Uber die Bestimmung der
Entfernungen im Weltraume.

Yon

Prof. Dr. Adalbert Prey.

Vortrag, gehalten am 11. November 1931.

Verein nat. Kenntn, LXXII. Bd. 1



©Ver. zur Verbr.naturwiss. Kenntnisse, download unter www.biologiezentrum.at



Schon die Alten kannten den Unterschied zwischen
den sogenannten Fixsternen und den Planeten oder
Wandelsternen. Wihrend die Fixsterne immer den
gleichen, durch die bekannten Figuren der Sternbilder -
charakterisierten Anblick boten, zeigten die Planeten
viel kompliziertere Bewegungserscheinungen, zu deren
Erkldrung man einen verwickelten Bewegungsmechanis-
mus annehmen mufite, wihrend man bei den Fixsternen
mit einem einzigen Gesetz auskam. Es war aber fiir
die Alten unmoglich, den wesentlichen Unterschied
zwischen diesen beiden Gruppen von Gestirnen zu ent-
decken, da sie von den Entfernungen keine richtigen
Vorstellungen hatten und daher nicht ahnen konnten,
welche ungeheuren Entfernungen uns von den Fixsternen
trennen, wihrend die Planeten im Vergleich damit
unsere allerniichsten Nachbarn sind. In der Tat konnen
wir nicht zu einem vollstindigen Verstindnis des Auf-
baues der Sternenwelt gelangen, wenn wir uns nicht
Kenntnisse iiber die riumliche Anordnung verschaffen.
Es ist also die Bestimmung der Entfernungen eine der
wichtigsten Aufgaben der Astronomie, und es sollen
hier die einzelnen Methoden, die uns zur Verfiigung
stehen, besprochen werden.

I. Trigonometrische Parallaxen. Wir gelien von der

Methode aus, die man gewolinlich anwendet, wenn man die
1*



— 4 —

Entfernung eines Punktes bestimmen soll; zu dem man

nicht hingelangen kann. Man mifit dann auf der Erde

eine gewisse Strecke mit dem MafBstabe als Basis und

mift dann fernér mit einem WinkelmeBinstrument die

Winkel, welche diese Basis .mit den Linien einschlieft,

die ihre Endpunkte mit dem gesuchten Punkte verbinden.

In dem Dreiecke, das so entsteht, sind nun zwei Winkel

“und eine Seite bekannt, und es kann nach gewthnlichen

trigonometrischen Regeln aufgelost werden, wodurch die

anderen beiden Seiten und der dritte Winkel bekannt

werden. Es ist klar, daf das Resultat um so unsicherer

ausfallen wird, je kiirzer die Basis im Verhiiltnis zu
den anderen Seiten ist, oder, was auf dasselbe hinaus-

kommt, je kleiner oder spitzer der dritte Winkel ist.

Geradedas ist aber der gewdhnliche Fall in der Astronomie.

Nur wenn es sich um die Bestimmung der Héhe handelt,

in der die Sternschnuppen aufleuchten, kommen giinstig

geformte Dreiecke vor. Da diese Hohe nicht mehr

als 200—300 km betriigt, so geniigt es, diese Himmels-

korper.aus zwei Standpunkten zu beobachten, die etwa -
100—200 km voneinander entfernt sind. Das ist
aber auch der einzige Fall, und er gehort eigentlich
gar nicht in die Astronomie,. weil solche Bestimmungen
nur vorgenommen werden, um festzustellen; in welcher
Hohe iiber dem Boden die Atmosphire noch einen
EinfluB hat. Astronomisch handelt es sich iup einen
Zusammenstof, und die beiden Korper: Erde und Stern-
schnuppe sind in diesem Sinne in der gegenseitigen
Entfernung Null.
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Schon beim Mond miissen wir die Basis so groB
wihlen, als es auf der Erde iiberhaupt moglich ist.
Man wird also den Mond z. B. in einer nordlich ge-
legenen Sternwarte, etwa in Stockholm, beobachten
und gleichzeitig in der Kapstadt. Die Entfernung der
beiden Orte, die hier als Basis auftritt, ergibt sich
aus den Gradmessungen. Wenn diese Basis die Linge
eines Erdhalbmessers hat, so wird der Winkel beim-
Mond etwa 1° was einer Entfernung von 880.000 km
_entspricht. Vom Monde betrachtet wiirde also die
scheinbare Grofe des Erdhalbmessers den Betrag von
1° erreichen, die Erdscheibe also 2° Durchmesser
haben. Wir bezeichnen den Winkel, unter dem der
Erdhalbmesser von dem Gestirn aus gesehen wird, als
Parallaxe, und er wird in der Astronomie direkt als
ein Mafi der Entfernung verwendet.

