etwa 1300 mal 450 L.J. Etwa 90 Sterne sind heller als 
M = - 3,5. Mit abnehmenden Helligkeiten nehmen die Anzahlen 
stetig zu, bis sich die einzelnen Sterne schlie81ich im unauflosbaren 
Untergrund verlieren. Die helleren Sterne sind frilhe Typen, ihre 
genaue Klassifizierung ist jedoch noch nicht durchgefilhrt. Weder 
in der Wolke noch sonstwo in M 31 konnten irgendwelche leuchtenden 
Nebelmassen festgestellt werden. 

Ein paar offene Haufen sind bekannt. Ein typisches Beispiel 
findet man etwa 48' sfidlich vom Kern auf der Hauptachse. Der 
Haufen ist merklich verllingert und hat einen gro8ten Durchmesser 
von etwa 50 L.J. Er ist teilweise aufgeiOst, und am Rande sind ein 
paar Einzelsterne zu entdecken. Das Spektrum ist vom A-Typus. 
Der Farbenindex ist betrlichtlich kleiner als der der Kugelhaufen. 

Man kennt ungeflihr 140 Kugelhaufen, doch ist die Liste in den 
au8ersten Teilen des Nebels noch unvollstlindig1o). Ihre Gestalten, 
Strukturen, Farben und Spektren ahneln denen der Kugelhaufen im 
galaktischen System. Die Helligkeiten streuen zwischen M = -4 
und - 7, die Durchmesser zwischen 12 und 50 L.J. Die Haufen in 
M 31 sind also mit denen in den Magellanwolken vergleichbar und 
sind systematisch kleiner und schwacher als die im galaktischen 
System. 

Die Verteilung der Haufen in M 31 geht parallel mit der Hellig
keitsverteilung in der Spirale und ist eindeutig verschieden von der 
kugelformigen Verteilung im galaktischen System. Da man die 
Haufen mit einiger Sicherheit von den schwachen Nebeln in der 
Gegend von M 31 unterscheiden kann, so konnen sie zur Bestimmung 
der maximalen Ausdehnung des Nebels fiber den Hauptkorper 
hinaus dienen. Die Verteilung der Haufen fiihrt auf einen maximalen 
Durchmesser von etwa 100000 L.J. Die Suche nach Haufen hat 
Oberdies gezeigt, da8 man die Durchsichtigkeit von M 31 aus der Art 
erkennen kann, wie die dahinterliegenden, sehr schwachen Fe1d
nebel verblassen, je naher man dem Kern kommt. Die Daten sind 
jedoch vorlaufig noch unvollstandig und es liegt kein endgilltiges 
Ergebnis vor. 

10) Hubble, ,Nebulous Objects in Messier 31 Provisionally Identified 
as Globular Clusters". Mt. Wilson Contribut. Nr. 452; Astrophysical 
journal 76, 44, 1932. 
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Messier 32 

M 32, der nahere und hellere der heiden Satelliten von M 31, 
ist ein Musterbeispiel eines elliptischen Nebels vom Typus E 2 (Achsen
verhaltnis 8 zu 10). In der Projektion scheint er sich einem Arm des 
gro6en Nebels, etwa 25' sadlich vom Kern, zu Oberlagem. · Der 
kleinstmogliche Abstand der Nebel (von Kern zu Kern) betragt 
daher etwa 5000 L.J. Liegt aber M 32 in der Ebene der Spirale, so 
betragt der Abstand 12000 L.J. Es scheint zulassig, vorerst einmal 
mit dem gro6eren Abstand zu rechnen, obgleich M 32 innerhalb 
eines ziemlich gro6en Bereiches der Sichtlinie liegen kann. 

Der Nebel zeigt starke Verdichtung, und die Helligkeit fallt vom 
Kern nach au6en sehr schnell bis an die verschwimmenden Rander 
ab. Die Umrisse der lsophoten (Linien gleicher Helligkeit) ahneln 
Ellipsen. Die Durchmesser und daher auch die Gesamthelligkeiten 
nehmen mit der Belichtungszeit - soweit man diese hat treiben 
konnen - zu. Der gro6te beobachtete Hauptdurchmesser betragt 
etwa 8,5' oder 1700 L.J. Die katalogisierten Werte reichen bis zu 2' 
herunter. Diese gro6e Spanne zeigt deutlich die Schwierigkeiten, die 
sich ergeben, wenn man Durchmesser und Helligkeiten benutzt, ohne 
sich Ober die Bedingungen klar zu werden, denen sie entsprechen. 
Die absolute Leuchtkraft von M 32 betragt bei einem gro6en Durch
messer von etwa 4' oder 8000 L.J. ungefahr M = - 12,6 (20 Millionen 
Sonnenleuchtkrafte). Die Mitberilcksichtigung der au6eren Nebel
hOlle andert diesen Wert nicht wesentlich. 

Definiert man den Kern als die letzte Spur eines Bildes, die 
noch auf einer Aufnahme festgestellt werden kann, so erscheint er 
als ein sternahnliches Scheibchen mit einem Durchmesser von etwa 2". 
Die scheinbare Helligkeit betragt etwa m = 13,4, ist also bedeutend 
gro6er als bei dem entsprechenden Bild bei M 31. Eine Untersuchung 
fiber die Grenzen der photographischen Aufnahme hinaus kann visuell 
durchgefuhrt werden. Sinclair Smith11) untersuchte den Kern von 
M32 mit einem Interferometer am lOOinch-Reflektor und fand keine 
lnterferenzstreifen, woraus er schlo6, daB dieser kein Sternzentrum 

11) S. Smith, ,Some Notes on the Structure of Elliptical Nebulae". 
Mt. Wilson Contribut. Nr. 524; Astrophysical joumal82, 192, 1935. Ober 
Untersuchungen der auBerhalb des l(emes liegenden Bezirke vgl. Hub b I e, 
,Distribution of Luminosity in Elliptical Nebulae". Mt. Wilson Contribut. 
Nr. 398; Astrophysical journal 71, 231, 1930. 
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enthlilt. Unter sehr ganstigen Bedingungen konnte er ein Kernbild 
mit einem Durchmesser von etwa 0,8" oder 2 L.J. beobachten, von 
dem aus die Nebelhelligkeit nach allen Seiten abfallt. 

Der Spektraltypus von M 32 ist d 0 3, da er deutliche Zwerg
eigenschaften hat. In der Skala der Riesensterne ist seine Farben• 
klasse g8• Keines dieser Merkmale andert sich mit dem Abstand vom 
Kern. Eine Polarisation des · Lichtes konnte nicht gefunden werden. 

Das OefOge des Bildes ist welch und zeigt keinerlei Struktur. 
Es ist nicht die leiseste Andeutung einer AufiOsung zu erkennen. 
Sterne, die heller sind als M = - 2, sind also bestimmt nicht vor
handen. Die Auffassung von M 32 als Sternsystem macht weniger 
gro6e Schwierigkeiten als andere bekannte Theorien fiber seinen 
Bau; sie vermag jedoch nicht die gro6e Farbabweichung (den Wider
spruch zwischen Farbklasse und Spektraltypus) zu erkUiren. Diese 
Erscheinung ist eine EigentOmlichkeit der elliptischen Nebel im 
allgemeinen. 

NGC 205 

N OC 205, der schwachere Begleiter von M 31, ist ein anomaler 
elliptischer Nebel, der als E 5 p klassifiziert ist. In der Projektion 
liegt er etwa 37' nordlich des Kernes von M 31, nahe der kleinen 
Achse des Nebels. Der kleinste mogliche Abstand betragt somit 
7500 L.J. Die genaue Lage in der Sichtlinie ist nicht bekannt, doch 
kann man mangels genauerer Kenntnis so rechnen, als liege der 
Nebel in der Ebene des Spiralnebels. Sein Abstand betragt dann 
etwa 30000 L.J. 

· Der Kern ahnelt demjenigen von M 32, doch ist er betrachtlich 
schwacher und in einen verhaltnisma6ig schwacheren Nebel gehallt. 
Nach au6en verschwimmt die Helligkeit, und die Umrisse der lsophoten 
sind ungefahr Ellipsen mit einem Achsenverbaltnis von etwa 5 zu 10. 
Der auffalligere Teil des Nebels hat etwa eine GroBe von 8' mal 4' 
(1600 mal800 L.J.). Auf einer Aufnahme mittlerer Belichtungszeitll) 
wurde ein Hauptdurchmesser von 12' (2400 L.J.) gemessen; und 
tweifellos wfirde man an lange belichteten Platten noch gro6ere 
Durchmesser feststellen. Die Oesamthelligkeit wird ziemlich un
sicher zu M = - 11,5 (7 Millionen Sonnenhelligkeiten) geschatzt. 
Der Nebel ist also ein sehr schwacher Zwerg. 

11) Reynolds, ,;Photometric Measures of the Nebula NOC 205". 
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society 94, 519, 1934. 

Hubble, Nebel 9 
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Das Gebiet unmittelbar. urn den Kern zeigt eine gewisse Struktur, 
die anscheinend durch eine groBe Anzahl von kleinen, scharf begrenzten 
verdunkelnden Flecken erzeugt wird. Sehr schwache Sterne sind zahl
reicher, als manes von den Stemen des Vordergrundes allein erwarten 
sollte; es mogen also einige von ihnen zum Nebel gehOren. Auch 
einige Kugelhaufen kommen innerhalb des Areals vor, die eher zu 
NGC 205 als zur groBen Spirale gehOren. Diese verschiedenen Eigen
schaften zusammen mit dem auBergewohrilich schwachen Hellig
keitsabfall sind so einzigartig, daB der Nebel als ,besonders" (,p", 
von peculiar) klassifiziert wurde. Der frOhe Spektraltypus F 5 ist 
ebenfalls nicht normal. 

Die Radialgeschwindigkeiten der Mitglieder des Dreiersystems 
(M 31, M 32 und NGC 205) sind von der gleichen Gro8enordnung13) 

und beruhen in der Hauptsache auf der Sonnenbewegung. Die 
Geschwindigkeit von NGC 205 stimmt mit derjenigen von M 31 
iiberein, doch weicht die Geschwindigkeit von M 32 urn etwa 35 kmfsec 
ab. Trotz seiner Kleinheit diirfte dieser Unterschied reell sein, da 
er aus Spektren groBer Dispersion bestimmt wurde. Er deutet auf 
die Moglichkeit einer Bahnbewegung des Satelliten M 32 urn M 31. 
Wiirde sich NGC 205 in der Ebene des Spiralnebels urn M 31 herum 
bewegen, so wiirde er keine radiale Bewegungskomponente besitzen. 
Er Iiegt nahe der kleinen Achse des projizierten Bildes des Spiral
nebels, die Bahnbewegung wiirde daher vollkommen senkrecht zur 
Sichtlinie verlaufen. 

Wiirde die Bahnbewegung von M 32 in der Ebene des Spiral
nebels und in einem Abstande von 12000 L.J. vom Kern verlaufen, 
so wiirde sie eine Geschwindigkeit von etwa 105 kmfsec haben. Auf 
Grund dieser Geschwindigkeit mii.6te man M 31 eine Masse von etwa 
1010 Sonnenmassen zuschreiben. Dieser Wert scheint nicht un
vernilnftig. Der Satellit (M 32) wiirde sich dann allerdings nach den 
Beobachtungen der Radialgeschwindigkeiten in M 31 im umgekehrten 

13) FOr die Geschwindigkeiten von M 31 und M 32 fand man aus 
Spektren mittlerer Dispersion - 220 und - 185 km/sec. Die Geschwin
digkeit von NGC 205 - notwendigerweise aus Spektren sehr geringer 
Dispersion bestimmt - ergab sich zu - 300 kmjsec und stimmt mit 
der im gleichen Spektrographen gemessenen Geschwindigkeit von M 31 
Oberein. Der Widerspruch in den belden Geschwindigkeiten von M 31 
kommt von einem kleinen systematischen Gang mit der Dispersion, den 
man kennt, und dessen rechnerische Ermittlung bei den Nebelgeschwindig
keiten zum taglichen Handwerk geh<!rt. 
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Sinne wie die Materie der Spiralarme bewegen. Der Widerspruch 
scheint ernst und ist wahrscheinlich unvereinbar mit der Annahme, 
da.6 M 32 in der Ebene des Spiralnebels rotiert oder sich jetzt inner
halb derselben befindet. Oberhaupt befindet sich die Dynamik 
dieses Dreiersystems noch ganz in der ersten Entwicklung und es 
sind noch viele weitere Beobachtungen notig, bevor man an eine 
endgilltige Bearbeitung des Problems herangehen kann. 

Messier 3314) 

M 33 ist ein S0-Spiralnebel von massivem Typus, der so geneigt 
ist, daB das Achsenverhaltnis im projizierten Bild etwa 2 zu 3 betriigt. 
Der Hauptkorper hat einen Durchmesser von etwa 10 (12000 L.J.), 
und schwiichere Auslaufer kann man noch bis tiber fast den doppelten 
Durchmesser hinaus verfolgen. In seinem Aussehen iihnelt der Kern 
einem riesigen Kugelhaufen, obgleich keine Spur von Auflosung zu 
bemerken ist. Er ist halb sterniihnlich, hat eine absolute Heltigkeit 
von M = - 8, ist vom Spektraltypus F 5 und zeigt eine merkliche 
Farbabweichung. Aus Spektren mittlerer Dispersion wurde eine 
Radialgeschwindigkeit von - 320 kmfsec bestimmt. 

Das Kerngebiet zeigt als Untergrund eine unaufgeltiste Nebel
masse mit undeutlicher Spiralstruktur und zahlreichen verdunkelten 
Flecken. Ober diesen Untergrund sind zahlreiche Sterne verstreut. 
Mit zunehmendem Abstand vom Kern verschwimmt der unaufltisbare 
Nebelschleier und die Spiralarme treten mehr hervor. Die Arme 
sind breit und zum groBten Teil in Sterne, Haufen und Wolken 
aufgeltist. 

Die Entfernung ergibt sich aus 35 Cepheiden zu 720000 L.J. 
(220000 parsec). Die Cepheiden scheinen systematisch urn 0,1 GroBen
klassen heller zu sein als in M 31. Zuniichst schob man diese Differenz 
allein auf den Entfernungsunterschied und nahm an, daB M 33 ein 
wenig naher als M 31 sei. Heute ist man jedoch entgegengesetzter 
Meinung, denn der Unterschied in der scheinbaren Helligkeit wird 
durch den Unterschied der galaktischen Verdunklung - dieser 
betriigt etwa 0,2 GroBenklassen - in entgegengesetztem Sinne mehr 
als ausgeglichen. Man muB jedoch bedenken, daB die Verdunklung 

14) Eine ausfiihrliche Abhandlung iiber M 33, sowie Hinweise auf 
friihere Arbeiten, findet man bei Hub b I e, ,A Spiral Nebula as a Stellar 
System, Messier 33". Mt. Wilson Contribut. Nr. 310; Astrophysical 
Journal 63, 236, 1926. 

9* 



Tafel X 

Messier 33 
Die Aufnahme zelgt den zentralen Bereich des Nebels und wurde mit dem 
100 inch-Reflektor gemacht. Der Nebel durfte dem galaktischen System 

lihneln, doch ist er vlel kleiner. 
M 33 ist ein Spiralnebel von splitem Typus und befindet sich ungeflihr In 
derselben Entfernung (etwa 700000 L.J.) wie M 31, ein Nebel vom Zwischen
typus (vgl. Titelbild und Tafel X). Ein Vergleich dieser belden Nebel gibt 
uns mancherlei Aufschlu6 im einzelnen Qber die systematische Verlinderung 
des Sterngehaltes !lings der l<:lassifizierungsfolge. So reicht bel M 33, ganz 
im Oegensatz zu M 31, die Auflfisung bis in das lnnere des I<:ernes. Oberdies 
rfihrt ein wesentlicher Teil der Oesamthelligkeit von M 33 von blauen Ober
riesensternen her; bel M 31 ist der entsprechende Bruchteil sehr viet kleiner, 
und in den elliptischen Nebeln findet man solche Sterne uberhaupt nicht. 
Die Beschaffung solcher Daten ist schwierig und geht nur Iangsam voran, 
doch werden sie eines Tages einiges Licht auf die Entwicklung von Sternen 

und Sternsystemen werfen. 
Die Aufnahme von M 33 wurde am 30. November 1935 mit dem 100 lnch

Reflektor gemacht; SQden ist oben; 1 mm = 5,5". 
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(Breiteneffekt) auf statistischem Wege bestimmt wird, und da6 
iirtliche Abweichungen durchaus miiglich sind, besonders am Rande 
der Milchstra8e, wo sich M 31 befindet. Diese Miiglichkeit bringt eine 
gewisse Unsicherheit in die relativen Entfemungen. Vielleicht ist 
es kaum miiglich, eine genauere Aussage zu machen, als daB sich beide 
Nebel in ungeflihr derselben Entfernung befinden (GroBenordnung 
700000 L.J.). Die Gleichheit ihrer Entfernungen ist im Hinblick auf 
ihren kleinen Winkelabstand von etwa 15° am Himmel wichtig. Der 
Abstand hat somit den - in kosmischem MaBstabe - kleinen Betrag 
von 200000 L.J. 

M 33 ist etwas heller als ein Durchschnittsnebel. Die Gesamt
leuchtkraft betrligt etwa M = - 14,9 oder 160 Millionen Sonnen
leuchtkrlifte. Aus der spektrographisch ermittelten Rotation be
stimmt man eine Masse von ungeflihr 1000 Millionen Sonnenmassen. 

Es · wurden sechs scheinbar normale Novae festgestellt. Der 
hellste Veranderlich~ ist unregelmliBig und erreichte 1925 im Maximum 
M = - 6,35. Das Spektrum war zu jener Zeit von friihem Typus 
und zeigte schwache Emissionslinien, wahrscheinlich die Balmerserie 
des Wasserstoffs. Der Farbenindex war verschwindend klein. 

Die obere Grenze fOr nichtverlinderliche Sterne liegt etwa bei 
M = - 6,4. Die helleren Sterne sind blau; farbige Sterne, die 
heller sind als die Cepheiden, sind sehr selten. Die relative Hliufigkeit 
der Sterne, die heller sind als M = - 3, lihnelt derjenigen im galaktl
schen System. Einige kleine Haufen in M 33 lihneln in Aussehen und 
Farbe den Kugelhaufen in M 31, doch sind sie systematisch urn eine 
GroBenklasse oder mehr schwlicher. lhr wahres Wesen ist daher 
noch etwas zweifelhaft. 

Leuchtende Nebelflecken mit eingeschlossenen blauen Stemen 
sind zahlreich, und einige von ihnen sind als selbstandige Nebel 
katalogisiert. NGC 604, der auffalligste unter ihnen, ist ein wenig 
gestreckt und hat einen Durchmesser von ungefahr 230 L.J. Das 
Spektrum ahnelt weitgehend dem der leuchtenden Nebel im galakti
schen System, z. B. des Orionnebels. NGC 604 enthalt einen kleinen 
Sternhaufen, dessen 15 oder 20 hellste Sterne zwischen M = - 5 
und - 6,2 liegen. Aus ihren Farben sowie aus angedeuteten Spektren 
identifiziert man diese Sterne ganz rob als 0- und 80-Typen. Die 
Beziehung zwischen der Helligkeit der Sterne und der Ausdehnung 
der Nebelhiillen stimmt mit der im galaktischen System beob
achteten Beziehung iiberein. 
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NGC 682215) 

NGC 6822 ist ein unregelmaBiger Nebel ahnlich den Magellan
wolken, jedoch sehr viet kleiner und schwacher. Er liegt dicht an 
der MilchstraBe (Breite - 200) und in der allgemeinen Richtung 
auf das gataktische Zentrum (Lange 354°), wo die verdunkelnden 
Wolken am starksten sind. Aus diesem Grunde ist die Korrektion 
wegen der gataktischen Verdunktung ziemlich unsicher. 

Aus den scheinbaren Heltigkeiten von 12 Cepheiden fand man 
far die Entfernung den 6,7fachen Betrag der Entfernung der kleinen 
Magettanwotken, die normale Breitenkorrektion verkleinert die 
absolute Entfernung auf etwa 530000 L.J. (164000 parsec). Der 
Hauptkorper des Nebets ist langlich, die Durchmesser betragen 3200 
und 1600 L.J. (20' mat 10'). Der zentrate Kern, der etwa 1250 
ma1470 L.J. (8' ma13') groB ist, ahnelt den Kernen der Magettan
wolken. Die Moglichkeit von schwachen Austaufern ist nicht unter
sucht worden. Der Nebel ist ein auBerst lichtschwacher Zwerg, der 
schwachste, den man kennt, und hat eine absolute Heltigkeit von 
etwa M = - 11 (5 Millionen Sonnenteuchtkrafte). 

