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VORWORT ZUR DEUTSCHEN AUSGABE

Die deutschsprachige Literatur weist bisher kein Werk auf, das dem vorliegenden gleich-
kommt. Otto Struve, der viele Jahre Direktor des Yerkes Observatory der Universitit Chi-
cago war, dann als Direktor des Leuschner Observatory in Berkeley an der Universitdt von
Kalifornien wirkte und gegenwirtig das U. S. National Radio Observatory in Green Bank,
West Virginia, leitet, ist einer der hervorragendsten Astronomen unserer Zeit. Wir verdanken
ihm nicht nur viele groBartige Forschungsergebnisse, sondern auch eine einmalige Breiten- und
Tiefenwirkung seiner Lehrtatigkeit. Daher wurde das Erscheinen des vorliegenden Werkes
aus seiner Feder in aller Welt begriifit.

In diesem Werk ist es dem Verfasser gelungen, Astronomie sowohl elementar darzubieten
als auch die wesentlichen letzten Erkenntnisse so zu bringen, dafl der gebildete Laie vieles
gewinnen wird und der Naturwissenschaftler sein Wissen in angenehmer Lektiire bereichern
kann.

Daher war es zu begriiien, daB sich der Verlag Walter de Gruyter & Co. um die Ubertragung
des Werkes in die deutsche Sprache bemiihte und in Herrn Dr. Hans Klauder einen Fach-
gelehrten fand, dessen eigene Kenntnis der dargebotenen Materie eine zuverlissige Ubersetzung
verbiirgte.

Dr. Walter Fricke

ord. Professor fiir theor. Astronomie und
Direktor des Astronomischen Rechen-Institutes
Heidelberg

Heidelberg, im Oktober 1961



VORWORT ZUR ENGLISCHEN AUSGABE

Dieses Buch will nicht die vielen ausgezeichneten Lehrbiicher der beschreibenden Astronomie
ersetzen, die zur Zeit an vielen Universitdten und Bildungsstitten in Gebrauch sind, sondern
es beabsichtigt, den wachsenden Wunsch von Studenten nach einer zusammenfassenden
Darstellung des Inhalts eines Astronomiekursus als allgemeine Grundlage fiir das Studium
der physikalischen Wissenschaft zu befriedigen.

Vor dem zweiﬁen Weltkrieg verfolgte die Mehrzahl der Kurse in elementarer Astronomie vor
allem kulturelle Ziele; die dafiir geschriebenen Lehrbiicher legten das Hauptgewicht auf die
beschreibenden Seiten des Gegenstandes und auf die philosophischen und historischen Zu-
sammenhénge. Daneben erhob sich aber das Bediirfnis nach einem Buch, das die Grund-
gedanken der Physik in ihrer Beziehung zum Universum darstellte. Und demgemal befassen
wir uns in betréchtlichem Umfang mit Themen wie der allgemeinen Gravitation, dem Ursprung
und der Entwicklung der Sterne, der Sonne, der Planeten und Kometen ; mit Kernprozessen in
Sternen und mit der Dynamik des MilchstraBensystems. Die Anordnung des Stoffes ist der in
mehreren anderen Lehrbiichern dhnlich. Wir haben jedoch den beschreibenden Charakter der
Darstellung etwas (aber wir hoffen nicht génzlich) zuriicktreten lassen, um dem Anfinger so
frith wie mdglich eine vertiefte Kenntnis einiger der grundlegenden Gedanken und Theorien
der Physik wie Gravitation, Strahlung, Warme usw. zu vermitteln, die alle fiir ihn von Nutzen
sein diirften, sollte er sich spater auf eine der anderen physikalischen Wissenschaften oder
ihre technische Anwendung spezialisieren.

Mathematische und physikalische Vorkenntnisse werden nicht vorausgesetzt; mathematische
Beweisfiihrung und Trigonometric wurden génzlich unterdriickt. Es wurde versucht, die Er-
gebnisse durch Zuriickfithrung auf einfache arithmetische Rechnungen abzuleiten. Eine Reihe
von Gegenstinden wurde aufgenommen, die man in elementaren Biichern gewdhnlich nicht
findet, so die Ableitung des dritten Keplerschen Gesetzes (fiir Kreisbahnen) aus dem Newton-
schen Gravitationsgesetz, die Berechnung der Entweichungsgeschwindigkeit von der Erde,
eine elementare Ubersicht iiber den inneren Aufbau der Sonne, Berechnungen der Wahr-
scheinlichkeit von ZusammenstoBen zwischen verschiedenen Arten von Himmelskérpern usw.

Um die den Rechnungen zugrunde liegenden Gedankenginge leichter verstandlich zu machen,
wurden fiir viele numerische Daten oft rohe Naherungswerte verwendet: 1,5 - 108 km fiir die
astronomische Einheit, 7 - 10'° cm fiir den Sonnenradius, 104 parsec fiir den Abstand der Sonne
vom galaktischen Zentrum usw. Es wurde fiir das beste gehalten, das Gedéchtnis des Lesers
nicht mit Diskussionen der erreichbaren Gienauigkeit bei den verschiedenen Arten von Mes-
sungen zu belasten. Die besten Werte fiir die wichtigsten Konstanten sind in einer besonderen
Tabelle am Ende des Buches zusammengestellt. Wegen der groBen Unsicherheit, die bei vielen
der im Text gebrauchten numerischen Werte besteht, sollte der Leser nicht iiberrascht sein,
wenn er in verschiedenen Abschnitten fiir dieselbe Konstante leicht voneinander abweichende
Zahlenangaben findet. Zum Beispiel reicht es gewohnlich aus, die Masse des Wasserstoffatoms
zu 10-2* anzunehmen. Der genaue Wert betragt 1,66 - 10-2* g.

Zur Vereinfachung der Berechnungen wurde das metrische System der Einheiten verwandt.
In einigen Fillen wurden englische Einheiten zusédtzlich angegeben und die Umrechnungs-
faktoren in einer Tabelle zusammengestellt. Nur im letzten Kapitel iiber Fernrohre und
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Hilfsinstrumente wurden die Einheiten Zoll und FuB fiir Offnung bzw. Brennweite bei-
behalten.

Das Buch kann als Grundlage sowohl fiir eine zweisemestrige, wie auch fiir eine einsemestrige
Vorlesung dienen. Im zweiten Fall konnen folgende Abschnitte itbergangen werden: 7,8; 7,9;
7,10;7,12;8,2;8,5; 8,12;9,6;10,3; 10,9; 13,2; 13,4; 14,5; 16,2; 16,3; 20; 21; 23,2; 26,3; 27,4;
27,5;28,1;28,2;28,4;28,5;29,3;294; 29,5;29,6;29,8; 31,4; 31,5; 31,6; 32; 33,6; 33,7; 33,10;
33,115 33,12.

Fiir Unterstittzung verschiedener Art sind wir vielen Astronomen zu Dank verpflichtet. In
den Unterschriften zu den photographischen Abbildungen sind die Personen oder Stellen ge-
nannt, die die Originale zur Verfiigung stellten. Besonders danken wir Herrn Dr. P. Frank fiir
die Erlaubnis, firr Kapitel 32 seine Aufsitze tiber allgemeine Relativitat in ,,Sky and Telescope**
(Bd. 1 und 2) zu beniitzen. Den Herausgebern von ,,Sky and Telescope® sind wir fiir viele
Aufsitze und Abbildungen zu Dank verpflichtet. Herr Dr. W. H. McCrea hat eine Reihe wert-
voller Anregungen in Verbindung mit dem Kapitel iiber die Relativitat gegeben. Herrn
Dr. R. Wildts Kritik an dem Kapitel iiber die Planeten war sehr forderlich. Herr Dr. George
H. Herbig unterstiitzte uns bei dem Abschnitt iiber die T Tauri-Verdnderlichen, und Herr
Dr. W. P. Bidelman iiberpriifte die Tabellen der spektralen Eigenschaften von Sternen ver-
schiedener Typen. Herr Dr. C. R. Lynds half eine Reihe von Punkten klarzustellen und stellte
mehrere Abbildungen zur Verfiigung. Herrn W. C. Miller verdanken wir zahlreiche schéne
Reproduktionen von Mount Wilson und Palomar-Aufnahmen. Die Strichzeichnungen wurden
von Friulein E. Winkler angefertigt.

Frau Velta Zebergs war an der Vorbereitung des Manuskripts fiir den Druck beteiligt.

0.8,B.L,H.P.
Berkeley, Californien
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1. DAS UNIVERSUM

Das Wort Astronomie wird aus dem Griechischen abgeleitet : astron, Stern, und nomos, Gesetz.
Die Astronomie befaBt sich dementsprechend mit dem Studium des Universums und der
Gesetze, die es beherrschen.

Mit den groBten zur Zeit existierenden Teleskopen kénnen wir in den Raum hinaus vordringen
bis zu einer Entfernung von der GroBenordnung mehrerer Milliarden Lichtjahre, was bedeutet,
daB die entferntesten Objekte, die groBen duBeren Galaxien, so weit entfernt sind, daBl jhre
Lichtstrahlen, die sich mit einer Geschwindigkeit von 300 000 km (186 000 Meilen) pro Sekunde
ausbreiten, mehrere Milliarden Jahre benétigen, um die Erde zu erreichen.

Innerhalb dieses beobachtbaren Teils des Universums gibt es einige zehn Milliarden einzelner
Galaxien, deren groBte der Milchstrafle und dem groBen Nebel in der Andromeda dhneln
(Abb. 1.1). Jede Galaxis ist eine Ansammlung vieler Milliarden Sterne, von denen einige viel
groBer als die Sonne sind, andere dagegen erheblich kleiner. Die Gesamtzahl der Sterne im
beobachtbaren Teil des Universums ist angendhert 10 000 000 000 000 000 000 000, und der
Gesamtbetrag der in ihnen enthaltenen Materie itbersteigt die Masse der Sonne um die gleiche
Zahl.

Trotz dieser enormen Materiemenge in Form von Sternen ist die Haupteigenschaft des Uni-
versums seine Leere. In einer klaren, mondlosen Nacht kann das unbewaffnete menschliche
Auge anndhernd 2 000 bis 3 000 Sterne unterscheiden, die iiber die sichtbare Hemisphére des
Himmels verstreut sind. Mit dem gewohnlichen Fernglas erhoht sich die Zahl der sichtbaren
Sterne auf etwa 10 000, und auf photographischen Platten, die mit langer Belichtungszeit mit
Hilfe der groBten existierenden Teleskope aufgenommen wurden, liegt die Zahl der Sterne pro
Hemisphére zwischen zwei und drei Milliarden. Die meisten von ihnen gehéren zur MilchstraBe;
nur in wenigen Fillen lassen sich einige der ndheren Galaxien auf Photographien in Einzelsterne
auflésen, und zwar handelt es sich dabei um die jeweils hellsten Sterne dieser Systeme. Die
gesamte Himmelskugel, die 41 253 Quadratgrad oder rund 200 000mal die Flache des Voll-
monds, von der Erde aus gesehen, umfafit, wiirde anndhernd 10 000 Sterne pro Vollmonds-
flache zeigen. Es ist nicht iiberraschend, daB auf den besten MilchstraBenaufnahmen die Bilder
der Sterne so dicht gedrangt sind, daf sie ineinander flieBen und so die milchige Erscheinung
eines kontinuierlichen Hintergrundes diffusen Lichtes bewirken (Abb. 1.2).

Aber dieser Eindruck ist irrefithrend. In Wirklichkeit sind die einzelnen Sterne durch Ent-
fernungen von mehreren Lichtjahren getrennt. In einem MilchstraBenmodell, in dem die Sterne
durch Regentropfen dargestellt werden, miiiten ihre gegenseitigen Abstinde angenahert 75 km
betragen, um die richtige Vorstellung von der Dichte der Materie zu geben, soweit sie in Form
von Sternen in einer typischen Galaxis enthalten ist. Auf jeden Kubikzentimeter Sternmaterie
entfallen rund 10 000 000 000 000 000 000 000 Kubikzentimeter fast leeren Raumes.

«—

Abb. 1.1. Der Andromeda-Nebel, das grofie Sternsystem in der Andromeda, M 31 oder NGC 224. Seine
Entfernung betrigt etwa 1,5 Millionen Lichtjahre, sein Winkeldurchmesser 3,5 Grad und sein linearer
Durchmesser rund einhunderttausend Lichtjahre. Es enthilt annadherungsweise einhundert Milliarden Sterne.
( Photographiert mit dem Crossley- Reflektor, Lick-Observatorium. )
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Die Durchschnittsentfernungen zwischen benachbarten Galaxien sind von der Ordnung einer
Million Lichtjahre, und der Raum zwischen den Galaxien ist sogar in noch hoherem Grade leer
als der interstellare Raum innerhalb einer einzigen Galaxis. In dem erforschbaren Teil des
Universums entfallen angenihert 10 000 000 000 000 000 000 000 000 000 Kubikzentimeter
leeren Raumes auf jeden Kubikzentimeter Sternmaterie. Da die Durchschnittsdichte eines
Sterns nur wenig grofler als die des Wassers ist, kann die vorstehende Feststellung auch so
formuliert werden, da} die durchschnittliche Dichte des Weltalls von der Ordnung ein Gramm
pro 1028 Kubikzentimeter ist. Dies ist ungefdhr zehn Billionen mal weniger dicht als das, was
in der gewohnlichen Laboratoriumstechnik als Hochvakuum betrachtet wird.

AuBer den Sternen enthélt das Universum eine gewaltige Menge Gas und Staub. Sie ist nahezu
ganzlich in den Galaxien konzentriert, und im Durchschnitt ist der Anteil an Gas in einer
Galaxis ungefahr gleich dem Anteil an Materie, die zu Sternen zusammengeballt ist. Der Staub-
anteil macht etwa 100mal weniger aus. Roh gerechnet entspricht die Dichte des Gases in einer
Galaxis einem Atom im Kubikzentimeter. Zum Vergleich betrigt die Zahl der Atome in Luft
an der Erdoberfliche ungefihr 10 000 000 000 000 000 000 pro Kubikzentimeter. Trotz der
duBerst geringen Dichte des interstellaren Gases kollidieren die Atome miteinander in Inter-
vallen von einigen Tagen oder Wochen und gehorchen wie ein normales Gas im Laboratorium
den physikalischen Gesetzen fiir ideale Gase. Die Sterne andererseits sind so weit voneinander
entfernt, daBB ZusammenstéBe zwischen ihnen niemals beobachtet wurden; Berechnungen
zeigen, daB ein durchschnittlicher Stern, der sich nach dem Zufall durch eine Galaxis bewegt,
kaum jemals einen wirklichen Zusammensto8 mit einem anderen Stern erleiden wird und nur
wenig von seiner Bahn durch nahe Begegnungen mit anderen Sternen abgelenkt werden
diirfte.