Die Parallaxe der Sonne betriigt nur 9”, ilre
Bestimmung ist also schon aunBerordentlich schwierig,
zumal die Sonne wegen ihrer scheinbaren Grofe und
ilres auflerordentlichen Glanzes besonders ungiinstig
zu beobachten ist. Die.Gesetze der Planetenbewegung
gestatten aber eine Erleichterung; sie erlauben uns
nimlich,- die Verhiltnisse der gegenseitigen Ent-
fernungen aller Mitglieder des Systems zu bestimmen,
ohne dafl es vorerst notwendig wire, diese Distanzen
selbst in einem bekannten LingenmaB zu kennen.
Wenn aber irgendeine Entfernung im Planetensystem
in linearem MaBe bekannt wird, so sind dann mit einem
Schlag alle bekannt. Man kann sich also zur Messung



die giinstigste Entfernung aussuchen, und die wird dem
Gestirne angehdren, das uns am nichsten kommt. Das
ist bis vor kurzem, da Venus wegen ibrer ungiinstigen
Position ausscheidet, der Planet Mars gewesen. Heute
haben wir in dem kleinen Planeten Eros ein Objekt,
das uns noch viel niher kommt.?) Der Winter 1929/30
war in dieser Hinsicht- sehr giinstig und es steht zu
hoffen, dafi die zahlreichen, von vielen Sternwarten
angestellten Beobachtungen einen. verbesserten Wert
der Sonnenparallaxe bringen werden.?) Den 9. ent-
spricht eine Entfernung der Sonne von der Erde von
150,000.000 km. Um die Sonne kreisen, nach ihren
Entfernungen geordnet, die folgenden Planeten:

Merkur © 58 Mill. km  Jupiter 780 Mill. km
Venus - 108 , , Saturn 1430 ,
Erde 150 , Uranus 2880 ,
Mars 229 , Neptun 4500 ,
kl. Planeten ¢a. 500 , ,  Pluto 5900 ,

Der Planet Pluto, das #uBerste und erst jiingst
entdeckte Mitglied unseres Sonnensystems, ist also
ca. 40mal weiter von der Somne entfernt als die
Erde.

1) Vor kurzem wurde ein Objekt entdeckt, das noch
giinstigere Bedingungen zu bieten scheint.

?) Leider habenstarke Lichtschwankungen und gewisse
Stérungen der Bewegung, die auf eine sehr unregelmiBige
Form des Korpers schlieBen lassen, diese Hoffnung stark
» herabgedriickt.
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Die Anwendung der gleichen Methode auf die
Fixsterne fiihrte zu keinem Erfolge. Man erkannte
sofort den Grund dafiir, welcher in der auBierordent-
lich groBen Entfernung dieser Objekte zu suchen ist.
Um diesem Umstande .zu begegnen, wihlte man als
Endpunkte der Basis zwei Punkte, in denen sich die
Erde zu zwei um ein halbes Jahr verschiedenen
Zeitpunkten befindet. Die Basislinge wird damit
300,000.000 km. Trotz dieser ungeheuren Basis lief
sich lange Zeit keine Spur einer Fixsternparallaxe finden.
Dieser Umstand brachte die Anhiinger - der Koperni-
kanischen Lehre in ‘eine schwierige Situation. Wenn
sich nimlich die Erde tatsichlich um die Sonne be-
wegt und im Laufe des Jahres einen so weiten Umkreis
macht, 80 miiBte sich die veriinderte Stellung der Erde
in einer scheinbaren Anderung in der Stellung der Fix-
sterne zeigen. Das Gegenargument von der allzn grofien
Entfernung der Fixsterne war zwar richtig, doch staunten
auch die Kopernikaner sehr, als es notwendig wurde,
die Fixsterne immer weiter hinauszuriicken, weil die
stets verfeinerten Methoden noch immer keine Parallaxe
zeigen wollten. In der Tat wurde die erste Fixstern-
parallaxe erst gefunden, als man aus anderen Griinden
lingst nicht mehr an der Richtigkeit der Koperni-
kanischen Lehre zweifelte. Die ersten Parallaxen wurden
im -Jahre 1837 ziemlich gleichzeitiz von Bessel bei
e Lyrae, von Struve bei o Lyrae und von Henderson
bei « Centauri gefunden, und sie ergaben sich alle
kleiner als 1 Bogensekunde. Man nennt solche Paral-
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laxen, da sie auf der jihrlichen Bewegung der Erde
fuBen: jihrliche Parallaxen. Einer jihrlichen Parallaxe
" von 1" entspricht eine Distanz, die 206.000mal groer
ist als die Entfernung der Erde von der Sonne, das
gibt etwa 80,000.000,000.000 km. Man nennt diese
Entfernung eine Sternweite oder ein parsec und fiibrt
sie oder auch das Zehnfache als Einheit der Distanzen
im Fixsternsystem ein. Eine gebriuchliche Einheit ist
auch das Lichtjahr, das ist der Weg, den das Licht in
einem Jahre zuriicklegt. Eine Sternweite enthilt 3-26
. Lichtjahre. :