Novae hat man nicht beobachtet. Man fand einige unregelmaBige 
Veranderliche, von denen keiner heller ist ats der hellste Cepheide. 
Es kommen einige, wahrscheinlich kugelformige Haufen vor. Sie 
sind jedoch verhaltnismaBig schwach und ahneln mehr denen in 
M 33 ats in M 31. Es gibt fanf deutliche, leuchtende Nebelflecke, 
deren groBter wie ein Ring aussieht, in dessen Mitte sich eine kleine 
Gruppe heller Sterne befindet und der einen Durchmesser von 
130 L.J. hat. Die obere Grenze der Sternhelligkeiten liegt etwa bei 
M = - 5,6. Vielleicht hat dieser kleine Wert etwas mit dem be
schrankten Sterngehalt des Nebels zu tun. Die aus einem Nebelfleck 
hergeleitete Radialgeschwindigkeit von -'- 150 kmfsec entspricht 
recht gut der Sonnenbewegung. 

IC 1613 

IC 1613 ist, wie NGC 6822, ein kleiner, schwacher und un
regelmaBiger Nebel. Seine hohe Breite von - 600 macht ihn frei 
von den groberen Einflfissen der ortlichen Verdunklung und er
leichtert so die Deutung der photometrischen Daten. Baade, der 

16) Eine ausfiihrliche Behandlung sowie Hinweise auf friihere Unter
suchungen findet man bei Hub b I e ,,NGC 6822, a Remote Stellar System". 
Mt. Wilson Contribut. Nr. 304; Astrophysical journal 62, 409, 1925. 
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die Natur des Systems entdeckte, fiihrte mit dem 100 inch-Reflektor 
eine ausf8hrliche Untersuchung des Sterngehaltes durch. Die end
galtigen Ergebnisse werden bald veroffentlicht werden11). Er fand 
viele veranderliche Sterne, von denen die meisten Cepheiden sind. 
Die Entfernung betragt etwa 900000 L.J. Der Hauptkorper ist 
nahezu rund, hat einen Durchmesser von etwa 4400 L.J. und ist 
etwa 5 Millionen mal heller als die Sonne. Der Sterngehalt ahnelt 
demjenigen von NGC 6822, doch sind die Nebelflecke nicht so 
deutlich. 

Mogliche Mitglieder der lokalen Gruppe 

Von den neun soeben beschriebenen Systemen wei6 man, da6 sie 
Mitglieder der lokalen Gruppe sind. Drei weitere Nebel- NGC 9646, 
IC 342 und IC 10 - konnen als mogliche Mitglieder betrachtet 
werden. Die beiden ersten 17) sind groBe, schwache S0-Spiralnebel 
am nordlichen Rande der Milchstra6e, beide in einer Breite von+ 110. 
Sie liegen in der Zone teilweiser Verdunklung, die die undurch
sichtigen Wolken in der MilchstraBe umrandet, und erfahren daher 
vielleicht neben dem normalen Breiteneffekt noch eine starke zu
satzliche Verdunklung. Die gesamte Verdunklung kann irgendwo 
zwischen einer und drei Gro6enklassen liegen, die photometrischen 
Daten sind daher als Entfernungskriterien entsprechend unsicher. 
In beiden Nebeln findet man Sterne, jedoch keine veriinderlichen. 
Sie liefern nur eine obere Grenze fiir die moglichen Entfernungen. 
Wenn die Verdunklung zwei oder drei Gro6enklassen betragt, so 
gehOren die Nebel zur lokalen Gruppe; betragt sie nur eine Gro6en
klasse, so gehOren sie ihr nicht an. 

Die Radialgeschwindigkeiten geben eine weitere unabhangige 
Auskunft, sind aber auch unsicher. Die bezOglich der Sonnen
bewegung korrigierten Geschwindigkeiten betragen fiir NGC 6946 
+ 110 und far IC 342 + 150 kmfsec. Diese Geschwindigkeiten sind 
die Summe aus den Eigenbewegungen und etwaigen Entfernungs
effekten. Durch geeignete Verteilung auf diese Gro6en, die beide un-

11) Einige der Ergebnisse sind erwiihnt in dem Annual Report of the 
Mount Wilson Observatory for the year 1934--35. 

17) IC342 wurde von Hubble und Humason in der Arbeit ,The 
Velocity-Distance Relation for Isolated Extra-Galactic Nebulae" als 
mllgliches Mitglied der lokalen Oruppe erkannt, Proceedings of the 
National Academy of Sciences 20, 264, 1934. Der Nebel wurde dann 
spater im Harvard College Observatory Bulletin Nr. 899, 1935 be
schrieben. 



Tafel XI 

IC 1613 

Der Nebel ist unregelm~Big und ~hnelt den Magellanwolken. Jedoch ist er 
viel kleiner und schw~cher (etwa 5 Millionen Sonnenhelligkeiten). Im Ver
gleich zur groBen Wolke ist IC 1613 etwa 75mal schw~cher und hat die 
10,6fache Entfemung (900000 L.J.); er erscheint daher 8500mal schw~cher 

als die groBe Wolke. 
IC 1613 ist das entfernteste der bekannten Mitglieder der lokalen Oruppe. 
lnfolge der hohen galaktischen Breite ({J =- 000) gibt es nur wenig Vorder
grundsterne. Aus diesem Orunde ist die Feststellung der zum Nebel ge
hOrigen Sterne ziemlich einfach. Der Sterngehalt ~hnelt dem der Magellan
wolken. Es bestehen geringe Unterschiede, doch beruhen diese wohl auf 
der Tatsache, daB die Wolken eine vie! grtlBere Mustersammlung von 

Stemen liefern. 
Die Aufnahme wurde am 14. November 1933 von Baade mit dem 100 inch

Reflektor gemacht; Osten ist oben; 1 mm = 5,9". 
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bekannt sind, kann man dem Nebel nach Wunsch einen Ort innerhalb 
oder au.Berhalb der lokalen Gruppe zuweisen. 

Der dritte Nebel, IC 10, ist eines der merkwOrdigsten Objekte 
am Himmel. Mayall am Lick Observatory machte zum ersten Male 
auf seine Besonderheiten aufmerksam 18). Er liegt weit innerhalb der 
Grenzen der MilchstraBe, in einer Breite von - 3°. Die Lange von 
870 liegt etwa 1220 ab vom galaktischen Zentrum. Das Aussehen ist 
anscheinend das eines extragalaktischen Nebels mit Andeutungen 
von Auflosung. Es ist schwer, die Aufnahmen vollkommen zu deuten, 
doch lassen sie vermuten, daB es sich wohl urn einen Teil eines groBen 
Spiralnebels von spatem Typus handelt, der durch verdunkelnde 
Wolken hindurch eben noch zu sehen ist. Die Radialgeschwindigkeit 
ist unbekannt. Die Moglichkeit, daB er der lokalen Gruppe angehort, 
beruht lediglich auf der auBerordentlichen Verdunklung, die man 
wegen der sehr niederen Breite annehmen mu.6. Bevor kein neues 
Beobachtungsmaterial vorliegt, kann man nichts Genaueres sagen. 

Zusammenfassung 
Die absoluten Helligkeiten der Gruppenmitglieder Iiegen zwischen 

M = - 11 und- 17,5. Der Mittelwert betragt- 13,6. Diese Werte 
kann man mit den spater gefundenen Werten fiir das allgemeine Feld 
und fiir Nebelhaufen vergleichen, die etwa zwischen M = - 11,6 
und - 16,8 liegen und einen Mittelwert von etwa - 14,2 ergeben. 
Dieser geringe Unterschied kann wesentlich auf der Anwesenheit 
dreier sehr lichtschwacher Zwerge in der lokalen Gruppe beruhen, 
namlich IC 1613, NGC 6822 und NGC 205. Diese Ergebnisse 
lassen vermuten, daB im allgemeinen Feld viele ahnliche Zwerge 
vorkommen, die infolge ihrer geringen Helligkeit bei den allgemeinen 
Durchmusterungen Obersehen worden sind. Eine sorgsame Nach
prOfung der Durchmusterungen zeigt aber, da.6 solche Nebel entdeckt 
worden waren, wenn ihre Zahl groB ware. Sie mfissen daher verhaltnis
ma.Big selten sein. lhr Vorkommen in der lokalen Gruppe scheint 
daher eine einzigartige Eigenschaft der Gruppe zu sein und mindert 
ihren Wert als Muster ffir die Nebel im allgemeinen. 

Bei der Ableitung der Mittelwerte von M (Nebel) und von M 
(Sterne) wurde das galaktische System nicht berficksichtigt. Es ist 
jedoch ein hervorragendes Mitglied der Gruppe, und seine Helligkeit, 

18) ,An Extra-Galactic Object 30 from the Plane of the Galaxy." 
Publications of the Astronomical Society of the Pacific 47, 317, 1935. 



Tafel XII 

NGC 6946 und IC 342 
Diese groBen, schwachen Spiralnebel von spatem Typus sind m6gliche Mit
glieder der lokalen Oruppe. Sie liegen dicht an der MilchstraBe ({J = + 11 °) 
und zeigen daher zatllreiche Vordergrundsterne (man vergleiche Tafel X I 
mit {J = - 6QO und Tafel XIII mit fJ = + 75°). lnfolge ihrer Lage am 
Rande der Verdunklungszone (siehe Abb. 10) sind sie einer kraftigen lokalen 
Verdunklung unterworfen. Da der genaue Betrag derselben unbekannt ist, 
so ist auch die Entfernung unsicher und daher die Mitgliedschaft zur lokalen 

Oruppe ungewiB. 
Beide Nebel sind teilweise aufgel6st, doch hat man, mit einer Ausnahme, 
noch keine Sterntypen einwandfrei identifizieren k6nnen. 1917 entdeckte 
man in NOC 6946 (obere Aufnahme) eine Nova (vgl. S. 70), deren Ent
deckung dann zur Entwicklung von Methoden fahrte, mit denen man heute 

Nebelentfernungen bestimmt. 
Die Aufnahme von NOC 6946 wurde am 19. und 20. juni 1921 von Huma
son mit dem 100 inch-Reflektor gemacht; SOden ist am au6eren Rand der 
Seite; 1 mm = 6,4". Die Aufnahme von IC 342 (untere Aufnahme) wurde 
am 16. November 1933 mit dem 60 inch-Reflektor gemacht; Westen ist am 

auBeren Rand der Seite; 1 mm = 12,1". 
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die man nicht kennt, ist wahrscheinlich von der gleichen Gro8enord
nung wie die von M 31. Warde man diesen hypothetischen Wert in 
die Gruppenliste aufnehmen, so wOrde das Mittel von M (Nebel) etwa 
- 14,0 werden, und die kleine, lokale Mustersammlung wOrde weit
gehend mit der gro8en Mustersammlung der Feldnebel und Nebel
haufen Obereinstimmen. Der Mittelwert von M (Sterne) warde durch 
Einschlu8 des galaktischen Systems kaum urn mehr als 0,1 Gro8en
klassen geiindert werden. 

lnnerhalb der Gruppe wurde mit Bestimmtheit eine Supernova, 
niimlich die von 1885 in M31 beobachtet. Die meisten der zahlreichen 
galaktischen Novae - besonders die mit blo8em Auge sichtbare 
Nova von 1572 - wOrden wohl, wenn ihre Entfernungen bekannt 
wiiren, zur Klasse der Supernovae gerechnet werden. Die 1917 in 
dem mi:iglichen Mitglied NGC 6946 beobachtete Nova war wahr
scheinlich eine Supernova, die erst eine unbestimmte Zeit nach ihrem 
Helligkeitsmaximum entdeckt wurde. 

Normale Novae sind -'- auBer im galaktischen System - in vier 
Mitgliedern der lokalen Gruppe beobachtet worden, eine in jeder der 
Magellanwolken, sechs in M33 und 115 in M31. Der S0-Riesennebel ist 
offensichtlich ein bevorzugtes System und der S0-Nebel ist hiiufiger 
als die unregelmiiBigen Nebel. Das galaktische System (wahrscheinlich 
vom Typus S0) liegt zwischen M 31 und M 33. Die spiirlichen Daten 
lassen einen Zusammenhang zwischen der Hiiufigkeit normaler 
Novae und dem Nebeltypus (Grad der Dichte der Materie im Nebel) 
und bei vorgegebenem Typus zwischen Novahiiufigkeit und Gesamt
helligkeit (Sterngehalt) vermuten. 

In dem typischen elliptischen Nebel M 32 findet man keine Sterne 
und in dem besonderen Nebel NGC 205 ist ihr Vorkommen fraglich. 
Aile anderen Mitglieder der Gruppe sind gut aufgetost. Die hellsten 
Sterne in der gro8en Magellanwolke und in M 31 sind (unregelmiiBige) 
Veriinderliche, wiihrend sie in den anderen aufgelosten Nebeln 
nicht veriinderlich sind. Die groBe Wolke scheint besonders reich 
an Oberriesensternen zu sein, selbst wenn man die Veranderlichen 
ausschlieBt. Die obere Grenze der Sternhelligkeit bei M = - 7,2 
scheint eine ganz aus dem Rahmen fallende Ausnahme zu sein. Die 
entsprechenden Grenzen bei anderen Mitgliedern der Gruppe liegen 
zwischen - 5,5 und - 6,5 mit einem Mittelwert von rund - 6,0. 
Eine erneute Oberpriifung dieser Daten nebst einiger weiterer Daten 

·von naheren Nebeln des allgemeinen Feldes fiihren fiir die hellsten 
Sterne in aufgeli:isten Nebeln zur Annahme von M = - 6, 1. Dieser 
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Wert soil im nachsten Kapitel als Entfernungskriterium verwandt 
werden. 

Nebelflecke mit Linienemission findet man in den Spiralnebeln 
spater Typen und in den unregelma6igen Nebeln, jedoch nicht in 
den friiheren Typen. Diese Verteilung scheint allgemein gilltig zu 
sein. Blaue Riesen und Emissionsnebel sind charakteristische Merk
male fur einen hohen Auflosungsgrad. 

Die Radialgeschwindigkeiten der Gruppenmitglieder konnen im 
wesentlichen als eine Folge der Sonnenbewegung verstanden werden. 
Die Reste sind Summen aus Eigenbewegungen der Nebel und Ent
fernungseffekten. Letztere sind notwendig positiv. Da die Reste 
klein sind - ihr Mittelwert ist eine kleine negative GroBe -, so 
miissen Entfernungseffekte fehlen oder die Eigenbewegungen mfissen 
gro6 und einheitlich negativ sein. Die zweite Moglichkeit, bei der 
man also annimmt, daB sich die lokale Gruppe zusammenzieht, oder 
daB sich das galaktische System dem Zentrum nahert, scheint durch 
die an den naheren Feldnebeln beobachteten Geschwindigkeiten 
nicht gestiitzt zu werden. Das Beobachtungsmaterial ist sparlich, 
seine Deutung noch nicht ganz klar, doch laBt es andeutungsweise 
vermuten, daB die Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung innerhalb 
der lokalen Gruppe nicht gilt. 



Kapitel 7 

Daa Allgemeine Feld 

Die Abstandskriterien 

Die lokale Gruppe ist eine Mustersammlung von Nebeln, deren 
Entfernungen mit den lange bekannten, fOr Untersuchungen inner
halb des galaktischen Systems gebrauchlicben Methoden bestimmt 
wurden. Die Sammlung ist klein, doch bildet sie eine sehr notwendige 
und willkommene Bracke zu den Nebetn des allgemeinen Feldes. 
Die Klasse der bellsten Objekte in den Mitgliedern der lokalen Gruppe 
ist aucb noch in den naheren mit dem Fernrohr aufgelosten Feld
nebeln zu sehen. Diese hellsten Objekte machen es moglich, diese 
und jene auf einen gemeinsamen Nenner zu bringen und zu ver.
gleichen. Der Vergleich zeigt, daB Feldnebet, die das Fernrohr nocb 
auflost, im gro6en und ganzen den Nebeln der lokalen Gruppe ahnlich 
sind. Diese Feststellung ist von grundsatzlicher Bedeutung. 

Der gemeinsame Nenner ist der ,hellste Stern", definiert als das 
Mittel aus den drei oder vier hellsten Einzelsternen in einem Nebel. 
Diese ,hellsten Sterne" sind zwar sicher nicht genau gleich, haben 
aber in fast allen aufgelosten Nebeln der Gro6enordnung nach diesel be 
absolute Leuchtkraft. Die mittleren Helligkeiten wurden weitgehend 
an Mitgliedern der lokalen Gruppe bestimmt, deren Entfernungen 
aus Cepheidenbeobachtungen bekannt waren. Nachdem so eine 
Eichung vorgenommen war, ergaben die hellsten Sterne in den noch 
auflosbaren Nebeln des allgemeinen Feldes unmittelbar deren Ent
fernungen. Die Entfernungen waren jedoch nur statistisch zu werten; 
sie waren also in jedem Einzelfalle mit Fehlern behaftet, im Mittel 
jedoch zuverUissig. 

Mit Hilfe der hellsten Sterne kann man die uns nachste Schicht 
des allgemeinen Feldes erforschen, ahnlich wie man die Cepheiden 
zur Erforschung der lokalen Gruppe verwendete. Einige der deutlicher 
erkennbaren Feldnebel kann man bis in gewisse Einzelheiten be
schreiben, etwa so, wie es im vorigen Kapitel bei der lokalen Gruppe 
geschah. Aber zum Zweck der allgemeinen Untersuchung wird das 
Kriterium in anderer Weise angewandt. Die Anzahl der aufli:isbaren 
Feldnebel ist groB genug - etwa 125 sind bekannt -, urn ein ein-
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wandfreies allgemeingoltiges Muster fiir Nebel vom spateren Typus 
abzugeben. Diese Mustersammlung von auflosbaren Nebeln dient 
nun als Gruppe zur Eichung eines neuen Entfemungskriteriums, 
namlich der absoluten Leuchtkraft der Nebel selbst. Dieses Kriterium 
HiBt sich auf aile Nebel anwenden - unabhangig von ihrem Typus 
und ihrer scheinbaren Helligkeit. 

Das Anwendungsgebiet dieses neuen Kriteriums ist das Reich 
der Nebel - die Gesamtheit des beobachtbaren Raumteiles. Das 
Kriterium hat wiederum statistischen Charakter, doch ist die Streuung 
jetzt groB. Wesentlich ist, daB bei der Eichung jetzt nicht nur die mitt
leren Helligkeiten der Nebel, sondem auch die Streuung der einzelnen 
Leuchtkrafte urn den Mittelwert einbezogen wird. Die erforderlichen 
Daten sind in der Leuchtkraftfunktion enthalten, die, wie schon 
erwahnt, die praktische Ausdrucksform fiir die Haufigkeitsverteilung 
absoluter GroBenklassen von Nebeln in einem gegebenen Raumteil 
ist. Die wesentlichen Merkmale der Leuchtkraftfunktion sind erstens 
die Gestalt der Haufigkeitskurve, zweitens die mittlere oder die 
hiiufigste Leuchtkraft, drittens die Streuung. Sind diese bekannt, 
so ist die Funktion vollkommen bestimmt. 

Die Gestalt der Haufigkeitskurve nebst der Streuung wurde in 
mehreren MeBreihen aus den scheinbaren Helligkeiten bestimmt. Die 
Ergebnisse stimmen ganz gut iiberein. Die Kurve ahnelt, urn es 
vorweg zu nehmen, einer normalen Fehlerkurve, und die Streuung 
ist etwas kleiner als eine GroBenklasse. Der Betrag der mittleren 
absoluten GroBenklasse, M 0 genannt, kann nur aus Nebeln, deren 
Entfernungen bekannt sind, abgeleitet werden. Die Mitglieder der 
lokalen Gruppe sind hierfiir nicht zahlreich genug, die Bestimmung 
von M0 hangt daher hauptsachlich von der Mustersammlung auf
IOsbarer Nebel im allgemeinen Feld ab. 

