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I. Die Bewegungen der Fixsterne.

Von J. Hopmann-Bonn.

L

Die Fortschritte der Astronomie in den letzten Jahren beruhen grofen-
teils natiirlich in der vervollkommneten Technik, den amerikanischen
Rieseninstrumenten usw., dann in der Anwendung neuer, zumeist physi-
kalischer Beobachtungsmethoden, weiter dann darin, dafl wir mit fort-
schreitender Zeit mehr und mehr Friichte aus den mihevollen Arbeiten
der zwei bis drei Generationen vor uns ziehen kénnen. Vor allem aber
werden die neuen Erkenntnisse bedingt durch das immer innigere Zu-
sammenarbeiten sonst getrennter Methoden: Eine Teilung in Astronomie
(Positionsbestimmungen) im &lteren Sinne und Astrophysik ist ein Un-
ding, beide sind sich gegenseitig unentbehrlich. Gerade das Studium
der Bewegung der Fixsterne zeigt dies aufs deutlichste. Und so werden
sich in den folgenden Darlegungen naturgemifle Seitenblicke in verschie-
dene Teilgebiete der Astronomie ergeben.

Es ist Eigenart der Aufgabe, die Struktur und Bewegungsverhilt-
nisse des Kosmos aufzufinden, dafl viele Jahre rastloser mechanischer
Massenarbeit notig sind, um das erforderliche Tatsachenmaterial zusam-
menzutragen. Die Distanzen der Sterne voneinander zihlen nach vielen
Billionen von Kilometern. Ihre relativen Geschwindigkeiten sind im
Durchschnitt etwa nur 20—50 km/sek. So miissen Jahrzehnte vergehen,
bis die Eigenbewegungen (Richtungsinderungen) der meisten Sterne
bei aller Prazision moderner astronomischer Meflkunst geniigend ge-
sichert sind. Der Spektrograph liefert zwar schneller wenigstens eine
Komponente der Sternbewegung, die Radialgeschwindigkeit; in beiden
Fillen mufl aber weiter auch die Zahl der beobachteten Objekte grofl
sein, sonst entbehren die nachfolgend zum Teil ausfiihrlich zu schildern-
den Ergebnisse einer statistischen Sichtung des Materials der nodtigen
Sicherheit.

Es ist leider hier nicht méglich, niher auf die eine oder andere dieser
Sammlungen gleichartiger Messungen einzugehen. Dem Fernerstehenden
bieten solche Sternkataloge gar nichts, zumal aus ihnen ja direkt meist
nichts Neues zu ersehen ist. Erwihnt seien aber wenigstens einige.
R. Prager (1) hat in Babelsberg die Orter von Anhaltsternen fiir das
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2 J. HorMANN:

von dem Potsdamer Observatorium iibernommene Stiick derinternationalen
Himmelskarte sowie ihre Eigentewegungen bestimmt, MONICHMEYER (2)
in Bonn gibt die Ergebnisse jahrelanger Beobachtungen von 2199 Sternen
am Meridiankreise, G. STRUVE (3) teilt eine lingere Liste von in Wilhelms-
haven beobachteten Sternen mit. Sehrzu begriifien ist die endliche Fertig-
stellung der Neubearbeitung R MxERscher (4) Beobachtungen. E. RUMKER
hat in den vierziger Jahren etwa 18000 Sterne in Hamburg beobachtet,
die damals aber nicht geniigend einwandfrei reduziert wurden. Die
Neubearbeitung erhoht den Wert dieses alten Materials ganz betricht-
lich. Hier sind auch die neueren Vertffentlichungen K¢srners und
Hopmanys zu nennen (§), die die Grundlagen zur Eigenbewegungsbestim-
mung in verschiedenen Sternhaufen geben (M 3, M 11, M 705, N.G.C. 7789,
N.G.C. 6939 von KiustnvER, N.G.C. 5466 von Hopmann). Was spektro-
skopische Radialgeschwindigkeiten anlangt, so ist vor allem die Viktoria-
sternwarte in Kanada zu nennen, die mit ihrem Riesenspiegelteleskop
von 1,80 m Offnung in sehr kurzer Zeit 504 Sterne durch mindestens
je sechs Aufnahmen nicht nur beobachtet, sondern auch fertig gemessen,
reduziert und verdffentlicht hat (6).

Aus dem Vergleich der Fixsternpositionen verschiedener Epochen ge-
winnen wir deren Eigenbewegung. Aus ihnen und den Radialgeschwindig-
keiten schlieBen wir weiter auf die Zustinde des Kosmos. Um den Wert
verschiedener Arbeiten auf diesem Gebiete im vergangenen Jahre zu ver-
stehen, sei hier einiges aus der geschichtlichen Entwicklung des Problems
angefiihrt.

Der iltere HERSCHEL leitete um 1790 aus den Bewegungen von nur
12 Sternen ab, daf sich das Sonnensystem unter ihnen etwa in Richtung
des Herkules bewege. Lange Zeit wurde diese Behauptung stark ange-
fochten und erst 1837 von ARGELANDER voll bestitigt, der auf Grund
neuer Beobachtungen die Eigenbewegungen von 380 Sternen dazu heran-
ziehen konnte. In der Folgezeit geschahen noch zahlreiche derartige Be-
stimmungen des Apex der Sonnenbewegung. Alle ergaben ungefihr die
gleiche Richtung, mehr oder weniger verschieden. Teils lag dies natiirlich
an der Genauigkeit der benutzten Eigenbewegungen, teils aber auch,
wie wir heute wissen, an der Auswahl der Sterne. Diese dlteren Arbeiten
betrachteten die riumlichen Bewegungen der Sterne als vollig regellos.
Um 1900 gelang zuerst KoBorp, dann KaprEyN der Nachweis, dafi die
Verhiltnisse der Eigenbewegungen sich besser darstellen lassen, wenn man
statt der Regellosigkeit annimmt, die Bewegungen der Sterne bevorzugen
zwei bestimmte einander entgegengesetzte Richtungen, die der Ebene der
Milchstrafle nahezu parallel sind. Nach KaPTeYN gleichen die Sterne
zwei Fischschwirmen, die einander entgegenschwimmend, sich durch-
dringen. — Dieser dualistischen steht die unitarische oder ellipsoidische
Theorie SCHWARZSCHILDs gegeniiber. Stellen wir uns fiir einen Augenblick
alle Sterne in einem Punkt vereinigt vor, und lassen dann alle sich mit der
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Geschwindigkeit und Richtung bewegen, die jedem eigenist. Nach einer ge-
wissen Zeit, nachstehend ist 1 Sekunde dafiir angenommen, haben sie sich
dann in einen Geschwindigkeitssternhaufen zerstreut. Dieses-Gebilde hat
nach ScawarzscHILD etwa die Form eines Ellipsoids, dessen grofite Achse
eine bestimmte Richtung in der MilchstraBenebene hat, wihrend die
kleinste zu ihrem Pol gerichet ist. Anschliefend an beide Theorien haben
dann EppiNGTON, CHARLIER, HaLm u. a. verschiedene Untersuchungen
angestellt, die insbesondere auch das Material nach den verschiedenen
Spektraltypen trennten, wobei sich schon mehrere Merkwiirdigkeiten
zeigten, ohne daf} aber weiter dariiber berichtet sei. In den letzten Jahren
hat sich nun vor allem unsere Kenntnis auf dem Gebiete der Entfernungen
(Parallaxen) einzelner Fixsterne gewaltig erweitert, was nun von G.STROM-
BERG (7) in seiner wichtigen Arbeit wie folgt verwendet wurde.

Bisher hatte man in den erwdhnten Arbeiten meist nur die Richtungs-
anderungen (E. B.) oder die Komponente der Bewegung des Sterns auf
uns zu oder fort (Rad. Geschw.) benutzt. Bei Sternen, deren E. B., Rad.
Geschw. und Distanz bekannt ist, lassen sich aber die rdumlichen drei
Komponenten der Bewegung inbezug auf die Sonne berechnen. Wird
an diese Werte die durchschnittliche Geschwindigkeit der Sonne unter
dem Gros der Fixsterne (20 km/sec. in Richtung & = 270°, 0=+ 30°)
angebracht, ferner das Achsensystem in die Ebene der Milchstrafle ge-
dreht, so lassen sich nun die einzelnen Bewegungen der Sterne gegeniiber
dem Mittel aller viel mehr der Wahrheit gema8 darstellen, als es friiher
moglich war. Fiir rund 1300 Sterne, die alle den spateren Spektraltypen
F G K M angehoéren, hat STROMBERG mit seinen Mitarbeitern die Unter-
suchung gemacht. Innerhalb jedes Typus wurde noch nach Riesen und
Zwergen, absolute Helligkeit == 3™ getrennt. Durch dreidimensionale
trigonometrische Interpolation ergaben sich nun fiir die Flichen gleich
haufiger Bewegung ellipsoidische Gebilde, etwa dem ScuwarzscHILDschen
entsprechend, die in anschaulichen Diagrammen dargestellt wurden. Aus
ihnen lassen sich folgende Schliisse ziehen:

I. Die roten Riesen (M-Typus) bewegen sich im wesentlichen nach
allen Richtungen hin gleich hdufig. Eine Bevorzugung der Milchstrafien-
ebene ist nur schwach angedeutet. Die geringen Geschwindigkeiten
herrschen vor, hohe sind selten.

2. Geht man zu den K-, G-, F-Riesen iiber (gelbe bis weifigelbe Sterne),
so wird die Bevorzugung der Milchstrafie stetig stdrker, wir bekommen
ausgesprochene Geschwindigkeitsellipsoide.

3. Die Sterne A6 bis Fg zeigen einmal die gleiche Erscheinung, aufier-
dem aber haben wir eine zweite Stelle hoher Bewegungshiufigkeit; etwa
20% der in dieser Gruppe untersuchten Sterne bewegt sich in gleicher
Richtung, wie die Mitglieder des besonders durch L. Boss bekannten
Bewegungshaufens in den Hyaden. Es gehoren also zu dieser Gruppe

noch zahlreiche Sterne etwa des gleichen Spektraltypus, die sich tiber den
*
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ganzen Himmel verteilen, so nach HErTzsPrRUNG (8), z. B. Gr. 34, 12 Can.
ven. und besonders Atair.

4. Die Zwerge der Spektralklassen G, K, M zeigen ebenfalls stark
ellipsoidische Geschwindigkeitsverteilung, auch ungefihr parallel zur
MilchstraBenebene. In dieser ist aber die gréfite Achse der Figur um
etwa 150° gedreht gegentiber der Lage bei den Riesen. Richtung und
Grofle der hiaufigsten Bewegung unter den Zwergen entspricht etwa dem
KarreEvNschen Sternstrom I, wihrend Strom II im wesentlichen durch
die Giganten gebildet wird. Wie schon frither bekannt, zeigen weiter die
Zwerge im ganzen fast die doppelte durchschnittliche Raumgeschwindig-
keit wie die Riesen.

5. Interessant ist weiter das Verhalten aller untersuchten Sterne,
Riesen und Zwerge, mit Geschwindigkeiten iiber 100 km/sec. Ihre auf
die Milchstraflenebene projizierten Bewegungen vermeiden ausnahmslos
den ersten Quadranten galaktischer Linge (etwa die Richtungen zwischen
Aquila. und Cassiopeia).

Dieses Verhalten der Sterne hoher Geschwindigkeit wird ebenfalls,
unabhingigvon J. Qort (9) studiert. Er findet, dafl bis zu 60km/sec. Raum-
geschwindigkeit herunter alle Vektoren den ersten Quadranten und etwas
dariiber hinaus der MilchstraBe vermeiden. Erst bei geringeren Geschwin-
digkeiten tritt, aber dann sofort, eine gleichmifligere Verteilung auf.
Dabei scheint noch der mittlere Zielpunkt der Bewegung mit der Geschwin-
digkeit im Zusammenhang zu stehen, wie nachstehende Zahlen zeigen:

Mittlerer Zielpunkt

Raumgeschwindigkeit aus Radial-
geschwindigkeiten aus E. B.
62—100 km/sec 212° % 6° } 211° 4= 13° Galaktische
100—200 » 244 =10 ! 234 =15 } Breite etwa
>200 > 270 =t 20 | 253 £ 7 —s5°
Objekt Durlt;hschmtthche Mittlerer Zielpunkt
ewegung Linge | Breite
96 planet. Nebel . 30 km/sec 220° — 14°
10 kugelférmige Sternhaufen . 70 > 260 —20
31 Spiralnebel . . . . . . 200 > 276 —33
der 2 KaAPTEYNschen Strome . 20 » 167 bzw. 347 [¢)
%

Uber die Ursache dieser Erscheinung wissen wir noch nichts. Auf-
fallend ist auch der zweite Teil obiger Tabelle, wobei noch zu beachten
ist, daf die Masse des Milchstraflensystems nach den Untersuchungen von
Suaprey und HopMann (unverdffentlicht) etwa senkrecht zu den obigen
Richtungen in etwa 325° galaktischer Linge liegt. Weitere Schliisse
kann man wohl noch nicht hieran kniipfen. Doch vergleiche man hier-
mit auch die spiter besprochene Theorie KaPTEYNs.
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Die Angabe fiir die gasfoérmigen planetarischen Nebel ist einer Unter-
suchung von WIRTZ (J0) entnommen, der dafiir das hervorragende Beob-
achtungsmaterial der Licksternwarte heranzieht. Hier interessiert weiter
die noch unaufgeklirte Tatsache, dafl die Bewegungen der Gasnebel mit
ihrem scheinbaren Durchmesser und mit abnehmender Totalhelligkeit
wachsen. Weiter zeigt sich eine Bevorzugung der MilchstraBenebene,
eine ellipsoidische Geschwindigkeitsverteilung. Die Zahlen fiir die Kugel-
haufen und Spiralnebel entstammen einer Untersuchung von Hop-
MANN (I7), sie decken sich im wesentlichen nahe mit einigen Ergebnissen
von Wirtz (12). HorpmannN versucht den Nachweis zu fiihren, daf die
Spiralnebel und Kugelhaufen kosmisch gleichzustellen seien, d.h. daf}
jene nicht ferne Weltinseln, der Milchstrafie koordiniert, sind wie frither
meist angenommen. Fiir eine Subordination spricht auch die mittlere
Parallaxe von 100 Spiralnebeln, die, im einzelnen noch nicht publiziert,
LuNpmark (13) aus ihren Eigenbewegungen auf Grund neuer Messungen
der Licksternwarte erhalten hat. Vor allem aber kommt auch vaN Maa-
NEN (14) vom Mount Wilson zum gleichen Schlufl. Er hat nunmehr bei
sieben Spiralen interne Bewegungen festgestellt durch Stereokomparator-
vergleich von Platten, die iber ein Jahrzehnt auseinanderliegen. Bei allen
zeigen die Nebelknoten ein Entwickeln der Spiralarme, und so grof}, dafl
sie — bei Distanzen dieser Objekte von Millionen von Lichtjahren nach
der dlteren Weltinseltheorie Geschwindigkeiten von iiber 300 000 km/sec
haben miifiten, wahrend ihre Gleichstellung mit den Kugelhaufen —
10 000 Lichtjahre und mehr — auf Geschwindigkeiten fiihrt — 500 km/sec
— die den spektroskopisch festgestellten entsprechen.