Die Sonne ist ein Durchschnittsstern nach Masse, GroBe, Oberflichentemperatur und innerem
Aufbau. Daher liefert das Studium der Sonne wesentliche Aufschliisse iiber die physikalischen
Eigenschaften anderer Sterne. Die vielleicht auffallendste Eigenschaft der Sonne ist ihre
Kugelform. Sie ist eine Gaskugel, die ungefahr 300 000mal mehr Materie als die Erde enthilt.
Ihre Oberflichentemperatur liegt bei 6000 Grad, und ihre Zentraltemperatur ist von der
Ordnung 20 Millionen Grad. Die Durchschnittsdichte der Sonne ist 409, groBer als die des
Wassers, doch verhilt sich die Sonnenmaterie durchaus wie ein ideales Gas. Die Dichte am
duBeren sichtbaren Rand der Sonne betrigt angenihert ein Millionstel, die Zentraldichte
ungefidhr das 50fache der Dichte des Wassers.

Die Sonne besitzt eine Familie von neun groBen Planeten, Hunderten von Tausenden kleiner
Planeten und unzéhligen kleinen festen Bruchstiicken, die gelegentlich als Meteore sichtbar
werden, wenn sie in die Erdatmosphire eindringen und dabei durch die Einwirkung der Luft
aufleuchten. Bei Gelegenheit erreichen Meteore die Erde und werden dann als Meteoriten der
Untersuchung zugénglich. Sie sind die einzigen kosmischen Koérper, die in einem Laboratorium
der physikalischen und chemischen Analyse unterworfen werden kénnen. Man nimmt an, daf3
das Sonnensystem rund einhundert Milliarden Kometen enthélt, sowie eine betrachtliche Menge
feinen Staubes, der als Zodiakallicht nach Sonnenuntergang und vor Sonnenaufgang zu sehen
ist. Der von den Planeten besetzte Raum erstreckt sich bis zu einer Entfernung von rund 1/,,,,
der Entfernung bis zu den néichsten Sternen, Alpha und Proxima Centauri. Die Kometen
andererseits bewegen sich von der Sonne bis zu Entfernungen von der Ordnung von einem

—

Abb. 1.2. Sternwolken im Sagittarius-Scorpius-Gebiet. Norden ist oben und Osten rechts. In der Mitte am
dulersten rechten Rand des Bildes liegt der Kugelsternhaufen NGC 6522. Die durchschnittliche Entfernung
der Wolken betrigt mehrere Tausend Lichtjahre. ( Photographiert im roten Licht mit dem 48-Zoll-Schmidt-
Teleskop der Mount Wilson und Palomar-Observalorien.)
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Drittel derjenigen bis o Centauri; wenn man daher die GroBe des Sonnensystems nach den
Abstinden seiner entferntesten Glieder bemifit, so beriihrt also das ihm zuzuordnende Volumen
das der anderen Nachbarsterne. Man kann daher eine Einteilung der Milchstrale in einander
berithrende Zellen annehmen, deren Radien gleich der Hélfte der Durchschnittsentfernungen
zwischen benachbarten Sternen sind.

Der Grofite unter den Planeten, Jupiter, hat eine Masse von der Ordnung /,,,, der Sonnen-
masse. Sogar die Gesamtmasse aller Glieder der Sonnenfamilie ist nur sehr wenig gro8er als
ein Zehntel von einem Prozent der Sonnenmasse. Niemand hat bisher ein Planetensystem
in Verbindung mit einem anderen Stern als der Sonne gefunden, obgleich mehrere Sterne
bekannt sind mit Sternbegleitern, die an GroBe in der Mitte zwischen Jupiter und Sonne liegen.
Beobachtungsschranken wiirden es unméglich machen, mit den heutigen Instrumenten das .
schwache reflektierte Licht eines Planeten wie Jupiter zu entdecken, wenn er sich in derselben
Entfernung von Alpha Centauri befinde wie die Jupiters von der Sonne. Da jedoch Milliarden
anderer Sterne der Sonne in allen beobachtbaren Eigenschaften dhneln, ist die Annahme be-
rechtigt, daB sie der Sonne auch hinsichtlich des Besitzes von Planetensystemen dhnlich sind.

Die Sonne und nahezu alle Sterne besitzen eine fast kugelférmige Gestalt. Direkte Beobach-
tungen mit kleinen Fernrohren zeigen, da8 die neun groBen Planeten und einige der groGten
kleinen Planeten ebenfalls der Gestalt nach sehr nahe sphirisch sind. Warum ist dies so?
Das Wachstum von Kérpern an der Erdoberfliche, zum Beispiel von Kristallen, fiihrt selten,
wenn iiberhaupt jemals, zu sphérischen Objekten. Offensichtlich wird die Bildung von groBen
Koérpern im Universum durch andere Prozesse bestimmt als diejenigen, die Kristalle und andere
Formen von Materie an der Erdoberfliche hervorbringen. Diese und andere Uberlegungen
filhren zur Erkenntnis der iiberragenden Bedeutung der allgemeinen Gravitation in der
Astronomie.

Die Sterne und die groSeren Planeten haben sich aus interstellarem Gas und Staub verdichtet
infolge der Gravitationsanziehung der einzelnen Teilchen untereinander. Da die Gravitations-
kraft nach dem Zentrum eines anziehenden Koérpers gerichtet ist, sind alle durch Kontraktion
entstandenen Kondensationen notwendig sphérischer Gestalt, wenn das kondensierende
Medium nicht rotiert. Andernfalls wird der kontrahierende Koérper mehr oder weniger ab-
geplattet sein. Da die Sonne eine nur sehr kleine Rotationsgeschwindigkeit am Aquator be-
sitzt, ist ihre Abplattung zu klein, um sich messen zu lassen. Auch die Gestalt der Erde weicht
wenig von einer Kugel ab, doch die Jupiterscheibe ist, wie die Betrachtung durch ein Fernrohr
zeigt, an den Polen abgeflacht. Es gibt eine Anzahl schnell rotierender Sterne in der Milch-
strafle, aber ihre Oberflichenformen konnen selbst mit den groBten existierenden Fernrohren
nicht direkt bestimmt werden. Jedoch ergibt die Theorie rotierender Gasmassen, dal} ein Stern
mit einer Rotationsperiode von der Ordnung einiger Stunden linsenférmige Gestalt annehmen
wiirde mit einer scharfen Kante am Aquator und einem flachen dquatorialen Ring randherum.
In einem solchen Stern ist der Aquatordurchmesser etwa dreimal so groB wie die Entfernung
zwischen den beiden Polen. Auch die Galaxien miissen als Verdichtungen in einem Urgas
entstanden sein, welches das Universum vor einigen fiinf oder sechs Milliarden Jahren erfiillte.
Turbulente Bewegungen des Mediums waren nicht vollstindig aufgehoben in einer einzelnen
wolkenartigen Kondensation. Eine Wolke mit geringer oder gar keiner Rotation sollte eine
kugelformige Gestalt angenommen haben. Eine Anzahl sphirischer Galaxien wurde auf Photo-

—_

Abb. 1.3. Spharische Galaxis im Sternbild Virgo, M 87 oder NGC 4486. Diese Galaxis besteht aus Milliarden
von Sternen ohne Anzeichen einer Spiralstruktur und ohne auffallende Staub- und Gaswolken. Die Original-
aufnahme zeigt einen Gasstreifen nahe dem Zentrum. Dieses Objekt ist eine intensive Quelle von Radio-
strahlung. ( Photographiert mit dem 200-Zoll- Reflektor, Mount Wilson und Palomar-Observatorien. )
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graphien beobachtet, die mit groBen Teleskopen erhalten wurden (Abb. 1.3). Bei anderen
Jolken mit groBerer Rotationsgeschwindigkeit ergaben sich abgeflachte Formen. Bei seit-
lichem Anblick zeigen sie eine linsenartige Kontur. Bei senkrechter Aufsicht sind sie angenihert
kreisférmig (Abb. 1.4 und 1.5).
Die Gravitationstheorie erhielt ihre stirksten Anregungen aus dem Studium der Planeten-
bewegungen. Die Anziehungskraft zwischen zwei irdischen Objekten ist so klein, daf sie nur
eine geringe oder gar keine Rolle in der tiglichen Erfahrung spielt. Die von der Erde auf
Objekte an ihrer Oberfliche ausgeiibte Anziehung war natiirlich schon in alter Zeit bekannt,
und die Eigenschaften fallender Kérper wurden von Galilei in der ersten Hilfte des 17. Jahr-
hunderts untersucht. Aber es bedurfte des Genius eines Isaac Newton um zu beweisen, da8 die
gleiche Kraft, die das Fallen eines Steines zur Erdoberflache hin bewirkt, auch den Mond zum
Zentrum der Erde, und die Erde zum Zentrum der Sonne fallen liBt. Diese Verallgemeinerung
der Gravitationstheorie wurde moglich, nachdem Newton seine drei Bewegungsgesetze auf-
gestellt hatte. Bis er erkannte, dal der Mond entweder stationidr im Raum stehen bleiben
oder sich mit gleichférmiger Geschwindigkeit lings einer geraden Linie bewegen wiirde, wenn
keine Kraft auf ihn wirkte, wire die Annahme unverniinftig erschienen, daB der Mond zur
Erde fillt, ohne jedoch jemals ihre Oberfliche zu erreichen. Erst war Verstindnis fiir die Tat-
sache erforderlich, daf die durchfallene Strecke dieselbe ist, ob nun ein Kérper aus der Ruhe-
lage senkrecht nach unten fillt oder, wenn er sich bereits bewegt, nur seine Bewegungs-
komponente in senkrechter Richtung, d. h. in Richtung der wirkenden Kraft, betrachtet wird.
Die Theorie des Sonnensystems so, wie wir sie heute kennen, ist erbaut auf dem Grund, der
durch Newtons Arbeiten iiber die Gravitation gelegt wurde. Nur eine relativ geringfiigige
Ausdehnung war erforderlich, um zu erkennen, daB die Gravitation nicht auf das Sonnen-
system beschrinkt ist, sondern im ganzen Universum wirkt und daB viele Eigenschaften der
Sterne und Sternsysteme mit Hilfe der Schwerkraft sich erklaren lassen. Gravitationsanziehung
spielt auch in der Dynamik von Doppelgalaxien eine Rolle, in denen die Entfernung der beiden
Komponenten nicht viel grofer ist als ihre Durchmesser. Mit sehr wenigen Ausnahmen werden
die Bewegungen aller Objekte im Universum durch die allgemeine Gravitation bestimmt. Thre
Eigenschaften sind so wohlbekannt, daf sich die kiinftigen Stellungen der Planeten im Sonnen-
system fiir Hunderte von Millionen Jahren vorhersagen lassen und daf3 Berechnungen, die sich
in die Vergangenheit erstrecken, genau mit allen Beobachtungen iibereinstimmen, die seit den
frithesten Tagen der Astronomie angestellt wurden. Doch trotz dieses Erfolges ist die physi-
kalische Natur der Gravitationskraft heute noch ebenso geheimnisvoll, wie sie es in den Tagen
Galileis und Newtons war. Sie wirkt iiber Entfernungen von vielen Millionen Meilen und wird
durch dazwischentretende Kérper nicht absorbiert : Die Mondbewegung erleidet keine meBbare
Storung wihrend einer Mondfinsternis, wenn die Erde sich zwischen Sonne und Mond befindet.
Noch iiberraschender ist die Tatsache, daBl die Schwerkraft fiir alle Korper gleicher Massc
dieselbe ist und nicht von ihrer chemischen Zusammensetzung und ihren physikalischen
Eigenschaften abhingt.
Nahezu alle Probleme der Astronomie kénnen gelst werden, ohne daBl man mehr iiber die
Gravitation wissen mul} als das, was in Newtons (esetzen enthalten ist. Die wenigen Aus-
nahmen — und sie sind wichtig — betreffen allmihliche Anderungen der Bahnen der inneren
Planeten, insbesondere Merkurs, und das Verhalten von Licht in einem Gravitationsfeld.
Einsteins Relativitatstheorie ist ein weiterer Schritt in der Deutung des Gravitationsphidnomens.
Auf den ersten Blick erscheint die neue Gravitationstheorie nicht verstindlicher als die alte

—

Abb. 1.4. Galaxis bei seitlichem Anblick. Ein Spiralnebel im Sternbild Coma Berenices, NGC 4565.
( Photographiert mit dem 200-Zoll-Teleskop, Mount Wilson und Palomar-Observatorien. )
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Theorie Newtons. Eine kleine Uberlegung jedoch zeigt, daB keine Theorie erklirt, was Gravi-
tation ist. Es ist in der Tat nutzlos, nach einer einfachen Erklirung der Gravitation durch
irgendeine Theorie zu suchen. Beide Theorien gehen von dem beobachteten Verhalten bewegter
Korper aus, und ihr Zweck ist es, folgerichtige Regeln zu entwickeln, um das Verhalten dieser
Kérper in Zukunft genau voraussagen zu koénnen. Der Erfolg der Theorie hingt davon ab, ob
die Voraussagen durch Beobachtungen bestatigt werden. Newtons Theorie reicht fiir fast alle
Probleme aus und muB} daher als eine weitgehende Anndherung an die Wahrheit angesehen
werden. Einsteins Theorie sagt dariiber hinaus die Phinomene genau voraus, bei denen Newtons
Theorie versagt, und sie darf daher als noch bessere Anndherung an die Wahrheit betrachtet
werden.