Bei der Kleinheit der Fixsternparallaxen ist es
klar, daB uns diese Methode bald im Stiche lassen
muB. Nur bei den allernichsten Sternen wird sie
zum Ziele fithren. Wir besitzen etwa 500 trigono-
metrische Parallaxen, von denen vielleicht 100 wirklich
als sicher zu bezeichnen sind. Fiir die iibrigen Hundert-
tausende miissen wir uns nach anderen Methoden
" umsehen.

II. Séikulare Parallaxen. Schon Halley (ca.1680) hat
entdeckt, dafl den gro8eren Sternen eigene Bewegungen
zikommen, und die modernen Hilfsmittel lieBen schon
fast bei allen Fixsternen Eigenbewegungen feststellen.
Unsere Sternbilder werden also keineswegs durch un-
begrenzte Zeiten ihr heutiges Aussehen beibehalten.
Da die Sonne auch ein Fixstern ist, so besitzt sie
auch ihre eigene Bewegung, mit der sie sich samt
dem ganzen Planetensystem durch den Weltraum be-
wegt. Diese Bewegung spiegelt sich in einer schein-
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baren Bewegung aller Fixsterne - wider, und es ist
klar, daB dadurch viel groBere Verschiebungen ent-
stehen miissen als durch die jihrliche Bewegung der
Erde um die Sonne, weil die Sonne nicht immer wieder
umkehrt. Die Schwierigkeit liegt darin, dafl sich diese
scheinbare Verschiebung der Sterne mit ihrer wirklichen
kombiniert. Die zwei Bestandteile lassen.sich aber
trennen. Nimlich das, was von der Sonne herriihrt,
hat systematischen Charakter. Dort, wo der Punkt
liegt, gegen welchen sich die Sonne bewegt, miissen
die Sterne scheinbar auseinander treten, auf der ent-
gegengesetzten Seite sich zusammenschliefien, wihrend
wir zunéichst annehmen miissen, daf die Eigenbewe-
gungen der Sterne ordnungslos durcheinanderlaufen.
Durch geeignete Mittelbildung kann man erreichen,
daf das Ungeordnete sich austilgt, wibrend das Sy-
stematische deutlicher hervortritt. Beide Teile der
Bewegung aber haben das gemeinsame, dafi sie fiir
Sterne in groferer Entfernung kleiner erscheinen. So
sieht der Wanderer die Biume, die an der StraBe
stehen, rasch voriiberziehen, wihrend ein ferner Kirch-
turm stundenlang seine Stellung nicht zu fndern scheint.
Andererseits erscheint, aus grofer Entfernung betrachtet,
auch ein Schnellzug fast unbewegt. Man kann daher
die GroBe der Verschiebung zu einem Mafstabe der
Entfernung machen, wobei man allerdings voraussetzen
muB, daB sich die Objekte im allgemeinen mit gleicher
Geschwindigkeit bewegen. Dies ist nun im einzelnen
bestimmt nicht richtig. Es kann vorkommen, daB sich
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ein Stern scheinbar-sehr langsam bewegt, nicht weil er
sehr weit weg ist, sondern weil er sich tatsichlich wenig
bewegt. Umgekelrt kann ein Stern zu laufen scheinen,
ohne daB er besonders nahe ist; er ist eben vielleicht
wirklich ein Schnelléiufer. Im Durchschnitte aber werden
solche Ausnahmen keine Rolle spielen. Man kann also
die Sterne nach der GroBe ihrer Eigenbewegungen in
Gruppen einteilen und nun fiir jede dieser Gruppen
eine mittlere Entfernung bestimmen. 8o erhalten wir
zum erstenmal eine Schitzung der Distanz von Sternen,
die einer trigonometrischen Bestimmung liingst nicht -
mehr zuginglich sind. Gleichzeitig folgt aus diesen
Untersuchungen die Gréfie und die Richtung der Be-
wegung der Sonne. Eine wesentliche Erginzung des
Beobachtungsmaterials bildet die Bestimmung der
Geschwindigkeiten der Sterne im Visionsradius auf
Grund der Verschiebung der Spektrallinien (Dopplersches
Prinzip). Diese Methode hat den groBien Vorteil, daB
sie die Geschwindigkeiten unabhiingig von der Ent-
fernung direkt in Kilometern pro Stunde gibt.
Vergleicht man die Mittelwerte der Eigenbewe-
gungen mit den Werten fiir die einzelnen Sterne, so
ist es moglich, gewisse GesetzmiBigkeiten aufzudecken,
die in den Sternbewegungen herrschen. So fand Kapteyn,
daB sich in unserem Sternsystem zwei Sternstrome
nachweisen lassen. Der eine, dem auch die Sonne
angehort, strebt gegen einen Punkt des Himmels,
der der Apex genannt wird. Alle Sterne dieses Stromes
bewegen sich im wesentlichen auf parallelen Bahnen
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und iiberholen zum Teil die Sonne, zum anderen Teil
werden sie von der Sonne iiberholt. Der Punkt, gegen
welchen sich der zweite Strom bewegt, wird als Vertex
hezeichnet. Beide Punkte liegen ziemlich nahe an der
MilchstraBe, so dafi schon aus diesem Umstand die
groBe Bedeutung derselben fiir den. Aufbau unseres
Sternsystems erhellt.