Die Entwicklung der Entfernungskriterien ging nur schrittweise 
vor sich, ist darum aber nicht weniger eindrucksvoll. Das Forschungs
feld vergroBerte sich Schritt fiir Schritt. Jedes Kriterium lieferte 
eine Mustersammlung von Objekten, die zur Eichung eines neuen, 
zwar weniger genauen, aber in groBere Entfemungen reichenden 
Kriteriums dienten. Der erste Schritt - die Entfernung der Sonne, 
die die astronomische Langeneinheit bildet - lag innerhalb des 
Sonnensystems. Dann folgten innerhalb des Sternsystems Stern
parallaxen, Sternbewegungen, spektroskopische Parallaxen und 
Cepheiden. Dieses letzte Kriterium haute die Briicke zu den extra
galaktischen Bereichen. Es fiihrte zu den hellsten Stemen in Nebeln, 
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zu den Helligkeiten der Nebel, und schlie.61ich, wie wir sehen werden, 
zu den hellsten Nebeln in Haufen. 

Das Licht der Sonne erreicht die Erde in etwa 8 Minuten (genauer 
in 500 Sekunden); von dem femsten Haufen, dessen Entfemung 
gemessen werden konnte, reist es 240 Millionen Jahre. Das Ver
haltnis betragt etwa 1,5 · 1013, und dennoch wird die Unsicherheit 
in der Entfernung des Haufens kaum gro.6er als 15% sein. Dieser 
Vergleich spricht fOr den hohen Grad von Einheitlichkeit, dem man 
im Reiche der Nebel begegnet. Eine solche 6enauigkeit ist nur dann 
zu erwarten, wenn statistische Methoden auf ein umfangreiches 
Material weitgehend vergleichbarer Daten angewendet werden. 

Hellste Sterne 

Die Untersuchung des allgemeinen Feldes beginnt mit dem 
Vergleich zwischen Mitgliedem der lokalen Gruppe und naheren 
Feldnebeln. Die Cepheiden sind keineswegs die hellsten Objekte, die 
man in den Mitgliedern der lokalen Gruppe erkennen kann. Sie 
werden durch gewisse Typen von unregelma.6igen Veranderlichen, 
von normalen Novae, hellsten Stemen, Kugelhaufen, offenen 
Haufen und Emissionsnebeln iibertroffen. Mit zunehmender Ent
fernung soli ten diese Objekte, Klasse filr Klasse verschwinden; 
die Beobachtung ergibt tatsachlich eine Folge von Nebeln in der 
erwarteten Ordnung. Wenn schlie.61ich die Jetzten Einzelheiten des 
Sterngehaltes der Nebel im Fernrohr verschwinden, dann bleiben 
als mogliche Entfernungskriterien nur noch die Gesamthelligkeiten 
der Nebel und die Rotverschiebung in ihren Spektren iibrig. 

Au.6erhalb dieser Reihe liegen nur die auBerordentlich seltenen 
Supernovae, die in jedem Nebel in Abstanden von 500 bis 1000 jahren 
auftauchen. Aus den sparlichen verfilgbaren Daten schlieBt man, 
daB sie in ihrem Maximum stets ziemlich die gleiche absolute Leucht
kraft erreichen, die mit der mittleren Helligkeit der Nebel selbst 
vergleichbar ist. Supernovae konnen bis zu einer ungeheuren Ent
fernung beobachtet und entdeckt werden und sind grundsatzlich ein 
ebenso zuverlassiges Entfernungskriterium wie die Gesamthelligkeiten 
der Nebel. In Wirklichkeit werden die Maxima so selten beobachtet 
und die Novae selbst sind so selten, daB sie nur sehr wenig zu diesem 
Problem beitragen. 

Einige wenige unregelmaBige Veranderliche und normale Novae 
konnten in drei oder vier der nachsten Feldnebel identifiziert werden, 
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jedoch nicht in genagender Anzahl, urn genaue Entfemungen zu 
liefem. Offene Haufen und Nebelflecke mit Emissionslinien sind 
haufiger; doch sind sie schwer mit Sicherheit zu identifizieren. Auch 
sind ihre Gruppenmerkmale nicht ausreichend genau bekannt, urn 
aus Ihnen zuverliissige Kriterien abzuleiten. Die dringlichste Aufgabe 
scheint zur Zeit die Bestimmung ihrer Gruppenmerkmale aus den 
auf andere Weise unabhangig abgeleiteten Entfemungen. 

Die Kugelhaufen zeigen ebenfalls Anomalien, die noch erforscht 
werden mfissen. Sterne konnen von den Haufen bis herunter zur 
Gro6enklasse 19 ohne weiteres unterschieden werden, unter sehr 
ganstigen Bedingungen vielleicht bis zur Gro.6enk1asse 19,5. Eine 
Durchmusterung der Nebel mit Stemen oberhalb dieser Grenzgro6e 
zeigt, daB die Kugelhaufen, wenn sie Oberhaupt allgemein vor
kommen, von System zu System sehr verschieden sein mOssen. Der 
hellste Haufen in einem System iibertrifft selten den hellsten Stern 
und selbst dann ist der Unterschied noch kleinl). Nahe der Emp
findlichkeitsschwelle der photographischen Platte konnen Haufen 
gelegentlich far hellste Sterne gehalten werden, doch ist solch ein 
Irrtum nicht schlimm, wenn man Mittelwerte aus einer gro.6en Zahl 
von Daten ableitet. 

So scheint es, als seien die hellsten Sterne die letzten brauchbaren 
Kriterien des Stemgehalts von Nebeln, die mit zunehmender Ent
femung dahinschwinden. Man nimmt an, daB diese Sterne in allen 
aufgelosten Nebeln nahezu die gleiche Helligkeit besitzen. Diese 
Annahme wird durch ein theoretisches und ein empirisches Argument 
gestfitzt. Wie Eddington gezeigt hat, gibt es theoretische Griinde 
far die Existenz einer ziemlich genau bestimmten oberen Grenze der 

1) Innerhalb eines gegebenen Nebels liegen die Kugelhaufen innerhalb 
eines Bereichs von vier bis ftlnf Oro6enklassen. Die hellsten Haufen in 
M 31 und M 101 sind ein wenig he11er, diejenlgen in M 33, NOC 6822 
und anderen Nebeln, wahrscheinlich einschlie6lich der Magellanwolke, 
jedoch betrachtlich schwacher als die he11sten Sterne. Das Verhliltnis 
im galaktischen System ist ziemlich unsicher, wenn auch die vedtlgbaren 
Daten anzeigen, da6 die Haufen als Oruppe besonders hell sind. Die 
he11eren mtl6ten, wenn man sich auf die derzeitigen Schatzungen ihrer 
absoluten Leuchtkrafte verlassen kann, in den Mitglledern der lokalen 
Oruppe sehr deutllch zu sehen sein und wtlrden in den nliheren Feld
nebeln und selbst in den Mitgliedern des Virgohaufens Ieicht identlfizierbar 
sein. Wie die Beobachtung zeigt, sind solche Objekte in den nliheren 
Nebeln nicht vorhanden. Das la6t vermuten, da6 die l(ugelhaufen des 
galaktischen Systems eine einmalige Erscheinung sind, oder da6 die 
Schlitzungen ihrer wahren Leuchtkraft Qbertrieben sind. 
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Helligkeit, die ein normaler Stem je erreicht1). Wenn es eine solche 
Orenze gibt, so wird sie gewiB in jeder normalen, aus einlgen Milllonen 
Stemen bestehenden Sammlungvon einigen Objekten nahezu erreicht. 
Die Nebel, oder wenigstens die spliten Spiraltypen, bildeo eine 
Sammlung von ausreichendem Umfang und daher sollte jeder einige 
Sterne dicht an der Orenze enthaltens). 

Aber unabhlingig von jeder Theorie findet man als eine empirische 
Tatsache, daB die hellsten Sterne in aufgelosten Nebeln, deren Ent
femungen aus anderen Kriterien bekannt sind, ziemlich vergleichbare 
Helligkeiten besitzen. Doch gibt es nicht viele solche Nebel. Die 
Liste besteht aus dem galaktischen System, sechs Mitglledern der 
lokalen Oruppe und drei der nachsten Nebel des allgemeinen Feldes•). 
Der Begriff ,,hellster Stem" wird willkarlich definiert als das Mittel 
aus den drei oder vier hellsten Stemen in einem Nebel. Diese Sterne 
sind im allgemeinen etwa gleich hell, und so vermindert die Ein
beziehung mehrerer Sterne lediglich die Einflasse ungewohnlicher 
Flille und falscher Identifizierungen, ohne die Anwendbarkeit des 
Kriteriums einzuschrlinken. In diesem Sinne verteilen sich die 
hellsten Sterne in den zehn Systemen aber einen Bereich von etwa 
zwei OroBenklassen. Der Mittelwert far aile zehn Systeme betrligt 
M. = - 6,1, mit einer Streuung von a= 0,41. Die hellsten Sterne 
sind also im Durchschnitt 48000mal heller als die Sonne. 

Diese heiden Zahlen bilden das MetermaB, mit dem man die Ent
fernung auflosbarer Nebel miBt. Die Eichung wurde mit sehr splir-

1) Das Argument 1st, da8 die Leuchtkraft eine lineare Funktion der 
Masse 1st (Masse-LeuchtkraftMziehung), und da8 die Masse eine be
stlmmte Grenze (etwa hundert Sonnenmassen) nlcht Oberschreiten kann, 
da dann der Strahlungsdruck so gro8 wird, da8 der Stern instabil warde. 
Man vergleiche Eddington, Der innere Aufbau der Sterne (1926), 
Kap •. I, VI und VII; Sterne und Atome (erste Vorlesung), 1927. 

1) Die Abwesenhelt sehr heller Sterne In elllptlschen Nebeln und 
frilhen Spiralnebeln deutet darauf ltln, da8 diese Nebel anomale Stern
sammlungen darstellen. 

') Die Feldnebel sind M 101, M 81 und NGC. 2403, deren Ent
fernungen, au8er durch die hellsten Sterne, durch Novae, unregelmlt81ge 
Verllnderliche und Kugelhaufen bestimmt worden. lm Nebel M 101 
worden gewisse, noch nicht ganz genau identiflzlerte Verllnderllche ge
funden, die aber Cephelden sein darften. Die Entfernungen sind nlcht 
so sicher wie die der Mitglleder der lokalen Gruppe; aber die Berelcherung 
derListe ist sicherdiese Unsicherhelten wert. Vgl. Hubble and Humason, 
,The Velocity-Distance Relation among Extra-Galactic Nebulae", Mt. 
Wilson Contribut. No. 247; Astrophysical journal 74, 43, 1931. 

Hubble, Nebel 10 
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lichen Daten durchgefiihrt und wird iiberpriift werden miissen, wenn 
zuverliissige Daten von weiteren Feldnebeln vorhanden sind. Einige 
wenige · konnte man zur Zeit noch mit dem 100 inch-Reflektor be
stimmen, doch kann man wesentlich neue Ergebnisse erst nach der 
Inbetriebsetzung des im Bau befindlichen 200 inch-Reflektors er;. 
warten. 

Es wurde schon gesagt, daB die hellsten Sterne in den verschiedenen 
Nebeln nicht aile gleich hell sind. Man kann aber nicht wissen, ob 
es sich urn ungewohnlich helle oder ungewohnlich schwache Sterne 
handelt, wenn man die Entfernung nicht schon aus anderen Quellen 
kennt. In groBen Gruppen mitteln sich diese ungewohnlichen Faile 
heraus, doch bleibt die Entfernung der Einzelnebel mit einer Un
sicherheit behaftet. Sind die Zahlenwerte der Streuung bekannt, so 
kann die Unsicherheit fiir Einzelnebel oder fiir beliebig groBe Nebel
gruppen berechnet werden. 

Eine Streuung von solchen Entfernungskriterien bringt Aus
leseeffekte in die statistischen Durchmusterungen hinein. Liefern 
hellste Sterne das Kriterium, so ist der EinfluB klein, doch weiter 
drauBen, wo our noch die Gesamthelligkeiten der Nebel selbst ver
wendet werden, wird er wichtig und wird ausfiihrlich behandelt 
werden. Vorliiufig soli ohne weitere Erkliirungen festgestellt werden, 
daB, wenn man die Nebel auf Grund der scheinbaren Helligkeit ihrer 
hellsten Sterne auswahlt, die mittlere absolute Leuchtkraft dieser 
hellsten Sterne nicht die bei der Eichung abgeleitete, namlich 
M. = - 6,1, sondern urn 1,382 a2 heller ist, wobei a die Streuung ist. 
Darum muB bei der Durchmusterung aufgelOster Nebel den statisti
schen Entfernungen der Wert M, = - 6,35 zugrunde gelegt werden. 
Die entsprechende Leuchtkraft ist etwa die 60000fache der Sonne 

Unsicherheiten im Kriterium der hellsten Sterne 

Wegen der groBen Bedeutung des Kriteriums der hellsten Sterne 
miissen dessen Unsicherheiten und Anwendungsgrenzen untersucht 
werden, bevor es tatsachlich auf das allgemeine Feld angewendet 
wird. Man beobachtet Sterne our in bestimmten Typen von Nebeln, 
niimlich in den mittleren und spiiten Spiraltypen und den unregel
miiBigen Nebeln. Bei diesen Nebeln scheint sich die obere Grenze 
der absoluten Sternhelligkeit systematisch mit dem Typus zu ver
iindern. Der Gang ist nicht genau bestimmt worden, doch weiB man, 
daB er klein ist. Da indessen die groBe Mehrzahl der Nebel, in denen 
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Sterne entdeckt werden konnen, der einen Klasse S e angehort, so be
einflu6t bei statistischen Untersuchungen der Gang mehr die Streuung 
der Abweichungen als die Mittelwerte der Endergebnisse. 

Man konnte einwenden, daB als Einzelsterne identifizierte Bild
chen auch Gruppen oder Haufen sein konnten. Dieser Einwand 
scheint durchaus berechtigt, da in einem entfernten Nebel der Inhalt 
eines groBeren Raumteiles nicht von einem einzelnen Stern zu unter
scheiden ist. jedoch zeigt die Untersuchung der Haufen und Gruppen 
im galaktischen System und des Anblicks, den sie aus groBer Ent
femung bieten wiirden, daB eine Verwechslung nicht zu ernst ge
nommen zu werden braucht. Dieser SchluB wird durch ahnliche Unter
suchungen an Haufen in Mitgliedern des lokalen Systems bestatigt. 
Diese benachbarten Nebel sind von besonderer Bedeutung. Die 
Cepheiden sind offensichtlich Einzelsterne. Die als hellste Sterne ausge
wahlten Objekte sind heller als die Cepheiden, das Helligkeitsverhaltnis 
ist etwa dasselbe, wie man es bei entsprechenden Objekten des galak
tischen Systems findet. Aus diesem Grunde ist es sehr wahrscheinlich, 
daB die in der lokalen Gruppe als hellste Sterne ausgewahlten Objekte 
wirklich Einzelsterne sind. Und sch.lieBiich ist, wie spater noch 
gezeigt wird, die relative Leuchtkraft der Nebel und ihrer hellsten 
Sterne in der lokalen Gruppe nahezu dieselbe wie in den Feldnebeln°). 
Daher sind die hellsten Sterne in den Feldnebeln wahrscheinlich 
auch Einzelsterne. 

AuBerdem scheinen die als hellste Sterne ausgewahlten Objekte 
ohne Riicksicht auf ihre wirkliche Beschaffenheit streng vergleich
bare Korper zu sein. Sie wurden bei der Priifung eines einheitlichen 
Materials ausgewahlt und ihre Leuchtkrafte zeigen, verglichen mit 
den Nebeln, in denen sie liegen, keinen systematischen Gang mit der 
scheinbaren Helligkeit. Dieser Beweis der Einheitlichkeit ist wichtig, 
da die Beobachtungen meist an der auBersten Leistungsgrenze der 
Teleskope liegen, wo sich systematische Fehler schwer vermeiden 
lassen. Andere Unsicherheiten sind von geringerer Bedeutung. 
Die Ausmerzung der Feldsterne ist eine einfache statistische Auf
gabe, bei der kleine zufallige Fehler, jedoch keine merklichen syste-

&) Die mittlere, auf keinen Typus reduzierte Differenz m,- m,. 
betrllgt 7,93 fur die sechs aufgelosten Nebel, von denen man genau wei£1, 
da£1 sie Mitglieder der Jokalen Gruppe sind. Auf den Typus Se reduziert, 
betrllgt der Mittelwert 8,28. Nimmt man die zweifelhaften Flllle IC 342 
und NGC 6946 hinzu, so wird das Mittel 7,96. Diese Werte sind von 
gleicher Groflenordnung wie der Wert fur die Feldnebel, namlich 7,85. 

10* 
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matischen Fehler untertaufen konnen. Die gelegentliche Verwechslung 
von Stemen und Kugelhaufen wurde bereits erwahnt. 

Das Kriterium der hellsten Sterne arbeitet offenbar sehr gut, wenn 
es · sich urn die Gewinnung einer ersten Obersicht handelt, und einen 
unabhangigen Beweis far seine Zuverlassigkeit liefert die Geschwindig
keit-Entfemungsbeziehung. 

Anwendung des Krlterlums der hellsten Sterne 

1. Die Leuchtkraftfunktion fOr aufge!Oste Nebel 

Das Kriterium der hellsten Sterne wurde auf drei Grundprobleme 
angewandt, die aile zur Formulierung der allgemeinen Leuchtkraft
funktion beitragen. Die Probleme sind: erstens die Leuchtkraft
funktion aufgelOster Nebel, zweitens die Entfemung des Virgo
haufens und drittens die numerische Eichung der Geschwindigkeit
Entfemungsbeziehung. 

Die Leuchtkraftfunktion ist, wie schon erwahnt, die Haufigkeits
verteilung der absoluten GroBenklassen unter den Nebeln in einem 
vorgegebenen Raumteil. Es ist unmoglich, genau diese Art Daten 
zu sammeln, doch kann dieselbe Haufigkeitsverteilung aus jeder 
beliebigen groBen Sammlung von Nebeln abgeleitet werden, die 
vollig willkarlich ausgesucht und deren Entfemungen individuell 
bekannt sind. Wesentlich ist jedoch, daB die Streuung des Ent
femungskriteriums in maBigen Grenzen bleibt. Nur die aufgelo'sten 
Feldnebelliefem eine groBere Liste von Daten, die diesen Bedingungen 
entsprechen. 

Auf den Aufnahmen der groBen Reflektoren des Mount Wilson 
kann man in etwa 125 Nebeln einigermaBen zuverlassig Sterne 
identifizieren 8). Man hat die scheinbaren Helligkeiten m, der hellsten 
Sterne und die Helligkeiten m,. der Nebel selbst1) gemessen oder 

8) VorUiufige Listen solcher Daten wurden von Hubble, Mt. Wilson 
Contribut. No. 324, und von Hubble und Humason, Mt. Wilson 
Contribut. No. 427 und Astrophysical journal 74, 43, 1931, veroffentlicht. 
Die hler besprochene ausffihrlichere Liste enthlilt zuslitzliche, vom Ver
fasser gesammelte Daten, die In den Mt. Wilson Contribut. Nr. 548 
veroffentlicht sind. 

7) Die Nebelhelligkeiten beruhen im allgemelnen auf unmittelbaren 
Messungen von Stebbins und Mitarbeitern, die eine Photozelle dlrekt 
in den Brennpunkt des Ferni:ohres setzten, oder auf Heltigkeiten aus der 
Harvard-Dutchmusterung heller Nebel, die auf das System der licht
elektrischen Messungen reduziert wurden. 
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geschli.tzt und die Differenz m. -m. fOr jeden Nebel berechnet· 
Die Differenz ergibt die Helligkeiten der Nebel in Einheiten der 
Helligkeiten ihrer hellsten Sterne. Z. B. besagt eine Differenz von 
fOnf bzw. zehn Gro6enklassen, da6 der Nebel hundert- bzw. zehn
tausendmal heller ist als sein hellster Stern. Waren die Sterne aile 
genau gleich hell, so wOrden die Differenzen unmittelbar die absoluten 
Helligkeiten der Nebel angeben. Die Haufigkeitsverteilung der 
Differenzen wiirde dann die Leuchtkraftfunktion vollstandig be
stimmen. In Wirklichkeit ist das Problem natiirlich infolge der 
Streuung bei den hellsten Stemen verwickelter, wenn auch die Ein
fliisse klein und Oberdies berechenbar sind. 