Die Bewegungen der Sterne innerhalb einer Galaxis lassen sich mit denen eines Moskito-
schwarms vergleichen: Der Schwarm der Sterne lduft in einer Kreisbahn um das Zentrum der
Galaxis mit einer Geschwindigkeit, die in der Umgebung der Sonne 300 km/sec betrigt ent-
sprechend einer Periode von 200 Millionen Jahren. Die einzelnen Sterne innerhalb des Schwarms
bewegen sich in alle Richtungen mit Geschwindigkeiten von der Ordnung 20 km/sec im Mittel.
Manche Sterne kénnen jedoch auch weit grofere zufillige Bewegungen erhalten — bis zu
500 km/sec. Diese Bewegungen iibersteigen die Geschwindigkeit, die ein Stern haben wiirde,
wenn er aus dem Unendlichen in die Galaxis fallen wiirde. Man sagt daher, dieser Stern iiber-
steige die Entweichungsgeschwindigkeit aus der Galaxis. Er wird die Galaxis verlassen und
ein intergalaktischer Stern werden, bis er von einer anderen Galaxis eingefangen wird. Bs gibt
bisher noch keine direkten Beobachtungen von Einzelsternen zwischen den Galaxien, doch kann
ihre Existenz nicht bezweifelt werden. lhre Anzahl mull jedoch unbedeutend sein verglichen
mit der Zahl der Sterne, die durch die Schwerkraft gezwungen sind, in den Spiralarmen von
Galaxien zu bleiben.

Die Beobachtung zeigt, dal} die Geschwindigkeiten von Galaxien, die durch Entfernungen von
Millionen von Lichtjahren voneinander getrennt sind, durch zwei Bewegungstypen beschrieben
werden kénnen: Zufallsbewegungen in alle Richtungen mit Durchschnittsgeschwindigkeiten
von der Ordnung 1000 km/sec und systematische Fluchtbewegungen mit der Tendenz, die
intergalaktischen Entfernungen zu vergrofern. Hierbei handelt es sich um das Phéinomen des
expandierenden Universums. Die Materiedichte nimmt stéandig ab und an den Grenzen des
beobachtbaren Teils des Universums verschwinden laufend Galaxien in die unbeobachtbaren
dufleren Gebiete mit Geschwindigkeiten von der Ordnung der Lichtgeschwindigkeit. Obgleich
von Zeit zu Zeit die Vermutung geduBert wird, daB die Rotverschiebungen der Galaxien nicht
durch wirkliche Fluchtgeschwindigkeiten bedingt sind, sondern durch eine Eigenschaft des
Lichts verursacht werden, die der physikalischen Theorie noch unbekannt ist und etwas
Ahnliches wie einen Energieverlust mit der Zeit in sich schlieBt, scheint das vorliegende
Beweismaterial, soweit sich jetzt sagen 148t, die urspriingliche Deutung zu stiitzen. Es wurde
auch vermutet, dafl trotz der Expansion des Universums die Dichte der Materie nicht abnimmt,
sondern das neue Materie kontinuierlich in allen Teilen des Universums geschaffen wird, um
die scheinbare Dichteabnahme auszugleichen. Diese Theorie der kontinuierlichen Materie-
erzeugung von ¥. Hoyle, H. Bondi und anderen ist einer der vielen Versuche, die Beobachtungs-
ergebnisse verstindlich zu machen, die den Forderungen des gesunden Menschenverstandes zu
widersprechen scheinen.

—

Abb. 1.5. Galaxis in senkrechter Aufsicht. Spiralnebel im Sternbild Ursa Major, M 101 oder NGC 5457
Entfernung 3,6 Millionen Lichtjahre, linearer Durchmesser rd. 240000 Lichtjahre. Die Arme bestehen aus
Sternen und Staub- und Gaswolken, der Kern tiberwiegend aus Sternen. ( Photographiert mit dem 200-Zoll-
Reflektor, Mount Wilson und Palomar-Observaiorien. )
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Wenn das Phinomen des expandierenden Weltalls wortlich aufgefalit wird und wenn in der
Vergangenheit keine Erzeugung neuer Materie stattgefunden hat, so muBl die Dichte in der
Nachbarschaft der Milchstrafe vor einigen Milliarden Jahren ganz betrichtlich groBer gewesen
sein als heute. In der Tat miiffiten vor fiinf oder sechs Milliarden Jahren samtliche Galaxien in
ein ganz kleines Raumvolumen zusammengedringt gewesen sein. Diese Uberlegung ist es, die
zu der Vorstellung des ,,Alters der Welt*‘ gefithrt hat, welches auf fiinf bis sechs Milliarden Jahre
geschétzt wird. Diese Vorstellung muB als eine zweckmafige Art, die Ergebnisse der Messungen
der Rotverschiebungen von Galaxien auszudriicken, angesehen werden, es sollte ihr aber keine
tiefe philosophische Bedeutung unterlegt werden. Sie bedeutet nicht, daB das Universum
plotzlich vor fiinf bis sechs Milliarden Jahren aus dem Nichts entstanden ist; sie besagt nur,
daB im Rahmen der gegenwirtigen Theorie die Entwicklung des Universums fiinf oder sechs
Milliarden Jahre zuriickverfolgt werden kann und nichts iiber seine Eigenschaften in der Zeit
vorher bekannt ist.

Wihrend die Materie innerhalb einer Galaxis jetzt in Form von Sternen und Gas mit
einer Beimischung von Staub verteilt und der interstellare und intergalaktische Raum fast
leer ist, ist das gesamte Volumen des beobachtbaren Universums mit Energie in der Form von
Strahlung erfiillt. Die Sterne senden dauernd Licht und Warme in das Weltall aus, und jedes
von einem Stern emittierte Photon wandert nach auBen mit einer Geschwindigkeit von
300 000 km/sec. Der Betrag an Strahlungsenergie, der in einem Kubikzentimeter des inter-
stellaren Raums enthalten ist, 148t sich berechnen. Das Ergebnis ist ein duBerst kleiner Be-
trag — angenihert 0,000000000001 der konventionellen Energieeinheit, des Erg. Um diese
GroBe richtig einschitzen zu kénnen, sollte sie mit der Menge an Sonnenenergie verglichen
werden, die jeder Quadratzentimeter der Erdoberfliche empfingt, ndmlich etwa eine Million
erg/sec. Die Strahlungsdichte im leeren Raum ist in Annédherung dieselbe in einer Galaxis und
zwischen den Galaxien. Strahlungsenergie strémt kontinuierlich in die &uBeren, nicht be-
obachtbaren Raumgebiete und geht wahrscheinlich fiir immer verloren.

Fast unser gesamtes Wissen iiber das Weltall beruht auf dem Studium der Strahlung, die von
den Himmelskorpern ausgesandt wird. Diese Strahlung umfa8t sichtbares Licht, wie auch
unsichtbare Formen wie y-Strahlen, Rontgen-Strahlen, ultraviolette und infrarote Strahlung,
Wirmestrahlung, Mikrowellen und Radiowellen. Wie im Fall der Schwerkraft sind die Eigen-
schaften des Lichts gut bekannt. Dagegen gibt es keine einfache Erklirung des Lichtphdnomens.
Mathematisch lassen sich die meisten seiner Eigenschaften durch zwei verschiedene Theorien
beschreiben. Die erste Theorie faft das Licht als Schwingung auf, die Welleneigenschaften
besitzt: Lange (Farbe), Amplitude (Intensitdt) und Ausbreitungsgeschwindigkeit. Die zweite
Theorie beschreibt das Licht als einen Strom diskreter Photonen, von denen jedes ein Energie-
quantum tragt, dessen Betrag der Wellenlinge umgekehrt proportional ist, und die sich im
Vakuum mit derselben Geschwindigkeit von 300000km/sec bewegen. In der ersten Theorie wird
kein Versuch gemacht, das schwingende Medium zu beschreiben, noch wird in der zweiten Theorie
versucht, etwas iiber die physikalischen Eigenschaften der Photonen auszusagen. Jede Theorie
wird allein durch den Erfolg in der Voraussage verschiedener Phinomene gerechtfertigt, die
sich durch Laboratoriumsexperimente oder astronomische Beobachtungen nachpriifen lassen.

Da alle Kenntnisse iiber die Sterne aus der Erforschung ihrer Strahlung folgen, erhebt sich
die Frage, ob das Weltall dunkle Sterne in groBerer Zahl enthilt. Wahrscheinlich kénnen sie
nicht entdeckt werden auBler in seltenen Fillen, wenn sie das Licht eines leuchtenden Objekts
abschirmen, wenn nicht ihre Massen grol genug sind, um beobachtbare Storungen in den Be-
wegungen leuchtender Sterne als Ergebnis ihrer Gravitationsanziehung zu bewirken. Es kann
gezeigt werden, daB die Kreisbahnen der Sterne um das galaktische Zentrum vollstindig
erklirt werden konnen durch die Anziehung, die auf jeden Stern durch die Gesamtheit aller
leuchtenden Sterne in der Galaxis und ihres gesamten Gases und Staubes ausgeiibt wird.
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Dunkle und folglich nicht zu entdeckende Massen konnen nur einen kleinen Bruchteil zur
Gesamtmasse der sichtbaren Himmelsobjekte beitragen.

Verfinsterungen eines Sternes durch einen anderen ereignen sich in Tausenden von Doppel-
sternsystemen, in denen periodisch die eine Komponente die andere bedeckt. Kein System ist
jemals gefunden worden, in dem der verfinsternde Stern ganz dunkel ist. Es ist daher hin-
reichend sicher, dal groBe dunkle Sterne im Weltall nicht existieren. Dagegen wiirde ein sehr
kleiner Stern oder ein Planet der Entdeckung entgehen sogar dann, wenn er zufillig bei seiner
Bahnbewegung einen sehr kleinen Teil der Scheibe eines leuchtenden Sterns verfinstern wiirde.
Solche kleinen dunklen Objekte konnten in grofer Zahl in jeder Galaxis vorhanden sein, ohne
merklich zu ihrer Gesamtmasse beizutragen. Aus verschiedenen Griinden diirfen wir annehmen,
daB duBerst dichte Sterne, deren Masse der Sonnenmasse dhnlich, deren Volumen aber nahe
gleich dem der Erde ist, der Zahl nach einen wesentlichen Teil der Populationen vieler Galaxien
bilden. Die durch Beobachtungen bekannten ,,weien Zwerg‘-Sterne sind nicht vollstandig
dunkel, aber es ist wahrscheinlich, da8 sie keine Energiequellen mehr enthalten und sich in
dem Stadium befinden, in dem sie ihren Wirmegehalt durch Ausstrahlung verlieren. Das
Schicksal eines solchen Sterns diirfte sein, schlieBlich ein dunkles Objekt zu werden. Es gibt
auch keinen Grund, der der Annahme widerspricht, daB planetenartige Objekte nicht immer
mit leuchtenden Sternen verbunden sind, daB aber viele derartige Korper in jeder Galaxis
existieren und fiir immer ungesehen bleiben. Endlich muB sich im interstellaren Raum eine
groBe Zahl kleiner fester dunkler Objekte wie Meteore und Kometen befinden. Unser eigenes
Sonnensystem verliert jedes Jahr an den interstellaren Raum eine Anzahl Kometen und Meteore
als Ergebnis von Stérungen durch die Planeten, die unter giinstigen Umstanden die Bahnge-
schwindigkeiten dieser Objekte iiber die Entweichungsgeschwindigkeiten aus dem Sonnensystem
hinaus erhohen. Die Zahl dieser kleinen interstellaren Koérperchen pro Volumeneinheit muf3
jedoch klein sein. Andererseits wird das Sonnensystem von Zeit zu Zeit Kometen oder Meteoren
begegnen, die irgendeinem anderen Stern entwichen sind und als interstellare Objekte an der
grofen Anndherungsgeschwindigkeit erkannt werden, wenn sie in die Nachbarschaft der Sonne
gelangen. Kein Komet oder Meteor ist jedoch bisherschliissig alsinterstellaridentifiziert worden.

Der Strahlungsflufl von der Sonne wird aus Messungen der Energie berechnet, die pro Zeit-
einheit an der Erdoberfliche empfangen wird. Diese Energie ist so groB, daB in der Sonne
irgendein Mechanismus wirksam sein muB, der einen ausreichenden Nachschub iiber Intervalle
von mehreren Milliarden Jahren aufrechtzuerhalten gestattet. Die Quelle dieser Energie wurde
in Kernprozessen gefunden, besonders in denjenigen der Umwandlung von Wasserstoff in
Helium. Jedoch ist der Nachschub an Wasserstoff in der Sonne begrenzt; und daher wird die
Sonne bei ihrer jetzigen Ausstrahlung den verfiigharen Wasserstoffvorrat in zehn bis hundert
Milliarden Jahren verbrauchen. Soweit bekannt, geht dieser Alterungsprozef} in allen Sternen
des Universums vor sich. Wasserstoff wird in Helium verwandelt und Helium wahrscheinlich
in schwere Elemente; daher unterliegt die chemische Zusammensetzung des Universums einer
kontinuierlichen Anderung. Es ist einleuchtend anzunehmen, da8 vor fiinf bis sechs Milliarden
Jahren der groBte Teil des Weltalls aus Wasserstoff bestand. Mit fortschreitender Zeit nimmt
der Anteil an schweren Elementen relativ zum Wasserstoff zu. Ein Teil des mit schweren
Elementen angereicherten stellaren Materials kehrt in das interstellare gasformige Medium
zuriick, vielleicht in Form von Protuberanzen oder noch heftigeren Explosionen, und daher
wird das interstellare Gas selbst mit schweren Elementen angereichert. Doch sind sogar im
gegenwirtigen Zeitpunkt Wasserstoff-Atome etwa 2000 mal hiufiger als die Atome der schweren
Elemente. Wahrscheinlich ist dieser ProzeB nicht umkehrbar. Alte Sterne wie die Sonne, die
vor fiinf Milliarden Jahren als Kondensation interstellaren Gases gebildet wurden, enthielten
zu Anfang fast reinen Wasserstoff, wihrend Sterne, die jetzt aus Gaswolken der MilchstraBe
entstehen, ihren Entwicklungsgang mit einer Beimischung von schweren Elementen beginnen.
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Abb. 1.6, Ein Balken-Spiralnebel, NGC 7741 im Pegasus. { Photographiert mit dem 200- Zoll-T'eleskop, Mount
Wilson und Palomar-Observatorien. )



2. FUNDAMENTALE EINHEITEN

2.1 Englische und metrische Einheiten

Die Astronomie befafit sich wie jede andere physikalische Wissenschaft mit quantitativen
Messungen an den physikalischen Objekten. Der Astronom hat in erster Linie genaue Messungen
der Entfernungen, Massen, Groflen und Bewegungen der Planeten und Sterne anzustellen.
Diese Groflen lassen sich alle auf drei Fundamentaleinheiten zuriickfiihren: Linge, Masse und
Zeit. In den Vereinigten Staaten ist das gesetzliche System von Fundamental-Einheiten das
englische System, in dem als Standardeinheiten dienen: Lénge, 1 yard; Masse, 1 pound;
Zeit, 1 second.