Einen besonderen Fall bildet das System der
Hyaden, dessen Sterne Bahnen wandern, die alle nach
einem Punkte zu konvergieren scheinen. Das ist ein
perspektivischer Effekt, und aus der Lage des Kon-
vergenzpunktes erhiilt man die Entfernung der ganzen
Gruppe. Ein #hnliches System bilden einige Sterne
des grofien Biiren.

Die Grofienordnung der Enffernungen, die wir aus
den. Eigenbewegungen bestimmen konnen, liegt bei
etwa 200—300 Lichtjahren. Man mufi sich aber klar
sein, daB die GesetzmiBigkeiten, welche entdeckt
wurden, im Widerspruch stehen mit der urspriinglich
eingefiihrten Annahme der Regeilosigkeit der Stern-
bewegungen, und daf aus diesem Grunde den Be-
‘stimmungen eine Unsicherheit anhaftet. Wenn z. B. in
groBerer Entfernung die kleinen Geschwindigkeiten
verhiiltnismiifig hiufiger sind, so werden offenbar alle
Distanzen zu grofi geschiitzt und umgekehrt.

III. Dynamische Parallaxen. Bei Doppelsternen
kann zur Bestimmung der Entfernung eine Methode
angewendet werden, welche auch auf dem Studium
der Bewegungserscheinungen beruht. Ein Doppelstern
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ist ein System von zwei Sternen, die sich in elliptischen
Bahnen um ihren gemeinsamen Schwerpunkt bewegen.
Aus der Umlaufszeit, die bei den meisten dieser Objekte
einige Jahrzehnte betrigt, ‘JiBt sich nach denselben
Gesetzen, die auch in unserem Planetensystem herrschen,
die gegenseitige Entfernung in linearem MaBe berechnen.
Allerdings ist dazu die Kenntnis der Massen der beiden
Sterne ndtig. Wir machen aber die Erfahrung, daB
die durchschnittliche Masse der Sterne etwa der Sonnen-
masse gleich ist, so daf man diese Annahme zugrunde
legen kann. Die scheinbare Entfernung bestimmt man
aus den Beobachtungen und erhilt sie ausgedriickt in
Bogensekunden. Die Entfernung eines solchen Objekts
muf dann so groff angenommen werden, daB die lineare
“Distanz, die aus der Bewegung gewonnen wurde, unter
‘einem .50 kleinen Winkel erscheint, wie ihn die Beob-
achtungen ergeben. : .
IV. Photometrische Parallaxen. Wir konnen der
Bestimmung der Entfernungen auch die naheliegende An-
nahme zugrunde legen, daB die scheinbar schwicheren
- Sterne weiter von uns entfernt sind als die helleren. Auch
hier konnen wir bei einzelnen Sternen sehr irren. Es kanu
ein Stern sehr hell aussehen und doch weit weg sein, weil
er eben besonders stark leuchtet, und es kann anderer-
seits ein Stern sehr geringer Leuchtkraft auch in grofier
Nihe sehr schwach erscheinen. Was aber im einzelnen

" falsch ist, kann im Durchschnitt sehr brauchbar sein.
" Wenn wir uns alle Sterne, deren Entfernungen wir
kennen, das ist also das System jener nahen Sterne,
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deren Entfernung sich trigonometrisch bestimmen lie8,
in die gleiche Distanz geriickt denken, so werden
weit entfernte Sterne dadarch heller werden, wiihrend
die nahen, die weiter hinausgeschoben werden miissen,
schwiicher werden. Die Helligkeiten, die wir so er-
halten, nennen wir absolute, und sie erlauben uns nun,
die Leuchtkrifte der Sterne unabhiingig von der Lnt-
fernung miteinander zu vergleichen. Wir machen dabei
die Erfahrung, dafi besonders helle Sterne ebenso selten
sind wie besonders schwache, und daB eine mittlere
Helligkeit am stirksten vertreten ist. Wenn wir also
aus der ganzen Zahl der Sterne gewisse Gesetze ab-
leiten, so werden sie eben fiir die groSe Mehrzahi
von Sternen mittlerer Leuchtkraft gelten.