Nach diesem Ausflug in die gréBeren Tiefen des Universums kehren
wir in unsere engere Umgebung zuriick. Der im Anfang dieser Darstel-
lungen (S. 3) erwihnte Taurusstrom ist erneut mit anderen Bewegungs-
sternhaufen, d. h. Sterngruppen, oft iiber scheinbar weite Teile des Him-
mels zerstreut, die sich durch systematische E.B. und Rad. Geschw. ihrer
Mitglieder verraten — von Rasmusox (15) untersucht worden. Verbunden
mit einer Kritik fritherer Arbeiten sucht er aus allem vorliegenden Beob-
achtungsmaterial soweit als moglich abzuleiten, welche Sterne gehdren
zur jeweiligen Gruppe, welches ist ihr gemeinsamer Fluchtpunkt, ihre
Distanz von uns, die Raumgeschwindigkeit, die Leuchtkraft der einzelnen
Sterne und ihre rdumliche Verteilung. Recht sicher gelingt dies bei den
40 Sternen des eigentlichen Taurusstroms, die zumeist ja den Hyaden
angehoren, im ganzen A- und F-Sterne ziemlich hoher Leuchtkraft, die
sich eng zusammengeballt mit 40 km/sec. auf einen bestimmten Punkt
nahe der Milchstrafienebene bewegen. Eine frithere Untersuchung von
KAPTEYN und DE SITTER (1904) — Ausmessung der Hyaden auf Grund von
Bonner, Potsdamer und anderen photographischen Aufnahmen und einer
vorhergehenden Triangulation am Bonner Heliometer durch Wirtz —
hatte gezeigt, dafl unter den schwachen Sternen in dieser Gegend nur
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wenige zur eigentlichen Gruppe gehéren. So ist VAN MAANEN (]6) dann
auch nicht sehr erstaunt, etwas auerhalb des Zentrums der Gruppe in der
Umgebung von Aldebaran nur zwei Sterne zu finden, die an der Strom-
bewegung sich beteiligen. Sie sind sehr schwach, also Zwerge in heutiger
Bezeichnungsweise, wihrend die 40 anderen zu den normalen Riesenge-
héren. Auch HErTzsPrUNG (17) kann zwei weitere Objekte, beides Doppel-
sterne, den Hyaden zufiigen, mittelhell, und die Existenz eines weiteren
Zwerges wahrscheinlich machen. Sollte es nicht in naher Zukunft méglich
sein, unsere Kenntnisse dieser Gruppe so zu erweiteren, wie es neuerdings
bei den Plejaden moglich war?

Raumlich wie scheinbar weiter zerstreut ist die Biarenfamilie, der unter
anderem die Hauptsterne des groflen Baren, dann Sirius, « Coronae,
y Piscium und auch manche Sterne des Stidhimmels, wie « Volantis an-
gehdren, auch hier meist A-Sterne. Die Gruppenbewegung ist mit
30 km/sec etwa auf das Sternbild Scutum in der Milchstrafie gerichtet. —
Die Plejaden und die Praesaepe sind andere bekannte Bewegungshaufen,
raumlich enger gedringt und weiter von uns als die erst genannten. “Fir
erstere ist durch die Arbeit TRUMPLERs(I8) die Zahl der zur Gruppe ge-
hérigen schwachen Sterne gewaltig erweitert worden, 176 zahlt er als
gesichert, und Giber 30 als wahrscheinlich. Fiir die Praesaepe fehlt es noch
an zuverldssigen neuen Beobachtungen. Eine weitere rdumlich wie
scheinbar ausgedehnte Sterngruppe ist der Perseushaufen (nicht mit dem
bekannten Sternhaufen h und y Persei zu verwechseln). Seine 45 Mit-
glieder gehdren, so weit bisher bekannt, zu den absolut sehr hellen Sternen
aller Spektraltypen. Auch hier Bewegung parallel zu Milchstrafle, aber nur
6 km/sec gegeniiber unserer sonstigen Umgebung. Ein Gegenstiick hierzu
ist der Scorpio-Centaurushaufen auf der Siidhalbkugel, 166 ebenfalls meist
sehr helle Sterne, Fluchtpunkt der Bewegung wiederum nahe der Milch-
stralenebene. RasmusoN betrachtet weiter eine Reihe von Sterngruppen,
die jede fiir sich wohl ebenso wie die obigen, ein organisches Ganzes sind,
fiir die uns aber bis heute noch vielerlei Beobachtungsdaten fehlen. Die
Namen der wichtigsten sind: Sterne um Coma Berenices — zu denen
aber die Hauptsterne des sichtbaren Haufens nur zum Teil gehdren — je
eine Gruppe im Orion und Corona Borealis und eine, deren Mitglieder wohl
mit 61 Cygni gemeinsame Bewegung haben. Zwar sind fast alle der
Rasmusonschen Bewegungshaufen von anderen Forschern gefunden
worden. Der Wert seiner Arbeit liegt in der Erweiterung und Sammlung
des vorliegenden Materials und seiner einheitlichen Bearbeitung.

Einen weiteren Versuch in dieser Richtung verdanken wir HERTZ-
sPRUNG (19). FEr bringt an die Stromeigenbewegung der Hyaden und
der Praesaepe die von Kapreyn gefundene systematische Verbesserung
an, zeigt dann, daB die Fluchtpunkte beider Gruppen zusammenfallen,
sie sich also parallel im Raume bewegen. Die Distanz der Praesaepe
ergibt sich zu etwa 500 Lichtjahren, wenn die der Hyaden 140 ist.
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Die verschiedenen wohlbekannten Sterngruppen bestehen nach unserer
heutigen Kenntnis iiberwiegend aus absolut sehr hellen Sternen. So ist
es auch bei den fernen Gruppen, den lokalen Verdichtungen der Milch-
strafie, wie h und j Persei, M 35, 36, 37 usw. Diese sind uns so fern,
daBl eine Trennung in Gruppensterne und andere des Vorder- oder Hinter-
grundes aus den Eigenbewegungen vorab noch nicht méglich ist. Auch
die von Jov frither und besonders die von PavyNE (20) abgeleiteten E. B.
bei M 37 und 36 halte ich vorliufig nur fiir Rechenergebnisse.

Durch die Bewegung der Sonne in ihrer Umgebung entsteht bekannt-
lich die als Motus parallacticus bezeichnete systematische Eigenbewegung
der Sterne. Sie wird (in Bogensekunden pro Jahr) um so geringer sein,
je ferner die zu untersuchenden Sterne sind, so dafl der mittlere m. p.
fir bestimmte Sterne einen Anhalt fiir deren Entfernung gibt. So wird
durch vax pEN Kawmp (21) der m. p. der Sterne 10™ und 13™ untersucht.
Das Beobachtungsmaterial dafiir lieferten die E.B. der Anhaltssterne,
die auf verschiedenen Sternwarten zur Ermittlung der Distanzen hellerer
Objekte beobachtet waren. Unter Beriicksichtigung aller etwaigen
Fehlerquellen ergab sich reduziert auf 45 ° galaktischer Breite als Sikular-
parallaxe 07,0149 fiir 10,2 und 0”,0063 fiir 13™,1 in guter Uberein-
stimmung mit fritheren Untersuchungen des Groninger Astronomischen
Laboratoriums, d. h. im Mittel aus allen Sternen der betreffenden schein-
baren Helligkeiten erscheint die vom Sonnensystem wihrend eines Jahr-
hunderts zuriickgelegte Strecke unter diesem geringen Winkel; mit einer
bestimmten Geschwindigkeit, die man der Sonne beilegt (z. B. 20 km/sec)
erhilt man die mittlere Distanz dieser Sterne von uns.

Schon vor tiber 100 Jahren, als die ersten starken E.B. gefunden
waren, betrachtete man sie als ein Zeichen grofler Ndhe der betreffenden
Sterne. Nach dem Vorbilde von KapTey~N und HErRTZSPRUNG haben jetzt
Luxpmark und LuvTen (22) auf der Licksternwarte die starken E.B.
zusammen mit dem Spektrum herangezogen, um individuelle Parallaxen
(nicht wie eben statistisch mittlere) abzuleiten. Doch gehdrt das Wie
nebst kritischen Bemerkungen mehr in den Abschnitt Sternparallaxen,
so daf} hier nicht darauf eingegangen sei.

Eine ausgedehnte andersartige statistische Studie verdanken wir
wiederum LuvyTeN (23). Er gibt einen Katalog aller Sterne, deren jahr-
liche E. B. 0”,5 iibersteigt. 1908 kannten wir rund 300 solcher, 1915 53I
und jetzt 749. Der Zuwachs in letzter Zeit ist ausschlieBlich der Photo-
graphie zu verdanken, der klassische Meridiankreis hat keinen weiteren
Beitrag zu den dlteren Listen geliefert. Zwei Astronomen sind hier vor
allem zu nennen; INNEs in Johannesburg und Worr in Heidelberg. Letz-
terer ist schon seit Jahren bemiiht, durch Vergleich alter und neuer Platten
am Stereokomparator Objekte mit merklicher E. B. zu ermitteln. Die
meisten von ihm gefundenen liegen natiirlich unter der Grenze des LUYTEN-
schen Katalogs, ihre Zahl ist heute iiber 1200, fast alle unter 10™. In
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der Diskussion, die LuvTEN an seinen Katalog anschlieit, ergibt sich zu-
nichst, dafl bis zur 7™ das Verzeichnis wahrscheinlich alle am ganzen
Himmel zu erwartenden Objekte enthilt, bei den schwicheren beginnen
naturgemifl mehr und mehr Sterne zu fehlen. Als zu erwartende Ge-
samtzahl aller Sterne mit Eigenbewegungen tiber 0”,5 wird 3—4000 an-
gegeben. So verlockend es wire, so mufl ich es mir doch versagen, auf
seine weiteren stellarstatistischen Schliisse hier einzugehen. Es wiirde
dies zu sehr auf eine Darstellung der dort geltenden GesetzmiBigkeiten
hinfithren. Luvrtens SchluBifolgerungen sind zudem meistenteils Be-
statigungen unserer bisherigen Ansichten iiber die Bewegungen der ab-
solut schwachen Sterne — denn solche sind gutteils die in seinem Ka-
talog gegebenen — tiiber den Apex der Sonnenbewegung und die zwei
Kaprevnschen Sternstrome.

IL

Immer wieder hat man im Laufe der Zeit sich ein Gesamtbild vom
Kosmos zu machen versucht, und in den letzten Jahrzehnten, kann man
unstreitig sagen, hat dies immer festere Gestalt angenommen. Zwar ist
es durch die Arbeiten SEAPLEYs gewaltig erweitert worden, was aber die
Sternwelt bis zu etwa 20 000 Lichtjahren Distanz anlangt, so wird sich
kiinftighin in unseren Ansichten nicht allzuviel mehr dndern. Ein Haupt-
verdienst hierin hat der im Juni 1922 verstorbene hollindische Astronom
KaprEYN, der die T#tigkeit einer Reihe Sternwarten auf der ganzen Erde
seit Jahren auf dieses eine Ziel hin organisiert hat. Seine Arbeiten griin-
deten sich im wesentlichen auf das Studium der Bewegungen der Sterne
und so sei auch in aller Kiirze sein abschlieBendes Gesamtbild des Kosmos
hier wiedergegeben. Zunichst die Kritik (24), inwieweit die 1920 ver-
offentlichte Darstellung (s. u.) heutzutage gesichert ist und inwieweit in
wenigen Jahren die Grenzen unserer Kenntnis sich herausschieben lassen,
wenn die im Gange befindlichen Arbeiten abgeschlossen sind. Es sei mit
einigen Erlduterungen KapTevyns Tabelle am Schlufl der Arbeit hier
abgedruckt.

Grenzen in Sternweiten, innerhalb deren der Bau des
Sternsystems gefunden werden kann.

Methode 0°—20° | 40°—90° | 0°—90°
1. Direkte Parallaxbestimmungen . . . . . . — — 50
2. Motus parallacticus bis m=10 . . . . . . 320 240 300
3 » > > m=13 . Lo (830) (610) (t720)
4. > > »> m =10 u. E.B. bis 001 400 320 360
5. Dasselbe, dazu die Kenntnis von Nz (m bis 14) 1600 800 1200
6 > aber Mm bis m=17 . . . . . . | (4000) {1600) (2800)
7. Siehe unten, Vs bekannt bis m =14 . . . 3000 1000 2000
8. » > » > m=17 . . . | (8000) 1700  |d=.1,[100
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Eine Sternweite entspricht einer Parallaxe von 17, oder dem 206 265-
fachen der Entfernung Erde—Sonne und etwa 3,2 Lichtjahren. Ein-
geklammerte Werte lassen sich hoffentlich innerhalb des nichsten Jahr-
finfts ermitteln.

1. Erreichbar mit den modernen photographischen Methoden.

2. In wesentlichen Teilen das Ergebnis eines Jahrhunderts Meridian-
kreisbeobachtungen.

3. und 4. Vgl. die Besprechung der Arbeit von vax pEN Kawmp,
zum Teil ein Nebenergebnis von 1., zum Teil das von photographischen
Sonderbeobachtungen.

5. und 6. Ny, ist die Gesamtzahl aller Sterne bis zur Grée m herunter
in einem bestimmten abgegrenzten Gesichtsfeld. Fir diese Methode ist
einwandfreie Photometrie das Wichtigste. Es ergeben sich dann a) die
prozentuale Verteilung der Sterne verschiedener Leuchtkraft, b) das
Gesetz, nach dem die Dichte des Systems von der Mitte nach aufien hin
abfillt.

7. und 8. Bei einer gewissen noch nicht publizierten Erweiterung der
dem Ganzen zugrunde liegenden mathematischen Entwicklungen. A =
A,/100 besagt, dafl sich ein Gebiet erreichen 148t, an dessen Grenzen die
Sterndichte 0,01 unserer Umgebung ist, in gewisser Hinsicht vielleicht
also bis praktisch an die Grenzen des Sternsystems iiberhaupt, das — so
weit sind wir heute schon sicher — nahe ein Rotationsellipsoid mit dem
Achsenverhiltnis 5 : I ist. Fur galaktische Breite von 40°—g0° ist diese
Grenze heute schon erreicht. '

Jenseits, zum Teil auch schon diesseits von ihr liegen die einzelnen
hellen Milchstraienwolken?).