Das englische System mit seinen verschiedenen Teilen ist fiir wissenschaftliche Zwecke
ungeeignet. Daher wurde fiir alle wissenschaftlichen Arbeiten das metrische System ange-
nommen. Seine Standard-Einheiten sind:

Lénge ....... 1 Meter (m)
Masse ....... 1 Kilogramm (kg)
Zeit.......... 1 Sekunde (sec).

Das Meter, urspriinglich definiert als die Lange, auf der Erdoberfliche, des zehnmillionsten
Teils des Bogens zwischen Pol und Aquator, wird in 100 Einheiten, genannt Zentimeter (cm),
unterteilt. Das Zentimeter wird in 10 Millimeter (mm) unterteilt. Fir groBere Entfernungen
ist das Kilometer (km) = 1000 Meter in Gebrauch. Das Gramm ist definiert als die Masse eines
Kubikzentimeters reinen Wassers bei 4° Celsius. Das Kilogramm (kg) enthalt 1000 Gramm (g).
Das englische und das metrische System verwenden die gleiche Zeiteinheit, die Sekunde,
definiert als der Bruchteil 1 : 31 556 925,975 des tropischen Jahres fiir 1900,0 (Abschn. 6.6).

Die folgende Tabelle fafit die Beziehungen zwischen beiden Systemen zusammen :

Tabelle 2.1

Langeneinheiten

1 km = 0,6214 mile 1 mile = 1,6093 km

lem = 0,3937 in 1lin == 2,5400 cm
Masseneinheiten

l1kg = 2,2046 1b 1lb = 0,4536 kg

lg = 0,0353 oz loz = 28,3495¢
Zeiteinheiten

1 siderisches Jahr = 31 558 150 sec = 3,2 - 107 seec.

Obgleich das Meter, das Kilogramm und die Sekunde die Standardeinheiten sind, werden als
metrische Einheiten am hiufigsten das Zentimeter, das Gramm und die Sekunde gebraucht.
Diese drei Einheiten bilden das cgs-System.
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2.2 Temperatur-Skalen

Die Bestimmung der Temperatur eines Himmelskorpers spielt in der Astronomie eine ebenso
fundamentale Rolle wie die Messungen seiner Masse, Entfernung und Bewegungen. Eine
Temperatur-Skala wird festgelegt, indem man willkiirlich das Intervall zwischen den Tempe-
raturen gefrierenden und siedenden Wassers, gemessen in Seehohe, in eine bestimmte Anzahl
von Grad einteilt und einen Nullpunkt der Skala annimmt. Die im englischen System gewohnlich
beniitzte Fahrenheit-Skala legt 180 gleiche Grade zwischen den Gefrierpunkt und den Siede-
punkt des Wassers. Der Nulipunkt der Skala (0° F) ist so gewahlt, dal Wasser bei 32° gefriert
und bei 32 -+ 180 oder 212° F siedet. _
Das metrische System verwendet zwei Skalen, die sich nur im Nullpunkt unterscheiden und
bei denen der Abstand zwischen den Fundamentalpunkten des Wassers in 100 Grad geteilt
ist. Die Zentigrad- oder Celsius-Skala

Fahrenheit  Celsius ~ Kelvin nimmt als Nullpunkt den Gefrierpunkt
219° F _ M 100°C - (M 373°K q‘_ (Siiedetemperatm' des Wassers an; in dieser Skala siedet
~ es Wassers folglich das Wasser bei 100° C. Die

- - - in der Astronomie am haufigsten ge-
brauchte Kelvin-Skala oder absolute
Normale Skala hat ihren Nullpunkt 273° unter
Ny~ Korpertemperatur dem Gefrierpunkt des Wassers. Nach
den Gesetzen der Thermodynamik ist
Schmelztemperatur 0° K die niedrigste Temperatur, die

%)

B2 F - R \ K‘&;‘ des Eises es geben kann, — der sogenannte ab-
. QY solute Nullpunkt — weil bei dieser
Abb. 2.1. Temperaturskalen. Fahrenheit, Celsius, Kelvin. Temperatur die Atome eines Gases in

Ruhe sein wiirden. Sogar der Staub
im interstellaren Raum besitzt eine Temperatur von mehreren Grad iiber dem absoluten
Nullpunkt. Nach der Kelvin-Skala gefriert Wasser bei 273° und siedet bei 373°. Abb. 2.1
zeigt die Beziehung zwischen den drei Temperaturskalen.

2.3 Zehnerpotenzen

Fiir den Astronomen ist es notwendig, mit sehr groBen und sehr kleinen Zahlen umzugehen.
Zum Beispiel ist die Entfernung der Erde von der Sonne 150 000 000 km, die Masse des Wasser-
stoffatoms 0,0000000000000000000000017 g, die Gesamtzahl der Sterne in der Milchstrafe
rund 100 000 000 000. Weil es ldstig ist, jedesmal wenn eine solche Zahl vorkommt, diese
samtlichen Nullen zu schreiben, gebraucht man ein abgekiirztes Bezeichnungssystem, das
Zehnerpotenzen verwendet:

1 = 10° 1 = 100

10 = 10! 0,1 = 10}
100 = 102 0,01 = 10-2
1000 = 103 0,001 = 10-3
10000 = 104 0,0001 = 10

100 000 = 105 0,00001 = 10-%

Der Exponent (Potenz) von 10 gibt die Zahl der Stellen an, um die der Dezimalpunkt von der
Einheit entfernt ist. Ein positiver Exponent zeigt eine Zahl gréBer als 1 an (Dezimalpunkt
nach rechts verschoben), ein negativer Exponent eine Zahl kleiner als 1 (Dezimalpunkt nach
links verschoben).

Unter Verwendung dieser Bezeichnungsweise werden die obigen Beispiele: 1,5 - 108 km fiir die
Entfernung Erde—Sonne; 1,7 - 10-24 g fiir die Masse des Wasserstoffatoms und 10! fiir die
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Gesamtzahl der Sterne des MilchstraBensystems. Die verschiedenen Einheiten im metrischen
System konnen leicht in folgender Weise umgewandelt werden:

lkm = 10°m = 105ecm = 10%mm
Im = 102ecm = 103mm = 10-*km
lem = 10mm = 10-5km = 10-2m
lmm = 10-'em = 10*m = 10-%km
lkg = 10%g

lg = 103 kg

Diese Bezeichnungsweise ist fiir arithmetische Rechnungen niitzlich, da bei der Multiplikation
zweier Zahlen die Exponenten zu addieren sind:

103-102 = 10%+% = 105
10-10-1 = 101+1+0 = 102
3:105-2-10-3 = 6-105-% = 6 - 102
und bei der Division die Exponenten zu subtrahieren sind:
105
Y 1053 = 102
108 10 10
4102

m =2- 102_(_3) = 210243 = 2.105,

2.4 Eigenschaften des Kreises und der Kugel

Die in diesem Buch gebrauchten Winkeleinheiten sind der Grad, die Minute und die Sekunde.
Jeder Kreis enthilt 360 Grad, jeder Grad 60 Minuten und jede Minute 60 Sekunden. Ge-
legentlich wird, um Verwechslungen mit den Zeiteinheiten zu vermeiden, der Ausdruck ,, Bogen '
zum Winkelmal hinzugefiigt ; zum Beispiel betrigt der Durchmesser des Vollmonds 30 Bogen-
minuten. Die Winkeleinheiten sind leicht umzurechnen: So enthilt der Kreis 360 - 60 - 60 =
1296000 ~ 1,3 - 10® Bogensekunden.

Der Umfang eines Kreises mit dem Radius » cm ist gleich 2 7 - r cm, worin v = 3,1416 ist.
Eine Kugel, deren Querschnitt ein Kreis ist, enthilt 41 253 Quadratgrad. Das Volumen einer

Kugel betriagt 4Tn r3 Kubikzentimeter, wenn r der Kugelradius in cm ist. Die Oberfliche einer

Kugel ist gleich 4 7 r2 Quadratzentimeter.

Aufgaben

1. Berechne die Zahl der Sekunden in einem Jahr.

2. Berechne die Gesamtmasse in g der Sterne des MilchstraBlensystems. Ein Stern hat im
Durchschnitt eine Masse von 2-10% g und es gibt 10! Sterne im MilchstraBensystem.

3. Die Erde hat einen Radius von 6 400 km. Die Entfernung bis zum Mond betrigt 380 000 km.
Driicke die Entfernung zum Mond in Einheiten des Erdradius aus.

4. Beniitze den oben angegebenen Erdradius, um den Aquatorumfang der Erde in km und in
Meilen zu finden.

5. Der Radius der Sonne ist ungefdhr 100mal groBer als der Erdradius. Gib das Verhaltnis
des Volumens der Sonne zum Volumen der Erde an.

6. Berechne die Zahl der Quadratzentimeter auf einer Kugel, deren Radius gleich der mittleren
Entfernung der Erde von der Sonne ist.

7. 68° F = 20° C. Driicke diese Temperatur in Kelvin-Grad aus.
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3.1 Einleitung

Die ersten Photographien der Erde aus groBler Hohe wurden mit Kameras von Raketen aus
aufgenommen. Sie zeigen die Kriimmung der Erde und die Ausdehnung ihrer Atmosphére
(Abb. 3.1), aber sie reichen noch nicht aus, um Aufschlu8 iiber ihre GréBe, Gestalt und Be-
wegung zu geben. Alle grundlegenden Daten iiber die Erde stammen von Beobachtungen, die
auf ihrer Oberfliche angestellt wurden. Die Erde ist ein angendhert sphirischer Korper, der
einmal in 24 Stunden um eine Achse rotiert. Die Rotationsachse geht durch den Erdmittelpunkt
und trifft die Oberfliche im Nord- und Siidpol. Die Erde ist leicht abgeflacht an den Polen
und besitzt eine Aufwolbung am Aquator, einem GroBkreis auf ihrer Oberfliche halbwegs
zwischen den Polen, der von einer Ebene durch den Erdmittelpunkt gebildet wird.

Die Rotation der Erde um ihre Achse von Westen nach Osten mit einer Periode von einem Tag
148t alle Himmelskérper — Sonne, Mond, Planeten und Sterne — sich scheinbar um die Erde
von Osten nach Westen bewegen mit derselben Periode.

Die Erde bewegt sich um die Sonne mit einer Periode von nahezu 365!/, Tagen oder einem
Jahr. Der Weg, auf dem die Erde den Raum durchléduft — ihre Bahn — liegt in einer Ebene
und ist fast kreisformig. Der Erddquator liegt nicht in der Bahnebene, sondern bildet mit ihr
einen Winkel von 23 ¥, Grad.

Die Umlaufshewegung der Erde in ihrer Bahn um die Sonne 148t die Sonne sich scheinbar
allméihlich ostwirts unter den Sternen im Laufe eines Jahres verschieben. Diese langsame
jahrliche Ostbewegung ist der viel schnelleren téglichen Bewegung in westlicher Richtung
iiberlagert; die Sterne nehmen an der Ostbewegung wegen ihrer groBen Entfernungen vom
Beobachter nicht teil. Der scheinbare Weg der Sonne unter den Sternen wird die Ekliptik
genannt. Da die Sonne sich in einem Jahr oder 365!/, Tagen einmal vollstindig iiber den
Himmel, d. h. um einen Winkel von 360°, zu bewegen scheint, betrigt ihre Bewegung nach
Osten angenahert einen Grad pro Tag lings der Ekliptik.

Die zwei Hauptbewegungen der Erde — Rotation um jhre Achse in einem Tag und Umlauf
um die Sonne in einem Jahr — finden sich mit verschiedenen Perioden bei allen Planeten des
Sonnensystems wieder. Zum Beispiel rotiert der Planet Mars um seine Achse in 24 37™ und
wandert um die Sonne in 687 Tagen.

Beobachtungen von der Sonne aus, dem Zentrum des Sonnensystems, wiirden die wahren
Bewegungen der Planeten erkennen lassen: Sie alle laufen um die Sonne in nahezu kreis-
formigen Bahnen mit Perioden, die zwischen 88 Tagen bei Merkur, dem sonnennichsten
Planeten, und 248 Jahren bei Pluto, dem entferntesten bekannten Planeten, variieren. Jeder
Planet rotiert auch um seine Achse mit einer Periode, die zwischen 9» 50 ™ bei Jupiter und
88 Tagen bei Merkur liegt.

Da alle astronomischen Beobachtungen von der bewegten Erde aus angestellt werden, miissen
wir unterscheiden zwischen den Bewegungen von Himmelsobjekten, die relativ zur bewegten
Erde gemessen wurden, und solchen, bei denen die Bewegung der Erde um die Sonne in Rech-
nung gestellt ist. Die ersten werden durch verwickelte Bahnformen dargestellt und sind nur



Abb. 3.1. Photographie der Erde, aufgenommen von einer Navy Viking-Rakete aus iiber dem White Sands-
Erprobungsgelinde in New Mexiko aus einer Hohe von 143 Meilen. Man beachte die Kriimmung der Erde,
die sich am etwas unscharfen Rand der Atmosphire deutlich erkennen laBt. Die groBe Wasserfliche links
ist der Golf von Kalifornien. Dahinter liegen Nieder-Kalifornien und der Pazifik. Der kleine unregelmaBige
dunkle Fleck rechts ist der Salton-See. Am unteren rechten Rand liegt das Gebiet um Phoenix, Arizona.
Die von der Photographie iiberdeckte Fliche betragt etwa 600000 Quadratmeilen. Der Horizont ist rund
1000 Meilen entfernt. ( Amtliche U. 8. Navy- Photographie.)

gelegentlich von Interesse, zum Beispiel in Verbindung mit dem Studium der Meteore; die
letzteren sind einfache Kreis- oder Ellipsenbahnen und dienen als Grundlage fiir die Unter-
suchung der Krifte, die im Sonnensystem wirksam sind.