Die Haufigkeitsverteilung der Differenzen m, - m. ist in der 
Abb. 11 wiedergegeben. Die Me6punkte konnen durch eine passend 
gewahlte, normale Fehlerkurve gut dargestellt werden. Die mittlere 
oder haufigste Differenz ist 7,84 Gro6enklassen und die Streuung 
betragt 0,94 Gro6enklassenB). 

Die Streuung setzt sich aus derjenigen der hellsten Sterne und 
derjenigen der Nebel zusammen. Eliminiert man erstere, so bleibt 
fOr die Streuung der Nebel allein etwa a = 0,84. 

8) Die einfachen Differenzen liegen zwischen 5,2 und 11,3 mit einem 
Mittelwert von etwa 7,9 Gr6.6enklassen. Die Haufigkeitsverteilung ist 
symmetrlsch und folgt genahert einer normalen l(urve mit einer Streuung, 
die ein wenig kleiner als eine Grti.6enklasse ist. Von den 125 Nebeln 
sind 11 unregelma.6ig, 16 vom mittleren Typus und die ilbrigen - im 
ganzen 98 - sind spate Spiraltypen. Die mittleren Differenzen for die 
einzelnen Typen sind folgende: 

Typua II Anzahl m,- tnn 

sb 16 8,57 ±0,20 
sc 98 7,84 ±0,06 

Unregelma.6ig 11 7,15 ± 0,25 

Diese Zahlen deuten auf eine systematische Abnahme der Nebel
helligkeiten oder eine systematische Zunahme der Helligkeiten der 
hellsten Sterne tangs der Klassifizierungsfolge. Daten aus anderen 
Quellen lassen vermuten, da.6 beide Erscheinungen eine Rolle spielen, 
da.6 jedoch der Gang bei den hellsten Stemen der wichtigere ist. jeden
falls rechtfertigen die Ergebnisse die Einordnung der mittleren Spiral
typen und der unregelma.6igen Typen in das System der spaten Spiral
typen. Die Korrektionen beeinflussen die mittlere Differenz oder die 
Form der Haufigkeitsverteilung nur unwesentlich, doch vermindem sie 
die Streuung auf den oben erwahnten Wert von a = 0,9 Gr6.6enklassen. 
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Die Leuchtkraftfunktion far aufgeloste Nebel ist also eine normale 
Fehlerkurve mit 

M0 = - 6,35 - 7,84 = - 14,2, e1 = 0,84. 

Die mittlere Helligkeit der Nebel betragt etwa das 85 Millionen
fache der Sonne. Die Streuung zeigt an, daB sich etwa die Halfte 
der Nebel in dem schmalen Bereich von der halben bis zur doppelten 

JOr----T----------r---------~--~ 
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Hliufigkeitsverteilung von m, - m ... 

m .. und m8 sind die scheinbaren Helligkeiten der Nebel bzw. ihrer hellsten 
Sterne. Da die absolute Leuchtkraft (l(erzenstllrke) der hellsten Sterne 
in allen Nebeln nahezu die gleiche ist, so gibt die Differenz m,- m .. 
die absoluten Leuchtkrllfte der Nebel in Einheiten der Helligkeit des 
hellsten Sternes. Darum stellt das Diagramm, wenn man die absolute 
GroBenklasse der Einheit, M, = - 6,35, abzieht, die relative Hlluflgkeit 
der verschiedenen absoluten GroBenklassen unter den Nebeln dar. Das 
Oiagramm umfaBt etwa 125 Nebel; die beobachtete Verteilung (gestrichelte 
l(urve) wurde durch die Verwendung Uberlappender Summen aus je drei 
aufeinanderfolgenden Werten von m.- m,. gegllittet. Die ausgezogene 

l(urve ist eine normale Fehlerkurve mit der Streuung a = 0,9. 

mittleren Helligkeit befinden. Die Verallgemeinerung der Funktion 
auf aile Typen folgt aus der vergleichenden Untersuchung der ver
schiedenen Typen, wie sie in den Haufen auftreten, und aus der 
Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung. 

2. Die Entfernung des Virgohaufens 

In den Haufen findet man aile Typen von Nebeln, wenn auch die 
elliptischen und friihen Spiraltypen vorherrschen. Eine Unter
suchung der scheinbaren Helligkeiten innerhalb einzelner Haufen 
zeigt, daB die mittleren Helligkeiten und die Streuungen der ver
schiedenen Typen langs der ganzen Folge vergleichbar sind. Wenn 
etwa ein systematischer Gang vorhanden ist, so ist er zu klein, als 
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daB man ihn mit den heutigen Daten achweisen konnte. Darum 
darf man vorUiufig die Leuchtkraftfunk on der aufgelosten Nebel -
sofem die Haufennebel als Gruppe mit den Feldnebeln vergleichbar 
sind - auf aile Typen anwenden. 

Die Frage nach der Vergleichbarkeit kann our beantwortet 
werden, wenn man die Entfernungen der Haufen kennt. Die Haufen 
sind, wie schon erwahnt wurde, untereinander sehr ahnlich. Ihre 
relativen Entfemungen sind so gut bekannt, daB die Kenntnis der 
absoluten Entfernung eines einzigen Haufens sofort die absoluten 
Entfernungen aller Obrigen liefern wOrde. GIOcklicherweise kann 
man die Entfernung des uns nlichsten Haufens mit Hilfe des gleichen 
Kriteriums abschatzen, das bei den aufgetosten Feldnebeln angewandt 
wurde, namlich mittels der hellsten Sterne. 

Der Virgohaufen, der uns am nlichsten ist, ist verhliltnismliBig 
reich an Spiralnebeln. Bei den meisten spliten Spiraltypen (S,) kann 
man Sterne identifizieren, doch our in sehr wenigen der frOheren 
Typen'). Die hellsten bisher beobachteten Sterne liegen zwischen 
m = 19 und m = 21, mit einem Mittelwert zwischen 20 und 20,5. 
Der wahre Mittelwert, einschlieBlich der unaufgelosten und auf .. 
getosten Nebel muB aus der Hliufigkeitsverteilung der beobachteten 
GroBenklassen geschlitzt werden. Der angenommene Wert von 
m = 20,6 ist wahrscheinlich von der richtigen GroBenordnung. Die 
entsprechende absolute GroBenklasse dieser Sterne ist M, = - 6, I, 
da AusleseeinfiOsse bei den Haufen keine Rolle spielen, deren Mit· 
glieder sich ja aile nahezu im gleic,hen Abstand vom Beobachter 
befinden. Somit betrligt die Differenz zwischen der scheinbaren und 
der absoluten Helligkeit - Entfernungsmodul genannt -

m-M = 26,7 

und die Entfernung10) etwa 7 Millionen Lichtjahre. 

8) Dieser Schlu6 beruht auf unveroffentlichten, vom Verfasser ge. 
sammelten Daten. Angaben fiber einen Teil der Daten findet man bei 
Hubble and Humason, Mt. Wilson Contribut. No. 427; Astrophysical 
journal 74, 43, 1931; Hubble, ,Red Shifts in the Spectra of Nebulae", 
The Halley Lecture 1934 (Oxford). 

10) Die Entfernung ist gegeben durch die Oleichung 
log d (Uchtjahre) = 0,2 (m- M) + 1,513, 

die unmittelbar aus der Definition von M folgt, nach der M = m, wenn 
d = 32,6 Lichtjahre = 10 parsec. Shapley berechnete die Entfernung 
des Virgohaufens zu 10,5 Millionen Lichtjahre. Harvard College Obser
vatory Bulletin Nr. 873, 1930. 



Tafel XIII 

Nebel im Virgo-Haufen (M 90 und M 100) 

Der Virgo-Haufen (Entfernung = 7 Millionen L.J.) ist der nllchste grol3e 
Nebelhaufen und enthlilt aul3er den fruhen Spiraltypen und elliptischen 
Nebeln, die in den normalen Haufen vorherrschen, ausnahmswelse eine 
besonders grol3e Zahl von mittleren und spllten Spiraltypen. Aus diesen 
Grunden glbt uns der Virgo-Haufen Gelegenheit zum Vergleich der Stern-

gehalte von Nebeln auf verschiedenen Stufen der Klassifizierungsfolge. 
Die meisten der S0-Nebel in dem Haufen kl>nnen mit dem 100 inch-Reflektor 
teilweise aufge!Ost werden, und die scheinbare Helligkeit der hellsten Sterne 
gibt dann die Gr013enordnung der Entfernung. Die fiberhaupt hellsten 

Sterne findet man in M 100 (untere Aufnahme). 
Von den S11-Nebeln sind nur wenige aufiOsbar, und ihre hellsten Sterne sind 
systematisch schwllcher als die der S0-Nebel. M 90 (obere Aufnahme) ist 
ein Grenzfall; einige sehr schwache Objekte konnten nur unsicher als einzelne 
Sterne identifiziert werden. Die Haufenmitglieder frfiher Typen sind im 

allgemeinen unaufgel6st. 
Pie Aufnahmen wurden mit dem 100 inch-Reflektor gemacht; die von 
M 90 am 21. Dezember 1935, die von M 100 am 21. januar 1925. In belden 
Flillen ist Norden oben (liul3erer Rand der Seite) und der Mal3stab 

1 mm = 4,25". 
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Da die Beobachtungen unvollstandig sind - nicht aile Nebel in 
den Haufen konnen aufgelost werden - so sind die Ergebnisse nicht 
endgilltig. Dennoch steht die allgemeine Gro6enordnung der Ent
fernung fest und man hat eine gro6e Mustersammlung von Haufen
nebeln aller Typen zum Vergleich mit den aufgelosten Nebeln des 
allgemeinen Feldes zur VerfOgung. Die scheinbaren Helligkeiten 
der Haufennebelliegen zwischen m = 10,2 und m = 15 oder weniger, 
und die baufigste Gro6enklasse ist wahrscheinlich etwa 12,7. Die 
hellere Grenze ist recht scharf; dagegen ist die untere Grenze, wo die 
wenigen Haufenmitglieder nur schwer von den Feldnebeln zu unter
scheiden sind, unsicher. Die entsprechenden aus dem Modulus 
m-M =26,7 abgeleiteten absoluten Gro6enklassen liegen zwischen 
-16,5 und -11,7 oder mehr; die haufigste ist etwa -14. Die 
Haufennebel sind daher vergleichbar mit den aufge!Osten Feldnebeln. 
Die Leuchtkraftfunktion der letzteren kann also sicher auf aile Nebel
typen verallgemeinert werden. 

3. Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung 

Das dritte Problem, auf welches das Kriterium der hellsten Sterne 
angewandt wurde, ist die zahlenma6ige Formulierung der Geschwin
digkeit-Entfernungsbeziehung. Diese Beziehung gibt, wenn ihr 
Zahlenfaktor bekannt ist, die Entfernungen und damit die wahren 
Leuchtkrafte aller Nebel, deren Geschwindigkeiten man kennt. Da 
aile Nebeltypen eingeschlossen sind, so ist hierin ein wesentlicher 
Beitrag zum Problem der Leuchtkraftfunktion zu sehen. 

Die Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung ist aus sehr einfachen 
Daten abgeleitet, namlich aus den Rotverschiebungen in den Nebel
spektren und den scheinbaren Helligkeiten der Nebel bzw. ihrer 
hellst.en Sterne. Die Geschwindigkeiten (konstante Vielfache der 
Rotverschiebungen) werden beziiglich der Sonnenbewegung korrigiert, 
enthalten jedoch noch die unbekannten Eigenbewegungen der einzelnen 
Nebel. Die Eigenbewegungen machen sich im Entfernungseffekt so 
bemerkbar, als seien sie zufiHiige Fehler, und wenn sie auch fOr die 
einzelnen Nebel unbekannt sind, so kann ihr Einflu6 auf die statisti
schen Mittelwerte doch abgescbatzt und teilweise rechnerisch be
seitigt werden. 

Die Gro6enklassen werden beziiglich der galaktischen Verdunklung 
sowie gewisser aus der Rotverschiebung folgender EinfiOsse korrigiert. 
Letztere werden im Kap. VIII ausfahrlicher besprochen. Zunachst 
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soli der Ausdruck ,korrigierte" Gro6enklasse m0 ohne weitere 
Erklarung an Stelle der ,beobachteten" Gro6enklasse m0 gebraucht 
werden. Die Beziehung zwischen den heiden lautet 

mo = mo - L1 mo, 
wo L1 m0 der Einflu6 der Rotverschiebung ist. Die Zahlenwerte der 
Korrektionen L1 "'o nehmen mit der Rotverschiebung zu, werden 
jedoch erst wichtig fur Verschiebungen, die Qeschwindigkeiten uber 
5000 kmfsec entsprechen. 

Aus drei voneinander unabbangigen Satzen von Daten wurden 
Beziehungen zwischen den Logarithmen der Geschwindigkeiten, 
log v, und den scheinbaren Helligkeiten me abgeleitet. Die erste 
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Abb. 12. Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung aus den hellsten Stemen. 
Es sind die Logarithmen der Geschwindigkeiten (in kmfsec und bezllglich 
der Sonnenbewegung korrigiert) gegen die scheinbaren Helligkeiten der 
hellsten Sterne in den Nebeln (bezllglich der lokalen Verdunklung korri
giert) aufgetragen. Die Nebel der lokalen Gruppe sind weggelassen. 
Die drei unteren, herausfallenden Punkte beruhen vielleicht auf Eigen-

bewegungen. 

Beziehung verknupft die Geschwindigkeiten aufgetoster Feldnebel11) 

mit den Helligkeiten der hellsten Sterne (29 Faile); die zweite Be
ziehung verkniipft die Geschwindigkeiten von Feldnebeln aller 
Typen, ob aufgelost oder nicht, mit den Helligkeiten der Nebel 
selbst (103 Faile); die dritte verkniipft die Geschwindigkeiten von 

11) Mitglieder der lokalen Gruppe wurden nicht benutzt. Sie sind so 
nahe, daB ihre Eigenbewegungen groB gegen die Entfernungseffekte sein 
konnen. Oberdies steht es noch nicht fest, ob innerhalb der lokalen 
Gruppe Entfemungseffekte Oberhaupt bestehen. 
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Haufen (jede Haufengeschwindigkeit ist der Mittelwert aller im 
Haufen beobachteten Geschwindigkeiten) mit der Helligkeit des 
fanfthellsten Nebels in den betreffenden Haufen (10 Falle)U). 

/1Pfl -elM!. fQ 1.2 1¥ f6 

Abb. 13. Oeschwindigkeit-Entfemungsbeziehung far Feldnebel. 

Es sind die Logarithmen der Geschwindigkeiten (in kmjsec und bezOglich 
der Sonnenbewegung korrigiert) gegen die scheinbaren Nebelhelligkelten 
(bezOglich der lokalen Verdunklung korrigiert) aufgetragen. Bel den 
helleren (nliheren) Nebeln ist der Elnflu6 der Eigenbewegungen 

betrachtlich. 

Die drei Beziehungen13), die in den Abb. 12, 13 und 14 wieder
gegeben sind, lassen sich durch die Gleichungen 

log v = 0,2 me- 1,403 (hellste Sterne), 
= 0,2 me + 0,347 (Feldnebel), 
= 0,2 me+ 0,612 (Haufen) 

darstellen, wo v in kmjsec angegeben ist. Diese Gleichungen ergeben 
genau dieselbe Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung. Die Unter
schiede in den Konstanten beruhen auf den Unterschieden der abso
luten Helligkeiten der als Entfernungskriterien benutzten Objekte. 

11) Die gro6en Haufen sind einander bemerkenswert lihnllch und man 
kann wichtige Zusammenhlinge ableiten, indem man z. B. irgendeinen der 
zehn hellsten Nebel oder das Mittel aus einigen der hellsten verwendet. 
Tatslichlich betrligt die systematische Abweichung der fOnfthellsten 
Nebel vom Mittel der zehnthellsten wenlger als 0,05 Gro6enklassen. 
Ohne RO.cksicht auf das Vorzeichen lst der mittlere Fehler kleiner als 
0,1 Oro6enklasse. 

11) Die Beziehungen stellen Analysen aller Daten da, die gegen 
Ende 1935 zur Verfugung standen. Einzelhelten sind in den Mt. Wilson 
Contribut. No. 549 verOffentllcht. 
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Die mittlere absolute Helligkeit des einen }(riteriums, diejenige der 
hellsten Sterne, ist schon bekannt. Daher kann die unmittelbare 
Beziehung zwischen Geschwindigkeiten und Entfernungen zahlenmaBig 
ausgedriickt werden, und die GroBenklassen anderer }(riterien konnen 
bestimmt werden. Beide Ergebnisse sind von iiberragender Bedeutung. 

10 12 1'1 16 11 
Hpg/liinlf hillister ffaufennebel/ 

Abb. 14. Oeschwindigkeit-Entfemungsbeziehung fiir Haufen. 

Es sind die Logarithmen der Oeschwindigkeiten (in kmjsec und beziiglich 
der Sonnenbewegung korrigiert) gegen die scheinbaren Helligkeiten der 
fiinfthellsten Nebel in Haufen {beziiglich der galaktischen Verdunklung 
korrigiert) aufgetragen. Jede Haufengeschwindigkeit ist das Mittel aus 
den verschiedenen einzelnen, innerhalb des Haufens beobachteten Oe
schwindigkeiten, deren Anzahl in Klammern neben die Kurvenpunkte 

gesetzt ist. 

Eichung der Geschwindigkeit-Entfemungsbeziehung 

Die Eichung der Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung geht wie 
folgt vor sich. Der Ausdruck fiir die Entfemung (in Lichtjahren) lautet 

log d = 0,2 (me- M) + 1,513, 
wo M die absolute GroBenklasse des Objektes mit der scheinbaren 
Gro6enklasse me ist. Darum ergibt sich ftlr die hellsten Sterne, wo 
M =- 6,35 ist, 

0,2 me = log d - 2, 783. 

Setzt man diesen Wert von 0,2 me in die Beziehung fur die hellsten 
Sterne ein, so erhiilt man 

log v = Jog d- 4,19, "= 6,6. 1Q-11 d, d = 15300 "· 
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Somit betragt die scheinbare Geschwindigkeitszunahme eines 
Nebels 165 km(sec je Million Lichtjahre (oder 550 km(sec je Million 
parsec) seiner Entfemung. 

Eine andere Methode zur Analyse der Daten filhrt zu etwas 
kleineren, doch wahrscheinlicheren Werten der Koeffizienten. Die 
Beziehung zwischen log tJ und m0 , die genauer als Geschwindigkeit
Helligkeitsbeziehung, denn als Geschwindigkeit-Entfemungsbeziehung 
bezeichnet werden milBte, ist mit Unsicherheiten behaftet, die durch 
die unsymmetrische Verteilung der durch die Eigenbewegungen 
hervorgerufenen Fehler entstehen. Der Mangel an Symmetrie ist 
schwer auszuwerten und zu korrigieren, besonders im Faile der auf
gelosten Nebel, bei denen die Entfemungseffekte notwendigerweise 
klein sind. Trotz allem sind diese Nebel die einzigen, deren Entfemung 
aus einem fundamentalen Krlterium abgeleitet wurde und daher 
milssen gerade sie zur zahlenmaBigen Eichung dienen. 

Die Unsicherheiten in der Geschwlndigkeit-GroBenklassen
beziehung konnen durch Verwendung der Geschwindigkeiten selbst 
an Stelle von log tJ und der aus den Moduli m0 - M berechneten 
Entfemungen selbst vermieden werden. Die den Eigenbewegungen 
entsprechenden Reste verteilen sich dann symmetrisch und heben 
sich nahezu heraus, wenn man die mittleren Geschwindigkeiten einer 
groBen Zahl von Nebeln betrachtet. Dafilr werden jedoch die mitt
leren Entfernungen jetzt einen systematischen Fehler zeigen14), 

doch sind die notwendigen Korrektionen klein und lassen sich Ieicht 
berechnen. lm Faile der aufgetosten Nebel, bei welchen die Streuung 
der absoluten Helligkeiten der hellsten Sterne 0,4 GroBenklassen 
betragt, muB die mittlere Entfemung nur urn I ,7 % vergrof.\ert 
werden. 