Schon Hipparch (180—125 v. Chr.) teilte die
~ Sterne nach ihrer Helligkeit in Sterne 1., 2.,-3. Grofe
-usw. ein. Diese Einteilung hat sich als sehr brauch-
bar erwiesen, und durch die modernen photometrischen
Messungen ist es gelungen, sie auf eine gesicherte
physikalische Basis zu stellen. Danach sendet uns
ein Stern 1. Grofe 2-5mal mehr Licht als ein Stern
2. GroBe, dieser 2-5mal mehr Licht als ein solcher
3.Grofe usw. Selbstverstiindlich gestatten die Messungen
nun auch die Feststellung von Zwischenstufen. Nun
breitet sich bekanntlich das Licht in Kugelwellen aus,
so daB es in doppelter Entfernung eine 4mal kleinere
Intensitiit hat. Dem Helligkeitsverhiltnisse von 2°5,
wie es zwischen zwei Grofenklassen besteht, entspricht
somit ein Entfernungsverhiiltnis von ]/ 2'5=16. Jede



weitere Grofienklasse ist also 1:6mal weiter entfernt
als die vorangehende. Wenn man nun die so gewonnenen
Entfernungen zur Grusdlage fiir das Studium des Auf-
baues unseres Weltsystems machen will, so muB man
mit Untersuchungen iiber die Verteilung der Sterne der
verschiedenen Grofienklassen iiber den Himmel beginnen.

Schon der erste Anblick zeigt uns, dafi die Sterne
aller Grofenklassen keineswegs gleichmifig iiber den
Himmel verteilt sind. Wir finden, dafi in dem silbrig
schimmernden Band, das wir als Milchstrage bezeichnen,
die Sterne aller Grofenklassen viel zahlreicher ver-
treten sind als auBerhalb der Milchstrafie. Das trifft
besonders fiir die kleinen und kleinsten Sterne zu,
aber selbst die grofiten, deren es nur sehr wenige
‘gibt, liegen beiliiufig in einem Kreise, der zwar nicht
, mit der MilchstraBe zusammenfillt, ihr aber doch sehr.
nahe liegt, der sogenannte Gouldsche Kreis, der die
groBen Sterne von Schwan, Cepheus, Cassiopeja, Fuhr-
mann, Zwillinge, Stier, Orion, grofer Hund und Schiff
Argo verbindet. Es sieht also so aus, als ob sich in
der Milchstrafie die Sterne besonders stark zusammen-
dringten, und doch ist es anders. Wenn man die An-
nahme macht, da die Sterne im Weltraum iiberall
gleich dicht stehen, so kann man aus dem Umstande,
daBl jede weitere Groflenklasse 1-6mal weiter entfernt
ist als die vorangehende, berechnen, wie viele Sterne der
einzelnen Grofenklassen vorhanden sein miiBten, um den
Raum mit gleichmiBiger Dichte auszufiillen. Man findet,
daB bis zu jeder weiteren Klasse 4mal mehr Sterne
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sein mifiten, als bis zu der vorhergehenden. Die Stern-
zihlung ergibt aber hiefiir nur die Zahl 3-2. Es folgt
also, daB die Dichte der Sternverteilung nach aufien
abnimmt; das System ist somit aufgebaut wie ein Stern-
haufen, in welchem in der Mitte die Sterne enger stehen
als am Rande. In der MilchstraBe ist die Abnahme
etwas geringér, im allgemeinen aber gilt das gleiche
Gesetz fiir den ganzen Himmel etwa bis zur Grofien-
klasse 11'5. Dann aber zeigt sich fiir die Gegenden
aufierhalb der Milchstrafie ein rascher Abfall, d. h. hier
fehlen die kleinen und kleinsten Sterne. Es scheint,
daB wir hier an der Grenze des Systems sind. Das
System nimmt also offenbar einen linsenférmigen Raum
ein. Die Sonne steht ziemlich in der Mitte, nicht als
ob man ihr deshalb eine besondere Stellung zuweisen
miite, sondern rein zufillig. Die Ausdehnung des
Systems betrigt nach Seeliger in der Richtung der
Milchstraie etwa 16.000 Lichtjahre, senkrecht dazu
etwa 5mal weniger. Charlier findet 22.000 Lichtjahre.