3.2 Koordinaten auf der Erde

Die Lage eines Punktes auf der Erdoberfliche wird durch zwei Koordinaten festgelegt:
Linge () und Breite (b). Zwei GroBkreise, der Aquator und der Ortsmeridian, werden zu ihrer
Messung verwandt. Der Ortsmeridian geht durch den Beobachtungsort und die beiden Pole.
Die Linge des Orts wird auf dem Aquator gemessen von einem willkiirlichen Nullpunkt aus
bis zum Schnittpunkt des Ortsmeridians mit dem Aquator. Den Nullpunkt der Lingen-
zihlung hat man durch internationales Ubereinkommen in den Schnittpunkt des Aquators
mit dem durch die Sternwarte Greenwich, England, gehenden Meridian gelegt; dieser ist der
Nullmeridian. Der Meridian, der durch das Zentrum des Uhrenhauses des U. S. Naval Obser-
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vatoriums in Washington, D. C., geht, liegt 77°8'56""7 westlich vom Nullmeridian. Da die
wirklichen Lingenmessungen von der Erdrotation abhingen (Abschnitt 3.5), wird die Léinge
eines Punkts gewdhnlich in Zeiteinheiten statt in Winkeleinheiten ausgedriickt. Die Erde
dreht sich um 360° in 24 Stunden, daher ist

15° = 1k = 60m

oder 1° = 4m,
Somit betragt die Liange von Washington 5b 8= 155,78 westlich Greenwich (Abb. 3.2).:Die
Linge wird gemessen von 0Ot bis 12b $stlich und westlich von Greenwich.

Die Breite eines Punktes ist der nordliche oder siidliche Winkelabstand vom Aquator gemessen
auf dem Ortsmeridian. Zum Beispiel betrigt die Breite von Washington + 38°55'14"'0, wobei
das Plus-Zeichen anzeigt, daB es nordlich des Aquators liegt (Abb. 3.2).

Himmels-Aquator

csp

Abb. 3.2, Koordinaten auf der Erde. Die gestrichelte Senkrechte stellt die Rotationsachse der Erde dar.
Die ausgezogene gekriimmte Linie rechts ist der Nullmeridian durch die Sternwarte Greenwich. Die aus-
gezogene gekriimmte Linie links ist der Meridian von Washington. Die horizontale gekriimmte Linie ist der
Erdaquator. Der Winkel { ist die Linge, der Winkel b die Breite von Washington.

Abb. 8.3. Die Himmelskugel. CN P und CSP stellen den Himmelsnordpol bzw. -siidpol dar. Der Himmels-
aquator ist die Schnittlinie der Ebene des Erdaquators mit der Himmelssphére.

3.3 Koordinaten auf der Himmelskugel

Ebenso wie jeder Ort auf der Erdoberfliche durch zwei Koordinaten, Linge und Breite,
festgelegt wird, kann auch jedes Himmelsobjekt in dhnlicher Weise identifiziert werden. Die
beiden Koordinaten werden auf einer gedachten Himmelskugel gemessen, von der angenommen
wird, daB sie die Erde in unendlicher Entfernung umgibt. Weil diese Entfernung unendlich ist,
konvergieren alle parallelen Linien nach einem Punkt auf der Kugel. Zum Beispiel wiirde eine
Linie, die parallel zur Erdachse durch einen auf der Erdoberfliche gegebenen Punkt geht,
die Himmelskugel im gleichen Punkt schneiden wie die Verlingerung der Erdachse. Dies kann
nicht in einer Zeichnung dargestellt werden, die notwendigerweise die Himmelskugel in end-
licher Entfernung im Vergleich zur GroBe der Erde zeigt. Die Schnittpunkte der Rotations-
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achse der Erde mit der Himmelskugel sind der Himmelsnord- und -siiddpol (CNP und CSP).
Die Aquatorebene der Erde schneidet die Himmelskugel in einem GroBkreis, dem Himmels-
aquator, der 90° von den Polen entfernt ist, wie Abb. 3.3 zeigt.

Auch die Ebene, welche die Bahn der Erde um die Sonne enthilt, trifft die Himmelskugel in
einem grofften Kreis, der Ekliptik. Von der Erde aus gesehen scheint die Sonne unter den
Sternen lings der Ekliptik ostwirts zu wandern im Laufe eines Jahres. Weil die Aquatorebene
gegen die Bahnebene um 23 15° geneigt ist, bildet auch der Himmelsiquator mit der Ekliptik
einen Winkel von 23 1,°, wie Abb. 3.4 zeigt. Die beiden GroBkreise schneiden sich in zwei
Punkten, dem Friihlingsiquinoktialpunkt (Y ) und dem Herbstiquinoktialpunkt ().

Fiir unseren gegenwirtigen Zweck werden die Sterne in unendlicher Entfernung von der Erde
und daher auf der Himmelskugel angenommen. Die Position eines Sterns an der Himmels-
sphire wird durch zwei Koordinaten festgelegt, die Rektaszension o« und die Deklination 4.

Himmels-Sphare -

Abb. 3.4. Himmelsiquator und Ekliptik. Der Punkt in der Mitte stellt die Sonne dar. Die Stellung der Erde
in vier Punkten ihrer Bahn ist angedeutet. Die Schnittlinie der Bahnebene mit der Himmelskugel ist die
Ekliptik. Die Schnittpunkte der Ekliptik mit dem Himmelsaquator sind Y, das Friihlingsiquinox, und £,
das Herbstaquinox. Die Rotationsachse der Erde ist um 6614° gegen die Bahnebene oder um 2315,° gegen
die Normale auf dieser Ebene geneigt, folglich bildet die Ekliptik mit dem Himmelsiquator ebenfalls einen
Winkel von 23%;°.

Abb. 3.5. Koordinaten an der Himmelskugel. Der Stundenkreis des Frithlingsaquinoktiums dient als Beginn
fiir die Rektaszension so wie der Nullmeridian auf der Erde fiir die Liange. Der Schnittpunkt dieses Stunden-
kreises mit dem Himmelsiquator ist der Friithlingspunkt. Die Rektaszension o des Sterns Capella wird
ostwiirts lings des Himmelsiquators vom Friihlingspunkt bis zum Schnittpunkt des Stundenkreises der
Capella mit dem Himmelsaquator gemessen. Die Deklination ¢ der Capella wird vom Himmelsdquator aus
auf dem Stundenkreis des Sterns gemessen.

Das System, das diese Koordinaten verwendet, wird als Aquatorialsystem bezeichnet. Zwei
GroBkreise an der Himmelskugel, der Himmelsiquator und der Stundenkreis des Sterns,
werden zur Messung der dquatorialen Koordinaten beniitzt. Der Stundenkreis eines Sterns
ist der groBte Kreis, der durch den Stern und die beiden Himmelspole geht. Die Rektaszension
eines Sterns wird auf dem Himmelsiquator gemessen, von einem willkiirlichen Nullpunkt,
dem Friihlingspunkt, aus bis zum Schnittpunkt des Himmelsdquators mit dem Stundenkreis



Abb. 3.6 (a). Sternspuren in der Nidhe des nérdlichen Himmelspols. ( Photographiert mit ciner ruhenden
Kamera am Lick-Observatorium im Jahre 1907, Belichtungszeit 8 Stunden. )
(b). Sternspuren in der Nihe des nordlichen Himmelspols. ( Photographiert mit einer ruhenden Kamera am
Lick-Observatorium im Jahre 1941, Belichtungszeit 8 Stunden.) Die Differenzen zwischen den Sternspuren auf
beiden Photographien rithren von der Prazessionsbewegung der Erde her.
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des Sterns. Wie die geographische Lange wird die Rektaszension gewdhnlich in zeitlichen
Einheiten ausgedriickt. Analog zur geographischen Breite ist die Deklination der nérdliche oder
siidliche Winkelabstand vom Himmelsdquator gemessen auf dem Stundenkreis des Sterns.
Zum Beispiel sind die Koordinaten der Capella

o« = 5h]3m
6 = +45°57 (Abb. 3.5).

Thr Stundenkreis schneidet den Himmelsiquator 5» 13 ™ vom Friihlingspunkt entfernt. Von
der Erde aus gesehen wird die Rektaszension vom Friihlingspunkt aus ostwérts gemessen.
Capella liegt dann + 45°57' nordlich (durch das Pluszeichen angedeutet) des Himmelsaquators
gemessen auf ihrem Stundenkreis.

3.4 Die Bestimmung der Breite

Bevor die Koordinaten eines Punkts auf der Erde oder an der Himmelssphire bestimmt
werden konnen, muBl die Lage der Himmelspole und des Himmelsidquators festgelegt werden.
Da die Erde von Westen nach Osten um ihre Achse rotiert, scheint sich die Himmelskugel von
Osten nach Westen zu drehen und alle Sterne an der Himmelskugel scheinen sich in kreis-
férmigen Bahnen parallel zum Himmelsaquator zu bewegen. Die polnahen Sterne beschreiben
kleine Kreise um den Himmelspol. Fiir die Photographien in Abb. 3.6, die mit acht Stunden
Belichtungszeit aufgenommen wurden, hielt man die Kamera in fester Lage in Richtung nach
Norden. Obgleich kein Stern genau im Himmelspol steht, kann dessen Lage genau bestimmt
werden als Mittelpunkt der konzentrischen Sternspuren, und der Himmelsdquator kann als
grofiter Kreis in 90° Abstand vom Pol gefunden werden.

Um die Lage des Pols an der Himmelssphire zu messen, wird ein lokales Koordinatensystem
benutzt, das sich mit der Erde bewegt — das Horizontalsystem. Eine Lotlinie, die Vertikale
darstellend, wird verlingert und schneidet die Himmelskugel in zwei Punkten, dem Zenit
(genau iiber dem Beobachtungsort) und dem Nadir (genau unter dem Beobachtungsort).
Der 90° von diesen Punkten entfernte grofSte Kreis an der Sphire ist der Horizont. Die Héhe
des Pols wird vom Horizont aus gemessen auf einem GroBkreis, der durch Pol, Zenit und
Nadir geht. Wenn der Beobachter sich am geographischen Nordpol befinde, wo die Breite
4 90° betrigt, wiirde die Héhe des Himmelspols 90° betragen, d. h. er stinde im Zenit, und
der Himmelsiquator wiirde mit dem Horizont zusammenfallen. Am Aquator, wo die Breite 0°
ist, wiirde der Pol im Horizont liegen, seine Hohe wiirde 0° betragen und der Himmelsiquator
durch den Zenit gehen. Durch eine in Abb. 3.7 dargestellte geometrische Konstruktion findet
man, daB die Hohe des Himmelspols der Breite des Erdorts gleich ist, von dem aus die Be-
obachtungen gemacht werden. Die Breite eines Erdorts ist aber sein nordlicher oder siidlicher
Winkelabstand vom Aquator. Somit ist die Breite von Washington (W in Abb. 3.7) der Winkel
ECW. Dieser Winkel ist der gleiche wie der Winkel QCZ, die Deklination des Zenits fiir
Washington. Definitionsgemaf steht die Horizontalebene NCS senkrecht auf der zum Zenit
gerichteten Vertikalen CZ, und der Himmelsiquator CQ steht senkrecht auf der Erdachse CP.
Also stehen die Schenkel des Winkels QCZ senkrecht auf den entsprechenden Schenkeln des
Winkels NCP, der Polhéhe. Somit ist Winkel QCZ = Winkel NCP oder

die Breite eines Erdorts ist gleich der Polhohe fiir diesen Ort.

Zum Beispiel liegt in Washington der noérdliche Himmelspol 38°55'14"'0 iiber dem Horizont.

Die Breite eines Beobachtungsortes wird bestimmt, indem man seine Polhohe oder auch, was
damit dquivalent ist, den Winkel zwischen Lotlinie und Pol miBt. Dies geschieht gewohnlich
mit einem sogenannten Meridiankreis, einem Fernrohr, das zwischen zwei Pfeilern montiert
ist, deren Verbindungslinie ost-westlich orientiert ist, und das nur in einer Koordinate be-

3 Struve, Astronomie
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weglich ist, dem Ortsmeridian. Ein groBer mit einer Gradeinteilung versehener Kreis wird
dabei zur Bestimmung entweder der Hohe eines Sterns iiber dem Horizont oder seiner Zenit-
distanz beniitzt. Die mit diesem Instrument erreichbare Genauigkeit liegt bei 0°/1 oder im Fall
von differentiellen Messungen (Differenz in Breite zwischen zwei Stationen) bei 0”/01. Diese
Genauigkeit ist so grof3, daB fiir zwei Punkte auf der Erde, die nur einen FuB in nord-siidlicher
Richtung voneinander entfernt sind, die Breitendifferenz sich messen la3t.

Himmels-Sphére

Abb. 3.7. Bestimmung der geographischen Breite. Die Breite des Beobachters ist der Winkel b, gemessen
im Erdzentrum vom Aquator zum Zenit. Er ist gleich der Hohe des Himmelsnordpols iiber dem Horizont.

Abb. 3.8. Bestimmung der geographischen Lénge. Wenn der Stern Capella im Meridian von Greenwich
beobachtet wird, steht der Stern 9 G Ceti im Meridian von Washington. Die Linge von Washington ist die
Differenz der Rektaszensionen beider Sterne.