Die Kurve, welche die Geschwindigkeit-Entfemungsbeziehung 
darstellt, geht vom Ursprung der Koordinaten (dem Beobachter) aus, 

U) Da sich die Haufigkeiten der absoluten OroBenklassen der Ent
femungskriterien symmetrisch urn den mittleren Wert (die Leuchtkraft
funktionen sind normale Fehlerkurven) verteilen, so zeigen die Haufig
keiten der Entfemungslogarithmen filr Objekte einer bestimmten Schein
haren Helligkeit ebenfalls eine normale Verteilung. Die einfachen Ent
fernungen werden daher eine schiefe Haufigkeitsverteilung zeigen. 
Demnach ist die Beziehung zwischen den Mittelwerten sehr einfach 

log d = log d + 1,152 at, 

wo a, die Streuung von log d, ein Filnftel derjenigen von M betragt. 
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und man weiB (aus Beobachtungen von Haufen und entfernten Feld
nebeln), daB sie annahernd linear ist. Nun Iiefert die mittlere Ge
schwindigkeit und die mittlere Entfernung der aufgeiOsten Nebel 
als Gruppe einen Punkt, durch den die Kurve hindurchgehen muB. 
Dieser Punkt bestimmt den Anstieg der Kurve (die Zunahme der 
Geschwindigkeit mit der Entfernung). Die heute verfiigbaren Daten
fiir 29 aufgeloste Feldnebel - fiihren zu den folgenden Werten: 

ii = 4,07 Millionen Lichtjahre, 
v = 658,4 kmjsec, 
vjd = 165 kmjsec je Million Lichtjahre, 

= 550 kmjsec je Million parsec. 

Der Wert von ii enthalt die im vorigen Paragraphen erwahnte 
Korrektion urn 1,7%. LaBt man die Korrektion weg, so kann man 
die Konstante der Geschwindigkeit-Helligkeitsbeziehung unter der 
Annahme berechnen, daB die Eigenbewegungen zu vernachlassigen 
sind. Der so erhaltene Wert der Konstanten, - 1,410, stimmt sehr 
nahe mit dem friiher fiir die Beziehung angenommenen Wert, - 1 ,403, 
iiberein. 

Ahnliche Eichungen der Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung 
konnen mit Hilfe der Feldnebel im allgemeinen oder mit den Haufen 
gemacht werden. Die Ergebnisse sind mit den aus aufge!Osten Nebeln 
gewonnenen vergleichbar, doch sind sie nicht unabhangig, da die 
Entfernungen oder, genauer gesagt, die absoluten GroBenklassen der 
Entfernungskriterien aus dem fundamentalen Kriterium der hellsten 
Sterne hergeleitet wurden. Darum unterstreicht die Obereinstimmung 
der verschiedenen Eichungen zwar die innere Einheitlichkeit der 
Daten, tragt jedoch nur wenig zur Kenntnis des absoluten MaBstabes 
des Entfernungseffektes bei. 

Die unmittelbare Eichung des Entfernungseffektes aus der Ge
schwindigkeit-Entfernungsbeziehung erlaubt eine Abschiitzung der 
Streuung der besonderen Bewegungen der Nebel. Die totale Streuung 
der Abweichungen von der Beziehung betragt, in Geschwindigkeiten 
ausgedriickt etwa 248 kmjsec. Die besonderen Bewegungen tragen 
dazu etwa 200 kmjsec bei, und der Rest verteilt sich auf zufallige 
MeBfehler und die Streuung in den absoluten Helligkeiten der hellsten 
Sterne. 

Wenn auch der Koeffizient 165 kmjsec je Million Lichtjahre das 
zuverlassigere MaB fiir den absoluten Entfernungseffekt ist, so kann 
der aus der Geschwindigkeit-Helligkeitsbeziehung abgeleitete Koeffi-
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zient doch gut zu einem Vergleich der Entfemungskriterien in den 
drei Korrelationen dienen. Die Gleichung UiBt sich auf jeden Nebel 
und jeden Haufen, dessen Geschwindigkeit bekannt ist, anwenden. 
Die Geschwindigkeiten in kmfsec geben, durch 165 dividiert die 
Entfemungen in Millionen Lichtjahren. Die Entfemungen bestimmen 
zusammen. mit den scheinbaren Helligkeiten die absoluten Hellig
keiten. Die Analyse der Liste der so gesammelten absoluten Hellig
keiten wOrde die Leuchtkraftfunktion, einschlie6lich der Gestalt 
der Haufigkeitsverteilungskurve, der mittleren GroBenklasse und 
der Streuung ergeben. 

Diese Auskunft kann man sich jedoch vie! einfacher unmittelbar 
aus den Konstanten und den Abweichungen in den drei Korrelationen 
verschaffen. Die Unterschiede in den mittleren absoluten Gro6en
klassen der verschiedenen Entfernungskriterien sind augenscheinlich 
fOnfmal so groB wie die Unterschiede der in den Korrelationen vor
kommenden Konstanten15). Die Feldnebel sind daher urn den Betrag 
5 · (1,197 + 0,553) = 8,75 GroBenklassen heller als die hellsten Sterne. 
Die fOnfthellsten Nebel in den Haufen weichen von den hellsten 
Stemen urn 5 · (1,197 + 0,818) = 10,05 Gro6enklassen ab. Die 
absoluten GroBenklassen der drei Kriterium sind daher 

M, = - 6,35 (hellste Sterne), 
M = - 15,1 (Feldnebel), 
M6 = - 16,4 (ffinfthellste Nebel im Haufen). 

Die Leuchtkriifte von Haufennebeln 

Die fOnfthellsten Nebel in den Haufen sind im Durchschnitt eine 
halbe GroBenklasse oder weniger schwacher als die hellsten Nebel. 
Die mittlere absolute GroBenklasse der letzteren betragt also etwa 
- 16,9. Der Unterschied zwischen der hellsten und der mittleren 
oder haufigsten GroBenklasse in einem Haufen ist nicht genau be-

16) Eliminiert man me aus den belden Gleichungen 
log v = 0,2 me + const, Jog d = 0,2 me- 0,2 M + 1 ,513, 

dann ist 
log v- log d = 0,27 M + (const -1,513), 

und aus der Eichung durch hellste Sterne folgt 
0,2 M + (const -1,513) =- 3,98. 

Darum betragen die Differenzen der in den drei Korrelationen auf
tretenden Konstanten ein Ffinftel der Differenzen in M fOr die ver
schiedenen Kriterien. 
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stimmt, doch wurde lange Zeit der Naherungswert von 2,5 Gro6en· 
klassen benutzt. Die mittlere absolute Helligkeit der HaufennebellS) 
scheint daher von der GroBenordnung - 14,4 zu sein, wahrend der 
vorher aus den hellsten Stemen in den Haufenmitgliedern abgeleitete 
Wert- 14,0 betrug. Der Mittelwert dieser beiden geniiherten Werte 
- 14,2, stimmt mit dem fur aufgeloste Nebel im allgemeinen Peld 
unter Verwendung der hellsten Sterne als Entfernungskriterium er
haltenen Wert Oberein. 

Ausleseelnfliisse bel statlstlschen Entfernungskrlterlen 

Diese Werte beziehen sich auf den Mittelwert aller Nebel in einem 
vorgegebenen Raumbereich. Dieser Mittelwert werde mit M 0 

bezeichnet. Ein zweites Symbol, M, wurde fOr die mittlere absolute 
Helligkeit der bei der Aufstellung der Korrelation verwendeten Peld-
nebel gebraucht. M entspricht dem Mittelwert aller Nebel von 
gegebener scheinbarer Helligkeit. Die beiden Gro6en warden 
dann und nur dann Obereinstimmen, wenn die wahren Leuchtkrafte 
aller Nebel genau gleich groB waren. Tatsachlich sind aber manche 
Nebel bis zu zehnmal heller und andere zehnmal dunkler als der 
Durchschnitt. Eine Liste der Nebel einer bestimmten scheinbaren 
Helligkeit enthalt eine Mischung von Nebeln verschiedener wahrer 
Leuchtkraft, die fiber einen groBen Entfernungsbereich verteilt 
sind. Manche sind schwach und nab, andere hell und weit entfemt 
(Abb. 15). 

Nun ist die Verteilung der Nebel im Raume nahezu gleichformig. 
Diese Behauptung bezieht sich genau so auf Nebel irgendeiner be
stimmten wahren Leuchtkraft wie auf Nebel aller Leuchtkrafte. 
Die gleichformige Verteilung fOhrt im Verein mit der Streuung der 
wahren Leuchtkrafte zu einem merkwfirdigen Ergebnis. Betrachten 
wir fOr einen Augenblick die Liste der Nebel mit gleicher scheinbarer 

18) Die Obereinstimmung ist wahrscheinlich besser, als der Vergleich 
glauben lliBt. Die zehn Haufen, aus denen der Unterschied zwischen 
dem hellsten und dem f!lnfthellsten Nebel abgeleitet wurde, enthalten 
zwei auBergewohnliche Flille. Der eine (Perseus-Haufen) enthlilt ein 
aus dem Rahmen fallendes Riesenmitglied (NGC 1275), und der andere 
(Pegasus) ist ein sehr zerstreuter Haufen mit zwei ungewohnlich hellen 
Mitgliedem. LliBt man diese Haufen weg, so wfirden die Unterschiede 
zwischen den hellsten und den ffinfthellsten Nebeln etwa 0,3 GroBen
klassen, die hetlsten Nebel etwa -16,7 und die mittlere oder hliufigste 
GroBenklasse etwa- 14,2 betragen, in gllinzender Oberelnstimmung mit 
den Feldnebeln. 
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Helligkeit. Die absolut schwachen Nebel verteilen sich, da sie nahe 
sind, Ober ein verhliltnismaBig kleines Raumvolumen, wahrend 
die absolut hellen Objekte, die noch in groBer Ferne beobachtet 
werden, sich Ober ein verhaltnismaBig groBes Volumen verteilen. 
Daher Obertreffen die absolut hellen Nebel zahlenmaBig die absolut 
schwachen Nebel der gleichen s ch e in bare n Helligkeit ganz wesentlich, 

Abb.l5. Verteilung der Nebel mit gleicher scheinbarer Helligkeit lm Raume. 

Unter den Nebeln, die gleich hell erscheinen, gibt es Objekte von ver
schiedener wahrer Leuchtkraft, die i1ber einen groBen Entfernungs
bereich verteilt sind. Wenn sich also der normale Nebel (M0) In der 
Entfernung D = 3 befindet, so werden sich die Objekte von schwacher (S) 
und sehr schwacher wahrer Leuchtkraft (SS) nur in kleineren Entfernungen 
(bis herunter zu D = 1) befinden, wahrend die hellen (H) und die seh~ 
hellen Objekte (SH) i1ber einen groBeren Entfernungsbereich (bis zu 
D = 9) streuen werden. Die relativen Volumina der Raumteile, Qber 
welche die vier Stufen (SS bis SH) verstreut sind, werden durch die 
unter den Symbolen stehenden Zahlen angegeben. - Da die Vertellung 
der Nebel nahezu gleichformig lst, so werden slch unter den gleich hell 
erschelnenden Nebeln sehr viel mehr absolut helle, als absolut schwache 
Nebel befinden. Darum wird die mittlere absolute Helllgkelt M von 
Nebeln einer gegebenen scheinbaren Helligkeit groBer seln als 
die mittlere absolute Helligkeit M 0 von Nebeln in einem gegebenen 

Raumvolumen. 

Offensichtlich wird M heller als M0 sein. Diese Sachlage wird wichtig, 
wenn photometrische Entfernungskriterien, bei welchen eine merk
tiche Streuung auftritt zu statistischen Untersuchungen heran~ 

gezogen werden. 
Die vollstandige Losung des Problems kann wie folgt geschehen17). 

Wenn die raumliche Verteilung gleichformig ist und wenn die Leucht-

17) MaIm quI s t, ,On Some Relations in Stellar Statistics", Arklv 
for Mat., Astr., och Fyslk, 16, Nr. 23, 1921. 

Hubble, Nebel ll 
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kraftfunktion (Haufigkeitsverteilung der absoluten Gro.Benklassen 
in einem gegebenen Raumvolumen) eine normale Fehlerkurve 
mit einem Maximum M 0 und einer Streuung a ist, dann wird die 
Haufigkeitsverteilung der absoluten GroBenklassen ffir e in e g e g eben e 
s c he in bare He IIi g k e it eine normale Fehlerkurve mit derselben 
Streuung a, jedoch mit einem Maximum M sein, das urn den Betrag 

M0 - M = 1,382 a2 

heller ist als M0• Der Unterschied beruht auf dem schon erwahnten 
AusleseeinfluB in Verbindung mit der Streuung bei den hellsten 
Stemen. Wahlt man Nebel auf Grund ihrer scheinbaren Helligkeiten 
aus, wie das bei der Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung ffir 
Feldnebel oder in Durchmusterungen bis zu aufeinanderfolgenden 
GrenzgroBen geschieht, so muB man M benutzen. Wahlt man jedoch 
die Nebel auf Grund der in ihnen enthaltenen Sterne aus, so gilt M0, 

ebenso auch bei den Haufen. 

Die Leuchtkriifte der Feldnebel 

Der Wert M = - 15,1 ist aus der Beziehung ffir Feldnebel aller 
Typen und der Wert M0 = - 14,2 aus aufgelOsten Feldnebeln, die 
auf der Grundlage der hellsten Sterne ausgewiihlt wurden, abgeleitet. 
Die Streuung ffir die letztere Gruppe betriigt a = 0,84. Darum cr
geben die aufgelOsten Feldnebel den Wert 

M = M0 - 1,382a2 =- 14,2-0,93 =- 15,13, 

der mit dem tatsachlich bei den Feldnebeln aller Typen beobachteten 
Wert ungefahr iibereinstimmt. Die Streuung ffir die letztere Gruppe 
kann aus den Abweichungen in der Geschwindigkeit-Entfernungs
beziehung !.Inmittelbar berechnet werden. Beseitigt man die Einflfisse 
der Eigenbewegungen, so wird die Streuung in M etwa a = 0,85, in 
sehr guter Obereinstimmung mit dem Wert ffir aufge!Oste Nebel. Die 
Streuung bei den Haufennebeln ist nicht genau bestimmt worden, 
doch scheint sie von etwa der gleichen Gro.Be zu sein wie bei Feld
nebeln. Die zahlenma.Bigen Ergebnisse zeigen aber eine sehr gute 
innere Obereinstimmung und man findet keine auffalligen Unter
schiede zwischen den verschiedenen Gruppen. 

Eine ausffihrlichere Analyse der bei der Geschwindigkeit-Ent
fernungsbeziehung ffir Feldnebel verwendeten Daten ergibt fOr die 
verschiedenen einzelnen Typen ffir M die in Tabelle VI zusammen
gestellten Werte. Die Werte sind aile etwa gleich groB, ausgenommen 
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die der fOnf unregelmaBigen Nebel, und die Anzahlen sind zu klein, 
urn den kleinen, in den Zahlenwerten angedeuteten Gang von den 
frOhen zu den spaten Typen ganz sicherzustellen. Die besonders 
kleinen Leuchtkrafte der unregelmaBigen Typen scheinen jedoch 
reell zu sein, da sie durch die mittlere Leuchtkraft von vier weiteren 
unregelmaBigen Nebeln in der lokalen Gruppe bestatigt werden. 

Tabelle VI. Absolute Gr6Benklassen 
verschiedener Nebeltypen 

Type 

EO-E2 
E3- E7 
Sa- SBa 
Sb- SBb 
sc- SBC 

Unregelm. 

Anzahl 

11 
12 
23 
27 
25 
5 

-15,3 
-15,2 
-15,2 
-15,1 
-15,1 
-14,4 

Die zwei Mustersammlungen von 125 aufgeiOsten Nebeln und 
103 Feldnebeln haben 29 Objekte gemeinsam, sind jedoch im Obrigen 
unabhangig voneinander. Die Analyse der heiden Listen und der 
zehn Haufen fOhrt zu dem SchluB, daB aile Nebel vergleichbare 
Systeme sind, gleichgiiltig ob sie Haufenmitglieder oder Einzelnebel 
im allgemeinen Feld sind, oder von welchem Typus sie sind. Die einzige 
Ausnahme scheint zu sein, daB die seltenen unregelmaBigen Nebel 
im Durchschnitt nur etwa halb so hell sind wie die ubrigen Nebel. 
Falls in den mittleren Leuchtkraften der anderen Typen systematische 
Unterschiede vorhanden sind, so sind sie so klein, daB sie nur aus 
einem groBen Material oder sehr sauberen Daten hervorgehen wOrden. 

Das Reich der Nebel, oder wenigstens der bisher erforschte Teil, 
erscheint daher als ein ungeheures Raumgebiet, in dem vergleichbare 
Systeme gleichformig verteilt sind. Die Skala der Nebelentfemungen 
ist bekannt. Die absoluten Leuchtkrafte sind ausfilhrlich besprochen 
worden, doch wird es niitzlich sein, wenn wir die Ergebnisse 
noch einmal zusammenfassen. Die Nebel sind durchschnittlich 
85 Millionen mal heller als die Sonne. Die hellsten von ihnen sind 
etwa zehnmal heller und die schwachsten etwa zehnmal schwacher 
als der Durchschnitt, doch liegt etwa die Halfte innerhalb des engen 
Bereiches von der halben bis zur doppelten mittleren Leuchtkraft 
aller Nebel. Andere allgemeine Ziige, iiber die man noch Auskunft er
halten kann, sind die absoluten Abmessungen und die Massen der Nebel. 

n• 
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Die Abmessungen der Nebel 

Die Abmessungen leitet man aus der Durchmesser-Helligkeits
beziehung ab, die bei Besprechung der Klassifizierung (Kap. II) 
erwahnt wurde. lnnerhalb jeder Stufe der Klassifizierungsfolge gilt 
die Beziehung 

m +5 log D a = const, 

wo m die scheinbare Helligkeit eines Nebels und Da dessen Winkel
durchmesser in Bogenminuten ist. Die Konstante nimmt tangs der 
Folge von den kugelformigen Nebeln bis zu den offenen Spiralen 
stetig zu und wurde filr verschiedene Standardstufen oder -typen 
berechnet. Kennt man also die Lange des wahren Durchmessers far 
irgendeinen Typus, so kann man ibn auch filr andere Typen Ieicht 
berechnen. 

Die Umrechnung von scheinbaren auf wahre Leuchtkrafte und 
Abmessungen geschieht mit Hilfe der Beziehung 

log d (Licht jahre) = 0,2 (m - M) + 1 ,513, 

aus der folgt 
m = 5 log d - 22,665 

und 
D = 3438 X linearer Durchmesser . 

" Entfernung 

Letzteres ist lediglich eine Definition. Filhrt man diese AusdrOcke 
in die Durchmesser-Helligkeitsbeziehung ein, so findet man fOr den 
Durchmesser D1 (in Lichtjahren) 

log D1 = 0,2 X const + 0,997. 

Zahlenwerte von D1 erhalt man dann sofort aus den schon bestimmten 
Werten der Konstante filr verschiedene Nebeltypen (Kap. II). 

Es sei betont, daB die Winkeldurchmesser der Nebelbilder 
ziemlich willkilrliche GroBen sind. Sie hangen weitgehend von den 
Belichtungszeiten und den MeBmethoden ab, und das gleiche gilt 
fOr die Betrage der Konstanten. jedes einheitliche Datenmaterial 
liefert recht zuverlassige relative Werte der Konstanten tangs der 
Folge, doch hangt der Nullpunkt der Skala von den besonderen 
Bedingungen (Belichtung und MeBmethode) ab. Mit diesem Vor-
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behalt sind die ungefahren18) linearen Durchmesser der Hauptkorper 
fOr verschiedene Nebeltypen in der Tabelle VII zusammengestellt, 
Sie entsprechen den Konstanten, die schon fOr eine besondere 
Gruppe von Daten gegeben wurden. 

Tabelle VII. Nebeldurchmesser. 

Typus Durehmesser Typus Durchmesser 

EO 1900 Lichtjahre (SO) (5300) Lichtjahre 
E3 2800 sa 6000 
E7 4800 sb 7600 
SBa 5500 sc 9500 
SBb 6300 Unregelm. 6300 
SBC 8700 

Die Massen der Nebel 
Die zuverlassige Bestimmung von Massen ist ein ungelostes 

Problem der Nebelforschung. Es wurden zwei Methoden angewandt, 
die zu auBerordentlich verschiedenen Ergebnissen fOhrten. Dennoch 
lassen sie insgesamt eine allgemeine GroBenordnung der Masse ver
muten, andieman vorlaufig glauben kann, solange eine befriedigendere 
Losung des Problems noch aussteht. 