Wir haben diese Untersuchungen iiber die Stern-
verteilung auf zwei Hypothesen gegriindet. Wenn diese
nicht richtig sind, so sind die Resultate natiirlich zn
verbessern. Wir haben zunichst angenommen, daB8 die
mittlere Helligkeit der Sterne iiberall die gleiche ist.
Ist das nicht der Fall, sind z. B. nach aufien zu die ab-
solut helleren Sterne hiufiger, so haben wir das System
offenbar zu klein berechnet, denn die helleren Sterne
miissen weiter drauBen stehen, um gleich hell zu er-
scheinen wie schwiichere. Das Vorherrschen schwicherer
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Sterne in den Randpartien fithrt zu einer Uberschitzung.
Ferner haben wir stillsciweigend angenommen, daf das
Licht auf dem Wege durch den Raum keine Schwiichung
erfiabrt. Findet eine golche statt, so gibt unsere Rechnung
zu groBe Werte, denn wir miissen die Sterne niher-
schieben, damit sie durch das absorbierende Mittel hin-
durch so hell erscheinen wie ohne ein solches. Dadurch
wiirde die Verteilung der Sterne gleichmifiger werden.
Man konnte sich jenen Betrag der Absorption heraus-
rechnen, bei welchem wir eine gleichmiflige Verteilung
oder gar eine Dichtezunahme nach aulen erhalten wiirden,
- 50 daB das System ringformig wire. Man wiirde aber
dabei so hohe Betriige fiir die Absorption erhalten,
daB die Unméglichkeit sofort einleuchtet. Im Gegenteil,
es deutet alles darauf hin, da8 eine merkliche Schwiichung
des Lichtes im Weltraum nicht eintritt. Wir haben
Objekte in so ungeheuren Distanzen, daf sie bei der
geringsten Absorption sofort unsichtbar werden miiften,
wenn man nicht wieder unwahrscheinlich grofie Hellig-
keiten annimmt. _

Eine allgemeine Absorption ist also gewif nicht
vorhanden. Zweifellos aber existiert eine gegendweise
Absorption .durch dunkle Nebelmassen, welche in un-
regelmifiger Verteilung sich iiber grofe Teile des
Himmels erstrecken. Sie werden dadurch sichtbar, daf
sie einen anderen Farbenton zeigen als der iibrige
- Himmelshintergrund, und die scheinbare Helligkeit der
dahinterstehenden Sterne herabsetzen, aber auch da-
durch, daB sie das Licht naher grofierer Sterne refiek-
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tieren. Einige dieser dunklen Wolken kann man schon
mit freiem Auge erkennen, so ein Gebiet im Sternbilde
des Schwanes auf der nordlichen Himmelshilfte und die
'sogenannten Kohlensiicke auf der siidlichen:

Die Werte der Entfernungen, die aus den schein-
baren Helligkeiten abgeleitet sind, sollten natiirlich
mit denen stimmen, die aus den Eigenbewegungen ge-
funden werden. Man kann nun wohl versuchen, eine Form
zu finden, die beiden Erscheinungen gleichzeitig mog-
lichst gerecht wird, man kann aber auch aus dem Unter-
schied zwischen den beiden Bestimmungen auf den
Fehler der Grundvoraussetzung gleicher Verteilung der
Helligkeiten und Eigenbewegungen schlieBen und darauf
die Untersuchungen der GesetzmiBigkeiten in dem
System griinden, von denen wir dann neue Aufschliisse
iiber den Bau des. Ganzen erwarten - diirfen.

V. Spektroskopische Parallaxen. Schon kurze Zeit
nach der Entdeckung der Spektralanalyse hat man die
Untersuchungen auch auf die Gestirne ausgedehnt und
erkannt, daf den einzelnen Sternen verschiedene Spektra
zukommen. Dapach hat man die Sterne zuerst in drei
Klassen eingeteilt, die wir auch nach den zugehdrigen
Farben benennen konnen: weile Sterne, gelbe Sterne
und rote. Zu den gelben Sternen gehort auch die Sonne,
deren Spektrum mit dem gewisser Sterne vollstindig
identisch ist. Man hat ferner Methoden gefunden, aus
dem Spektrum die Oberflichentemperatur der Sterne zu
bestimmen, - Da fand man nun, daB die weiBen -Sterne die