3.5 Die Bestimmung der Linge

Die Liangenbestimmung schliefft die Messung der Sternzeit in sich, die auf Beobachtungen der
tiglichen Bewegungen der Sterne beruht. Der Bezugskreis hierfiir ist der Ortsmeridian, der
durch Zenit und beide Himmelspole geht — der GroBkreis, den man erhilt, wenn man die
Ebene des geographischen Ortsmeridians sich bis zur Sphéare erstrecken liit. Der Sterntag
ist das Zeitintervall zwischen zwei aufeinanderfolgenden Durchgingen des Friihlingspunktes
durch den Ortsmeridian. Eine Sternzeituhr wird auf Null gestellt, wenn der Friihlingspunkt
den Ortsmeridian kreuzt, und wird so reguliert, daf} sie 24 Stunden spéter wieder Null zeigt,
wenn der Friithlingspunkt durch den Meridian geht. Da der Friihlingspunkt jeden Meridian zu
verschiedener Zeit kreuzt, wird die Sternzeit fiir Orte mit unterschiedlicher Linge verschieden
sein. Somit kann dieser Punkt, wenn er im Meridian von Greenwich steht, nicht gleichzeitig
im Meridian von Washington stehen, sondern dies wird erst der Fall sein, wenn sich die Erde
77° oder 5b weiter gedreht hat. Wenn in Washington der Durchgang des Friihlingspunktes
eintritt, ist es in Greenwich 5t 8 m Sternzeit und 0b 0™ in Washington. Allgemein ist der
Langenunterschied zwischen zwei Orten gleich der Differenz der Ortszeiten dieser Orte. Da die
Lange von Greenwich Null ist, folgt, daf3

die Linge eines Ortes auf der Erde gleich ist der Differenz zwischen der Sternzeit
von Greenwich und der Sternzeit des Beobachtungsortes.
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In der Praxis bestimmt man die Sternzeit durch Beobachtung des Meridiandurchgangs eines
Sterns, dessen Koordinaten genau vermessen sind. Da die Rektaszension vom Frithlingspunkt
aus ostwirts gerechnet wird, ist die Sternzeit gleich der Rektaszension aller Sterne im lokalen
Himmelsmeridian. Zum Beispiel ist die Sternzeit in Washington 0k 5™, wenn dort der Durch-
gang des Sterns 9 G Ceti (x = 0h 5m, § = — 23°22’) beobachtet wird. Zur gleichen Zeit, wenn
in Washington 9 G Ceti den Meridian iiberschreitet, befindet sich in Greenwich Capella im
Durchgang. Daher ist die Sternzeit in Greenwich, wenn in Washington 9 G Ceti im Meridian
steht, gleich der Rektaszension der Capella gleich 5 13 m, Die Lange von Washington betrigt
dann 5k 13 ™ — Ob 5m oder 5+ 8 » westlich von Greenwich. Dies wird durch Abb. 3.8 erlautert.
Die Bestimmung der Sternzeit und folglich die Bestimmung der Linge wird ebenfalls am
Meridiankreis durchgefiihrt, der auf einem sich bewegenden Papierstreifen den genauen Zeit-
punkt des Durchgangs eines Sterns durch den Meridian — definiert durch einen vertikalen
Faden im Okular — zusammen mit Zeitsignalen von einer Sternzeituhr aufzeichnet. Die mit
diesem Instrumententyp erreichbare Genauigkeit betragt etwa 0s,01. Ein genaueres Instrument
ist das Prismen-Astrolab, das von A. Danjon in Paris entwickelt wurde, die damit erreichbare
Genauigkeit liegt angendhert bei 05001.

3.6 Die Zeit

Mehrere Arten, die Zeit zu messen, sind in der Astronomie in Gebrauch; eine von ihnen, die
Sternzeit, wurde im Abschnitt 3.5 erortert. Bei allen Arten beruht die Zeitmessung auf der
Messung des Winkelabstands zwischen dem lokalen Himmelsmeridian und dem Stundenkreis
eines Himmelsobjekts. Dieser in Zeiteinheiten ausgedriickte Winkelabstand ist der Stunden-
winkel des Objekts.

Der Stundenwinkel eines Himmelsobjekts ist die Winkeldistanz zwischen dem
értlichen Himmelsmeridian und dem Stundenkreis des Objekts, er wird auf dem
Himmelsdquator in westlicher Richtung gemessen.

Sternzeit ist gleich dem Stundenwinkel des Friihlingspunkts. Aus praktischen Griinden wird
sie im biirgerlichen Leben nicht beniitzt. Nehmen wir einmal an, ein Arbeitstag beginne um
6h Sternzeit. Am 23. September scheint die Sonne sich auf dem Himmelséquator in 180° oder
12+ Entfernung vom Friihlingsdquinox zu befinden (Stellung 3 in Abb. 3.4). Um 6> Sternzeit
ist der Stundenwinkel des Friihlingspunktes ebenfalls 6b, der Friihlingspunkt geht gerade
unter, wihrend die Sonne, 12k davon entfernt, eben aufgeht, so da der Arbeitstag mit Sonnen-
aufgang beginnt. Sechs Monate spiter dagegen steht die Sonne im Friihlingspunkt (Stellung 1
in Abb. 3.4), und um 6 gehen beide, Sonne und Friihlingspunkt, unter; wenn der Beginn
des Arbeitstages so festgesetzt wire, daBl er immer zur gleichen Stunde nach Sternzeit anfangen
sollte, so wiirde er bei Sonnenuntergang beginnen. Da dies nicht zweckmafig wire, wird im
tiglichen Leben eine Zeit gebraucht, die sich nach der Sonne richtet und nicht nach den
Sternen.

Einer der iltesten Zeitmesser ist die Sonnenuhr, die die wahre Sonnenzeit, gemessen durch den
Stundenwinkel der Sonne, aufzeigt. Es ist nicht méglich, eine mechanische Uhr zu konstruieren,
die nach wahrer Sonnenzeit geht, weil die Intervalie zwischen aufeinanderfolgenden Durch-
gingen der Sonne nicht gleich lang sind. Fiir diese Ungleichheit gibt es zwei Griinde. Der eine
ist der, daB} die Erdbahn nicht genau kreisformig ist, sondern von etwas elliptischer Form.
Wie wir spiter sehen werden, ist die Erdbahn eine Ellipse, deren Exzentrizitit groBer als Null
ist (Abschnitt 9.5). Ein Objekt, das in einer Ellipse lduft, bewegt sich wihrend seines Umlaufs
nicht mit gleichférmiger Geschwindigkeit. Diese Tatsache wird in dem Abschnitt behandelt
werden, der den Keplerschen Gesetzen gewidmet ist. Wenn die Erde den sonnennichsten Punkt
ihrer Bahn, das Perihel, durchlduft, bewegt sie sich schneller, als wenn sie sich in groBter

3*
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Entfernung von der Sonne, dem Aphel, befindet. Somit scheint die Sonne, wenn die Erde in
Perihelnihe ist, sich ostwirts in Rektaszension um etwa 1°6'6 pro Tag zu bewegen, wiahrend
im Aphel ihre scheinbare Ostbewegung pro Tag nur etwa 1°2°5 betrigt. Die Differenz von 4’
entspricht ungefahr 16 Zeitsekunden ; dieser Effekt bewirkt, da der wahre Sonnentag zwischen
Januar (Perihel) und Juli (Aphel) um 16 Sekunden schwankt.

Der zweite Grund der Ungleichheit der wahren Sonnentage ist die Neigung von 23 15,° der
Ebene des Erddquators gegen die Bahnebene, — die Schiefe der Ekliptik. Sogar wenn die Erde
mit gleichférmiger Geschwindigkeit die Sonne umkreisen wiirde, was in einer scheinbaren
gleichformigen Bewegung der Sonne lings der Ekliptik nach Osten zum Ausdruck kime,
wiirden die Intervalle zwischen aufeinanderfolgenden Sonnendurchgéangen nicht konstant sein,
da die Zeit langs des Himmelsédquators gemessen wird, wihrend die Sonne ihren Ort lings der
Ekliptik verandert. Wir nehmen an, die Erde bewege sich in ihrer Bahn mit einer solchen
Geschwindigkeit, dafl die Sonne sich gleichférmig genau um einen Grad pro Tag in der Ekliptik
nach Osten zu bewegen scheint. Am 21. Marz fallt die Sonne mit dem Friihlingspunkt zu-

Abb. 3.9. Ostbewegung der Sonne lings der Ekliptik (a) am 21./22. Mérz und (b) am 21./22. Juni. Ange-
nommen ist, daBl an beiden Tagen die Sonne sich um 1° lings der Ekliptik bewegt. Am 21./22. Marz betrigt
die auf den Aquator projizierte Bewegung rund 55, am 21./22. Juni 1°. Dies hat eine Ungleichheit der
Intervalle zwischen aufeinanderfolgenden Durchgingen der Sonne durch den Meridian zur Folge.

sammen (Stellung 1, Abb. 3.4). Einen Tag spater wird sich die Sonne in der Ekliptik einen Grad
weiterbewegt haben an einen Ort iiber dem Aquator, die Erde aber wird sich um 360° plus dem
Winkelabstand der Sonne vom Frithlingspunkt gedreht haben, gemessen auf dem Aquator.
Dieser Abstand ist nicht gleich einem Grad, sondern betrigt 09 oder etwa 55’, wie sich nach
den Regeln der spharischen Trigonometrie berechnen 1d8t. Somit wird der wahre Sonnentag
am 21./22. Mérz 360°55’ entsprechen (Abb. 3.9a). Drei Monate spater, im Sommersolstitium
(Stellung 2, Abb. 3.4), wird die Sonnenbewegung von einem Grad pro Tag in der Ekliptik
dieselbe sein wie ihre auf den Aquator projizierte Bewegung. Folglich entspricht der wahre
Sonnentag dann einer Rotation der Erde um 360° und 60’. Die Differenz zwischen den beiden
wahren Sonnentagen am 21./22. Marz und 21./22. Juni, verursacht durch die Schiefe der
Elkliptik, betrigt 5 oder rund 20 Zeitsekunden.

Um eine konstante Zeiteinheit, die sich an die Sonne anschlieBt, zu erhalten, eliminieren die
Astronomen die beiden Ursachen fiir die UnregelméBigkeit des wahren Sonnentags mit Hilfe
einer fiktiven Sonne, von der angenommen wird, daf sie sich gleichféormig im Himmelsdquator
im Laufe eines Jahres bewegt. Thr Stundenwinkel ist ein MaB fiir die mittlere Sonnenzeit. Die
Linge des mittleren Sonnentags betriagt nach Sternzeit 24k 3m 562,555. Da es zweckmaBiger
ist, einen Tag um Mitternacht beginnen zu lassen als zu Mittag, wird die mittlere Sonnenzeit
dem Stundenwinkel der mittleren Sonne plus 12b gleichgesetzt. Daher ist es 12h mittlerer
Sonnenzeit, wenn die mittlere Sonne im Himmelsmeridian steht. Die Differenz zwischen wahrer
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und mittlerer Sonnenzeit heifit Zeitgleichung. Ein ernstlicher Nachteil fiir die Praxis bei Ver-
wendung mittlerer Sonnenzeit im biirgerlichen Leben besteht darin, dal Orte, die nicht auf
demselben Meridian liegen, verschiedene Zeiten haben. Wenn die mittlere Sonnenzeit von
Washington 12h 00 ™ betragt, ist es in New York 12h 12m, Um solche Differenzen zwischen
nahe beieinander gelegenen Orten zu vermeiden, wurde durch internationale Abmachung eine
Modifikation der mittleren Sonnenzeit eingefithrt. Die mittlere Sonnenzeit von Greenwich,
England, dient als Grundlage fiir alle Zeitmessungen und wird Weltzeit genannt. Die Erde
wird in Zonen eingeteilt, von denen jede einem zentralen Standardmeridian zugeordnet ist,
der in 1,2,3,... 12 Stunden Abstand oOstlich oder westlich vom Nullmeridian verlduft.
Zonenzeit ist die mittlere Sonnenzeit jedes Streifens, — 15 bis + 15, 15 bis 1 15 usw. Stunden
in Linge. Zwischen den Langen 0 30 m westlich und 0+ 30 m éstlich von Greenwich wird nach
Weltzeit gerechnet. Zwischen 0k 30™ und 1h 30 ™ 6stlich Greenwich gilt die Mitteleuropéische
Zeit (Weltzeit + 1b). Washington und New York, die beide weniger als 3, vom 5h-Meridian
westlich Greenwich entfernt gelegen sind, ziehen 5 Stunden von der Weltzeit ab und verwenden
diese Zeit als Ostliche Standard-Zeit.

Im Prinzip ist dies das Zeitsystem, nach dem man sich im biirgerlichen Leben richtet, doch
hat man die gleichférmige Einteilung in Zonen etwas den ortlichen Gegebenheiten angepaft.

Wenn in Greenwich am 19. Juni Mittag ist, zeigen alle Punkte westlich Greenwich Morgen-
stunden des 19. Juni an, wihrend 6stlich Greenwich die Stunden auf den Nachmittag desselben
Datums fallen. An einem 180° oder 12k von Greenwich entfernten Punkt beginnt der 19. Juni,
wenn man von Greenwich westwérts rechnet, und endet der 19. Juni oder beginnt der 20. Juni,
wenn ostwirts gemessen wird. Diese Diskontinuitdt bei der Lange 12k wird als internationale
Datumgrenze bezeichnet. Wenn ein Schiff von Kalifornien nach Japan fihrt und die Datum-
grenze am Abend des 24. Dezember erreicht, springt das Datum auf den 25. Dezember beim
Uberqueren der Linie und den Passagieren ist der Weihnachtstag entgangen. Ahnlich springt
das Datum, wenn ein Schiff von Japan nach Kalifornien fahrt und die internationale Datum-
grenze am 26. Dezember morgens erreicht, auf den 25. Dezember und die Passagiere konnen
zweimal Weihnachten feiern.

Wie wir gesehen haben, beruht die Messung der astronomischen Zeit auf der Rotation der Erde
um ihre Achse. Bis vor kurzem noch hielt man diese Periode fiir streng konstant. Daher ver-
langte man von astronomischen Uhren, daB sie genau richtig gehen sollten zwischen Be-
obachtungen von Sterndurchgéngen in aufeinander folgenden Nachten. Da die Beobachtungen
die Zeit mit einer Genauigkeit von rund 0,01 Sekunden geben, braucht sich die Uhr nur unter
einer Fehlergrenze von 0,01 Sekunden in 24 Stunden oder 86 400 Sekunden zu halten — einer
Genauigkeit von 1 zu etwa 107. Die besten mechanischen Uhren beruhen auf der Konstanz der
Schwingungsperiode eines freien Pendels. Um die gewiinschte Genauigkeit zu erhalten, muf} die
Pendellinge konstant gehalten werden: Thermische Ausdehnung des Pendels kann durch die
Verwendung von Invar-Metall, einer Nickelstahllegierung mit sehr kleinem Wérmeaus-
dehnungskoeffizienten, verhindert werden, ferner dadurch, da8 man die Uhr in einem thermo-
statisch kontrollierten luftdichten Keller unterbringt, wo der Druck konstant gehalten werden
kann.