Die eine Methode beruht auf der spektrographischen Rotation19). 

Die Nebel sind im allgemeinen Iinsenformige Systeme, die in rascher 
Rotation urn ihre kleine Achse begriffen sind. In einigen wenigen 
Fallen, wo die Nebel nahezu Ober die Kante gesehen werden, konnten 
Radialgeschwindigkeiten an verschiedenen Punkten langs der groBen 
Achsen gemessen und die Art der Rotation bestimmt werden. Nach 
diesen Beobachtungen behalten die Kerngebiete bis zu betrachtlichen 
Abstanden vom Zentrum ihre Gestalt bei und rotieren wie starre 

1') Die Durchmesser sind nicht streng richtlg, da die EinfiOsse der 
Streuung vernachlllssigt wurden. Die Zahlenwerte entsprechen log D, 
dem Mittelwert der Logarithmen der Durchmesser, und nicht log iS, dem 
Logarithmus des Mittelwertes der Durchmesser. Die belden Grll8en 
sind nicht notwendigerweise gleich, und ihr Unterschied 1st eine Funktlon 
der Streuung in D. Die Berechnung der Streuungen fOr verschiedene 
Typen und der notwendigen Korrektionen ist jedoch vertagt worden, 
bis ein deflniertes Datenmaterial zur Untersuchung vorllegt. - Das gleiche 
gilt fOr die Streuung der einer bestlmmten scheinbaren Helllgkeit ent
sprechenden Entfernungen, obgleich dlese GroBe bekannt ist und die 
Effekte bestimmt werden kllnnen. 

1') Zuerst von Opik angewendet, ,An Estimate of the Distance of 
the Andromeda Nebula." Astrophysical journal 55, 406, 1922. 
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Korper. Die auBeren Teile jedoch bleiben zurOck, und zwar in 
steigendem MaBe mit zunehmendem Abstande vom Kern. Die 
Deutung dieses Verhaltens auf einfacher dynamischer Grundlage 
ist nicht ganz klar. Es deutet, in scharfem Widerspruch zu dem 
beobachteten Helligkeitsabfall, auf eine gleichformige Dichte inner
hath eines groBen Kerngebietes. 

Unabhangig von den Unsicherheiten in dem dynamischen Bilde 
sollte die Bahnbewegung eines Punktes in der Aquatorebene aus
schlieBiich durch die Masse innerhalb der Bahn bestimmt sein. 
Diese Masse kann etwa auf die gleiche Weise bestimmt werden, wie 
man die Masse der Sonne aus der Bahnbewegung der Erde (oder 
der anderen Planeten) bestimmt. Die auBere Masse im Nebel auBer
halb der betrachteten Bahn kann nur geschatzt werden. Benutzt 
man fOr die Rechnung die auBersten Punkte, fOr die noch Ge
schwindigkeiten gemessen wurden, so ist die auBere Masse our ein 
verhaltnismaBig kleiner Bruchteil der Gesamtmasse, und der Fehler 
der Schatzung sollte noch kleiner sein. 

In der Tabelle VIII sind spektrographisch bestimmte Massen von 
vier Nebeln, einschlieBiich des galaktischen Systems, aufgefiihrt. Sie 
liegen zwischen etwa 1000 und 200000 Millionen Sonnenmassen und 
betragen im Mittel 50000 Millionen Sonnenmassen. Diese Nebel 
sind jedoch vie! groBer und heller als der Durchschnitt und zweifellos 
sind auch ihre Massen ungewohnlich groB. Ober die richtige Korrektur 
kann man kaum etwas Sicheres sagen, doch konnen wir in erster 
Naherung annehmen, daB die Massen den Helligkeiten proportional 
sind. In diesem Faile wOrde ein Durchschnittsnebel etwa die Masse 
von 2000 Millionen Sonnen haben. 

Die zweite Methode zur Abschatzung von Nebelmassen wurde 
kiirzlich von Sinclair Smith2°) angewendet. Die Analyse der 
Radialgeschwindigkeiten von 32 Mitgliedern des Virgohaufens ergab 
far die Entweichgeschwindigkeit des Haufens etwa 1500kmjsec. Diese 
GroBe war ein MaB fOr das Gravitationsfeld und somit auch fiir die 
Gesamtmasse des Haufens. Die Gesamtmasse, geteilt durch die 
Anzahl der Mitglieder, ergibt dann die mittlere Masse je Nebel. 
Diese ist von der GroBenordnung 2 · ton Sonnenmassen oder etwa 
IOOmal so groB wie die Masse, die aus den spektrographisch 
gemessenen Rotationen folgt. lnternebulare Materie in den Haufen 
wurde vernachlassigt. Es mag solche Materie geben, doch Iiefern 

20) ,The Mass of the Virgo Cluster", Mt. Wilson Contrlbut. Nr. 532; 
Astrophysical journal 83, 23, 1936. 
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uns die Beobachtungen keinen Grund, anzunehmen, daB ihre Masse 
groB gegen die verdichtete Masse im Nebel ist. 

Der Widerspruch scheint reetl und bedeutungsvotl zu sein. Das 
dynamische Problem, daB sich uns in den Haufen darbietet, ist 
einfacher als das der Nebelrotation, und in diesem Sinne sind die 
Haufenmassen Oberzeugender. Die Haufenmassen sind in gewisser 
Hinsicht obere Grenzen, wahrend die Rotationsmassen in Anbetracht 
der Annahmen Ober die Materie in den au8ersten Gebieten moglicher
weise als untere Grenzen angesehen werden mOssen. jedoch sind 
die Ergebnisse durchaus unbefriedigend, solange der Widerspruch 
nicht ganz wesentlich gemildert wird. 

Tabelle VIII. Spektrographische Massen von Nebeln. 

Nebel II Typus I Masse Leuchtkraft I .11*/L 

M33 sc 109 Sonnen 1 ,45 . ws Sonnen 7 
M31 sb 3 .lQlO 1,7·109 18 

NGC4594 sa 3,5, JOlO 1,5. 109 23 
NGC3115 E7 9 .J09 1,6· ws 56 
Gal. Syst. (Sc ?) 2 .]Qll ± 

Mittel 5 ·tO 10 26 

M* bedeutet die Masse und nicht die absolute Helligkelt. Eine 
J\nderung des Verhllltnisses MfL mit dem Nebeltypus liegt nahe; doch 
gibt es zu wenig Daten, urn sie als eine allgemeine Erscheinung sicher
zustellen. Die Ergebnisse fOr NGC 3115 stammen aus unveroffentlichten 
Rotationsmessungen von Humason. 

Die Besprechung der Massen beschlie8t unsere vorlaufige Er
kundung der Nebel. Die Untersuchungen sind mit Unsicherheiten 
gespickt, und die Zahlenergebnisse sind hauptsachlich Schatzungen, 
die OberprOft werden milssen, wenn die Beobachtungstechnik sich 
weiter entwickelt hat und man gro8ere Teleskope auf das Problem 
angesetzt haben wird. Dennoch konnten wertvolle Aussagen Ober den 
Ma8stab der Nebelentfernungen, die atlgemeinen ZOge der Nebel, 
namlich ihre Leuchtkrafte, Abmessungen und Massen, Ober ihre 
Struktur, ihren Sterngehalt, ihre raumliche Verteilung im Gro8en 
und Ober die merkwiirdige Geschwindigkeit-Entfernungsbeziehung 
gewonnen werden. Diese Daten liefern eine Skizze des Nebelreiches 
in gro8en ZOgen. Die Umrisse haben vielleicht noch keine endgottige 
Gestalt angenommen, doch sind sie deutlich genug, urn nunmehr an 
die Untersuchung von Einzelfragen bei einiger Kenntnis ihres Zu
sammenhanges mit dem allgemeinen Bilde herangehen zu konnen. 



Kapitel VIII 

Das Reich der Nebel 

Die vorangehenden Kapitel beschrieben die sichtbaren ZOge der 
Nebel und ihre Verteilung, die Entwicklung von Methoden zur Er· 
forschung ihrer wahren Eigenschaften und die Art der Ergebnisse, 
zu denen diese neuen Methoden filhrten. Nunmehr konnen wir das 
Reich der Nebel als ein einheitliches Ganzes betrachten und den 
beobachtbaren Raum als ein Muster des Weltalls Oberhaupt auffassen. 

Die Forschung ging aus von einem Punkte innerhalb eines 
einzelnen Stemsystems, einem Nebel. Sie drang durch den Schwarm 
von Stemen hindurch in ein ungeheures, dOnn mit anderen Nebeln 
bevolkertes Raumgebiet vor. Aile diese Nebel sind einander seltsam 
ahnlich, Angehtirige einer einzigen Familie. Da man ihre wahren 
Leuchtkrafte kennt, so kann man ihre Entfernungen bestimmen 
und ihre Verteilung zu Papier bringen. Man findet sie einzeln, in 
Gruppen und gelegentlich in gro8en Haufen. Vergleicht man jedoch 
gro8e Bereiche, so mittelt sich die Neigung zur Haufenbildung heraus, 
und ein Bereich gleicht dem anderen. 

Die erste vorlaufige Untersuchung ergab eine nahezu gleich· 
formige Verteilung fiber den ganzen beobachtbaren Raum. Der 
nachste Schritt ging natilrlich dahin, daB man der ersten Unter
suchung eine sorgfaltige Durchmusterung folgen lieB und die Ergeb
nisse im Lichte aller verfilgbaren Daten Ober die Nebel selbst deutete. 
Hand in Hand mit der Anhaufung des Beobachtungsmaterials konnte 
man die Deutungen verbessem und die Durchmusterungen mit 
gro8erer Genauigkeit wiederholen. So mu8te es moglich sein, durch 
schrittweise Naherung ein umfangreiches Wissen iiber das unserm 
Einblick zugangliche Muster des Weltalls zu gewinnen. Erst wenn 
da~ geschehen war, konnten die Extrapolationen fiber die Reichweite 
der Femrohre hinausgetrieben und auch dort Schlilsse gezogen werden, 
die mehr bedeuteten als blo8e Vermutungen. 

Durchmusterungen bis zu fortschreitenden Grenzen 

Einen Schritt in der langsamen Entwicklung bilden die bei der Be
sprechung der sichtbaren Eigenschaften der Nebelverteilung (Kap. I I I) 
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erwahnten Durchmusterungen. Es wurden mit groBen Teleskopen fOnf 
Durchmusterungen bis zu den GrenzgroBen 18,5, 19,0, 19,4, 20,0 
und 21,0 ausgefilhrt. Stich proben lassen eine nahezu gleichformige 
Verteilung im Raume vermuten. lndessen ergibt eine ins einzelne 
gehende Analyse eine scheinbare Verdilnnung nach auBen. Die Ab
weichungen von der Gleichformigkeit sind zwar klein, doch nehmen 
sie systematisch mit der Entfernung zu, bis zu welcher man die 
Durchmusterungen erstreckt. 

Heute weiB man, daB gerade solche Wirkungen durch die Rot
verschiebung hervorgerufen werden milssen. Bei der Reduktion der 
scheinbaren Helligkeiten vergroBern die Rotverschiebungen die Schein
haren Entfernungen, indem sie die scheinbaren Helligkeiten ver
kleinern; daher scheinen die schwacheren Nebel ilber einen groBeren 
Raumbereich verstreut als es tatsachlich der Fall ist. Die Be
trage der zu erwartenden Abweichungen von der scheinbaren Gleich
formigkeit sind je nach der bei der Rechnung vorausgesetden Deutung 
der Rotverschiebungen ein wenig verschieden. Bei allen Deutungs
arten sind sie von der gleichen GroBenordnung wie die beobachteten 
Abweichungen. Darum erscheint die Verteilung, nachdem man an 
den Leuchtkraften die Korrektionen bezilglich der Rotverschiebung 
angebracht hat, wiederum, und zwar jetzt in sehr guter Nliherung, 
als gleichformig. SchlieBiich hat man als letzten Schritt die Beweis
fOhrung umgekehrt. Die Verteilung wird als streng g1eichformig be
trachtet und die beobachteten Abweichungen werden dazu benutzt, 
urn die verschiedenen Deutungen der Rotverschiebung zu prilfen. 

Die wesentlichen aus den Durchmusterungen folgenden Daten 
sind die Durchschnittszahlen der Nebel N je Flacheneinheit, die 
gleich hell oder heller als eine Reihe von scheinbaren GrenzgroBen m 
sind. Diese Zahlen werden mit N,. bezeichnet, wobei die Flachen
einheit einem Quadratgrad entspricht (etwa filnfmal die Flache des 
Vollmondes). Die Nebelverteilung zeigt sich in der Form, wie N,. 
mit m zunimmt. 

Eine der filnf Durchmusterungen, namlich die bis zu m = 19,0 
reichende, wurde von Mayall mit dem 36 inch-Reflektor des Lick 
Observatoriums1) durchgefahrt. Die iibrigen Durchmusterungen 
wurden mit dem 60 inch- und dem 100 inch-Reflektor des Mt. Wilson 

1) ,A Study of the Distribution of Extra-Galactic Nebulae Based 
on Plates Taken with the Crossley Reflector." Lick Observatory Bulletin 
Nr. 458, 1934. 
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Observatoriums gemacht'). Die Daten bestehen aus Nebelzahlungen in 
etwa 900 gut fiber die ganze nordliche Polkappe und fiber mehr als 
die Halfte der sfidlichen Kappe verteilten Feldern. Der galaktische 
Gfirtel wurde wegen der durch die lokale Verdunklung bewirkten 
Unsicherheiten gemieden. 

Die Zahl der jeweils identifizierten Nebel wurde bezfiglich der 
EinflOsse der atmosphlirischen Extinktion und der galaktischen 
Verdunklung auf Standardbedingungen umgerechnet. Die so ver
besserten Zahlungen, etwa hunderttausend Nebel enthaltend, wurden, 
urn die mit den verschiedenen Teleskopen erhaltenen Mittelwerte 
bequem · vergleichen zu konnen, auf Anzahlen je Quadratgrad um
gerechnet. Die Untersuchung der moglichen Fehlerquellen laBt ver
muten, daB die verbesserten Zahlungen wahrscheinlich hinsichtlich 
ihrer Vollstandigkeit befriedigend sind, daB jedoch die sehr schwachen 
GrenzgroBen notwendigerweise mit Unsicherheiten behaftet sind. 

Die einzelnen Durchmusterungen zeigen die gleichen allgemeinen 
ZOge der Verteilung Ober den Himmel, wie sie im Kap. III beschrieben 
wurden. Die Mittelwerte beider Polkappen sind ahnlich; man findet 
keine systematischen Veranderungen fiber den Himmel; die Streuung 
unter den einzelnen Mustern verschwindet urn so mehr, je mehr 
ihr durchschnittlicher Umfang zunimmt. Die Verteilung fiber den 
Himmel im groBen, wie sie aus jeder Durchmusterung folgt, ist 
nahezu gleichformig. 

Die Verteilung der Nebel in der Tiefe 
Jede Durchmusterung liefert die Zahl der Nebel, die sich in einer 

bestimmten Kugel befinden, deren Radius durch die GrenzgroBe 
der Durchmusterung bestimmt ist. Die scheinbare Verteilung in 
der Tiefe kann man durch Vergleich der Nebelzahlen in verschieden 
groBen Kugeln ~leiten. Das Problem erfordert insbesondere die Be-
stimmung von N,. als Funktion von m. 

Ware die Verteilung gleichformig, so ware die Zahl der Nebel 
proportional der GroBe des Raumes, fiber den sie verstreut sind. 
Die Daten mOBten dann dutch die lineare Beziehung 

log N,. = 0,6 m + const 
1) Die Durchmusterungen bis zu m = 19,4 und m = 20,0 flndet man 

bel Hubble, ,The Distribution of Extra-Galactic Nebulae". Mt. Wilson 
Contribut. Nr. 485; Astrophysical journal 79, 8, 1934. Die Durch
musterungen bis m = 18,5 und m = 21,0 finden sich im Mt. Wilson 
Contribut. Nr. 557 oder im Astrophysical journal 84, 517, 1936. 
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dargestellt werden. 3) Diese Gerade nebst der tatsachlich beob
achteten Beziehung ist in Abb. 16 dargestellt. Die beiden Beziehungen 
laufen offensichtlich nicht parallel. Die Nebelzahlen nehmen nicht 
so rasch zu wie die entsprechenden Rauminhalte; d. h. die Nebel 
scheinen sich mit zunehmender Entfernung mehr und rpehr zu ver
dfinnen. Die Abweichungen von der Gleichftirmigkeit machen sich 
schon bei der oberfllichlichsten Durchmusterung bemerkbar (die 
Neigung der beobachteten Geraden ist geringer als die der theoreti
schen) und nehmen mit der GrenzgrtiBe stetig zu. 

Die Ursache der Abweichungen liegt augenscheinlich in N oder 
in m, da man bei den Durchmusterungen keine anderen GrtiBen 
beobachtet. Wenn es sich nur urn N handelte, so mfi6te die beob
achtete Beziehung die wahre Verteilung ergeben. Man wfirde sich 
dann das galaktische System in der Nahe des Zentrums eines groBen, 
mehr oder weniger kugelformigen Systems .. von Nebeln Iiegend 
denken, das nach allen Richtungen hin dOnner und dOnner wird. 
Wenn es sich andererseits nur urn m handelte, so m06ten die schein
baren Helligkeiten der Nebel mit der Entfernung schneller abnehmen, 
als es dem gewohnlichen quadratischen Abstandsgesetz entspricht. 
Man mfi6te dann erst die Ursache dieses Schwacherwerdens finden 
und ihre Einfliisse beseitigen, bevor man an die Priifung der 
wirklichen Verteilung gehen ktinnte. Mit diesem Ziel vor Augen 
kann man die Abweichungen als Anderungen Lt m der Helligkeiten 
auffassen und die beobachtete Beziehung durch die Forme! 

log Nm = 0,6 (m- Ll m) + const 
darstellen. 

Die Aufgabe ist nunmehr, aile bekannten Einflfisse zu prOfen, 
welche die scheinbaren Helligkeiten vermindern ktinnten, und die 
von den verschiedenen Einf!Ossen moglicherweise herrOhrenden Ab
weichungen Lt m zu berechnen. Konnen die bekannten Einf!Usse 
fOr die beobachteten Abweichungen nicht restlos Rechenschaft ab
legen, so muB man die verbleibenden Reste entweder auf wirkliche 
Abweichungen von der Gleichformigkeit oder auf unbekannte Ur-

8) Das Raumvolumen (und daher auch die Zahl der Nebel) bls zu 
einer gegebenen Orenze 1st der dritten Potenz der Entfernung proportional. 
Zur OrenzgroBe m gehOrt eine Entfernung d, die durch 

log d = 0,2 m + const 
gegeben ist. Also ist 

log V = 0,6 m + const und log N = log V + const. 
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sachen schieben. Die Untersuchung erweist sich als unerwartet 
einfach. Die Rotverschiebungen vermindem die scheinbaren Hellig
keiten und ihr EinfluB nimmt mit der Entfemung zu. Diese Er
scheinung wird spater ausfahrlich betrachtet werden. Es ist jedoch 
zweckma8ig, eine der Folgerungen vorwegzunehmen, namlich daB 

'=' 
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Abb. 16. Scheinbare Verteilung der Nebel in der Tiefe. 

jeder Punkt in der beobachteten Beziehung entspricht der Durchschnitts
zahl (tatsllchlich dem log N) der Nebel je Quadratgrad, die scheinbar 
gleich hell oder heller sind als eine bestimmte OroBenklasse, wie sie 
sich aus samtlichen Daten einer Durchmusterung ergibt. Die durch 
die MeBpunkte gezogene Oerade (beobachtete Beziehung) ist eine Losung 
nach der Methode der kleinsten Quadrate von der Form log N = 0,6 
(m- Ll m) + const, die unter der Annahme abgeleitet wurde, daB Ll m 
eine lineare Funktion der Entfernung ist. - In der unmittelbaren Nach
barschaft des galaktischen Systems wird Ll m zu vemachUissigen sein 
und die beobachtete Beziehung wird mit der durch die Oerade dar
gestellten gleichfBrmlgen Verteilung fibereinstimmen. Erstreckt man die 
Durchmusterungen bis zu groBeren Entfemungen (kleineren Orenz
helligkeiten), so nimmt Ll m zu und die beobachtete Beziehung weicht 
von der geraden Linie ab, welche der gleichformigen Verteilung entspricht. 
Die Abweichungen Ll m (die waagerechten Abstllnde der belden Oeraden) 
sind in der unteren l(urve gegen m (OrenzgroBen der Durchmusterungen) 
aufgetragen. Die Abweichungen werden als Einflfisse der Rotver-

schiebungen gedeutet. 

innerhalb der Unsicherheit der Daten die Rotverschiebungen die 
beobachteten Abweichungen vollkommen erklaren. 