In der zweiten Arbeit macht KaAPTEYN einen Versuch, die Gesamt-
verteilung der Massen, Geschwindigkeiten und Krifte in seinem System
zu ermitteln. Es liegt innerhalb der zuldssigen Vernachlissigungen, das
Ganze aus zehn konzentrischen #hnlichen Rotationsellipsoiden auf-
zubauen. Die Sterndichte nimmt nach auflen ab von rund 0,6 inbezug
auf eine bestimmte Einheit im innersten Teil bis auf 0,01 in der duflersten
Schale. Die zugehorigen groflen Halbachsen sind 602 und 8465 Stern-
weiten. Bei dieser vereinfachten Dichteverteilung ergibt sich leicht ein
analytischer Ausdruck fiir die Gravitationsbeschleunigung, die die Ge-
samtmasse des Systems in einem einzelnen Raumpunkte hervorruft.
Unter zwei Bedingungen kann nach KaPTEYN ein solches System nur
stabil sein, wenn erstens eine gemeinsame Rotationsbewegung stattfindet,
die sich iuberlagert iiber zweitens die Bewegungen der einzelnen Sterne,

%) Ich personlich glaube, dafl die Entwicklung unseres Wissens dahin gehen wird,
dalb das Sternsystem sich mehr und mehr komplizierter herausstellen wird, als eine
Sammlung michtiger unregelmiBiger Sternwolken; eine elastische Theorie und Inter-
polation mag dann wohl weiter kommen als der Versuch, durch schwierige mathe-
matische Deduktionen und Idealisierungen ein Gesamtbild zu entwerfen.
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die nach den Gesetzen der kinetischen Gastheorie erfolgen sollen. Mit
der aus Lick-Beobachtungen abgeleiteten durchschnittlichen zufilligen
Geschwindigkeit in unserer engeren Nachbarschaft findet Karprevn
weiter als mittlere Masse der Sterne I,4—2,2 Sonnenmassen, in Uber-
einstimmung mit den Ergebnissen der Doppelsternbeobachtungen (s. u.).
»Dunkele« Massen, kosmische Staubwolken, erloschene Sterne, kénnen
dann nicht in sehr merklichem Betrage vorhanden sein. Weiter ergibt
sich fiir Sterne in der Milchstrafie in mittleren Entfernungen vom Zen-
trum als Rotationsbewegung 19,5 km/sec. In der Annahme, daff eine
solche in zwei entgegengesetzten Richtungen stattfindet, findet sich so
die relative Bewegung des 1. und 2. KaprEvNschen Sternstroms, 40 km/sec,
iberraschend genau bestdtigt. SchlieBlich wird noch unter Zurtickgehen
auf Einzelheiten in einer fritheren Arbeit versuchsweise abgeschitzt,
wie weit unser Sonnensystem aufierhalb der Mitte dieses ganzen Stern-
ellipsoids sich befindet. Kapreyn gibt hierfir an: 38 Sternweiten nérd-
lich der galaktischen Ebene in etwa 650 Sternweiten Distanz von der
Mitte. Als Richtung des Zentrums von uns aus nimmt er die Senkrechte
zur Bewegungsrichtung der beiden Sternstrome an und entscheidet sich
von den dann zwei méglichen galaktischen Lingen (77° und 257°) fiir
die erste in Ubereinstimmung mit HERrscHEL SEN., STRUVE und Kae-
TEYNs fritheren Arbeiten®).

Das KaprEynsche System ist sicher eine geniale Gesamtschau iiber
unser Wissen von der Struktur des Kosmos. Der Verfasser weist selbst auf
die Schwichen desselben hin; man denkt z. B. unwillkiirlich an die ein-
gangs berichteten Ergebnisse STr6MBERGs. Hoffentlich findet er bald
ebenbiirtige Nachfolger, die seine Ideen weiter ausarbeiten.

Einen ersten Schritt in dieser Richtung hat derweil schon der be-
kannte englische Thermodynamiker JEANs (25) gemacht. Er zeigt vor
allem, daf die zweite obige Annahme KAPTEYNs nicht nétig sei, dafi also
die Geschwindigkeitsverteilung nicht dem MaxweLLschen Gesetz fiir iso-
therme Gase entsprechen braucht, was ja auch nach STROMBERG u. a.
tatsichlich nicht der Fall ist. Die Kréfte, die die Bewegung des einzelnen
Sternes regeln, zerlegt er in A) die von den Nachbarsternen herriihrenden,
B) das allgemeine Gravitationsfeld des Universums. A) ist nach seinen
fritheren Untersuchungen klein im Verhiltnis zu B). Es wird sich dann
unser Sternsystem zuerst zu einem inbezug auf B) stabilen entwickeln,
dann wird ein Ausgleich der Krifte A) einsetzen, bis schliefilich beide
Kriftegruppen zu einer stabilen Sternverteilung fithren. Dann erst ist in
Strenge das MaxweLLsche Stadium der kinetischen Gastheorie erreicht.
Solange Sternstrome, Bewegungshaufen, zahlreiche Schnelldufer u. dgl.

1) Ich selbst wiirde mit CHARLIER, HERSCHEL JUN. und SHAPLEY und auf Grund
eigener unverdffentlichter Untersuchungen iiber die Intenmsititsverteilung des Milch-
strabenlichtes den anderen Wert oder besser noch etwa 325° galaktischer Linge
hierfiir annehmen, (Vgl. auch die Bemerkung S. 4.)
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existieren, ist dieser Endzustand noch nicht erreicht. Daf} beziiglich B)
Stabilitit herrsche, wird von JEaNs fiir die weitere analytische Entwicklung
angenommen. Die dann entwickelten grundlegenden Differentialgleichun-
gen werden zunichst auf die begrenzte Gruppe der B-Sterne angewandt,
wie sie sich nach CrARLIERs Untersuchungen von 1916 darstellt. (Heute
kennen wir noch viele und entferntere Objekte der Art.) JEaNs identi-
fiziert ihre rdumliche Ausdehnung mit der des ersten KapTEvYNschen
Ellipsoids von 602 Sternweiten grofler Halbachse, findet dann, daf} die
Theorie vollig durch die Art der Verteilung dieser Sterne ihre geringe
rdumliche Bewegung erklirt, ohne dafl es notig wire, ihnen auflergewdhn-
lich hohe Massen beizulegen. — Bei der Anwendung seiner Theorie auf
das Universum ergibt sich fiir Jeans aus dem Achsenverhiltnis des
dlteren ScawarzscriLpschen Geschwindigkeitsellipsoids, dafi die Sonne
etwa 1100 Sternweiten auflerhalb der Mitte des Systems stehen und die
Durchschnittsmasse der Sterne das 3,2-fache der Sonne sein mufi. Da
aber aus den Doppelsternbeobachtungen folgt, dafl diese im allgemeinen
0,8 Sonnenmassen haben (s. aber untenl), so mifite auf einen hellen
Stern im Kosmos etwa das 3-fache an dunkeler Masse kommen. Nicht
viel anders wird es, wenn wir — was nach JEans mit den Beobach-
tungen noch vertraglich — fiir den Abstand der Sonne vom Zentrum
700 Sternweiten nehmen. Das Verhiltnis heller zu dunkelen Sternen
wird dann 1 : 2.

Bei aller mathematischen Eleganz zeigt meines Erachtens die Arbeit
von Jeans in ihren Anwendungen, dafl wir hinsichtlich Dynamik des Uni-
versums ganz in den Anfingen stehen, und dafl Hypothesen, die in ihrer
Einfachheit die analytische Entwicklung begiinstigen, durch neue Be-
obachtungen sehr leicht gestiirzt werden kénnen. Vorab gibt wohl Kaep-
TEYNs mathematisch rohe Methode unsere Beobachtungskenntnisse be-
treffs dunkler Massen (nach KaPTEYN verschwindend wenig) besser wieder
als die Losung von JEANS.

Eine zweite Arbeit desselben Autors, die Dynamik der Bewegungs-
haufen, kniipft gutteils an die eben besprochene und dann an die weiter
oben (S. 5) dargelegte von RasMusoN an. JEans hatte nimlich vor einigen
Jahren gefunden, dafl ein urspriinglich kugelfsrmiger Bewegungshaufen
beim Durchdringen eines Sternfeldes durch die Gravitationswirkungen
merklich in Richtung seiner Bewegung verkiirzt wird. Rasmusox hatte
sein Material auch nach dieser Richtung geprift und gefunden, dafl zwar
z. B. die Ursa major und Perseusgruppe diese Erscheinung zeigen, dafi aber
z. B. beim Scorpio-Centaurushaufen gerade das Gegenteil eintritt. Dies
veranlafit JEaNs, seine frithere Theorie nunmehr zu erweitern. Er teilt
die Krafte, die auf den einzelnen Stern eines Bewegungshaufens wirken,
ein in a) Krifte von den ubrigen Sternen der Gruppe, b) Krifte aus der
Umgebung des Haufens, von den Sternen her, denen er im Laufe seiner
Bewegung begegnet, c) Krifte aus dem gesamten Universum. a) und c)
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wurden frither vernachlissigt, jetzt aber voll in Rechnung gestellt. Unter
Zugrundelegung der KapTEvNschen konzentrischen Ellipsoide ergibt sich
dann fir c), da8 die Sterne des Haufens Schwingungen um eine Ruhelage
ausfithren und zwar ist ihre Periode, wenn der Haufen im Zentrum des
KaprevNschen Systems steht, parallel zur Milchstrale 26 Millionen, senk-
recht dazu 11 Millionen Jahre. Weiter: Der junge mifBig kompakte
Haufen verkiirzt sich zuerst in Richtung seiner Bewegung, je #lter er dann
wird, desto mehr tritt der Einflufl c) zu b), er flacht ab parallel zur Milch-
strafle und ist schliefilich in dieser 2,5mal soweit ausgedehnt als senkrecht
dazu. Die Krifte a) spielen nur eine Rolle, wenn der Haufen urspriinglich
sehr kompakt war, dann verkleinert sich obiges Verhiltnis und wird z. B.
1,4 : 1 bei den Hyaden in Ubereinstimmung mit den Beobachtungen.
Auch fiir die tibrigen von RasmMusoN studierten Haufen harmoniert nun die
Theorie mit den Tatsachen. — Ganz anders liegen natiirlich die Dinge
fiir Haufen aufierhalb des KapTEvNschén Systems oder an seinen Grenzen,
wo die Sterndichte ja sehr gering ist. Hier verlingert sich ein Kugel-
haufen in etwa 10 Millionen Jahren auf das 2,7-fache in Richtung der
galaktischen Ebene.

So findet bei allen Sternhaufen eine relativ rasche Zerstreuung parallel
dem grofien Gesamtsystem statt, und Jeans legt die Hypothese nahe,
daf} die heutigen Sternhaufen iiberhaupt nur die Reste ehemaliger grofierer
Systeme sind, welche vor langen Zeiten sich wechselseitig angezogen, ge-
niahert und durchdrungen haben, und die sich dabei und danach ge-
waltig in das heutige KaprEvnsche Universum aufgel§st haben. — Zu-
sammen mit der Existenz der Sternstréme usw. spricht dies dafiir, dafl
der gegenwirtige Zustand des Kosmos durchaus noch kein stetiger im
Sinne der kinetischen Gastheorie ist. Und das sollte in Hinsicht auf
gewisse kosmologisch-teleologische Ansichten (Ewigkeit und Gleichartig-
keit des Alls in Vergangenheit, Gegenwart und Zukunft usw.) zu denken
geben.

II1.

Galten die bisherigen Arbeiten dem Studium der Bewegungen der
Sterne im Kosmos und den daraus zu ziehenden Schliissen, so sollen uns
nunmehr einzelne interessante Objekte beschéftigen, bei denen man versucht
hat, aus Bewegungsinderungen Schliisse auf ihre physikalischen Verhalt-
nisse zu ziehen. — Die heiflesten B-Sterne (Helium oder Orion-Typ) haben
HexroreaU und seine Mitarbeiter in drei lingeren Studien behandelt (26).
Die Ermittlung der Rad. Geschw. ist infolge der starken Verwaschenheit
der H, He- usw. Linien hier sehr schwierig. Erfreulicherweise sind die
Einzelheiten der Messungen ziemlich weitgehend mitgeteilt; stark gehen
die auf einer Platte aus der Verschiebung einzelner Linien gewonnenen
Geschwindigkeiten hin und her. Zweierlei ist hier wohl ndtig, Ausmessen
der Aufnahmen mit Registriermikrophotometer und weitere Studien iiber
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das Verhalten einzelner Linien unter Wechsel von Druck und Tem-
peratur®).

In der Spektralklasse B befindet sich bekanntlich ein auflerordentlich
hoher Prozentsatz von Doppelsternen; nach Angabe des Victoria-Ob-
servatory in Kanada ist sogar jeder dritte ein solcher. Im allgemeinen
lassen sich bei ihnen in bekannter Weise die spektroskopischen Bahn-
elemente bestimmen, oft aber liegen sehr verwickelte Verhiltnisse vor.
Eine besondere Gruppe hat man nach ihrem besten Vertreter als vom
Typus £ Canis majoris bezeichnet. Die Spektrogramme zeigen hier a) eine
Periode der Rad. Geschw. von etwa 30—40 Tagen, die zu einer der iib-
lichen Doppelsternbahnen fiihrt; iiber Jahre weg ist die Bahnlage und
Form verdnderlich; b) eine kurzperiodische Schwingung von wenigen
Stunden; ihre Amplitude ist sehr starkem Wechsel unterworfen. c¢) Mit
gleicher Periode wechselt das Aussehen der Linien beziiglich ihrer Ver-
waschenheit usw. d) Das Spektrum einer zweiten Komponente 148t sich
nirgends mit Sicherheit feststellen. Im einzelnen in dieser Richtung
studiert sind bisher: ¢ Ceti,  Ophiuchi, 8 Canis majoris und ¢ Scorpii.
Erforderlich war hierzu eine grofie Zahl Spektrogramme, in denen nach
Moglichkeit in aufeinanderfolgenden Nichten der einzelne Stern solange
als moglich alle halbe Stunden aufgenommen wurde. Trotz einer Reihe
analytischer Untersuchungen konnten die Beobachter nicht zu einer
Entscheidung iber verschiedene hier mogliche Hypothesen kommen.
Sie seien nachstehend kurz angefihrt.

1. Es bestehen diese Systeme aus zwei Sternen, die Bewegung a) ent-
spricht einer tblichen Doppelsternbahn, die Erscheinungen b) und c)
entstehen durch Pulsationen des hellen Sterns, rhythmisches Sichzusam-
menziehen und Ausdehnen, genau wie EppingroN und SHAPLEY die Er-
scheinungen der Cepheiden deuten wollen. Dann ist aber die Bahndnde-
rung der schwachen Komponente schwer erklarlich.