heiflesten sind mit etwa 10.000—20.000° an der Ober-.
Verein nat. Kenntn, LXXII. Bd. 2
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fliche. Die gelben haben etwa 6000—8000°, die roten
3000—4000° Dementsprechend hat man die Sterne in
eine Entwicklungsreihe gebracht, derart, daf der Stern,
vom weilen Zustand ausgehend, infolge der Abkiihlung
zuerst gelb und endlich rot ‘wird. Damit hat man sich
“lange Zeit begniigt, obwohl schon Lockyer darauf auf-
merksam machte, dafi doch irgendwie auch der heifleste
Zustand entstanden sein muf. Wenn sich die Sterne
aus den Nebelmassen ballen und diese Nebelmassen,
wie wir voraussetzen miissen, anfinglich kalt sind, so
mufl der Stern mit dem roten Zustand anfangen, wobei
sich die Wirme allméhlich durch die Konzentration
-der Masse steigert. Die Entwicklungsreihe mufi also
aus einem steigenden und einem fallenden Aste bestehen,
und es muB rote Sterne geben, die am .Anfange der
Entwicklung stehen, und solche, die am Ende stehen.
Die einen werden eine sehr gerinvge Dichte, aber ein
ungeheures Volumen haben, die anderen bei grofier
Dichte ein geringes Volumen; man unterscheidet also
bei den roten Sternen: Riesen und Zwerge. Je weiter
wir zu den gelben und weien Sternen kommen, um so
“mehr verwiseht sich dieser Unterschied. Es handelt
sich dabei nicht um Riesen der Masse nach, sondern
nach dem Volumen. Es ldBt sich im Gegenteil zeigen,
daB Sterne von besonders groBer Masse iiberhaupt nicht
moglich sind, da in einem solchen Falle die inneren
Bedingungen des Sternes zu einem Zerfall oder zu
. einer Explosion filhren miifiten. Es ist nun erst in
allerneuester Zeit gelungen, aus dem Spektrum zu er-
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kennen, ob ein Stern zu der einen oder der anderen
Art gehort. Es wurde nimlich im Laboratorium fest-
gestellt, daB unter gewissen Bedingungen, unter denen
aufler der Temperatur auch Druck und Dichte eine
besondere Rolle spielen, gewisse Spektrallinien stirker
auftreten, andere schwiicher. Die moderne Atomphysik
erklirt dies damit, daf die Atome bei geringer Dichte
mehr geneigt-sind, einen Bestandteil, ein sogenanntes
Elektron, aus ihrem Verbande abzugeben und in den
,ionisierten“ Zustand iiberzngehen. Andererseits'aber
ist durch die Oberflichendichte und die Oberflichen-
temperavtnr’ auf Grund komplizierter theoretischer Er-
wigungen der Aufbau des Stermes so weit bekannt,
da man seine Gesamthelligkeit berechnen kann. Es
gelingt, aus den uns bekannten Sternen eine ganze Skala
festzustellen, an welcher man die zu einem gegebenen
Spektrum gehdrige Leuchtkraft ablesen und damit die
sogenannte absolute Helligkeit feststellen kann. Wendet
man dies nun auf andere Sterne an, so liefert der
Vergleich der scheinbaren Helligkeit mit der aus dem
Spektrum gewonnenen absoluten Helligkeit die Ent-
fernung. Diese Methode bedeutet einen grofen Fort-
schritt in der Bestimmung der Entfernungen, weil wir
pun wieder einzelne Sterne untersuchen kinnen und
nicht auf Mittelwerte angewiesen sind. '