Wir werden in Abschnitt 6.2 sehen, daBl die Geschwindigkeit der Erdrotation nicht absolut
konstant ist. Astronomische Beobachtungen, gleichgiiltig wie genau, weichen von gleich-
formiger Zeit um unregelméBige Schwankungen von der GréBenordnung 1 zu etwa 2 - 107 ab.
Daher miissen wir, wenn wir die Zeit mit groBerer Genauigkeit zu messen wiinschen, die
Annahme fallen lassen, die Erde selbst sei eine vollkommene Uhr. Dafiir miissen wir auf irgend-
ein anderes periodisches Phianomen zuriickgreifen, dessen Gleichférmigkeit die der rotierenden
Erde iibersteigt. Eine solche Erscheinung hat man in den Schwingungen von Molekiilen
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(Ammoniak) und Atomen (Cisium) gefunden, die es erméglichen, die Zeit mit einer Genauigkeit
von 1:10% zu registrieren und wovon fiir die Zukunft eine Steigerung der Genauigkeit bis 1:10°
erwartet werden darf. Eine solche Uhr, einmal in Gang gesetzt, wiirde erst in 300 Jahren den
Fehler bis zum Betrag von nur einer Sekunde auflaufen lassen! Die wissenschaftlichen Moglich-
keiten, die durch die Erfindung der Atom-Uhren eréffnet wurden, sind wahrhaft atemberaubend.
Sie schlieBen nicht nur die Umkehr des gewoéhnlichen Verfahrens zur Regulierung einer Uhr
nach der Rotationsgeschwindigkeit der Erde ein, sondern sie sollten es auch ermaglichen, die
Zeitskala des Sonnensystems und der verdnderlichen Sterne zu priifen, und weiterhin auch,
die Energieabnahme der Lichtwellen zu messen, wenn sie aus dem starken Schwerefeld der
Erde herauswandern, ein Effekt, der schon vor lingerer Zeit von der Relativitatstheorie vor-
hergesagt wurde und der bisher nur an Lichtwellen untersucht werden konnte, die von der
Sonne und bestimmten Sternen ausgestrahlt wurden. Es werden jetzt Experimente geplant,
eine Atomuhr in einem kiinstlichen Satelliten zur Messung des Relativititseffekts zu verwenden.

Aufgaben

1. Der Stern Capella ist in Berkeley, Kalifornien, zur gleichen Zeit im Durchgang, zu der in
Greenwich Spika (« Virginis, x = 13022m, § = -—11°) den Meridian passiert. Bestimme
die Lange von Berkeley.

2. Welche Sternzeit ist auf dem Mount Palomar, wenn dort Capella den Meridian kreuzt ?

3. Fiir den Himmelsnordpol wird in New York eine Hohe von + 40°49’ beobachtet und in
Greenwich eine Hohe von + 51°29’. Welche dieser Stidte liegt nordlicher und um wieviel ?

4. Am 20. Februar um 20h mittl. Ortszeit betriagt der Stundenwinkel der Capella ungefahr
eine Stunde westlich. Leite die Beziehung zwischen dem Stundenwinkel der Capella, ihrer
Rektaszension und der Sternzeit ab.

5. Um Mitternacht des 20. Februar betragt der Stundenwinkel der Capella 5 Stunden westlich.
Gilt die in der vorstehenden Aufgabe abgeleitete Gleichung auch dann noch ?



4. DAS GRAVITATIONSGESETZ

4.1 Geschwindigkeit und Besehleunigung

Die Geschwindigkeit eines Kérpers ist das MaB fiir die Anderung seiner Position. Zum Beispiel
(Abb. 4.1) fahrt ein Automobil die Strecke zwischen zwei 500 m voneinander entfernten
Zeichen in 5 Sekunden. Daher ist seine

. e 500 Meter Meter

Geschwindigheit = 5 Sekunden 100 Sekunde
Somit

N Entfernung

Geschwindigkeit = g

oder in Symbolen,
d
v=—.

Abb. 4.1. Gradlinige Bewegung. Die Geschwindig- f L= f
keit ist die Entfernung dividiert durch die Zeit. ——————— 500 Meter ———m———»

Umgekehrt, wenn die Geschwindigkeit und die Zeit bekannt sind, kann die zuriickgelegte
Strecke gefunden werden aus der Beziehung

Geschwindigkeit - Zeit = Entfernung
oder
v-f=d.

Wenn das Automobil mit einer Geschwindigkeit von 100 Meter pro Sekunde fiinf Sekunden
lang fuhr, war die zuriickgelegte Entfernung

Meter

100 Sekunde

- 5 Sekunden = 500 Meter.

Nun betrachten wir den Fall der die Sonne umlaufenden Erde. Die Erde legt in ihrer Bahn
eine Entfernung von 300 Kilometern in zehn Sekunden zuriick (Abb. 4.2). Thre Bahnge-
schwindigkeit betrigt dann

_ 300 Kilometer 30 km
" 10 Sekunden sec

Die Geschwindigkeit der Erde in ihrer Bahn betrigt also 30 km/sec
oder 18,6 Meilen/sec oder 6,7 - 10¢ Meilen pro Stunde. Unter der
Voraussetzung, dafl die Erde sich mit dieser Geschwindigkeit

®

0p
/‘7?1 N

Abb. 4.2. Bewegung in einem Kreis. Die Bahngeschwindigkeit ist die Entfer-
nung, gemessen langs des Kreises, dividiert durch die Zeit.
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gleichformig in ihrer Bahn bewegt, ist die gesamte, von der Erde in einem Jahr zuriick-
gelegte Strecke, da

1 Jahr = 365 - 24 - 60 - 60 = 3,2 - 107 Sekunden,

30 K™ .39 107 sec = 9.6 - 108 km.
sec

Wenn das Jahr in Sekunden ausgedriickt wird, fallen die Zeiteinheiten heraus, und es ergibt
sich das numerische Resultat in Kilometern:

Entfernung = Kilometer Sekunden = Kilometer.
Sekunden
Die Geschwindigkeit eines Objekts besitzt nicht nur einen Zahlenwert, sondern auch eine
Richtung. Wenn einer GroBe ein bestimmter Betrag und eine Richtung zukommt, so wird sie
ein Vektor genannt. Der Geschwindigkeitsvektor wird gewohnlich durch einen Pfeil dargestellt,
dessen Lange den Betrag der Geschwindigkeit und dessen Orientierung die Bewegungsrichtung
anzeigt. Wenn die Zeichen im ersten Beispiel in nord-siidlicher Richtung aufgestellt wiren
(Abb. 4.3), dann wiirde der Geschwindigkeitsvektor des Automobils nach Norden oder Siiden

. 500 Meter -
- in 5 Sekunden © r
j— —_— 300 km in
— O3 — @ 10 sce.
Abb. 4.3 . / Abb. 4.4

Abb. 4.3. Geradlinige Geschwindigkeit. Die Geschwindigkeit wird nicht nur durch einen Zahlenwert,
sondern auch durch eine Richtung charakterisiert, wie durch die fettgedruckten Pfeile dargestellt wird.

Abb. 4.4. Geschwindigkeit in einer Kreisbahn. Obgleich der Zahlenwert der Geschwindigkeit konstant ist,
andert sich die Richtung.

zeigen, je nach der Richtung, in der das Automobil fahrt. Im Fall der Erdbewegung dndert sich
der Geschwindigkeitsvektor in jedem Augenblick, da die Bewegung lings einer gekriimmten
Kurve und nicht lings einer Geraden erfolgt (Abb. 4.4). Wenn daher auch die Geschwindigkeit
der Erde in ihrer Bahn angendhert konstant bleibt, 4ndert sich der Geschwindigkeitsvektor
kontinuierlich.

Die Beschleunigung ist definiert als Ma der Geschwindigkeitsdnderung. Wenn ein Automobil
mit einer Geschwindigkeit von 100 m/sec fahrt und sie allmahlich auf 150 m/sec steigert,
ist seine

Geschwindigkeitsinderung

Beschleuni =
eschleunigung Tt
150 m/sec — 100 m/sec
N 5 sec
50 m/sec m
hleuni = = .
Beschleunigung 5 aco 10 e

Umgekehrt kann, wenn die Beschleunigung und die Zeit, wahrend der die Beschleunigung
andauert, bekannt sind, die Anderung der Geschwindigkeit aus der Beziehung

Geschwindigkeitsiénderung = Beschleunigung - Zeit
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gefunden werden. Wenn das Automobil anfangs die Geschwindigkeit 100 m/sec besitzt und
seine Beschleunigung 5 Sekunden lang 10 m/sec? betrigt, wird die Endgeschwindigkeit in
folgender Weise errechnet:

m

Geschwindigkeitsinderung = 10 - 5sec oder

sec?
m

=50 —.

sec

Endgeschwindigkeit = Anfangsgeschwindigkeit 4+ Geschwindigkeitsdnderung

oder —100 2 450 2
sec sec
— 150,
sec

Der Geschwindigkeitsvektor der Erde in ihrer Bahn dndert sich stetig; daher erfihrt die Erde
eine Beschleunigung, obgleich sich ihre Geschwindigkeit nicht merklich dndert. (Es besteht
eine kleine Geschwindigkeitsinderung, die im Abschnitt 9.5 iiber die Keplerschen Gesetze
behandelt werden wird.)

Der Betrag der Beschleunigung kann berechnet werden, wenn man niher betrachtet, wie die
Anderung der Geschwindigkeit vor sich geht. In Abb. 4.5 stelle der Vektor A die Erdge-
schwindigkeit zu einer gegebenen Zeit dar. Da die Erde 360° in einem Jahr (3,2 - 107 sec)
durchliuft, verschiebt sich ihre Stellung in einer Sekunde um einen Winkel von 360/3,2 - 107
Grad. Diese Winkelgeschwindigkeit (stark iibertrieben in der Abbildung) wird mit dem Buch-
staben w bezeichnet. Wenn sich die Erde eine Sekunde lang weiterbewegt hat, mége ihr
Geschwindigkeitsvektor durch den Pfeil B dargestellt werden, wobei B dieselbe Lange wie A
hat, aber dagegen um den Winkel w gedreht ist. Dabei ist unwesentlich, daB beide Vektoren

Abb. 4.5. Winkelgeschwindigkeit der Erde um die
Sonne. Der Winkel @ ist derselbe wie der Winkel
B zwischen den Vektoren 4 und B.

-~ B
Abb. 4.6. Beschleunigung der Erde in ihrer Kreis- 0]
A bahn um die Sonne. Die Vektordifferenz 4—B ist ¢
die Anderung des Geschwindigkeitsvektors der Erde B
in einer Sekunde. Sie ist mit C bezeichnet und ist A
immer nach der Sonne hin gerichtet. Ihr numerischer 2}

Wert betragt 0,59 cm/sec pro Sekunde.

verschiedenen Ursprung haben: ihre Eigenschaften sind GroSe und Richtung. Daher ist es
erlaubt, zur Vereinfachung der Rechnung die Ursprungspunkte der Vektoren zusammenzu-
legen, ohne aber ihre GroBen und Richtungen zu dndern. Dies ist in Abb. 4.6 dargestellt. Die
Geschwindigkeitsinderung in einer Sekunde ist die Differenz zwischen A und B, die in der
Abbildung mit C bezeichnet ist. Der Wert von C kann gefunden werden, da ja w, B und A
bekannte GroBen sind. Da w klein ist, kann C als Bogen eines Kreises betrachtet werden,
dessen Radius gleich der GroBe von 4 und B in Abb. 4.7 ist, und weiter ist das Verhaltnis der
Bogenlinge C zum Kreisumfang gleich dem Verhéltnis des Winkels o zur Anzahl von Graden
des ganzen Kreises, d. h. es ist

C o
2xd  360°°
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Der Wert von w ergibt sich zu 360°/3,2 - 107 und der von 4 und B ist 30 km/sec oder 30 - 10%
cm/sec. Daher ist
360-2x-30-105 cm
=3z 10730 ~ "%
Und da dieser Wert fiir die Anderung des Geschwindigkeitsvektors der Erde pro Sekunde gilt,
betriagt folglich

die Beschleunigung der Erde = 0,59 cm/sec?.
C

7

Abb. 4.7. Geometrische Bestimmung der Grofle von C in Abb. 4.6. Obgleich
C, genau genommen, eine gerade Linie ist, kann es durch einen Bogen ersetzt
werden, wenn der Winkel w klein ist.

Die Beschleunigung der Erde ist immer nach der Sonne hin gerichtet. Darauf ist die Ausdrucks-
weise begriindet, daB ,,die Erde zur Sonne hin fallt** mit einer Beschleunigung von 0,59 cm/sec2.
Der Wert von C kann natiirlich schneller und genauer mit Hilfe trigonometrischer Tafeln
gefunden werden. Doch ist in vielen astronomischen Problemen, wie bei der vorstehenden
Berechnung der Erdbeschleunigung, der Winkel o so klein, daB das Verhéiltnis des Bogens
zum Umfang hinreichend genau ist. Um die Verwendung trigonometrischer Funktionen zu
vermeiden, wird diese Methode wiederholt in diesem Buch gewihlt werden.

Die Beschleunigung der Erde in ihrer Bahn um die Sonne kann auch berechnet werden, wenn
man sich erinnert, daB} die von einem Korper aus der Ruhelage durchfallende Strecke pro
Sekunde gleich der halben Beschleunigung ist. Zum Beispiel wiirde in Nihe der Erdoberfliche
ein aus der Ruhelage fallender Stein auf einer Filmaufnahme am Ende der ersten Sekunde
eine Geschwindigkeit von 980 cm/sec zeigen. Dies ist seine Beschleunigung. Seine Durchschnitts-

geschwindigkeit wihrend der ersten Sekunde ist daher 980 +0 _ 490 cm/sec und die durch-

fallene Strecke ist Geschwindigkeit - Zeit = 490 Ze;-; -1sec =490 cm oder die Hilfte der

Beschleunigung. Wenn auf die Erde keine Kraft ausgeiibt wiirde, bewegte sie sich auf einer
Geraden, tangential zu ihrer Bahn, pro Sekunde um 30 km. In Wirklichkeit wird sie auf ihrer
Bahn um die Strecke X der Sonne ndher gefunden. X ist daher die Fallstrecke wihrend einer
Sekunde.

Es sei nun ein Dreieck konstruiert, dessen eine Seite der Radius der Erdbahn ist, 1,5 - 108 km,
der die Sonne und die Anfangsposition der Erde verbindet; die andere Seite, rechtwinklig dazu,
ist der 30 km lange Weg, den die Erde in einer Sekunde zuriickgelegt hitte, wenn keine Kraft
wirken wiirde. Die Hypotenuse ist die Linie, die die Sonne mit dem Endpunkt der 30-km-Seite
verbindet, oder (1,5 - 108 4 X) km. Nach dem Lehrsatz des Pythagoras haben wir

(1,5 - 108)2 + (30)2 = (1,5 - 108 + X)2
Da das Quadrat der Summe auf der rechten Seite gleich
(1,5-10%8)2 +2-1,5-10%- X 4 X2

ist, wo X? im Vergleich zu den anderen Gliedern so klein ist, dal es vernachléssigt werden
kann, finden wir:
302 =2-15-10%- X,

woraus sich
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900
"~ 3-108

ergibt. Die Beschleunigung ist zweimal so groB, 0,6 cm/sec?.