2. Wieder zwei Sterne, a) wie oben erkldrt. - Der helle Stern ist im
Durchmesser mehrfach so grofl wie unsere Sonne, hat nur ein Zehntel
ihrer Dichte und rotiert in wenigen Stunden. Es treten dann alle Pro-
bleme der Stabilitit derartiger Koérper auf. Er ist keine Kugel mehr,
sondern seine Abplattung fiihrt uns je nach den angenommenen Verhalt-
nissen iber die Grenzfigur des Mac-Laurinschen Rotationsellipsoids zum

1) Beides wiire z. B. im Potsdamer Einsteinturm méoglich, der, nebenbei bemerkt,
jetzt von den Amerikanern in Pasadena nachgemacht wird, was wohl entgegen der
Ansicht mancher auch bei uns fiir die prinzipielle Richtigkeit seiner Einrichtungen
spricht. Andererseits kann man wohl auch erst nach Erledigung solcher Studien
aus dem sogenannten K-Effekt auf eine EinsTrINsche Rotverschiebung schlieBen, wie
es hinsichtlich verschiedener Sterngruppen schon mehrfach geschehen ist. Zu wiinschen
wire weiter, dall auch andere Sternwarten — besonders z. B. Lick, Mount Wilson
usw. — sich dem Beispiele Ottavas anschléssen und ausfiihrlich iiber die von ihnen
benutzten Wellenléingen berichteten, wie es z. B. auch frither in Bonn geschehen ist.
Ich glaube, da ist noch manches zu kléren.
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drejachsigen Ellipsoid bis zur Jacosischen Grenzfigur oder gar zum
Porncarischen birnenférmigen Koérper. Die Bahnstérungen unter a)
lassen sich dann nach bekannten Methoden der Himmelsmechanik be-
handeln, die Oszillationen unter b) sind Rotationen des Kérpers, ver-
bunden mit einem Pendeln der Drehungsachse, Prizession, erzeugt durch
den zweiten Korper.

3. Wir nehmen nun drei Sterne an, ein sehr enges Paar, dessen Umlauf
die kurze Periode b) hervorruft und einen fernen dritten Korper ent-
sprechend der Bewegung a), der durch die zwei anderen gestdrt wird,
und der seinerseits das enge Paar stirkstens beeinflufit.

Die Theorien 2. und 3. konnen qualitativ die beobachteten Erschei-
nungen erkliren, noch nicht aber quantitativ. Zahlreiche weitere Mes-
sungen sind noch noétig, zumal sich neuestens bei dem einen oder anderen
Stern gezeigt hat, daf§ auch die Oszillation b) noch kleine Schwankungen
ihrer Dauer aufweist. Ferner kommt hinzu, dafl Sterne dieses Typus
wie @ Cephei und 12 Lacertae nach den photo-elektrischen Messungen
Guranicks kurzperiodische Schwankungen der Helligkeit zeigen, die sich
vielleicht als eine d Cephei-Erscheinung mit dariibergelagertem Bedek-
kungseffekt deuten lassen.

Nach dem Gesagten kénnen diese Sterne auch fiir den Analytiker von
groffem Interesse werden. Bei ihren kurzen Perioden, die ja nach Tagen
und Wochen zihlen, werden sie vielleicht eher zeigen konnen, wieweit
irgendwelche theoretische Untersuchungen von bleibendem Wert sind,
als gewisse langsam bewegte visuelle Doppelsterne mit Umlaufszeiten
nach Jahrzehnten und Jahrhunderten.

In Kiirze sei noch berichtet {iber einen interessanten spektroskopischen
Doppelstern, welchen PraskeTT (27), der Leiter der zweiten groflen kana-
dischen Sternwarte aufgefunden hat. Es handelt sich um ein Objekt
6. Grofle (B. D. 6°.1309). Beide Komponenten sind Oe-Sterne, d. h.
verwandt mit der heilen B-Klasse, die oben besprochen wurde. Ihre
Rad. Geschw. schwanken zwischen == 250 km/sec bei rund 14 Tagen
Periode. Die Linien beider Teile sind sichtbar, so dafi ihre Bahnen zum
Schwerpunkt sich berechnen lassen. Immerhin nicht vollstindig, denn
durch die Rad. Geschw. lassen sich nur — wenn a der Bahnradius, m die
Masse des Sterns und i die Neigung der Bahnebene zur Gesichtslinie ist —
die GroBen asini und msin3i ermitteln; setzt man 1= 90° so erhdlt
man fir a und m Minimalwerte, hier 90 Millionen km fiir den mittleren
Abstand beider Komponenten, und das 139-fache der Sonne fir die
Gesamtmasse des Systems. Dies ist der grofite bisher durch Doppel-
sterne gefundene Wert fiir die Masse eines Himmelskorpers.

Aus den visuellen Doppelsternen hatte man sonst im allgemeinen der
Sonne gleiche Sternmassen gefunden. MEVERMANN (28)stellt z. B. 59 der-
artige zusammen, deren Gesamtmassen zwischen 12,2 und 0,5 schwanken
und im Mittel 2,6 sind. Ja Jackson und FurNER hatten umgekehrt mit
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der Annahme m, + m, = 2 die hypothetischen Parallaxen von iiber
500 Doppelsternen berechnet, die gut mit dem sonst hierfiir bekannten
harmonieren. Der PraskeTTsche Stern wird mit einigen anderen von ihm
genannten zu den besonderen Ausnahmen gehoren.

Ein weiterer interessanter spektroskopischer Doppelstern ist 7 Orionis,
der als solcher schon 1903 von Apawms gefunden wurde. H~ATEX (28)
gibt eine neue Bahnbestimmung auf Grund der Beobachtungen von
ApaMs 1901/02 und neuen eigenen 1920 am Wiener Spektrographen.
Neben der Bahn interessiert noch die Untersuchung der Kalziumlinien.
Wie bei einigen anderen Sternen, machen sie namlich die Schwingungen
der dbrigen Linien nicht mit, geh6ren demnach wohl der dufiersten Atmo-
sphire des Sternes an, die beide Komponenten umgibt. Der Schwer-
punkt des Systems zeigt gegen die Kalziumlinien eine geringe Rotver-
schiebung + 4,1km/sec im Mittel, die im EinsTeinschen Sinne gedeutet
fir die Gesamtmasse des Systems das 88-fache der Sonne mit aller-
dings erheblicher Unsicherheit ergibt.

Zeichnete sich schon die letzte Arbeit mit ihren Einzelheiten durch
eine gewisse »ndeutsche « Griindlichkeit aus, wie allerdings hier nicht niher
erortert werden kann, so gilt dies in vollem Mafie von den Untersuchungen
W. RaBes (29) iiber das Doppelsternsystem Castor, der an der in den
letzten Jahren besonders rithrigen Breslauer Sternwarte tétig ist. Castor
ist ein Musterbeispiel dafiir, wie die Friichte der . Positionsastronomie
erst in langen Zeiten heranreifen. Zwar gehort er zu den altesten be-
kannten Duplices, ja er ist der erste, an dem W. HERScHEL eine Bewegung
beider Komponenten erkannte. Aber erst nach 1880 war es moglich, die
Umlaufszeit der Gréflenordnung nach richtig zu ermitteln. Bis dahin
gingen die Angaben zwischen einigen 100 und tiber 1000 Jahren hin und
her. Noch DoBErEcks verschiedene Elementensysteme geben 1904
hierfiir Wert zwischen 268 und 502 an. Die weiteren Jahre seitdem
brachten mit neuem Beobachtungsmaterial weitere Teile der Bahn, so dafl
RaBE nun die Umlaufszeit, und analog die iibrigen Elemente mit ziem-
licher Sicherheit zu 306,3 == 5,2 Jahren angeben kann. Ich iibergehe
hier seine Betrachtungen iiber systematische Fehler bei Doppelstern-
beobachtungen und fithre nur noch die Angaben iiber sonstiges aus den
Beobachtungen iiber das System zu schliefende an. Die Messungen der
Distanzen und Positionswinkel zeigen, dafl der schwichere Stern B wohl fiir
sich wieder doppelt ist, aus einer hellen und einer nicht sichtbaren Kom-
ponente besteht, die in 8*/, Jahren einander umkreisen, wihrend auflerdem
jede der hellen Komponenten fiir sich ein spektoskopischer Doppel-
stern ist. Léangere Untersuchungen sind der Parallaxe und dem Massen-
verhdltnis beider sichtbaren Sterne gewidmet. Auch hier sind gewissen-
haft die dlteren Werte samtlich mit angefiihrt, die ob ihrer starken Un-
sicherheit einen nachdenklich stimmen: Wie mag es auch mit mancher
»sensationellen« Neuentdeckung unserer Tage sein? Die Arbeit schliefit
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mit der Ableitung der Massen der Komponenten, ihrer Durchmesser und
Dichten, scheinbaren und rdumlichen Bewegung.

Der geistigen Einstellung nach verwandt ist die Untersuchung von
G. ScuNAUDER (30) tiber das mehrfache System { Cancri. Es ist eine
Fortsetzung fritherer bekannter Arbeiten seines Miinchener Lehrers
H. Seer1GeR. Den Originalversffentlichungen konnten an 5700 Positions-
winkel oder Distanzen entnommen und einheitlich verarbeitet werden.
{ Cancri ist ein 4-facher Stern. Zwei sichtbare Komponenten umkreisen
einander in rund 58 Jahren in einer Ellipse von 0”,87 scheinbarem Halb-
messer. Die Zahlen fir die beiden anderen Komponenten sind ent-
sprechend 17 Jahre, 0”,16. Dieses zweite System bewegt sich wieder
um das erste, ohne dafl es aber vorab méglich ist, diese Bahn genauer zu
ermitteln; der zuriickgelegte Teil der Bahn, scheinbar 55° in 100 Jahren, ist
noch zu klein. Der scheinbare Abstand beider Systeme ist zur Zeit etwa
5”.6. % Das Ganze ist weiter ein Sonderproblem der Himmelsmechanik,
da sich vier Kérper gleicher GroBenordnung so nahe beieinander befinden.
Die angesetzte Stérungsrechnung erlaubte das von SEELIGER angenommene
Massenverhiltnis beider Systeme zu verbessern bzw. zu sichern. Erwihnt
sei noch, dafl bei diesen Untersuchungen SCENAUDER (31) sich einer neuen
selbst entwickelten Methode mit Vorteil bedient hat, um Doppelstern-
bahnen aus abzdhlender Bearbeitung besonders der Positionswinkel ihrer
angefidhren Art nach zu bestimmen. Sie kann in solchen Fillen niitzlich
sein, wo bei einem raschumlaufenden Sternpaar zwar viele Beobachtungen
vorliegen, die Schwierigkeit der Messung aber die iblichen sonstigen
Methoden der Ausgleichung zum Scheitern verurteilt. Es hilft eben hier
— wie auch sonst so oft in der modernen Naturwissenschaft — nur die
Statistik weiter.

Die Zahl der bis heute bekannten visuellen Doppelsterne ist rund
15 000, Bahnen aber haben sich erst fiir 50—60 mehr oder weniger sicher
(vgl. oben) berechnen lassen, bei etwa 1000 zeigen sich Spuren von Be-
wegung, die ibrigen sind aber teils uns zu fern, teils erst in neuerer Zeit
entdeckt, als dafl sich Veranderungen ermitteln lielen. Es ist da von In-
teresse zu sehen, wie Jackson (32), ein Spezialist dieses Gebietes, sich die
weitere Entwicklung hier denkt. FEr kniipft an den fundamentalen
Doppelsternkatalog des dltesten STRUVE an, der um 1830 tiber 2600 dieser
Objekte in Dorpat beobachtet hat. Wird die mittlere Masse eines Systems
zum Doppelten der Sonne angenommen, ferner eine Bahn von 5" schein-
barem Radius, so ist leicht zu ermitteln, dafl bei 0”,01 Parallaxe des
Sterns (320 Lichtjahre Distanz von uns, also nicht viel!) die Umlaufszeit
7900 Jahre ist. Und 22 400 in der doppelten Entfernung. Eigentliche Bahn-
bestimmungen sind also wohl in der iiberwiegenden Mehrzahl der Fille
vorab aussichtslos. Wohl aber 148t sich bei den Struve-Sternen heute
meist schon erkennen, ob die einzelnen Duplices wirklich ein physisches
System sind oder nur zufillig sich so dicht nebeneinander projizieren.
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Denn durchschnittlich haben Sterne in den angegebenen Entfernungen,
und in diesen werden sehr viele der Struve-Sterne liegen, eine so starke
E. B. unter dem Heer der tibrigen, dafl durch gemeinsame E. B. sich die
physischen Systeme von den optischen werden trennen lassen. (In dem
Sinne haben unter anderen auch die Ortsbestimmungen #lterer Duplices
an der Breslauer Sternwarte besonderen Wert). Nach obigem Prinzip
untersucht JacksoN nun 2659 Struve-Sterne im einzelnen. Er kann sie
wie folgt einteilen:

A. Paare mit sicherer relativer Bewegung.
I. Physische Systeme 449,
I1. optische » 161,
ITI. zweifelhafte » 39,
die von ihm einzeln diskutiert werden und wovon wahrscheinlich 27
optisch und 12 physisch sind.

B. Paare ohne vorab sichere relative Bewegung.

IV. Enge Paare 1174,
V. mittlere Paare 481,
VI. weite » 355.

Hier war die Trennung abhingig vom scheinbaren Abstand und der
Grofie der helleren Komponente. Z. B. enge Paare, wenn die hellere
Komponente gm, 7™ sm und der Abstand respektive 5”,0; 12”,6; 317,6
ist. Die Beobachtung der Klassen V. und VI. verspricht in den nichsten
Jahrzehnten wenig Neues. Die weiteren interessanten Betrachtungen
JAcksons seien hier iibergangen, da sie mehr dem Gebiete der Stellar-
statistik, Parallaxen und Spektraltypen angehéren als unserem Gebiet,
den Bewegungen der Fixsterne, auf welchem das Jahr 1922 uns, wie wir
gesehen, eine Reihe Sonderstudien interessanter Doppelsterne gebracht
hat, vor allem aber auch zusammenfassende Arbeiten Giber Bewegungen,
Massen und Verteilungen der Sterne im grofien Kosmos.
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II. Entwicklung und Stand der
Parallaxenforschung.

Von G. Schnauder, Potsdam.