Andere mogliche Ursachen des Helligkeitsschwundes konnen 
vernachlassigt werden, da sie die beobachteten Abweichungen ilber
korrigieren wOrden, wenn sie wesentliche Beitrage Iieferten. Die 
Dichte der Nebelverteilung wilrde dann radial nach allen Seiten bin 
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zunehmen. Doch ist diese Vorstellung so gekonstelt, da6 man In 
ihr our eine letzte Zuflucht erblicken konnte. 

Der einzige bekannte Mechanismus, der die scheinbaren Hellig
keiten zunehmen la6t (der also der Raumabsorption oder anderen 
Ursachen des Helligkeitsschwundes entgegenwirken konnte), ist die 
Moglichkeit, da6 ungewohnlich gro6e lntensitaten aus dem ultra
violetten Spektralbereich der Nebel, wesentlich von blauen Riesen 
herrOhrend, durch gro6e Rotverschiebungen in das photographische 
Gebiet verschoben werden. Diese Moglichkeit ist auf verschiedene 
Weise untersucht worden, z. B. durch Priifung der uttravioletten 
Spektren heUer, benachbarter Nebel und der Farben von Spiral
nebeln in sehr entfernten Haufen. Der Einflu6 der blauen Riesen 
scheint aber unwesentlich zu sein. 

Es scheint nach unserer bisherigen Kenntnis unmoglich, die 
beobachteten Abweichungen .nach unten zu korrigieren. Man 
mu6 daher, urn die unangenehme VorsteUung einer kugelformig 
symmetrischen, nach au6en zunehmenden Dichte zu vermeiden, 
eine gleichformige Verteilung annehmen und eine Absorption im 
Raume vemachlassigen. Die beobachteten Abweichungen sind 
dann lediglich Wirkungen der Rotverschiebung und dienen nunmehr 
zur Prafung ihrer verschiedenen Deutungen. 

Quantitative Beschreibung der Vertellung 

Die gleichformige Verteilung scheint somit die am meisten ein
leuchtende Deutung der Nebelzahlungen zu sein. Auf jeden Fall 
kann man mit Zuversicht feststellen, daB die Verteilung innerhalb 
der Unsicherheiten der Daten gleichformig ist, und daB diese Un
sicherheiten klein sind. Diese Folgerung wird durch die Gerade in 
Abb. 16 und durch die Beziehung 

log Nm = 0,6 (m - ..1 m)- 9,09 
dargestellt. 

Der Betrag der Konstanten, wie man ihn aus den fiinf Durch
musterungen ableitet, ist in Einklang mit Daten aus anderen Quellen. 
Die wichtigsten dieser Daten sind die aus der Harvard-Durch
musterung') der helleren Nebel, die wahrscheinlich aber den gesamten 
Himmel bis etwa zur GroBe m = 12,9 vollstandig ist. Da die Ein-

•) Shapley and Ames, ,A Survey of the External Galaxies Brighter 
than the Thirteenth Magnitude", Harvard College Observatory Annala 
88, Nr. 2, 1932. 



174 

flilsse L1 m der Rotverschiebung bis zu dieser Grenze zu vernach
liissigen sind, so kann man die Daten unmittelbar zur Bestimmung 
der Konstanten verwenden. UiBt man den groBen Virgohaufen und 
den galaktischen Gfirtel weg, so geben die Daten den Wert - 9,10, 
der fast genau so groB wie der obige ist. Bringt man noch verschiedene 
Korrektionen an, durch welche die Daten mit den wetter vordringenden 
Durchmusterungen in Einklang gebracht werden, so ist die Oberein
stimmung nicht mehr so gut, doch immer noch befriedigend in 
Anbetracht der b'egrenzten Zahl der betreffenden Nebel und der 
verschiedenen Unsicherheiten. 

Der Betrag der Konstanten ergibt die Anzahl der Nebel, die 
heller als irgendeine gegebene scheinbare GroBe sind. Die tatsachliche 
Verteilung im Raume - Anzahl der Nebel je Volumeneinheit des 
Raumes - kann man dann mit Hilfe der mittleren absoluten Leucht
kraft M = - 15,1 von Nebeln einer gegebenen scheinbaren Helligkeit 
Ieicht ableiten (vgl. l(ap. VI 1). Im Durchschnitt befindet sich etwa 
ein Nebel in 5 · J018 Kubiklichtjahren 6). Der mittlere Abstand 
zwischen einem Nebel und seinem nachsten Nachbar betrligt etwa 
zwei Millionen Lichtjahre. Die kleineren Abstande zwischen den 
unmittelbaren Nachbarn des galaktischen Systems sprechen also 
dafilr, daB die lokale Gruppe ein in sich abgeschlossenes System 
und von anderen Gruppen ziemlich weit entfernt ist. 

Da der Durchschnittstypus unter den Einzelnebeln etwa Sb ist, 
so ist sein Durchmesser von der GroBenordnung von 10000 Licht
jahren, und man kann die Verteilung daher rob als eine statistische 
Verteilung von Nebeln mit einem mittleren Abstand von 200 Nebel
durchmessern beschreiben. Tennisblille in Abstanden von 20 m 
geben einen Eindruck von den bier herrschenden Verhliltnissen. 

&) Die Dichte der Nebelverteilung, die Anzahl der Nebel in der 
Volumeneinheit ist gegeben durch die Gleichung 

log e = log N - log V. 

Filhrt man die Zahl der Quadratgrade Ober den Himmel ein, so erhalt man 

log N = 0,6 (m - ..1 m) - 9,09 + 4,62. 
Das Volumen der Kugel betr~gt in Kubikparsec 

4 n . -
log V = log 3 + 0,6 (m - ..1 m) - 0,6 M + 4,539. 

Daher ist 
loge= 0,6 M- 9,62 und mit M =- 15,1 

e = 2 • J0-18 Nebel je Kubiklichtjahr = 7 • 10-11 Nebel je Kubikparsec, 
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Die Durchschnittsmasse der Nebel ist unsicher. Wie schon er
wahnt, erhalt man aber aus spektrographischen Rotationen 2 · JO' 
Sonnenmassen und aus Radialgeschwindigkeiten im Virgohaufen 
2 · t()ll Sonnenmassen und kann diese heiden Schatzungen wohl 
versuchsweise als untere und obere Grenze der Massen ansehen. 
Fiihrt man diese Werte in den Ausdruck fiir die raumliche Ver
teilung ein, so erhalt man fiir die Dichte der gleichma6ig im Raum 
verteilt gedachten Nebelmaterie 

e = l~gjcm8 (Minimum) bzw. 
e = to-28 gjcms (Maximum). 

Der Raum zwischen den Nebeln. 

Diese Dichtebetrage enthalten jegliche Materie, die mit den 
heutigen Methoden tatsachlich beobachtet werden kann. Ober die 
Frage nach einer Materie im Raum zwischen den Nebeln kann es 
nur ganz vage Vermutungen geben. Die einzige Beobachtungs
tatsache, die mit dieser Frage zu tun hat, ist die selbst bei den am 
weitesten vordringenden Durchmusterungen vollkommene Abwesen
heit irgendeiner merklichen Absorption. Wenn es iiberhaupt eine 
Absorption im Raume gibt, so betragt sie auf einem Lichtwege von 
der Gro6enordnung von 100 Millionen parsec (rund 325 Millionen 
Licht jahre) weniger als 0,1 GroBenklasse (10 v. H.). 

Die Absorption durch diffuse Materie ist au6erordentlich stark 
yon der Beschaffenheit der Materie abhangig. Nach H. N. Russell 
kann man drei allgemeine Erscheinungsformen unterscheiden, 
namlich Gas (Molekiile, Atome und Elektronen), Staub (Teilchen 
mit Durchmessem, die mit der Wellenlange des Lichtes vergleichbar 
sind) und groBere Klumpen (Durchmesser gro6 im Vergleich zur 
Lichtwellenlange). 

Bei gegebener Masse der Materie verdunkelt Staub feme Lichtquellen 
am meisten, Gas ist weniger wirksam, und gro6ere Teilchen sind 
praktisch unwirksam. Die Anwesenheit eines internebularen Staubes 
konnte Ieicht nachgewiesen werden, wenn seine Masse auch nur wenige 
Huntertstel der gesamten Nebelmassen betragen wOrde. Darum 
kann nur ein kleiner Bruchteil der gleichma6ig Ober den Raum 
verteilt gedachten Materie aus Staub in seiner wirksamsten Form 
bestehen. Gas konnte in groBer Menge vorhanden sein. Freie Elek
tronen konnte man nur entdecken, wenn ihre Dichte hundertmal 
gro6er ware als die der Nebelmaterie. In anderer Form waren 



Tafel XIV 

Die Tiefe des Raumes 
Die Tafel ist eine Vergrtl6erung einer mit dem tOO inch-~eflektor in einem 
den galaktischen Nordpol einschlie6enden Bereich gemachten Aufnahme. 
Die Belichtungszeit betrug 200 Minuten bei Verwendung einer besonderen 
von Dr. C. K. Mees von der Eastman Kodak Company zur Verfilgung ge
stellten Emulsion. Diese Emulsion (mit /'0 bezeichnet) hatte die gro6te 
Schwellenwertsempfindlichkeit aller bisher am tOO inch-~eflektor ver
wendeten Platten und zeigt daher die schwachsten bis heute mit Teleskopen 

aufgenommenen Objekte. 
Der Pfeil weist auf ein gutes Beispiel eines noch gerade als Nebel erkennbaren 
Objektes. Solche Nebel (die scheinbare Helligkeit wird auf etwa m = 2t,5 
gescMtzt) befinden sich im Mittel in einer Entfernung von 500 Millionen 

Lichtjahren. 
Die Platte enthalt ebensoviele erkennbare Nebel wie Sterne. Hieran kann 
man die ungeheure ~eichwelte und das Auflosungsvermogen des Teleskopes 
ermessen. Die Aufnahme wurde am 8. Marz 1934 gemacht und auf 6' nordllch 
von dem Stern BD + 28° 2145 gerichtet. Der Negatlvdruck 1st umgedreht, 

so daB Osten oben, Norden links llegt. 1 mm = 2,35". 
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noch gro6ere Mengen dazu notig. Gro6ere Korper, wie dunkle Sterne 
und Meteore, konnten in beliebiger Zahl vorkommen, denn selbst 
Massen, die ein Vieltausendfaches und mehr der Gesamtmasse der 
Nebel betrfigen, worden keine merkliche Verdunklung hervorrufen. 
Die Materiedichte im Raume laBt sich also nicht durch photometrische 
Methoden allein ermitteln. 

Dennoch ist es moglich, durch Untersuchung des galaktischen 
Systems selbst der internebularen Dichte, unabhangig von dec 
Erscheinungsform der Materie, eine bestimmte und ganz vernfinftige 
obere Grenze zu setzen. Die Gesamtdichte der Sterne und der 
interstellaren Materie innerhalb irgendeines Nebels, einschlie61ich 
des galaktischen Systems, muB natfirlich groBer sein als die Dichte 
im Raume au6erhalb der Nebel. 

Innerhalb des galaktischen Systems liegt die Sonne merklich 
au6erhalb des Kernes in einem ungewohnlich dichten Bereich, dem 
sogenannten ,lokalen System". Da die ortliche Dichte groB ist und 
das allgemeine System sich nach den Grenzen bin noch weiter fiber 
gro6e Entfernungen verdfinnt, so ist es wahrscheinlich, da6 man das 
System bis zu Dichten von nur ein Hundertstel der ortlichen Dichte 
hinab verfolgen kann. Der iibliche Wert fOr die ortliche Dichte, der 
im wesentlichen aus dynamischen Oberlegungen folgt, ist von der 
GroBenordnung to-28 gjcm3 ; die Grenzdichte sollte daher wohl von 
der GroBenordnung to-ss gjcm3 sein. Dieser Wert bildet die au6erste 
obere Grenze ffir die Dichte im internebularen Raume. 

Der beobachtbare Bereich 

Der beobachtbare Bereich ist also homogen und isotrop - fiberall 
und nach allen Richtungen weitgehend gleich beschaffen - und die 
Dichte der fiber den ganzen Raum gleichmaBig verteilten Materie 
ist gro.6er als t()-JIO und kleiner als tQ-IIi gjcms. Es gibt aber keine 
Beobachtungstatsachen, die zu der Annahme zwingen, da.6 die Dichte 
gro.6er als to-• gjcma sei. 

Die GroBe des beobachtbaren Raumteiles ist weitgehend Sache 
der Definition. Innerhalb der Grenzen der am weitesten vordringenden 
Durchmusterung m = 21 werden sich etwa 60 Millionen Nebel 
befinden; doch wird ein betrachtlicher Bruchteil der Gesamtza~l 

durch galaktische Verdunklung verlorengehen. Die Nebel der Grenz
groBe befinden sich in einem mittleren Abstand von der Gro6en
ordnung von 400 Millionen Lichtjahren. Manche dieser Nebel dfirften 

Hubble, Nebel 12 
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Zwerge sein, die sehr viel naher als der Durchschnitt liegen, wahrend 
andere Riesen sind und sehr viel weiter entfernt sein werden. Da 
man Zwerge und Riesen nicht unterscheiden kann, so haben die 
Entfernungen in diesen Grenzgebieten nur statistische Bedeutung. 

Die eben genannten Zahlen entsprechen einer systematischen 
Durchmusterung und stellen nicht die auBerste Reichweite des 
Teleskops dar. Der 100 inch-Reflektor registriert bei Iangen Be
lichtungen und guten Bedingungen noch - von Sternen unter
scheidbare - Nebel bis zur GroBenklasse m = 21,5. In Richtung 
auf die galaktischen Pole, wo die Verdunklung am geringsten ist, 
betragt die Zahl der je Quadratgrad erkennbaren Nebel im Durch
schnitt 2400 und ist groBer als die Zahl der Sterne. Die GrenzgroBe 
entspricht einer mittleren Entfernung von 500 Millionen Lichtjahren. 
In einer Kugel von diesem Radius kann man etwa 100 Millionen 
Nebel annehmen. Man findet auf den photographischen Platten 
Bilder sehr viel schwacherer Nebel, die von Stemen nicht zu unter
scheiden sind. Unter ihnen befinden sich zweifellos auBerordentlich 
helle Riesen. lndessen ist es unwahrscheinlich, daB die Entfernung 
irgendeines registrierten Objektes groBer ist als das Doppelte der 
oben erwahnten mittleren Entfernung. 

Der EinfluB der Rotverschiebung auf die scheinbare Helligkeit 

Die eben beschriebenen Zilge des beobachtbaren Raumteiles 
folgen unmittelbar aus dem SchluB, daB die Verteilung der Nebel 
meistens nahezu gleichformig ist. Der letzte Schritt der Analyse 
setzt nun kuhn voraus, daB die Verteilung streng gleichformig ist, 
und daB die scheinbaren Abweichungen nur auf Einflilssen der Rot
verschiebung und auf Beobachtungsfehlern beruhen. Die Einfliisse 
der Rotverschiebung werden auf Grund einer der heiden moglichen 
Annahmen berechnet, daB sie entweder Bewegungen entsprechen 
(Doppler-Verschiebungen) oder aber keinen Bewegungen entsprechen. 
Da die numerischen Ergebnisse nicht die gleichen sind, so konnen die 
beobachteten Abweichungen dazu dienen, die richtige Deutung 
herauszufinden. Die Unterschiede zwischen den heiden Reihen der 
berechneten Wirkungen sind kleine GroBen und konnen Ieicht in 
den kleinen Beobachtungsfehlern untergehen. lndessen recht
fertigt sich die Untersuchung dieses an der Grenze der Moglichkeiten 
liegenden Gebietes durch die grundlegende Bedeutung der zur Ent
scheidung stehenden Frage, wenn auch die schlieBiich gezogenen 
Folgerungen nur mit allem Vorbehalt ausgesprochen werden diirfen. 
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Die von einem Nebel ausgehende Strahlung kann man als Aus
sendung von Lichtquanten nach allen Richtungen darstellen. Die 
scheinbare Helligkeit wird bestimmt durch die Anzahl und die Energie 
der den Beobachter erreichenden Quanten. Sie wird vermindert, 
wenn die Energie der einzelnen Quanten oder ihre in der Zeiteinheit 
ailftreffende Anzahl verkleinert wird. Die Rotverschiebung ver
kleinert die Energie der Quanten, ganz gleich, ob die Nebel ruben 
oder sich entfernen. Es ist also, unabhangig von der Deutung der 
Rotverschiebungen, ein ,Energieeffekt" zu erwarten. Entfernen sich 
die Nebel vom Beobachter, so wird die Zahl der in der Zeiteinheit 
eintreffenden Lichtquanten verkleinert, andernfalls aber nicht. Diese 
Erscheinung, auch ,Anzahleffekt" genannt, sollte grundsatzlich ein 
,experimentum crucis" filr die Deutung der Rotverschiebungen als 
Doppler-Verschiebungen liefern. 

Der Anzahlelfekt 

Die Wirkungsweise des Anzahleffektes laBt sich folgenderma6en 
beschreiben. Denken wir uns zwei iihnliche Nebel in gleichem Ab
stande, von denen der eine relativ zu uns ruht und der andere sich 
mit der Geschwindigkeit v von uns entfernt. Beide Nebel strahlen 
in jeder Sekunde in Richtung auf den Beobachter die gleiche Anzahl 
von Lichtquanten. Nach Ablauf einer Sekunde haben sich die 
Quanten des ruhenden Nebels ilber eine Wegstrecke von der Lange c 
verteilt, wo c die Lichtgeschwindigkeit ist; die Quanten des sich 
entfernenden Nebels haben sich jedoch auf die Strecke c + v verteilt, 
die urn den Faktor (1 + vjc) Ianger ist als die andere Strecke. Die 
Dichte des vom sich entfernenden Nebel ausgehenden Quanten
stromes ist also offenbar kleiner als die des vom ruhenden Nebel 
ausgehenden Stromes. Der Beobachter empfangt also weniger 
Quanten je Sekunde, und der sich entfernende Nebel erscheint daher 
schwiicher als der ruhende. Der Reduktionsfaktor ist der obige, 
namlich (1 + v;c), der filr unsere Zwecke gleich dem Ausdruck 
(1 + .d ;.;;..) ist. 

Der Anzahleffekt ist nicht selektiv, d. h. er ist filr aile Wellen
langen gleich gro6 und ergibt dieselbe Zunahme .d m filr aile Gro6en
klassensysteme, sowohl das bo1ometrische als auch das photographische. 
Die Zunahme betragt 

.d m (A. E.) = 2,5 log (1 + .d ).j).), 

wo A. E. Anzahleffekt bedeutet. 
12* 



180 

Der Energleeffekt 

Der Energieeffekt, der unabhangig davon ist, ob sicb die Nebel 
von uns entfernen oder nicbt, folgt aus der fundamentalen Beziebung 

Energie X WellenUinge = const, 
die fOr aile Quanten gilt. Da die Rotverscbiebungen die Wellen
Hingen vergroBern, so mossen sie die Energien verkleinern, wenn das 
Produkt konstant bleiben soli. Der Faktor ist der gleicbe wie beim 
Anzableffekt 1 + Ll ;..;;., docb ist der Energieeffekt von der Wellen
Uinge abhlingig. 

Konnten wir die Gesamtstrablung Ober aile WellenUingen auBer
balb der Erdatmosphare messen, so wOrde die scheinbare bolo
metriscbe Helligkeit sicb urn den Faktor l + Ll ;..;;. andern. DleXnde
rung der bolometriscben GroBenklasse betragt somit 

Ll mb (E. E.) = 2,5log (I + Ll )..j)..), 
wo E. E. Energieeffekt bedeutet. 