=3-10%km = 0,3cm

4.2 Newtons Bewegungsgesetze

Man stelle ein Spielzeugautomobil an das eine Ende eines Tisches (Abb. 4.8). Es wird ruhig
stehen bleiben, bis irgendeine Kraft wirkt, die es dazu veranlaBt, sich zu bewegen. (Fiir dieses
Experiment wird angenommen, daBl Reibungseffekte zu vernachlissigen sind.) Nun lasse man

Abb. 4.8. Proportionalitit von Kraft und Beschleu-

nigung. Solange die konstante, von dem Gewicht aus- ﬁ“} '
geiibte Kraft wirkt, bewegt sich das Automobil mit , , N
(®) (b) (c)

gleichférmiger Beschleunigung.

auf das Automobil eine konstante Kraft wirken mit Hilfe eines fallenden Gewichts, das mit
ihm durch einen Faden verbunden ist, der iiber eine Rolle liuft. Wihrend die Kraft auf das
Automobil wirkt, wird dessen Geschwindigkeit zunehmen — das Automobil wird beschleunigt
werden. Wenn das Gewicht den FuBboden erreicht, wird die Kraft aufhoren zu wirken und das
Automobil wird seine Fahrt mit der Geschwindigkeit fortsetzen, die es zu dem Zeitpunkt
erreicht hatte, in dem das Gewicht auf dem Bogen auftrat. Dieses Experiment demonstriert
Newtons erstes Bewegungsgesetz:

Ein in Ruhe oder gleichférmiger geradliniger Bewegung befindlicher Kérper bleibt
in Ruhe oder gleichférmiger geradliniger Bewegung, wenn er nicht durch eine
aullere Kraft gezwungen wird, diesen Zustand zu dndern.

Das Experiment zeigt auch, daB wihrend der Zeit, in der die Kraft auf ein Objekt wirkt,
dieses beschleunigt wird. Um die Beziehung zwischen Kraft und Beschleunigung auf eine
quantitative Form zu bringen, muB eine Krafteinheit definiert werden. Wenn das Spielzeug-
automobil eine Masse von einem Gramm besitzt und um 1 cm/sec? beschleunigt wird, nennt
man die Kraft, die die Beschleunigung hervorruft, ein Dyn. Somit ist durch Definition

ein Dyn die Kraft, die erforderlich ist, um einer Masse von einem Gramm eine
Beschleunigung von einem Zentimeter pro Sekunde pro Sekunde zu erteilen.

Um die Beschleunigung zu erhohen, mull man eine grolere Kraft wirken lassen: Wenn ein
Gramm Masse um 3 cm/sec? beschleunigt werden soll, so 148t sich zeigen, daB hierfiir eine
Kraft von 3 dyn gebraucht wird. Demgem&8 ist die Kraft der Beschleunigung proportional,
d. h.

F ~a.
Wenn die Masse des Objekts vergroBert wird, ist die fiir eine vorgegebene Beschleunigung
benotigte Kraft ebenfalls zu vergroBern. Um eine Masse von 5 g um 1 em/sec? zu beschleunigen,
ist eine Kraft von 5 dyn aufzuwenden. Daher ist

F ~m.

Newtons zweites Bewegungsgesetz vereinigt diese beiden Proportionalitdten und wird in der
Form ausgesprochen

F=m-a,
worin F die Kraft in Dyn, die auf ein Objekt der Masse m in Gramm wirkt, und a die Be-
schleunigung in cm/sec? bedeuten. Aus dieser Beziehung ersieht man, dafl das Dyn eine
Kombination der drei Fundamentaleinheiten ist:
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Gramm - Zentimeter ~ Masse - Linge
Sekunde - Sekunde ~ Zeit - Zeit

Es soll noch erwahnt werden, daB die Beschleunigung eine VektorgroBe ist, die einen Betrag
und eine Richtung besitzt, und auch die Kraft ist eine Vektorgrofe. Die obige Gleichung
besagt nicht nur, dafl die Kraft dem Zahlenwert nach gleich dem Produkt aus Masse und
Beschleunigung, sondern auch, daB die Richtung von Kraft und Beschleunigung die gleiche ist.
Immer wenn ein Kérper beschleunigt ist, wirkt eine Kraft auf ihn. Zum Beispiel ist die Erde,
da sie um die Sonne liuft, zur Sonne hin beschleunigt (Abschnitt 4.1), daher muf} eine Kraft
existieren, die die Erde zur Sonne hin zieht. Diese Kraft ist die Schwerkraft oder Gravitation.
Die Sonne zieht die Erde mit einer Kraft an, welche diese um 0,59 cm/sec? beschleunigt. Die
Masse der Erde betragt 6 - 1027 g (Abschnitt 5.2); daher ist der numerische Wert der Kraft,
die die Sonne auf die Erde ausiibt

F=m-a=6-10*-0,59 = 3,5-10%" dyn.

Dyn =

Die Erde zieht andererseits die Sonne mit der gleichen Kraft in entgegengesetzter Richtung an.
Da die Kraft dieselbe ist, kann man die durch die Schwerkraft zwischen Sonne und Erde der
ersteren erteilte Beschleunigung berechnen, indem man von der Tatsache Gebrauch macht,
daB die Sonnenmasse 2 - 103 g betragt (Abschnitt 15.1).

F=m-a
oder
a = F[m.
Daher ist die
Beschleunigung der Sonne = 3,5 - 1027/2 - 103
oder angenihert
Beschleunigung der Sonne = 10-% cm/sec?.

Somit ist die Sonne wegen ihrer groBeren Masse weniger beschleunigt als die Erde. Die Existenz
entgegengesetzter Krifte wird in Newtons drittem Bewegungsgesetz ausgesprochen, das auf
alle Krifte anwendbar ist:

Zu jeder Kraft gibt es eine gleiche Kraft, die in entgegengesetzter Richtung wirkt.

4.3 Das Gravitationsgesetz

Im Abschnitt 4.2 wurde die gegenseitige Anziehung der Sonne und der Erde durch die Schwer-
kraft erklart. Diese Kraft ist nicht auf Himmelskérper beschrankt, sondern wirkt auf jedes
Objekt im Weltall. Die Anziehung zwischen zwei Korpern auf der Erdoberfliche ist im
Laboratorium mit Hilfe empfindlicher Instrumente gemessen worden. Das hypothetische
Experiment, das in diesem Abschnitt beschrieben wird, kann zwar nicht mit den vorhandenen
Instrumenten durchgefiihrt werden, weil die Krafte sehr klein sind, aber es dient dazu, das
Gravitationsgesetz zu erlautern.

Man betrachte zwei kugelférmige Korper, A und B, die beide je ein Gramm wiegen und deren
Abstand voneinander einen Zentimeter betrigt (Abb. 4.9). Von diesen beiden Massen zieht

Abb. 4.9. Gravitationsanziehung von zwei Korpern. Die Kraft
betragt 6,7 - 10~8 dyn.
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jede die andere an auf Grund ihrer gegenseitigen Gravitation: Es besteht eine Anziehungskraft
zwischen ihnen. Wenn die Anziehung, die die Erde auf die beiden Objekte austibt, ausgeschaltet
werden koénnte und wenn es den beiden Objekten moglich wére, von einem stationidren Zustand
aus sich gegeneinander zu bewegen, so wiirde das Experiment zeigen, daB3 jedes von ihnen nach
Ablauf einer Sekunde eine Geschwindigkeit von 6,7 - 10-8 cm/sec erhalten haben wiirde.
Folglich betrigt die Beschleunigung jedes Objekts 6,7 - 10-8 cm/sec?. Nach Newtons 2. Be-
wegungsgesetz ist die Kraft das Produkt aus Masse, 1 g, und Beschleunigung, 6,7 - 10-8 cm/sec?.
Somit zieht jedes der beiden Objekte das andere mit derselben Kraft, 6,7 - 10-8 dyn, an und
nach Newtons 3. Gesetz sind beide Krafte entgegengesetzt gerichtet.

Wenn die Masse von 4 auf 3 g erhéht wird, wahrend die Masse von B 1 g bleibt, so wird die
Kraft von 4 auf B dreimal so gro8 sein wie die im urspriinglichen Experiment, und die Kraft
von B auf 4 wird ebenfalls dreimal 6,7 - 10-8 dyn betragen. Wenn beide, B und 4, eine Masse
von 3 g haben, findet man, daB die Kraft gegeniiber dem urspriinglichen Experiment um einen
Faktor 9 vergroBert ist. Daher ist die Schwerkraft proportional dem Produkt der Massen beider
Korper. Wenn die urspriinglichen 1-Gramm-Massen um zwei Zentimeter voneinander entfernt
wiren, wiirde man fiir die Kraft ein Viertel des urspriinglichen Wertes finden, und bei einer
Entfernung von drei Zentimetern ergibe sich fiir die Kraft ein Neuntel des urspriinglichen
Wertes. Wenn man also die Entfernung verdndert, so sieht man, daB die Kraft dem Quadrat
der Entfernung umgekehrt proportional ist. Durch Kombination beider Resultate ergibt sich
My - M
F~ -Ldz 5

Die Proportionalitit kann in Gleichheit verwandelt werden, wenn ein konstanter Faktor
eingefithrt wird, so daB

My - Mp
i
ist. ¢ ist die Newtonsche Gravitationskonstante. Da F = 6,7 - 10-8 dyn, wenn m, = mpg=
1 gund d = 1 em, betriagt der Wert von G in cgs-Einheiten

G =6,7-10-8.

Gleichung 4.1 ist das Newtonsche Gravitationsgesetz. Es erklart die Bewegungen der Erde,
der anderen Planeten und der Satelliten ebenso wie die Bewegungen von Doppelsternen und
sogar von Doppelgalaxien. Alle Massenbestimmungen astronomischer Kérper beruhen auf ihm.

F=4a (Gleichung 4.1)

Aufgaben

1. Fiir einen fallenden Korper auf der Erde liefert die Beobachtung fiir dessen Geschwindigkeit
die Werte

Geschwindigkeit =~ am Ende der Sekunde

0 km/sec 0
980 1
1960 2
2940 3
3920 4
4900 5

Ist die Beschleunigung des fallenden Korpers veranderlich oder konstant ? Bestimme den
Wert der Beschleunigung in cm/sec?. Man beachte, dal die Fallstrecke am Ende der ersten
Sekunde
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1
Durchschnittsgeschwindigkeit - Zeit = — (980 o +0 2) -1 sec = 490 em,
2 sec sec

am Ende der zweiten Sekunde

1960 4980

490 cm + 3

1 sec = 490 + 1470 = 1960 cm

1
usw. betrigt. Allgemein ist s = 5" 12

. Welche Kraft iibt die Erdatmosphire auf ein Meteor aus, das 0,001 g wiegt, wenn sie das

Meteor um 1,000 ecm/sec? verzogert ? (Vernachlidssige die Anziehung der Erde auf das
Meteor.)

. Der Planet Jupiter lauft mit einer Periode von rund 12 Jahren in einer mittleren Ent-

fernung von 7,8 - 10| km um die Sonne. Die Jupiterbahn sei ein Kreis. Man berechne die
lineare Geschwindigkeit » Jupiters in km/sec und in em/sec, ferner seine Winkelgeschwin-
digkeit w in Grad/sec.

. Unter Verwendung des Ergebnisses der vorstehenden Aufgabe ist die Beschleunigung

Jupiters durch die Sonne zu finden.

. Die Sonnenmasse betrigt 2 -10% g, die mittlere Entfernung Jupiters von der Sonne

7,8 -108km. Auf Grund des Newtonschen Gravitationsgesetzes ist die Beschleunigung
Jupiters durch die Sonne zu berechnen.



5. DIE ERDE ALS PHYSIKALISCHER KORPER

5.1 GroBe und Gestalt der Erde

Wihrend einer Mondfinsternis (Abb. 5.1) sieht man die Mondoberfliche innerhalb des von der
Sonne geworfenen Erdschattens. Die kreisformige Begrenzung dieses Schattens 146t sich nur
folgerichtig erkliren, wenn die Erde eine angenihert sphirische Gestalt besitzt.

Da die Erde zu groB ist, um direkt gemessen werden zu konnen, muf} eine indirekte Methode
zur Bestimmung ihrer GréBe angewandt werden. Ein kleiner Bogen ihres Umfangs kénnte
mit einem MeBband ausgemessen werden zwischen zwei Orten, die auf demselben Meridian
liegen, deren Breite aber um 1 Grad differiert. Wenn die Erde eine vollkommene Kugel wire,
wiirde iiberall die Entfernung zwischen zwei Punkten, deren Breitenunterschied einen Grad
betragt und die auf dem gleichen Meridian liegen, dieselbe sein. Aus einer Messung dieser
Entfernung lieBe sich dann der Erdumfang berechnen. Ist d die gemessene Entfernung und ¢
der gesuchte Erdumfang, so gilt
d 1°

¢ 360°
Wenn ¢ gefunden ist, kann der Erdradius B, aus der Beziehung
¢—=2m R, =2-3,142- R,

berechnet werden.

Direkte Messungen ergeben, dal der Abstand zweier Punkte, die in Breite 1° voneinander
entfernt sind, durchschnittlich 111 km betrigt. Hieraus folgt der Erdumfang

¢ =111 - 360 = 39 960 km,
und weiter erhilt man fiir den Radius der Erde
e = 6 400 km (3 900 Meilen).

Wenn jedoch lings eines Erdmeridians eine Reihe von Punktepaaren ausgewéhlt wird — jedes
Paar mit einem Grad Breitendifferenz —, so fithren die Messungen mit dem MaBband nicht
iiberall auf dasselbe Ergebnis. Tafel 5.1 zeigt, daB solche Punkte in Aquatornihe etwas dichter
beieinander liegen als solche in Nahe der Pole.

Tafel 5.1. Léngen von 1 Grad-Bogen

Lage Lreite 1° Breite Radius
entsprechende Entfernung
Nordpol + 90° 111,68 km 6356,912 km
Washington + 39° 111,39 km 6365,8 km
Aquator 0° 111,12 km 6378,388 km

Mittel — — 6370 km