Einleitung. Parallaxe (wogadddrrew) bedeutet wortlich »Quer-
drifte; im strengen Sinne versteht man unter dem parallaktischen Winkel
den bei der Aufgabe des Vorwirtseinschnittes von einer gegebenen Basis
A, A, sich am Objekte P ergebenden, unzuginglichen Winkel 7. Aus
diesem geht der Begriff der Parallaxe durch einen Grenziibergang in der
Weise hervor, dafl die Basis 4,.4, erstens im Vergleich zu den Abstinden
A, P, A,P als sehr klein und zweitens in die zu der allgemeinen Rich-
tung Basis—Objekt senkrechte Lage gedreht angenommen wird. In
diesem Sinne mifit dann die Parallaxe v unmittelbar die Distanz A4, 4,—P
und dem Betrage von 77 = 1" entspricht eine Entfernung von 2,063 105
Basisldangen.

Indem wir Fixsterne als Objekte und die mittlere Entfernung der Erde
von der Sonne als Basis wihlen, bezeichnen wir den Umfang und die Me-
thode der Parallaxenforschung in dem heute iiblichen Sinne. Etwas all-
gemeiner gesprochen befaft sie sich mit der Bestimmung der Entfernungen
der Himmelskérper vom Sonnensysteme. Methodisch fuit sie auf der
Kopernikanischen Lehre und bildet in ihren Resultaten fiir diese eine der
allerstirksten Stiitzen.

Da der »Erdbahnradius« als Grundeinhest gewahlt wurde, ist es nétig
darauf hinzuweisen, dafl dieser in hohem Mafle Anspruch erheben darf,
fiir unsere Zwecke als absolute Einheit betrachtet zu werden, denn das
Verschwinden der sikularen Stérungen der groien Achsen der Planeten-
bahnen ist in der ersten und zweiten Potenz der Massen gesichert. Selbst
wenn wir also nicht die Méglichkeit der Kontrolle der sogenannten Sonnen-
parallaxe hitten, diirften wir uns doch auf deren Konstanz innerhalb
etwa 1% wihrend etlicher Jahrzehntausende verlassen. In absolutem
Mafle betrigt der »Erdbahnradius« 1,495 10*3cm und es entspricht
demgemiB der Sternparallaxe von 17 die Entfernung von 3,083 10 cm,
die sich unter dem Namen »Parsec« in der letzten Zeit immer allgemeiner
eingebiirgert hat.

Die unmittelbare Wirkung der endlichen Entfernung eines Sternes
duflert sich in der parallaktischen Verschicbung, deren Wesen sich
ergibt, wenn man sich die Erdbahn durch den Stern zentral an die
Himmelssphére projiziert denkt. Demgemifl beschreiben die Sterne im

2*



20 G. SCHNAUDER:

allgemeinen an der Sphire ihre parallaktische Ellipse, deren grofie Achse
stets parallel der Ekliptik liegt. Die Endpunkte dieser Linie werden als
parallaktische Maxima bezeichnet; der Stern passiert sie in etwa halb-
jahrlichen Zeitabstdnden. Man wird sich naturgemiBl bestreben, die
Sterne moglichst um die Zeiten ihrer parallaktischen Maxima zu messen,
was zur Folge hat, dafl die Parallaxenbeobachtungen zumeist Morgen-
und Abendbeobachtungen werden, denn man beobachtet dann in einer
Gegend mit von der Sonne um 90° verschiedener Linge und muf sich
aus alsbald ersichtlichen Griinden in der Nihe des Meridians halten,
Die strenge Definition der Parallaxenmessung als einer Vorwirts-
esnschnittaufgabe bietet wohl die beste Gewihr, den Leser zum richtigen
Verstandnis der auBerordentlichen Schwierigkeiten der Sachlage zu leiten.
Die Aufgabe des Vorwirtseinschnittes wird bekanntlich in der Weise
durchgefiihrt, daf} sich ein Beobachter mit seinem WinkelmeBinstrumente
nacheinander an die beiden Endpunkte der Basis begibt, von wo aus er
die Winkel zwischen den Richtungen nach dem Objekte und nach dem
anderen Basisendpunkte mifit. Er benutzt also die Basis nicht nur als
Entfernungseinheit, sondern er bezieht sich vor allem auch auf ihre Rich-
tung. Diese letztere Moglichkeit entfallt nun bei der Parallaxenmessung
vollkommen, da der Beobachter seinen Standpunkt im Weltraume in
keiner Weise zu markieren und infolgedessen nach Ablauf etwa eines
halben Jahres, in welcher Zeit ihn die Erde an den anderen Basisendpunkt
tragt, die Richtung nach seinem ersten Standpunkte nicht mehr anzugeben
vermag. Auf diesem Unvermiogen einerseits und auf der Kleinheit der
festzustellenden Winkel andererseits beruhen die auBlerordentlichen
Schwierigkeiten der Parallaxenmessung, denn man ist nun gezwungen,
die absolute Anschlufirichtung durch Bezugnahme auf das Sternsystem
zu erreichen — und da man von keinem Sterne zunichst die Entfernung
kennt und sich auch nur auf eine endliche Anzahl von Sternen beziehen
kann, so setzt man sich damit von vornherein ganz unbekannten Fehler-
einfliissen aus. Es wire ein Irrtum, wenn man glauben wollte, durch
Bezugnahme etwa auf die Lage der Erdachse oder der Ekliptik oder der
invariablen Ebene des Sonnensystems dieser Schwierigkeit zu begegnen.
Praktisch’ kann man freilich eine weitgehende Besserung der Situation
damit erreichen, nicht aber prinzipiell, denn alle diese Elemente bediirfen
selbst erst wieder der Festlegung und Kontrolle im Sternsysteme.

- Nachdem bereits im Alfertume die im Vergleich zu den Erddimen-
sionen recht bedeutenden Distanzen von Mond und Sonne erkannt waren,
konnte die Aufgabe, die Entfernung des sprimum mobile« zu ermitteln,
keinerlei Reiz besitzen. Mit dem Siege der Kopernikanischen Lehre und
der dadurch gegebenen Moglichkeit, sich einer nach damaligen Schitzungen
rund 5000mal gréfleren Basis®) bedienen zu konnen, beginnen aber auch

1) Tatsichlich sind es etwa 20000 Male.
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sofort die Bemiihungen, Sternentfernungen zu messen. Wegen der oben
besprochenen Schwierigkeit versuchte man, sich auf die Lage der Evdachse
zu beziehen, deren Prizession bekannt war. Es kam dann darauf an, mit
der Erde einen Zeiger starr zu verbinden, der bei der tiglichen Bewegung
moglichst nahe an dem zu beobachtenden Gestirne vorbeistrich, so dafl
man die kleinsten Abweichungen in dieser Beziehung sicher feststellen
konnte. Daf auf die Ablesungen der damaligen Kretse kein Verlal war
und daB die Refraktion sehr stérend wirkte, dariiber war man sich bald
im klaren. Die Versuche des genialen BRADLEY (um 1727) fiihrten schlief}-
lich zu dem Ergebnisse, dafl die Parallaxe von % Draconis, wenn tber-
haupt vorhanden, im Betrage von etwa 1’ hochstens sein kénne. Dies
war fiir damalige Verhiltnisse eine ganz auflerordentlich hohe Genauigkeit
der Messungen; sie noch weiter zu treiben, bestand wenig Aussicht, denn
man scheiterte immer an der Aufstellung der Instrumente, an der absolut
starren Verbindung des »Zeigers« mit der Erde, wobei die Refrakiton
einzubeziehen ist.

Wohl in Erkenntnis dieser Schwierigkeiten hatte schon vorher (um
1702) OLsus ROMER einen anderen bedeutsamen Versuch unternommen,
indem er unter Verzicht auf absolute Werte wenigstens die Differenz der
Parallaxen zweier Sterne zu bestimmen unternahm. Er mafl mit einer
Uhr (keine Kreisablesungen!) den Unterschied der Durchgangszeiten der
um etwa 12 Stunden abstehenden Sterne Sirius und Wega im Meridiane
(minimale Refraktionsstérung!) zu verschiedenen Jahreszeiten. Zwar fand
er einen positiven Betrag (etwa 5%), von dem wir aber heute wissen, daf}
er nicht aus der jahrlich schwankenden Rektaszensionsdifferenz der beiden
Sterne resultiert, sondern aus der ebenfalls jahrlich-periodischen Ungleich-
formigkeit des tiglichen Ganges des von RGMER benutzten unkompen-
sierten Pendels. Von prinzipieller Bedeutung bei diesem Versuche ist
neben der Benutzung der Uhr vor allem der Umstand, dafl hier die Kon-
stanz der Aufstellung des Instrumentes nur wihrend eines halben Tages
gefordert wurde. Des weiteren ist wichtig der Verzicht auf eine absolute
Parallaxenmessung.

Wir begniigen uns mit diesen knappen Bemerkungen iiber die beiden
wichtigsten alteren Versuche. Alle Schwierigkeiten, mit denen die For-
schung noch heute ringt, sind bereits klar entwickelt. Es geniigt, zu be-
merken, daf3 weit iiber ein Jahrhundert lang keinerlei Fortschritte erzielt
werden konnten.

Die Entwicklung der trigonometrischen Methoden von Bessel
bis Kapteyn. Den entscheidenden Forischritt in der Parallaxenforschung

errang BesseL (I) im Jahre 1837/38, indem ihm die einwandfreie Fest-
stellung der Parallaxe des Sternes 61 Cygni gelang. Es liegt uns daran,
die Griinde dieses Erfolges ganz klar aufzuweisen: Sie liegen erstens in
der Aufstellung eines theoretischen, iiberaus fruchtbaren Prinzipes und
zweitens in dessen einwandfreier, praktischer Durchfiihrung.
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Das theoretische Prinzip®) ist nichts anderes als das uns heute so ge-
laufige statistische, das in zweierlei Form von BesseL angewandt wurde.
In der ersten betrifft es das Fundament der gesamten Parallaxenforschung
und lautet: »Bei einer gegebsnzn Menge von Sternen werden.im Durch-
schnitt die schwacheren weiter entfernt sein als die helleren.« Dieses
Prinzip erdffnet die Moglichkeit, die srelative Paralaxeq eines Sternes durch
Anschlufl an unmittelbar benachbarte, sehr viel schwichere » Vergleichs-
sterne« (V.S.) zu bestimmen, denn deren Parallaxen werden im allge-
meinen verschwindend klein sein gegen diejenige des Parallaxensternes
(P.S.). Fiir die Praxis bedeutet das aber die Befreiung von der festen
Aufstellung des Instrumentes, denn den Anschlufy eng benachbarter Sterne
wird man mikrometrisch an langbrennweitigen Aquatorealen am besten
bewirken. Durch die Wahl benachbarter Sterne wird weiter der Einflufl
der Refraktion, Aberration, Prizession, Nutation auf differentielle Betrage
beschrinkt. Diesen unschitzbaren Vorteilen des statistischen Prinzipes
steht wie stets der Mangel an Zuverlissigkeit im Einzelfalle schwerwiegend
gegeniiber. Wir werden hierauf noch des 6fteren eingehend zuriick-
kommen miissen.

In der zweiten Form ist das von BesseL benutzte Prinzip weit harm-
loser, ndmlich nur hewristisch. Es lautet: »Bei einer gegebenen Menge
von Sternen werden durchschnittlich diejenigen mit griflerer Eigen-
bewegung, bei einer gegebenen Menge von Doppelsternen durchschnitt-
lich diejenigen mit groBer Trennung die niheren sein.« Von diesem Ge-
sichtspunkte aus mufite das System 61 Cygni mit 5" Eigenbewegung
und 24" Abstand als ganz besonders verlockend erscheinen und die Speku-
lation erwies sich als richtig; die Parallaxe von 61 Cygni ist mit 0]'32
noch heute bei weitem eine der gréBten.

Die Anwendung so fruchtbarer Prinzipien wurde aber erst erfolgreich
durch die Vereinigung mit dem richtigen beobachtungstechnischen Ver-
fahren. Man liest oft, dafl Besser ganz besonderes Gliick gehabt habe,
weil ihm zur Messung von 61 Cygni das (erste) Heliometer zur Verfligung
gestanden habe; warum aber dieses Instrument so besonders bevorzugt
erscheint, dariiber herrscht wohl nicht unbedingte Klarheit. Wir glauben,
dafl es weder die besondere Prizision der Mechanik noch seine im Ver-
gleich zu den Meridiankreisen groBe Brennweite ist, die entscheidend sein
konnten. Von diesem Standpunkte aus miifite ein gutes Mikrometer
an einem langbrennweitigen Refraktor dem Heliometer weit iiberlegen
sein; und doch hat diese Kombination niemals so gute Ergebnisse ge-
liefert wie das Heliometer. Es scheint uns vielmehr der ganze Nachdruck
auf dem Punkte zu liegen, der auch bei der heute triumphierenden photo-
graphischen Methode voll zur Geltung kommt: daff nimlich die Winkel-

1) Es ist bereits vor BESSEL ausgesprochen, aber erst von ihm konsequent durch-
gefiihrt worden.
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messung beim Heliometer durch eine einzige Pointierung, fiir den V. S.
und den P. S. gleichzeitig erfolgt. Bei allen anderen Instrumenten sind
dagegen zwei Einstellungen nétig, zwischen denen die Mefivorrichtung
notwendig eine endliche Zeit ohne Kontrolle ist. Wir weisen schon an
dieser Stelle darauf hin, dafl die Photographie unser Prinzip im aller-
hochsten Mafie erfiillt; zwar ist zur Exposition eine endliche, sogar sehr
bedeutende Zeit nitig, aber diese bedeutet nur eine Integration iiber ein
Zeitintervall, bei dem in jedem einzelnen Zeitpunkte die gleichzeitige
Fixierung von V. S. und P. S. gegeben ist.