Da der Effekt selektiv ist, so muB man ibn, bevor man seinen 
EinfluB auf die pbotograpbiscbe GroBenklasse auswerten kann, 
durcb die Atmosphare (selektive Absorption), das Teleskop 
(selektive Reflexion), bis zur pbotograpbiscben Platte (selektive 
Empfindlicbkeit) verfolgen. Das Verfabren ist verwickelt und soil 
bier nicbt genauer bescbrieben werden. Wir wollen statt dessen an
nebmen, daB die Recbnungen durcbgefObrt sind, und daB der gesamte 
selektive Effekt, in GroBenklassen ausgedrOckt, mit K bezeicbnet sei. 
Dann betragt die pbotograpbiscbe Korrektion 

wobei 
Ll mp11 (E. E.) = 2,5 log (I + Ll ).j).) + K, 

K = Ll mPII - Ll mb 
ist und K sicb mit der Rotverscbiebung verandert. 

Die Berecbnung von K hangt bis zu einem gewissen Grade von 
den Eigenscbaften der ursprOnglicben, nicbtverschobenen Strablung 
ab, die nicbt unmittelbar beobacbtet werden kann. Man muB viel
mebr Ober die Eigenschaften dieser Strahlung Annahmen machen 
und die Unsicberheiten der . berecbneten Wirkungen der Rotver
scbiebungen beruben im wesentlichen auf dieser Notwendigkeit. 
Die einleucbtende Annabme, daB die Nebel wie Sterne strahlen, 
deren effektive Temperatur etwa 6Q001t betragt, ein wenig mebr als 
die der Sonne, fObrt zu Werten von K, die von der ricbtigen GroBen
ordnung zu sein scheinen. Die Werte sind betracbtlich groBer, als die 
dem Anzahleffekt allein entsprechenden Korrektionen. Wenn die 
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Unsicherheiten daher auch nur kleine Bruchteile von K sind, so 
konnen sie doch gro6 im Vergleich zu dem kleinen zu untersuchenden 
Anteil des Anzahleffektes sein. 

Der springende Punkt in dieser ziemlich langwierigen Er1irterung 
kann in erfreulicher }(iirze festgestellt werden. Der Einflu6 der Rot
verschiebung auf photographische Gro6enklassen betragt 

L1 m = Slog (1 + L1 A.j)..) + K oder = 2,51og (1 + L1 A./A.) + K, 
je nachdem, ob die Rotverschiebungen Bewegungen entsprechen oder 
nicht. Fiir effektive Nebeltemperaturen von 60000 sind die be
rechneten Werte von L1 m ziemlich genau proportional den Rot
verschiebungen L1 ;.;;. und lassen sich durch die Beziehungen dar
stellen6) 

L1 m = 4 L1 ;.;;. (bewegt) = 3 L1 A. fA. (ruhend). 

DJe Wlrkungen der Rotverschlebungen und die beobachteten 
Abwelchungen von der Gleichfiinnigkeit 

Wir wollen nun diese einfachen Beziehungen mit den in den 
Durchmusterungen beobachteten scheinbaren Abweichungen von der 
Gleichformigkeit vergleichen. Die Abweichungen nehmen mit dem 
Abstand zu, und die Beziehung ist angenahert linear. Nimmt man 
an, daB die Beziehung streng linear ist, so kann man die scheinbare 
Verteilung ausdrilcken durch die Gleichung 

wobei 
log 'Nm = o,6 (m- L1m) + C1, 

log L1 m = 0,2 (m - L1 m) + c2. 
1) Verschiedene Methoden zur Berechnung der Werte von Ll m findet 

man bel Hubble and Tolman, Mt. Wilson Contribut. Nr. 527 oder 
Astrophysical journal 82, 302, 1935, wo aber keine Zahlenwerte an
gegeben werden. De Sitter (Bulletin of the Astronomical Institute of 
the Netherlands 261, 1934) teilt eingehende Rechnungen mit, in denen er 
die Helllgkeitsanderung auf Grund des ,Energieeffektes" berechnet. 
Die Ergebnisse werden in der Form 

Llmv11 = 2,9 Ll ;.p. + ( Ll i..j).)l 
ausgedrOckt, die lm Bereiche der Durchmusterungen, namlich Ll ).j). < 0,25 
weltgehend mit der oben angegebenen Beziehung Obereinstimmt. - Die 
HinzufOgung des Anzahleffektes, 2,51og (1 + Ll ).j).), fOhrt zu der Reihe 

Ll mv11 = 3,99 Ll ).j). + 0,48 ( Ll ;.; ).)2 + ... , 
die in erster Naherung ebenfalls mit der oben fOr die als Doppler-Ver
schlebungen gedeuteten Rotverschiebungen gegebenen Bezlehung Ober
einstlmmt. 
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Die Konstanten C1 und C1 konnen in ablicher Weise nach der Methode 
der kleinsten Quadrate aus den Beobachtungsdaten abgeleitet 
werden. Die Losung ist in der Abb. 16 durch die glatte Kurve wieder
gegeben, die durch die beobachteten Punkte gezogen ist. Die Ge
nauigkeit, mit der die Beobachtungen durch die Kurve dargestellt 
werden, ist eine Statze ffir die Annahme, daB J m eine lineare Funktion 
der Entfemung ist. 

Nun sind auch die Rotverschiebungen J A. fA. lineare Funktionen 
der Entfemung7) (Kap. V). J m ist also eine lineare Funktion von 
J ;.;;.. Die Beziehung8), wie man sie aus den Beobachtungen herleitet, 
lautet etwa 

J m (beob.) = 2,7 J J.jA.. 

Der beobachtete Koeffizient ist hier kleiner als der filr jede der 
heiden Deutungen der Rotverschiebung berechnete, aber er liegt viel 
naher demjenigen ruhender Nebel. Eine sorgfaltige Prfifung der 
moglichen Fehlerquellen laBt vermuten, daB man die Beobachtungen 
wahrscheinlich verstehen kann, wenn die Rotverschiebungen keiJ:te 
Doppler-Verschiebungen sind. Sind aber die Rotverschiebungen 
doch wahre Doppler-Effekte, so mfissen bei der Untersuchung ganz 
wesentliche Umstande vemachlassigt worden sein. 

Eine Oberpriifung dieser Frage laBt zumindest die Vemachlassigung 
eines Faktors erkennen, namlich der Zeitspanne, die das Licht braucht, 
urn von den raumlichen Grenzen der verschiedenen Durchmusterungen 
bis zum Beobachter zu gelangen. Wenn wir in den Raum hinaus
sehen, so blicken wir in der Zeit zurfick. Die Durchmusterungen wurden 
jetzt gemacht, doch brauchte das Licht der Nebel der 21. GroBen
klasse vielleicht 120 Millionen Jahre, bis es die Nebel der 20. GroBen
klasse passierte, und 250 Millionen jahre, bis es die Nebel der 
18,5. GroBe erreichte. Wahrend dieser ungeheuren Zeitenraume 
miiBten sich die Nebel, wenn die Rotverschiebungen Geschwindigkeits-

7) Die Funktion ist beobachtet bis zu tJ J.j). = 0,14, was bel Elnzet
nebeln einer Helligkeit m = 19,5 entspricht, und ist bis zu dieser Grenze 
offensichtlich linear. jenseits dieser Grenze mu8 sie extrapoliert werden; 
doch wenn nicht etwa plotzliche Abweichungen eintreten (ein unwahr
scheinlicher Fall), so darfte die Annahme der Linearitlit die allgemeine 
GroBe der Rotverschiebungen recht genau wiedergeben. 

8) Da log tJ ).{). und log tJ m sich beide durch den Ausdruck 
0,2 (m- tJ m) + const (die l(onstanten sind in belden Fll.llen natarlich 
verschieden) ausdracken lassen, so ist tJ m proportional· zu Ll J.j )., und 
der Faktor ist der Antilogarithmus der Differenz der l(onstanten. 
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verschiebungen waren, in erheblich groBere Entfernungen bewegt 
haben, als man sie aus ihren scheinbaren Helligkeiten bestimmt. 
Die beobachtete Verteilung mfiBte also korrigiert und auf eine 
,simultane" Beschreibung umgerechnet werden. 

Die Versuche, diese Korrektionen zu berechnen, ffihren zum 
Problem der Messung von Entfemungen und ihrer Deutung, und daher 
zwangsUiufig in das Gebiet der relativistischen Kosmologie. 

Kosmologische Theorien 

Die heutigen Theorien der Kosmologie verwenden ein Modell, 
das unter dem Namen expandierendes, d. h. sich ausdehnendes, 
Weltall der allgemeinen Relativitatstheorie oder kurz als expan· 
dierendes Weltall bekannt ist. Es ist aus der kosmologischen Glei· 
chung abgeleitet, die eine der Grundlagen der allgemeinen Relativitats· 
theorie ausdrfickt, namlich daB die Geometrie des Raumes durch 
seinen Gehalt an Materie bestimmt ist. Die Gleichung greift fiber 
unser tatsachliches Wissen hinaus und IaBt sich nur mit Hilfe von 
Annahmen fiber das Wesen des Weltalls deuten und losen. 

Die ersten Losungen von Einstein und von de Sitter (1917) 
beruhten auf den Annahmen, daB das Weltall homogen und isotrop, 
und daB es obendrein statisch ist, d. h. sich nicht mit der Zeit syste· 
matisch verandert. Diese Losungen waren Sonderfalle des allgemeinen 
Problems und sind heute aufgegeben; Einsteins Losung, wei! sie 
nicht die Rotverschiebung erklarte, de Sitters, wei! sie das Vor· 
handensein von Materie vernachlassigte. Einsteins Welt enthie1t, 
wie man sagte, Materie und keine Bewegung; de Sitters Welt 
aber Bewegung und keine Materie. Das allgemeine Problem wurde 
zuerst von Friedmann (1922) untersucht. Dann 1eitete Robert. 
son (1929) die allgemeinste Formulierung (des Linienelementes) allein 
aus Symmetrieeigenschaften ab 1). 

1) Fur weitere Einzelheiten dieses umfangreichen Oebietes der 
theoretischen Forschung sei der Leser auf Robertsons umfassende 
Darstellung der Entwicklung des Oegenstandes bls Ende 1932 hin
gewiesen: ,Relativistic Cosmology", Rev. of Modern Physics 5, 1, 1933. 
Sie enth:llt eine vollstlindige Bibliographie der wichtigeren Beitrlige 
elnschlle6llch einer kurzen Beschreibung ihres lnhalts sowle eine Llste 
empfehlenswerter gemeinverstandlicher Schriften. Unter den letzteren 
beflndet sich eine besonders klare Darstellung vom mathematischen 
Standpunkt aus von Robertson selbst (.,The Expanding Universe", 
Science 76, 221, 1932). 
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Die Losung enthielt als unbekannte GroBen die ,kosmologische 
Konstante" und den ,KrOmmungsradius des Raumes". Indem man 
den Parametern willkurlich verschiedene Werte zuerteilte, erhielt 
man Beschreibungen verschiedener Klassen moglicher Welten, und 
man nahm an, daB sich unter diesen auch das wirkliche Weltall 
befinden musse. FOr den Beobachter ergab sich die Aufgabe, die 
wirklichen Werte der Konstanten oder wenigstens den engeren 
Bereich, in dem sie liegen mOssen, zu bestimmen. 

Die allgemeine Losung war nichtstatisch, und der Krummungs
radius des Raumes veranderte sich mit der Zeit. Die moglichen 
Welten muBten sich also zusammenziehen oder ausdehnen. Die 
Gleichungen enthielten keinen Hinweis darauf, ob das eine oder das 
andere zu erwarten sei. Doch sah man im allgemeinen in den beob
achteten Rotverschiebungen den Beweis, daB das wirkliche Weltall 
sich gegenwartig ausdehnt und man baute diesen Befund in die 
Theorie ein. Man nannte dieses Modell dann das homogene, expan
dierende Modell der allgemeinen Relativitatstheorie. 

Das kosmologische Problem ist von sehr groBem Interesse und 
seine Erorterung ist nicht ganz auf das Gebiet der allgemeinen 
Relativitatstheorie beschrankt geblieben. Besonders Milne hat ein 
,kinematisches" Modell entwickelt, das besonders wichtige Eigen
schaften besitztlO). Im Hinblick auf unser gegenwartiges Ziel erheischt 
es jedoch keine besondere Beachtung, da es sehr weitgehend einem 
bestimmten Faile des Modells der allgemeinen Relativitatstheorie, 
namlich dem hyperbolischen Modell mit negativer RaumkrOmmung. 
entspricht. 

Zu jeder Theorie des Aufbaues der Welt kann man - urn 
Milnes Ausdruck zu gebrauchen - eine ,Welt-Karte" herstellen, 
die die wirkliche Verteilung der Nebel zu einer bestimmten Zeit 
beschreibt. Die scheinbare Verteilung, die ein Beobachter auf seiner 
photographischen Platte zu erwarten hat (wenn die betreffende 
Theorie der wirklichen Verteilung entspricht), wird nach Milne 
,Bild der Welt" genannt. Die Bilder der Welt milssen von den Welt
Karten abweichen, wenn die Rotverschiebungen auf dem Doppler
Effekt beruhen, da sich die Nebel weiter entfernen, wahrend das 
Licht zum Beobachter reist. Die Theorien lassen sich also durch den 
Vergleich der beobachteten Verteilung mit den berechneten Bildern 
der Welt prOfen. 

10) ,Relativity, Gravitation and World Structure", 1935. 
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Tolmanu) hat bestimmte Eigenschaften des Bildes der Welt im 
Modell der allgemeinen Relativitatstheorie berechnet. Unter diesen 
befindet sich eine Gleichung, die die relativen Anzahlen der Nebel 
angibt, die man in einem gegebenen Zeitpunkt innerhalb verschiedener 
Grenzen der scheinbaren Helligkeit beobachten mOBte. Aus dieser 
Beziehung kann man Ieicht den EinfluB der (als Doppler-Verschiebung 
gedeuteten) Rotverschiebung auf die Nebelzahlen ableiten. Man 
erkennt dann, daB die Wirkungen der Rotverschiebungen im Bilde 
der Welt genau diejenigen sind, die wir im vorangehenden Abschnitt 
beschrieben haben; nur kommt noch ein Glied hinzu, das den Kriim
mungsradius R des Raumes enthalt. 

Die Raumkriimmung wurde in der vorangehenden Betrachtung 
vernachlassigt, und es ist denkbar, daB die Widerspriiche, die sich 
bei der Deutung der Rotverschiebungen als Geschwindigkeits
verschiebungen ergeben, durch die Vernachlassigung dieses Umstandes 
anschaulich erklart werden. Man wird sich erinnern, daB es eben 
moglich war, die Nebelzahlungen auf Grund der Annahme zu ver
stehen, daB die Rotverschiebungen nicht auf dem Doppler-Effekt 
beruhen. Waren aber die Rotverschiebungen Geschwindigkeits· 
verschiebungen, so waren gewisse Korrektionen wegen der sogenannten 
Anzahleffekte anzubringen und diese ergaben WidersprOche. Es 
erhebt sich nun die Frage, ob man durch EinfOhrung einer passenden 
RaumkrOmmung die AusleseeinfiOsse genau aufheben und so die 
scheinbaren WidersprOche beseitigen kann. 

Tolmans Beziehung zeigt, daB ein positiver Wert von R die 
WidersprOche verkleinern, ein negativer aber sie vergroBern worde. 
Die negative KrOmmung, die ein offenes Weltall ergeben warde, ist 
damit ausgeschlossen, und die moglichen expandierenden Welten 
sind auf solche mit positiver Raumkrammung beschrankt. Sind die 
Rotverschiebungen Geschwindigkeitswirkungen, so folgt, daB das 
Weltall geschlossen ist und einen endlichen Rauminhalt und eine 
endliche Materiemenge enthalt. 

Die KrOmmung, die man braucht, urn die WidersprOche zu be
heben, ist sehr gro6, der Krfimmungsradius R also sehr klein. Er 
ist tatsachlich vergleichbar mit dem Radius der uns mit den heutigen 

11) ,Relativity, Thermodynamics and Cosmology" (1934), Kap. X. 
Die Anwendung auf das derzeltige Problem der Nebeldurchmusterungen 
wurdevon Hubble und Tolman durchgefOhrt: ,Two Methods of Investi
gating the Nature of the Nebular Red-Shifts", Mt. Wilson Contribut, 
Nr. 527; Astrophysical journal 82, 302, 1935. 
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Teleskopen zuganglichen Welt. Wenn wir also die Geschwindigkeits
verschiebungen retten wollen, so mOssen wir folgem, da6 die Welt 
so klein ist, da6 wir bereits einen gro6en Teil derselben beobachten. 

Einige weitere SchiOsse kann man aus der Tatsache ziehen, daB 
der Radius R in einem geschlossenen Weltall in einer ganz bestimmten 
Beziehung zur raumlichen Dichte der Materie (und der Strahlung) 
im Raume steht. Ein Radius, wie er notig ware, urn die Geschwindig
keitsverschiebungen zu rechtfertigen, worde einer mittleren Dichte 
von erheblich mehr als to-116 grammjcma entsprechen. Dieser Wert ist 
viel groBer als selbst die hOchsten Schatzungen der Dichte der Ober 
den ganzen Raum gleichma6ig verteilt gedachten Nebelmaterie. 
Ein ausreichender Betrag solcher Materie konnte vorhanden sein, 
wenn sie in einer nicht beobachtbaren Erscheinungsform vorkame; 
doch auch fOr solche Materie kann eine obere Dichtegrenze angegeben 
werden. Die Dichte an den Grenzen des galaktischen Systems ist 
wahrscheinlich nicht groBer als 1 o-u gramm;cm3 und die Dichte im um
gebenden Raum ist wahrscheinlich noch kleiner. Daran wOrde auch 
die Strahlung groBenordnungsma6ig nichts andem. 

Wenn die Dichteschatzungen vollkommen zuverHissig waren, so 
ware ein KrOmmungsradius von der erforderlichen Kleinheit durch 
die Erfahrung ganzlich ausgeschlossen. Aber ein derart bestimmter 
SchluB ist wahrscheinlich nicht zu vertreten. Die entscheidenden 
Daten sind voller Unsicherheiten. Wenn wir die Daten bis an ihre 
Belastungsgrenze einseitig beanspruchen, so konnten wir die Rot
verschiebungen vielleicht in das Rahmenwerk der Durchmusterungen 
pressen. Dann ware das Weltall klein und die Dichte der in ibm 
enthaltenen Materie mo8te an der au8erst verstehbaren und zu
lassigen Grenze liegen. 

Gibt man aber andererseits die Deutung als Geschwindigkeits
verschiebungen auf, so miissen wir in den Rotverschiebungen eine 
bisherunbekannte Naturerscheinungerblicken, deren Gesetze und Aus
wirkungen man noch nicht kennt 12); Das expandierende Weltall 
der allgemeinen Relativitatstheorie wiirde zwar theoretisch noch 

11) Ein neues Verfahren, sich dem Problem zu nlihern, hat Zwicky 
in einer Arbeit entwickelt, deren Hauptzweck es ist, ,zu zeigen, wie 
man eine statistische Theorie entwickeln kann, mittels derer es mogllch 
ist, auf eine sehr allgemeine Weise einige der Erscheinungen, die mit der 
Rotverschiebung des Lichtes auf seinem Wege durch den intergalaktischen 
Raum zusammenhlingen, zu behandeln". Remarks on the ,Redshift from 
Nebulae", Phys. Rev. 48, 802, 1935. 
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bestehen bleiben, aber der Betrag der Expansion konnte aus den 
Beobachtungen nicht abgelesen werden. 

So enden unsere Forschungsreisen im Raum mit einem Frage
zeichen. Aber wie konnte das auch anders sein 1 Wir befinden uns 
naturnotwendig genau im Mittelpunkt des beobachtbaren Raum
bereiches. Unsere unmittelbare Nachbarschaft kennen wir einiger
maBen genau. Mit zunehmender Entfernung aber verblaBt unser 
Wissen - und es verblaBt sehr schnell. SchlieBiich stehen wir an 
der im letzten blassen Schein verschwimmenden Grenze - der 
li.uBersten Reichweite unserer Fernrohre. Was wir dort messen, sind 
nur noch Schatten, und inmitten gespenstischer MeBfehler sucht 
unser Auge nach Meilensteinen, die kaum wirklicher sind als jene. 

Doch die Forschung steht niemals still. Ehe nicht die Quellen, 
aus denen wir unsre Erfahrungen schOpfen, vollig versiegt sind, 
brauchen wir nicht in das Traumland der blo6en Vermutungen 
aberzusiedeln. 
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