VI. Die ,Cepheiden®. Es gibt viele Sterne, welche
nicht stets in gleicher Helligkeit . strahlen, sondern
verinderlich sind. Unter diesen Veriinderlichen gibt
es eine Gattung, deren Lichtwechsel von besonderer
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RegelmiBigkeit ist und deren Spektrum gleichzeitigen
Veriinderungen unterworfen ist, so dal man meint,
der Lichtwechsel riihre davon her, daB sich der Stern
periodisch aufbliht und wieder zusammensinkt, wobei
auch- die Temperatur wechseln muB, eine Erklirung, die
aber auch vielfach angefochten wird. . Der typische
Vertreter -dieser Gruppe ist der Stern 6 Cephei. Die
Veriinderlichen  dieser Art sind besonders hiufig in
den sogenannten Sternhaufen, wie wir sie am Himmel
in groBer Zahl finden und zu denen auch die soge-
nannten magellanischen Wolken des siidlichen Himmels
gehoren. "Da nun alle Sterne. einer solchen Wolke
ziemlich gleich weit von uns entfernt sind, so spielt
diese Entfernung bei dem Vergleich der Helligkeiten
untereinander keine Rolle. Ein Stern, der heller er-
scheint als ein anderer, wird auch tatsichlich heller
sein.  Ordnet man nun die in Rede stehenden Ver-
inderlichen der magellanischen Wolke nach ihrer Hel-
ligkeit, so findet man die merkwiirdige Tatsache, dafi
man damit auch eine Ordnung nach der Periode des
Lichtwechsels erhilt. Diese Perioden liegen zwischen
1 und etwa 130 Tagen. Man kénnte also sofort
aus ‘der Periode die absolute Helligkeit eines solchen
Stérnes ableiten, wenn man sie wenigstens von einem
derselben kennt. Nun kommen aber solche Sterne
auch auBerhalb der Sternhaufen unter jenen Sternen
vor, deren Entfernung und absolute Helligkeit bekannt
ist. Wenn wir also annehmen diirfen, daB hier dasselbe
Gesetz gilt, so ist damit auch die absolute Helligkeit
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der Sternhaufensterne bestimmt. Der Vergleich mit
der scheinbaren Helligkeit fiibrt auf die Entfernung.
Nach Shapley ergibt sich fiir die groBe magellanische
Wolke eine Entfernung bis zu 105.000. Lichtjahren.
Sie liegt also offenbar schon auBerhalb des MilehstraBen-
systems, aber nicht sehr weit, so daB wir sie etwa
- als ein nahestehendes Anhiingsel betrachten kénnen.
' Es gibt auch Verinderliche der gleichen Art mit
kiirzeren ‘Perioden, die besonders in den sogenannten
»Kugelhaufen“ hiufig sind. Das sind Gebilde, bei
welchen sich in einem kleinen kugelfﬁi'mig gestalteten
Raum eine Unzahl von Sternen zusammendringen.
Wenn man z_mnehmeh darf, daB fiir diese Verdnderlichén
das gleiche Gesetz gilt, so erhdlt man auch die Ent-
fernungen dieser Gebilde. Sie ergeben sich derart, daf
auch diese Kugelhaufen, deren Zahl ziemlich klein ist,
als duBere Begleiter des Milc:hstmﬁensys,tems erscheinen,
welches dadurch aber nicht unbedeutet vergriofiert wird.

Wir haben endlich noch eine Art von Objekten,
deren Entfernung ebenfalls mit Hilfe der in ihnen
zahlreich auftretenden ,Cepheiden® bestimmt werden
kann. Das sind die Spiralnebel, Sternhanfen mit
“deutlich spiraliger Anordnung. Ihre Zahl ist sehr
groB und ihre Verteilung zeigt gar keine Beziehung
zu der Milehstraﬁé, so daB wir sie als selbstindige, der
MilchstraBe gleichgeordnete Systeme ansehen konnén.
lbre spindelférmige Gestalt, wenn sie von der Seite
gesehen werden, zeigt auch sonst ilre Ahnlichkeit
mit der. MilchstraBe, so daf wir nicht fehlgehen werden,
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wenn wir auch dieser eine dhnliche spiralige Struktur
zuschreiben. Der Ursprung der Spiralarme wire dann:
wohl in der sternreichen Gegend des Schwanes zu
suchen, und die Sternstrome, von denen wir oben
gesprochen, diirften vielleicht den Spiralarmen folgen.

Diese Annahme von der Gleichordnung der Spiral-
nebel mit der MilchstraBe wird auch durch den grofen .
Wert gestiitzt, den wir fiir die Entfernung erhalten.
Fiir den groBen Andromedanebel, der das nichste Objekt
dieser Gattung ist und auch schon' mit freiem Auge
gesehen werden kann, ergeben sich etwa 800.000 Licht-
jahre, und- die kleineren Objekte sind dann noch um
ein Vielfaches weiter entfernt. = o

Wir haben die Methoden der Entfernungsbestim-
mung der Reihe  nach durchbesprochen und gesehen,
wie jede neue Methode die Moglichkeit geboten hat,
wieder grtjﬂer&Entfernung'en zu bestimmen. Erst die
Kenntnis dieser Entfernungen hat uns gestattet, das
ganze System ‘in die Tiefe zu gliedern und so zu einem
Verstindnis des Aufbaues zu gelangen. Wir sehen
nun, daf wir im wesentlichen mit drei Grofenordnungen
der Entfernungen zu rechnen haben: 1. Die Entfernungen
im Planetensystem. Das Licht durcheilt sie in einigeh
Stunden. 2. Die Entfernungen im MilchstraBensystemn.
Sie betragen einige tausend Lichtjéhre. 3. Die Ent-
fernungen der Spiralnebel, die nach Millionen von
Lichtjahren gemessen werden. Damit sind wir aber
vorliiufig an der Grenze unserer Erkenntnis angelangt.
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