Es war nur natiirlich, dafl das Bessersche Verfahren sich allgemein
durchsetzte. Die Hauptschwierigkeit lag dabei in der Beschaffung vor
Heliometern, die unter allen Umstinden sehr kostspielig sind; auch ist
ihre strenge Theorie recht verwickelt. So wurden die Versuche, absolute
Parallaxen zu messen, nach nicht sehr langer Zeit aufgegeben. Die wich-
tigsten Heliometerarbeiten (7) sind von der Kapsternwarte, ferner von
PerEr in Leipzig (wohl diejenigen der duflersten Prizision) und (ihrem
Umfange nach als die wertvollsten) von der Yale-Sternwarte geliefert
worden. Der m. F. einer guten Heliometerparallaxe kann bis unter
0;,’030 gehen. Neben dem Heliometer wufite sich der grofle Refraktor
mit dem Fadenmikrometer nur eine bescheidene Stellung zu bewahren.
Bei aller Arbeit an den verfiigbaren Instrumenten blieben doch die Er-
gebnisse enttiuschend mager und als das Jahrhundert sich zu Ende neigte,
scheint eine ziemliche Mutlosigkeit geherrscht zu haben. Wir sagen wohl
nicht zu viel, wenn wir KapTEY~N das Verdienst zusprechen, den Funken
in der Parallaxenforschung vor allem gendhrt und zur Flamme entfacht
zu haben. Auf dreierlei Weise ist ihm dies gelungen. Zunéichst ver-
suchte er es nochmals mit dem Meridiankreise (2), indem er ein schon
von BEeSSEL benutztes Verfahren, nidmlich die Messung der A. R.-Diffe-
renz sehr nahe benachbarter Sterne, verbesserte. Es gelang ihm, dabei eine
so betrdchtliche Genauigkeit zu erreichen, dafl der Meridiankreis eine
ganze Weile wieder zu Ehren kam. Wir erwihnen aus der neueren Zeit
vor allem die sehr umfassenden Reihen des Washburn Observatory (3).
Eine Fortbildung des KarreEvNschen Verfahrens wurde von GrRossManN(4)
angestrebt. Es handelt sich dabei um den Versuch, in einer schmalen,
aber durch alle Stunden laufenden Deklinationszone die relativen
Parallaxen der helleren Sterne gegen die schwicheren in einheitlicher
Weise zu gewinnen. Obwohl es sich dabei um eine mehr summarische
Methode handelt, ist die Genauigkeit gegeniiber dem ilteren KapTEYN-
schen Verfahren nicht vermindert. Trotzdem sagen wir nicht zu viel,
wenn wir behaupten, dafl der Meridiankreis gegenwirtig auf dem Ge-
biete der Parallaxen nicht mehr konkurrenzfihig ist. Wir konnen
den m. F. einer guten Meridiankreisparallaxe auf 0;'040—0;"060 bewer-
ten, ein Betrag, der durch die heute iibliche Methode weit unter-
boten wird.
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Wir nihern uns damit nun dem modernen, photographischen Verfahren.
Auch hier hat KapTEYN ein wesentliches Verdienst, indem er die »Methode
des latenten Bildes« (5) ausarbeitete. Deren leitender Gedanke ist, alle
aus den Unvollkommenheiten der Apparatur folgenden Fehler dadurch
unschidlich zu machen, daf die Gegend des P. S. zu den Zeiten mehrerer
parallaktischen Maxima auf derselben Platte aufgenommen und diese erst
danach entwickelt wird. Die Methode ist verschiedentlich erprobt worden
und es scheint uns gegenwirtig nicht ganz klargestellt, weshalb sie sich
nicht in groflerem Umfange eingebiirgert hat. Die von STROMGREN,
VoOtE u. a.(6) gemachten Einwinde statistischer Natur erstrecken sich
wesentlich nur allgemein auf die Ergebnisse, scheinen uns indessen nicht
ausreichend, um die Methode des latenten Bildes selber zu erschiittern.
Gewif} besteht stets die Gefahr, bei irgendeinem Fehler simtliche auf einer
Platte vielleicht schon gemachten Aufnahmen zu verderben, doch kann
ein solches Moment in keiner Weise entscheidend sein.

Dasmoderne, photographische Verfahren. Wirwiesen bereits oben
auf einen ganz prinzipiellen, wichtigen Vorzug der photographischen Me-
thode hin, ndmlich auf die streng gleichzeitige Fixierung von P.S. und
V. S., wodurch eine ganze Reihe feiner und im allgemeinen gar nicht kon-
trollierbarer Fehler in der Aufstellung des Instrumentes (im weitesten
Sinne) eliminiert werden. Hieran reihen sich nun aber noch eine Anzahl
weitererVorteile, denen diese Methode schlieSlich den Sieg zuverdanken hat.
Vor allem ist es die Moglichkeit, sich der groften nur verfiigbaren Fokal-
lingen™) zu bedienen und dadurch die linearen Abmessungen der Bilder
so grofl wie moglich zu machen, die durch die Photographie unmittelbar
gegeben ist. Der dritte, vielleicht der wertvollste Vorzug besteht darin,
daBl man, ohne die zur Aufnahme nétige Gesamtzeit auch nur anndhernd
so grofl wihlen zu miissen wie etwa bei mikrometrischen Arbeiten, mit
Leichtigkeit um mehrere Gréfienklassen schwdchere V. S. und diese noch
dazu in merklich gréfBerer Anzahl als ehedem erreichen kann. Dies ist
im Hinblick auf die BessELsche Hypothese von allergréfiter Bedeutung.
Wihrend bis dahin gewdhnlich zwei, seltener drei oder mehr V. S. benutzt
wurden, einmal weil bei der Helligkeit von etwa 7.—8. Grofie die Auswahl
geeigneter V. S. noch sehr beschriankt ist, sodann weil die Arbeit am In-
strumente {iberaus zeitraubend und unter Umstdnden sehr anstrengend
ist, fallen diese Schwierigkeiten jetzt fast villig fort. Die Arbeit am
Fernrohre ist auf die wenige Minuten dauernde Exposition reduziert,
(die MeBlarbeit erfolgt davon ganz getrennt im Zimmer) und es gelingt fast
immer, 5—6 V. S. in geeigneter Lage heranzuziehen. Was diese Ver-
besserung fiir die Elimination der zufilligen und systematischen Fehler
bedeutet, wird jeder, der einmal mit Messungen zu tun gehabt hat, ohne
weiteres zu schitzen wissen. Als direkte Folge des eben Gesagten ergibt

1) Mt. Wilson etwa 23m.
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sich, dafi die Parallaxenarbeiten nun sehr wiel schneller vor sich gehen
konnen als friher. In der Tat ist gegenwirtig das Tempo derartig
gesteigert, dafl in einem Jahre weit mehr positive Ergebnisse zutage
kommen als frither in mehreren Dezennien.

Das hohe Verdienst, die photographische Methode zu solcher Voll-
kommenheit ausgebildet zu haben, daB sie das AuBerste hergibt, dessen
die Instrumente tiberhaupt fahig sein diirften, hat sich FRANK SCHLESINGER
erworben. Seine umfassenden Arbeiten am Yerkesrefraktor (8) haben dic
moderne Methode im wesentlichen fix und fertig gezeitigt. Wir geben nun
zunichst einen kurzen Uberblick iiber dieses Verfahren. Von dem zu
untersuchenden P.S. werden zur Zeit aufeinander folgender parallaktischer
Maxima auf einer Anzakhl Platten Aufnahmen gemacht, die jedesmal in
einheitlicher Weise alsbald entwickelt werden. Die Zahl der benutzten
Maxima ist meist nicht sehr grof}; in jedem wird an mehreren Abenden
photographiert, jedesmal nur zwei bis drei Platten. Auf jeder Platte
werden mehrere gegeneinander ein wenig versetzte Aufnahmen und zwar
hiufig von verschiedenen Beobachtern gemacht, letzteres um die durch
verschiedene Art der Fiihrung des Instruments wihrend der Aufnahme etwa
bedingten Ungleichmifligkeiten in der Bildform moglichst unschidlich zu
machen. Die Zahl aller Platten, die so pro Stern zusammenkommen,
ist ziemlich grofl und ubersteigt hiufig 20. Auf diese Weise ist zu-
ndchst einmal geniigend fur Variation der zufdlligen Umstinde gesorgt.

Zur Elimanation systematischer Einflusse werden bei den Aufnahmen
eine ganze Reihe von Vorsichtsmafiregeln innegehalten. Zunichst einmal
wird nur in niachster Nihe des Meridians gearbeitet und es werden beim
Ausmessen spiater meist auch nur A.R.-Differenzen gemessen, wodurch
die Refraktionsstorungen beinahe ganz ausgeschaltet werden. Sodann
werden die V. S. zwar moglichst schwach, aber doch noch so hell gewihlt,
daf} die einzelne Exposition nicht {iber etwa 2—3 Minuten dauert. Der
gewohnlich sehr betrichtlich hellere P. S. wird durch einen kleinen, vor
der Platte rotierenden Sektor so weit abgeblendet, dafl sein Bild dem der
V. S. im Mittel gleich wird. Dieses Verfahren schliet jede Verzerrung des
Bildfeldes aus und verhindert wirksam das Auftreten der aus verschiede-
nem Durchmesser und Unterschieden der Schwirzung resultierenden
systematischen Messungsfehler (Helligkeitsgleichung). Oft wird vor der
Platte noch ein planparalleles Filter angebracht, das bei richtiger Auswahl
nach der benutzten Plattenart und dem Korrektionszustande des Ob-
jektives die Bilder der Sterne sehr verschirfen kann; auch beseitigt es
die atmosphirische Dispersion. Da man aber dabei nicht nur eine all-
gemeine Schwichung des Feldes, sondern auch eine Verzerrung riskiert,
ist der Wert des Planfilters gegenwirtig noch umstritten. Endlich wird
das Instrument bei allen Aufnahmen desselben P.S. nur in derselben
Lage zur Montierung verwendet, um etwa mogliche Distorsionsfehler des
Objektivs unschidlich zu machen. Man sagt, ein abbildendes System
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zeige Distorsion, wenn es nicht winkeltreu zeichnet. Die theoretische
Méglichkeit solcher Fehler ist durch kleine Unvollkommenheiten der Form
und Homogeneitit des Glases gegeben, ihr tatsichliches Vorhandensein in
storendem Betrage wird bestritten. Durch obige Mafinahme wird bewirkt,
daf3 der mégliche Fehler auf allen Aufnahmen in gleicher Weise eingeht, in
dem aus Differenzmessungen hervorgehenden Endergebnisse also herausfallt.
Die Ausmessung der Platten erfolgt mit MeBapparaten der tiblichen
Konstruktion, gelegentlich auch (Mt. Wilson) mit dem Stereokomparator.
Auf méglichst konstante Temperatur wihrend der MeBarbeiten und auf
den Temperaturunterschied zwischen Aufnahme und Messung wird Riick-
sicht genommen. Hiufig werden die Platten zweimal, in Aufsicht und
in Durchsicht und von verschiedenen Beobachtern gemessen, dazu unter
Verwendung von Reversionsprismen, alles Mafinahmen, die man bei
anderen Prézisionsmessungen auch beobachten wird. Einen besonderen,
wichtigen Punkt bildet die Auswahl der V. S. Bei der Aufnahme kommt
der P. S. in die optische Achse zu liegen; die V. S. werden in weniger als
etwa 30" Abstand von ihm so ausgesucht, dafi der P. S. etwa in den geo-
metrischen Schwerpunkt der V. S.-Konfiguration zu liegen kommt. Die
Gesamtheit der P.S. soll ja die »absolute« Richtung ersetzen, gegen die
der P.S. eingemessen wird; durch obige Anordnung wird diese resul-
tierende Richtung derjenigen nach dem P.S. moglichst nahe gebracht.
Man darf also hoffen, dafl sie im allgemeinen von zufilligen und syste-
matischen Fehlern etwa in gleicher Weise wie jene affiziert wird, so da8
in der Differenz wieder ein moglichst fehlerfreies Resultat erzielt wird.
Die Reduktion der Messungen erfolgt in einer Form, die auf TUrNER
zuriickgeht und von ScHLESINGER (§) zur »Methode der Dependenzen «
ausgebildet worden ist. Ihr Grumdgedanke ist der, dafl alle in Frage
kommenden Fehlerquellen — n#mlich differentielle Refraktion, Pra-
zession, Nutation, Aberration ferner, die Distorsion des Objektives und
die Schichtverzerrungen der Platte — so klein sind (was nach den bis-
herigen Untersuchungen durchaus zu Recht angenommen werden kann),
daB sie in erster und ausreichender Naherung das Bildfeld nur linear de-
formieren. Unter diesen Umstinden lassen sich alle diese Fehler in drei
zusammenfassen: je einen Nullpunkts-, Drehungs- und Skalenfehler.
Jeder V. S. erscheint also in seiner Lage mit einem bestimmten Fehler be-
haftet. SCHLESINGER hat nun das rechnerische Verfahren dahin entwickelt,
daBl er die obigen drei » Plattenkonstanten« gar nicht erst berechnet,
sondern gleich fiir jeden V. S. dessen Einflufl (dependence) auf das End-
ergebnis ermittelt. Als Unbekannte werden in die Ausgleichung der Lage
des P. S. gegen das Mittel der V. S. schlieilich eingefithrt dessen Parallaxe
und Eigenbewegung und eine unwesentliche additive Konstante. Das
Verfahren ist so durchgebildet, dafl es die ganze, recht wmfangreiche
Rechenarbeit auf ein unerldBliches Minimum reduziert, was bei der hohen
Beobachtungsgeschwindigkeit von ausschlaggebender Bedeutung ist.
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Nachdem wir so das heute allein mafigebende Verfahren kurz skizziert
haben, miissen wir, ehe wir uns den Resultaten zuwenden, noch eine Be-
merkung einschalten, die zwar mit der photographischen Methode an sich
nichts zu tun hat, aber fiir die Endergebnisse doch von grofier Bedeutung
ist. Wir betonten schon des 6fteren, daf3 alle unsere Parallaxen auf der
Besserschen Hypothese fulen, wonach die schwachen V.S, im Vergleich
zum P. S. sehr weit entfernt sind. Es handelt sich jetzt um die Frage, ob
und inwieweit man sich von dieser Voraussetzung zu befreien vermag.
Dafl hieriiber aus dem Parallaxenmateriale allein nichts herausgeholt
werden kann, diirfte von vornherein klar sein. Es hat uns aber KapTEvYN(9)
den Weg gezeigt, der zu einem gewissen Ziele zu filhren vermag. Wir
wollen auch hier nur kurz den Grundgedanken darlegen und alle Einzel-
heiten vermeiden. Wie das in Gremzfragen allein moglich ist, wendet
sich KAPTEYN der statistischen Methode zu. Man iibersieht unschwer, dafl
es moglich sein muf}, unter einfachen Annahmen iiber die Verteilung der
Bewegungen im Weltraume aus der Betrachtung der Radialbewegungen
der Sterne die Geschwindigkeit des Sonnensystems gegen das Mittel der
benutzten Sterne abzuleiten nach Gréfie und Richtung. Hat man aber
erst diese Daten -— sie betragen bekanntlich beildufig 20 km/sec in Rich-
tung 18", +4 30° — gefunden, so ist man in der gliicklichen Lage, sich
zur Messung der Sternentfernungen nun einer stindig wachsenden Basis
bedienen zu kénnen. Von ihrem »Orte im Weltraume« 1900,0 entfernt
sich die Sonne immer weiter und die Folge wird eine stetige Verschiebung
aller Sterne in ganz bestimmter Weisesein. Die Winkelgrofie dieses »motus
parallacticus« wird von der Entfernung unmittelbar abhingen und so
wird umgekehrt das Studium der parallaktischen Bewegungen der Sterne
zu einem Urteile tiber deren Entfernungen zu fithren vermogen.

Nun lagert sich aber iiber die parallaktische Verschiebung eines Sternes
diejenige infolge seiner eigenen Bewegung im Raume (motus peculiaris)
und eine Tremnung dieser beiden ist im Einzelfalle ohne Kenntnis der
Entfernung nicht moglich. Sobald man aber iiber die Verfeilung der
motus peculiares irgendeine geeignete Annakme macht, muf} es gelingen,
wenigstens fiir ganze Gruppen von Sternen die jeweiligen mittleren motus
parallactici zu finden, aus denen sich dann nach dem oben Gesagten die
mittleren Parallaxen dieser Sterngruppen finden lassen. Dies ist der Weg,
den KapTEYN und sein Schiiler van RuIIN gegangen sind. Sie haben
in umfassenden Tabellen die mittleren Parallaxen (10) von Sterngruppen
der verschiedensten Arten niedergelegt und es ist auf Grund dieser Tafeln
nun mdglich, bei der photographischen Aufnahme irgendeines P. S. sich
ein einigermaflen begriindetes Urteil tiber die mittlere Parallaxe der V. S.
zu verschaffen. Nach dem Gesagten kann aber kein Zweifel dariiber
walten, daf§ diesem letzteren Werte nur eine gewisse Wahrscheinlichkert,
keineswegs aber die Sicherheit einer Messung zukommt. Wir bemerken
zur Orientierung des Lesers, dafl nach Karrevns Tafeln die mittlere
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Parallaxe der V. S. bei den heute fiir diese itblichen Helligkeiten bei etwa
0,’003—o0,’006 liegt. Dieser Betrag ist also im Durchschnitt den direkt
gemessenen Parallaxenwerten der P. S. hinzuzufiigen, um absolute Daten
zu erhalten, die allein einer Entfernungsbestimmung zugrunde gelegt
werden konnen. Durch die Unsicherheit dieser Reduktion ist selbst-
verstdndlich auch den in Zukunft vielleicht sogar genaueren M essungen
eine Grenze in ihrer absoluten Bedeutung gezogen.

Uberblick iiber Umfang und Bewertung des gegenwairtig vor-
liegenden Materials an trigonometrischen Parallaxen. Wir geben
zunichst einen allgemeinen Uberblick iiber das heute vorliegende Ma-
terial an trigonometrischen Parallaxen, wobei wir uns, da einschligige
Arbeiten nicht vorliegen, auf einen im letzten Jahre von uns aufgestellten
Zettelkatalog stiitzen, der einigermafien vollstindig sein diirfte und gegen-
wartig 1380 verschiedene Objekte umfafit®). Eine Statistik dieses Kata-
logs hat folgendes allgemeine Bild ergeben:

57 % aller Objekte sind nur einfach

21Y,% » » » » doppelt bestimmt
8 % » » » » dreifach )
13%,% » » » » mehrfach

Von diesen wiren also zum mindesten die gréferen der nur einfach
bestimmten nochmals zu messen. Von knapp 200 (!) Sternen liegen nur
altere, durch die photographische Methode noch wicht gesicherie Werte
vor. Da hierunter eine ganze Anzahl angeblich gréferer Parallaxen
sich befinden, so ist fiir eine etwa in Zukunft sich neu mit Parallaxen
befassende Sternwarte ein fruchtbares Arbeitsfeld gegeben.

Die Vertetlung der Sterne am Himmel zeigt folgendes Bild: 87 % aller
Parallaxen betreffen nordliche Sterne, nur 13 % kommen auf die siidliche
Hemisphire. Die folgenden Betrachtungen beziehen sich nur auf die
nordlichen Sterne. Teilt man die Sphire in die sechs tiblichen fldchen-
gleichen galaklischen Zonen und fafit dann die entsprechenden nérdliche
und siidlichen immer zusammen, so kommen auf die

Polzone 28Y,%

Mittelzone 33%/,% ¢ aller Parallaxen,

Gal. Zone 38Y,%
so dafl ein Einfluf3 der Milchsirafle unverkennbar ist. In der Tat um-
fait das Material vielfach schwichere Sterne, ohne diejenigen bis etwa
zur 6,0 auch nur annihernd zu erschiépfen.

Wollte man irgendwelche Schliisse tiber die Struktur des niheren Stern-
systems auf die bisher vorliegenden Messungen griinden, so wire zunichst
festzustellen, ob das Material irgendwelche systematischen und etwa auf
die Jahreszeiten der Beobachtungen oder auf die Lage der Sternwarten

) Nicht beriicksichtigt sind die von RaMBAUT in M. N. 81 publizierten Daten,
576 Sterne nach der Methode des latenten Bildes.
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begriindeten Einflisse zeigt. Dafl solche tatsichlich vorhanden sind,
zeigt folgende kleine Ubersicht: Fafit man je drei benachbarte A.R.-
Stunden zusammen, so ergeben sich durch Auszahlung die Prozentsitze
der zweiten Zeile, wihrend unter Beriicksichtigung der obigen galak-
tischen Verteilung etwa die Zahlen der dritten Zeile zu erwarten wiren.
Mittl. A. R.: 1P 4h b 10h 13k 16h  1gh 221
Gezahlte %: 12%/, 12%/, 13 10 9 14 17 12
Erwartete %: 13 13/, 13 11 I1 12 13/, 13
G—E: -, —I o —1 —2 42 +3Y,—1
Im allgemeinen kann diese Verteilung befriedigen, nur die Gegend Cygnus—
Aquila ist deutlich bevorzugt. Da der Einflufl der Milchstrafie hierbei
eliminiert ist, so dirfte hier ein Einfluf3 der Jahreszeit vorliegen. In der
Tat fallen diese Sterne mit ihrem parallaktischen Maximum in das Friih-
jahr und den Herbst, wihrend die anderen im Sommer und Winter gefafit
werden miissen. Die lange Sommerdimmerung einerseits, die durch-
schnittlich vermutlich ungiinstigere Witterung im Winter andererseits
machen es erklirlich, dafl die letzteren Sterne im allgemeinen weniger
haufig beobachtet werden. Es wird nétig sein, dafir zu sorgen, daf§
dieser Einfluf nicht stetig wichst. Zu beachten ist auch, dafl die Gegend
von 61 Cygni als ein beliebter Tummelplatz fiir Parallaxenbeobachter zu
betrachten ist, desgleichen Aquila und Ophiuchus, wo eine Anzahl gréferer
Parallaxen gefunden wurden, wihrend die nach Jahreszeit und galak-
tischer Lage etwa gleichwertige Gegend Monoceros, Orion, Taurus, Auriga
merklich weniger Messungen abbekommen hat.
FaBt man das Material nach flichengleichen Deklinationszonen zu-
sammen, so findet man analog:

Dekl.-Zone: Pol Mitte Aquator
Gezdhlte %: 44 % 28%/,% 27%.%
Erwartete %: 34 % 3372 % 327/, %
G-E: +10% -5 % -5 %

Hier erscheint also unzweifelhaft die Polzone bevorzugt und das kann
nicht Wunder nehmen, denn sie enthilt die Zenitzone der allermeisten
Sternwarten, auflerdem ist die eifrige Titigkeit der Greenwicher ganz
ausschlieBlich auf diesen Himmelsteil beschrinkt. Nach allen diesem
mdchten wiv es doch fiir geraten halten, von irgendwelchen statistischen
Schliissen aus dem gegenwdrtigen Materiale vorerst noch abzusehen.

Wir haben schlieSlich das Material noch nach Ewntfernungsgrenzen
eingeteilt und fanden von allen Parallaxen

Von 0 bis 10 Parsec 7%/, %
Uber 10 » 20 » 14/, %
» 20 » 30 » 4 %

» 30 » 49 %
Negative Parallaxen 15 %.
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Gelegentlich einer fritheren Arbeit (12) haben wir festgestellt, daf} von
den nach KaPTEYN bis zu 10 bzw. 20 Parsec zu erwartenden Sternen
bis zur 10,m0 bereits 50% bzw. 20/, % beobachtet sind.

Diese Zahlen scheinen uns die bisherigen Erfolge recht gut zu be-
leuchten. Ungefahr */, der beobachteten Sterne zeigt Parallaxen, die
sich in gut feststellbaren Grenzen ihrer Grofle nach bewegen (etwa bis
30 Parsec). Bis zu 10 Parsec sind knapp ?/; der zu erwartenden Objekte
tatsichlich gefunden. Dieses spricht sehr zugunsten der angewandten
heuristischen Prinzipien. Nur bei */, der Objekte war die Arbeit ver-
geblich, indem negative Parallaxen sich ergaben. Wir diirfen uns aber
nicht verhehlen, dafl in Zukunft das Auffinden gréBerer Parallaxen immer
schwerer werden wird, da bei einem vermutlich nicht kleinen Prozentsatze
die statistischen Kriterien nofwendig versagen miissen. Gliicklicherweise
ist in den letzten Jahren nach dieser Richtung bereits fiir Ersatz gesorgt
worden. Die weiter unten zu besprechenden modernen Methoden scheinen
ganz hervorragend geeignet, die alten Suchprinzipen zu ersetzen, und wir
halten daher ihre griindliche Ausnutzung, systematisch vordringend bis
zu den schwichsten ihnen zuginglichen Sternen, fiir einen der allerwich-
tigsten Punkte, den die Parallaxenforschung kiinftig zu beachten haben
sollte.

Ist hiermit der Umfang der bisherigen Erfolge ungefihr gekennzeichnet,
so haben wir uns nun mit der ungleich schwierigeren Frage der Trag-
fdhigkeit der gewonnenen Daten zu befassen. Diese wird bedingt durch
die Grofle der systematischen und diejenige der zufilligen Fehler. Es
liegen dariiber aus den letzten Jahren drei Arbeiten vor, von denen wir
eine erst weiter unten besprechen kénnen. Die zweite Arbeit (11) geht
darauf aus, die vorliegenden Daten auf absolute Fehler zu untersuchen.
Da dieses nun an der Hand der Parallaxenreihen selber nicht méglich ist,
denn es liegen ja nur relative Parallaxen vor, so haben die Verfasser,
vaN MaanNeN und Worre, zur Eichung die mittleren Parallaxen von
KapreyN und vaN Runx herangezogen, die bekanntlich auch auf statisti-
schen Annahmen beruhen. Sie haben so das gegebene Material in weitem
Umjfange verwenden kénnen, doch ist dieser Vorzug zu einem guten Teile
dadurch wieder aufgewogen worden, dal die Anwendung der KAPTEYN-
schen Tafeln eine sehr weitgehende Unterteilung des Materials nach
Helligkeit, Eigenbewegung und Spektrum erfordert. Beachtet man weiter,
daf} die eigentliche Grundlage der KarTEvNschen Werte die heute recht
veralteten, vorphotographischen Parallaxen sind, so wird nicht Wunder
nehmen, dafl die Ergebnisse der besprochenen Arbeit in den Einzelheiten
vielfach von denen der beiden anderen abweichen. Immerhin konnte die
vaN Maanensche Arbeit bereits iiberzeugend die grofie Uberlegenheit der
modernen Reihen dartun.

In der Erkenntnis, dafl eine gentigend sichere Ermittelung absoluter
Fehler gegenwirtig nicht gut méglich erscheint, haben wir uns in der
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dritten zu erwidhnenden Arbeit (12) lediglich auf die Bestimmung der
gegenseitigen systematischen Abweichungen der diversen Beobachtungs-
reihen beschrinkt. Unsere Arbeit ist allein auf solche Sterne begriindet,
von denen smehrfache Parallaxenmessungen von verschiedenen Stern-
warten vorlagen. Demgemifl ist das verwendete Material sehr viel
weniger umfangreich, dafiir aber war eine strenge Ausglelchung wenigstens
einzelner Sternwartengruppen mdoglich.

Da wir auf die Angabe von Einzelheiten verzichten miissen, so be-
merken wir allgemein, dafl die systematischen Abweichungen der modernen
Reihen voneinander sich in der Gré8e bis 07010 maximal bewegen, was
gegen die Zeit vor etwa 15 Jahren einen kaum zu iiberschitzenden Fort-
schritt bedeutet. Die Gewichte der einzelnen Reihen sind nahezu gleich,
nur Mt. Wilson mag etwas bevorzugt sein, obschon bemerkt werden muf,
dafl gerade diese Reihe etwas auffallend von den anderen abweicht und
etwas zu grofle Parallaxen zu geben scheint. Den zufdlligen mittleren
Fehler einer photographischen Einzelparallaxe kann man auf etwa 0017
maximal bewerten, so dafl zur Sicherstellung von 0;’010 mindestens zwei
unabhingige Daten notig sind. Fiir Meridiankreis und Heliometer liegen
die m. F. bei etwa 0/025—0/040 bzw. 0”040—0/'060, so daf} es be-
rechtigt scheint, diese Instrumente gegenwirtig als nicht konkurrenzfihig
zu bezeichnen. Wenn heute vielfach mit trigonometrischen Parallaxen
< 07010 gerechnet wird, so kénnen wir vor solchen Arbeiten nur warnen.
Wo es sich um feinere Fragen, z. B. um Sternaufbau handelt, wird man
gut tun, sich auf Parallaxen >> 0”030 zu beschrinken. Die Sicherstellung
von moglichst vielen dieser letzteren Werte scheint uns das verniinfiigste Ziel
fiir den gegenwdrtigen Stand der Forschung zu sein.

Die Organisation der laufenden Arbeiten und die Aussichten fiir
die Zukunft. Bei der Wichtigkeit, die Parallaxen fiir die verschiedensten
Zweige der Astronomie und Astrophysik besitzen, ist es nétig, sich dariiber
klar zu werden, ob die Parallaxenforschung sich gegenwirtig im richtigen
Geleise befindet, bzw. in welcher Richtung Verbesserungen notwendig
sein diirften. Dank einem unermiidlichen Eifer, groftem technischen
Verstindnis, aulerordentlichen Hilfsmitteln und nicht zuletzt einer wirk-
samen Organisation (I3) haben zur Zeit die nordamerikanischen Stern-
warten fast ganz allein die Bearbeitung der Parallaxen in die Hinde be-
kommen, sie ist amerikanisches Monopol geworden, und es besteht in
absehbarer Zeit kaum Aussicht auf Anderung dieser Sachlage. Unter der
Fithrung ScHLESINGERs haben sich folgende Sternwarten zu gemeinsamer
Arbeit zusammengeschlossen: Yerkes, Allegheny, Mt. Wilson, Sproul,
Me. Cormick, Dearborn, Van Vleck und als einzige nichtamerikanische
Greenwich. Die Gesamtleitung liegt in den Hianden des »Stellar Parallax
Comittee« (Vorsitzender ScHLESINGER). Gearbeitet wird nach einheit-
lichen Programmen, die man in Publ. Amer. Astron. Soc. III findet,
und nach ScurEsiNGERs Methode im wesentlichen. Die Ergebnisse
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werden gesammelt und den Beteiligten in Form von Zettelkatalogen zu-
gianglich gemacht. Es wird dabei bis zu einem gewissen Grade dafiir ge-
sorgt, dafi jede Sternwarte mit jeder anderen eine gréBlere Anzahl von
Sternen gemeinsam hat, so dafl in einiger Zeit ein sauber diskutables
Parallaxensystem entstehen diirfte.

Bei der oben angedeuteten Sachlage ist es von groflem Interesse, die
Verhandlungen des Stellar Parallax Comittee (13) zu beobachten. Natur-
gemif} begegnen sich auf unserem Gebiete eine ganze Anzahl von zum Teil
zuwiderlaufenden Wiinschen. Im Grofien und Ganzen lassen sich zwei
wohldefinierte Richtungen unterscheiden, die der reinen Parallaxen-
forscher und die der Spezialisten. Wihrend die letzteren besondere Klassen
von Objekten (Variable, Nebel, Doppelsterne) in das gegenwirtige Welt-
bild einordnen mdchten und dabei die Grundlagen fiir die unten zu be-
sprechenden, weittragenden Methoden zu verbreitern suchen, schwebt
den anderen mehr als Ziel vor, ein moglichst genaues Bild des niheren uns
umgebenden Sternsystems zu erhalten, die Zahl der groBen Parallaxen
moglichst zu vermehren, um fiir die feineren Untersuchungen des Stern-
aufbaues und der riumlichen Geschwindigkeiten der Sterne ein recht
tragfihiges Material zu bekommen. Beide Standpunkte haben ihre volle
Berechtigung und doch méchten wir uns hier unbedingt zu dem letzteren
bekennen mit folgender Begriindung: Die Erfahrung scheint zu lehren,
daBl Objekte wie die Cepheiden und die Nebel nun einmal zu den weitest
entfernten und nach dem gegenwirtigen Stande unserer Mefligenauigkeit
nur mit sehr groBer Unsicherheit erreichbaren Gestirnen gehéren. Wir
konnen es daher bis zu einem gewissen Grade als iibereilt bezeichnen,
wenn man jetzt schon die Hiande nach fernen Friichten ausstreckt, ehe die
niahere Umgegend geniigend bearbeitet ist. Jede grofle wund nur mat
einem geringen prozentualen Fehler behaftete Parallaxe stellt jedenfalls
einen positiven Gewinn dar, auf dem man sicher bawen kann. Stellt man
sich nun die Aufgabe, die grofien Parallaxen bis zu einer gewissen Grenze
moglichst zu erschopfen, so werden ohnehin bei der Unsicherheit der
heuristischen Ansitze zur Auffindung solcher Sterne noch genug Objekte
mit kleinen Parallaxen unterlaufen, die zur Eichung der empirischen
Methoden sehr willkommen sind und es wird damit den berechtigten
Wiinschen der anderen Partei automatisch Rechnung getragen, wenn
auch nicht in vollem Umfange.

Es scheint uns gegenwirtig nicht, als ob sich einer der beiden ange-
deuteten Standpunkte schon durchgesetzt hitte. Bei der auflerordent-
lichen Miihe, die in der Parallaxenarbeit aufgeht, die Zeit- und Kostenfrage
gar nicht gerechnet, scheint uns klares Zielbewufisein und dementspre-
chende Organisation von ausschlaggebender Bedeutung. Wir kénnen
aber zur Zeit den Reports des genannten Komittees nur wentg ent-
nehmen, was befriedigen kénnte. Dutzende von slteren, angeblich groien
Parallaxen werden ungepriift bleiben. Auch ist nicht eine einzige Stern-
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warte vorgesehen, der die Aufgabe einer systematischen Vorarbeit mittels
der schnellférdernden, neueren Methoden zufiele. Wie anregend die
letzteren wirken konnen, dafiir nur ein Beispiel. Es finden sich in der
Liste von 1646 Sternen von Apams 94 Sterne mit 7z >>0"032, von denen
zur Zeit ihrer Aufstellung tiberhaupt noch keine Parallaxen bekannt waren.
Dabei ist diese Liste im Laufe von etwa 2—3 Jahren entstanden an einer
einzigen Sternwarte. Es scheint uns aufler Zweifel, dafl die systematische
Anwendung namentlich der urspriinglichen KoHLSCHUTTER-ADAMS-
Methode (weil sie vor allem imstande ist, ausgesprochene Zwerge zu er-
fassen) die Parallaxenforschung ungemein férdern kann.

Sehr zu bedauern bleibt schliefilich hier wie bei fast allen astrono-
mischen Arbeiten der fast vollige Ausfall der siidlichen Hemisphire.
Frither oder spiter wird die Zeit kommen, wo dieser Mangel auf das aller-
peinlichste wird empfunden werden.

Allgemeinesiiberdie,,basislosen‘ Methoden. Biszudiesem Punkte
haben wir auf dem festen Boden klarer, geometrischer Prinzipien ge-
standen, indem wir die Parallaxenmessung als eine Vorwdrtseinschnitt-
aufgabe definierten. Es haben sich nun aber im letzten Jahrzehnt Me-
thoden entwickelt, die zwar diesen Boden verlassen, indem sie sich von
einer gegebenen Basis frei machen, sie nur mittelbar benutzen — wir fassen
sie darum unter dem Schlagworte ybastslos ¢ zusammen — die also von
vornherein nicht den Anspruch strenger Beweiskraft erheben kénnen
und wollen, die aber trotzdem eine sehr gewichtige Rolle zu spielen be-
rufen sind. Wir legen zunichst die gemeinsamen Ziige aller dieser Me-
thoden dar.

Man bezeichnet die Gesamtenergie, die ein Stern in irgendeiner Zeit-
einheit ausstrahlt, gemessen in Einheiten der von der Sonne in der gleichen
Zeit ausgestrahlten Energie als die absolute Helligkeit des Sternes. (Man
beschrankt sich allerdings unrichtigerweise dabei gewdhnlich auf das
Gebiet der sichtbaren Strahlung.) Driickt man das Helligkeitsverhiltnis
Stern: Sonne in Groflenklassen aus, so kommt man zum Begriffe der »ab-
soluten Grofle(nklasse)« A des Sternes. Zwischen dieser, der scheinbaren
Grofie m und der Parallaxe 7z besteht nun ein einfacher Zusammenhang:

= m -+ 5 -+ s5logm.
Sind also z. B. A und m bekannt, so ist 7 berechenbar.

Nun hat man durch das Studium verschiedenster Eigenschaften von
Sternen bekannter Parallaxe (und also auch absoluter Grofie) gefunden,
daB3 zwischen der jeweils betrachteten Qualitit und der absoluten Gréfe
ein meist sehr einfacher Zusammenhang besteht. Trigt man etwa in
irgendeinem Mafistabe die betreffende sEicheigenschaft« als Abszisse, die
absolute GroBe als Ordinate ab, so erhilt man fiir die verschiedenen Sterne
Punkte, die oft auf einer merkwiirdig glatt verlaufenden Kurve liegen.
Wir werden sehen, dal man heute noch fast aulerstande ist, diesen »Ezch-
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kurven« eine strenge physikalische Deutung zu geben; meist ahnen wir
nur die ungefahre Richtung, in der eine solche zu suchen ist. Sehen wir
aber von diesem, fiir den strengen Naturwissenschaftler freilich bedenk-
lichen Mangel ab und nehmen die Eichkurven als durch die Erfahrung
gegeben hin, so kénnen wir nun ohne weiteres an Sternen unbekannter
absoluter Grofle diese durch Beobachtung jener »Eicheigenschaft « finden.
Und damit ist dann nach obiger Formel die Parallaxe des Sternes be-
rechenbar.

Die Bezeichnung »basislose Methoden« soll also nur sagen, dafl es,
nachdem man sich die Eichkurven erst einmal mit Hilfe von Sternen
trigonometrisch bekannter Parallaxen verschafft hat, bei der Beobachtung
irgendeines unbekannten Sternes nicht mehr nétig ist, sich von der Erde
im Laufe von einem halben Jahr an das andere Ende der Erdbahn tragen
zulassen. Vielmehr kann man nun die Entfernungsbestimmung von einem
einzigen Punkte aus vornehmen. Und damit sehen wir sofort den ersten,
geradezu erdriickenden Vorteil aller dieser Methoden: Die Entfernungs-
bestimmung geht in kiirzester Zeit vor sich, d. h. die Methoden arbeiten
sehr zasch und sind darum flir Durchmusterungsarbeiten hervorragend
geeignet.

Weiter zeigt unsere Formel, dafl ein Fehler in A oder 7 nur mit */,
in log 7z eingeht, in 7v selber also nur einen kleinen prozentualen Fehler
hervorruft. Anders bei der trigonometrischen Methode, wo ein Fehler
um so verhingnisvoller wirkt, je kleiner die Parallaxe ist. Infolgedessen
werden von einer gewissen Grenze ab, die unter den gegenwirtigen Um-
standen etwa bei 0040—0/"030 liegt, die basislosen Methoden der trigono-
metrischen an prozentualer Genauigkeit 4berlegen, immer unter der Vor-
aussetzung, dafl die Eichkurven hinreichend sicher bestimmt sind.

Zuweilen handelt es sich um Eigenschaften der Sterne, die sich bis zu
den alleriuBersten, den Instrumenten noch eben zuginglichen Hellig-
keiten verfolgen lassen. Es ist dann in obiger Formel m ziemlich grof},
wihrend A einen mittleren Betrag wahren wird, wie wir ihn in der Nahe
des Sonnensystems kennen. Dann wird aber log zv stark negativ, d. h.
unsere Methoden sind unter Umstéinden geeignet, aulerordentlich kleine
Payrallaxen festzustellen, viele hundertmal kleiner als die kleinsten trigono-
metrisch jemals zugénglichen.

Ein gemeinsames Charakteristikum aller basislosen Methoden ist
ferner, daff wir die Wege zu ihrem tieferen Verstindnis zwar noch nicht
durchgeschlagen, aber immerhin markiert sehen. Die Entwicklung, die
man in den letzten Jahren in der Theorie des Sternaufbaues (14) beob-
achtet hat, ist es, die frither oder spiter auch einmal bis zu einem vollen
Verstandnis dieser Methoden fithren wird. Vorliufig weil man nur un-
gefahr, dafl die Masse und der Entwicklungszustand (effektive Tempe-
ratur) eines Sternes seine absolute Helligkeit in hohem Mafie bedingen.
Auch kennt man den Unterschied zwischen »Riesen« und »Zwergen« und
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weif}, da8 der innere Aufbau der Materie bei diesen beiden Gruppen bis
in die duBeren Schichten hinein grundverschieden ist. Es liegt daher
heute durchaus nahe zu erwarten, dafl zwischen der Struktur dieser Aufien-
schichten, die wir bis zu einem hohen Mafle in den Sternspektren zu be-
obachten vermégen, und der absoluten Gréfle irgendwelche Zusammen-
hinge bestehen werden. Damit ist uns aber der Schliissel zum Verstandnis
einer Reihe basisloser Methoden gegeben, die wir nun im Zusammenhange
besprechen wollen.

Die Methoden von Kohlschiitter-Adams, Adams-Joy, Charlier
und Lindblad. Das Urbild und in mehrfacher Hinsicht zugleich die voll-
kommenste der basislosen Methoden ist die von KoBLSCHUTTER-ADAMS (15).
Ersterer fand bei der Untersuchung von Spektren, die sich auf zwei in der
absoluten GroBSe sicher ganz verschiedene Sterngruppen verteilten, daf,
nachdem die Sterne in die Harvardskala fein eingeordnet waren, die
beiden Gruppen doch noch ganz charakteristische Unterschiede in den
Intensititsverhdlinissen bestimmter Linten zeigten. Man hatte also zwei
Sorten von Linien vor sich. Die einen zeigten eine ausgesprochene Tem-
peraturabhdngigkeit und wurden, da die Temperatur bekanntlich den
Spektraltyp in allererster Linie bestimmt, zur Festlegung des Harvard-
types benutzt, der sich ja ebenfalls auf Linienintensitdten griindet. Aufler-
dem aber fanden sich »Linien¢, deren relative Intensitit, wie eine genauere
Untersuchung zeigte, daneben offenbar durch die absolute Helligkeit
stark mitbestimmt war, Bei weitem nicht alle Linien zeigten eine der
beiden Eigenschaften; es fanden sich in dem gerade zuginglichen Spektral-
bereiche etwa ein Dutzend mit Abhingigkeit von der absoluten GroBe.
Auch diese waren nicht stets alle gleichzeitig brauchbar, sondern je nach
dem Spektraltyp mufiten nach und nach andere herangezogen und andere
dafiir fortgelassen werden; es muflte also nicht nur eine, sondern eine
ganze Schar von Eichkurven konstruiert werden. Das Verfahren lief}
sich {iber den A 5-Typ nicht ausdehnen. Es wurde von ADAMS
und Jov hinsichtlich der Eichkurven genauer durchgearbeitet und auf
1646 Sterne teils bekannter, teils unbekannter Parallaxe angewandt
mit dem Ergebnis, dafl heute nach dieser Methode die absolute Grofle
von A5-—M-Sternen mit einer Genauigkeit von etwa 0™4 bestimmt
werden kann, woraus fiir die Parallaxen eine Unsicherheit von 20%
hervorgeht. Dieser Umstand, der grofie Umfang des in wenigen Jahren
gewonnenen Kataloges, sowie die schon oben (S. 33) erwihnte Tatsache,
daf} sich darin eine Fiille von bis dahin unbekannten gréfieren Parallaxen
findet, das alles zeigt auf das eindringlichste, daf} diese Methode trotz
ihrer »inneren Basislosigkeit« — sit venia verbo — eine ganz wesent-
liche Bereicherung fiir die Parallaxenforschung bedeutet. Weitere An-
wendungen finden sich von SHAPLEY und LiNpBLAD (31) mit zusammen
137 Sternen, darunter eine Anzahl siidlicher, ferner von RiMmER (32)
mit 500 Sternen.

3*
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Wir mochten nun andeuten, in welcher Richtung heute ungefihr
die feinere Deutung der KoHLscHUTTER-ADAMs-Methode gesucht wird.
Aus der Tiefe der Sterne dringt eine Strahlung hervor, von der wir wissen,
daf sie sehr nahe schwarz ist im Innern. Sie erleidet in den AdufBeren,
weniger heiflen Schichten nach KircmuOFFs Satz eine Absorption, die
sehr kompliziert ist und sich uns als die Fiille der beobachtbaren Spektral-
linien zu erkennen gibt. Man neigt heute zu der Annahme, daf} das Innere
aller Sterne im grofien und ganzen physikalisch-chemisch gleichartig auf-
gebaut ist, ndmlich aus (vielfach ionisierten) »Triimmern« und freien
Elektronen in ziemlich dichter <ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>