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DIE DREIFARBENPHOTOMETRIE

[. TEIL

Von G. A. TAMMANN, DBasel

I. AUFGABE

Der Astronom kann das von den Sternen empfangene Licht auf drei
grundsitzliche Eigenschaften hin priifen, auf die Herkunfts-Richtung
(Astrometrie), auf die Quantitit (Photometrie) und auf die Qualitét
(Spektroskopie u.a.). Es wurde lange {ibersehen, dass es unfruchtbar
ist, die Quantitdtsbestimmung, d. h. die Photometrie, als Selbstzweck
zu betreiben, dass sie vielmehr nach physikalischen Gesichtspunkten
programmiert werden muss und dann einen dusserst wertvollen Beitrag

auch zur spektralen Eigenschaft des Lichtes leisten kann.

Bei jeder Helligkeitsbestimmung gehen in die Messung zwei wesent-
liche Parameter ein, die isophote Wellenldnge und die Halbwertsbreite.
Die isophote Wellenldnge gibt die Lage des Energieschwerpunktes der
wirksamen Strahlung an, und die Halbwertsbreite ist der Wellenlangen-
bereich, in dem die Empfindlichkeit tiber 50% der maximalen betrigt.
Vollstindige Auskunft {iber den Strahlungscharakter eines Sternes er-
teilt eine Helligkeitsbestimmung mit méglichst enger Halbwertsbreite
bei jeder beliebigen isophoten Wellenldnge; man erhilt solche Licht-
intensitdtskurven in Funktion der Wellenldnge durch Registrierung von
Sternspektren. Sie stellen eine sehr zeitraubende Untersuchungsme-
thode dar und setzen eine grosse Gesamtintensitit voraus; der Spektro-
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skopie ist ohne grésseren Aufwand bei der photographischen Helligkeit
von etwa mpo = 13™5 eine Grenze gesetzt. Es gilt daher, durch geeig-

nete Wahl der Parameter eine optimale Photometrie zu finden, die sich
einerseits in mdglichst einfacher Weise auch auf schwache und sehr
schwache Sterne anwenden l4sst, andererseits aber ein Maximum an
Information lber die spektralen Eigenschaften eines Sterns liefert.
Durch diese Bedingungen wird das Schwergewicht der Methode automa-
tisch von Einzelsternen zu grdsseren Anzahlen von Sternen hin ver-
schoben, und der im Einzelnen beschrinkte Wert der Messungen tritt

erst bei statistischer Anwendung voll zu Tage.

Aus dem Gesagten folgt direkt, dass die in Frage kommenden Hellig-
keiten normalerweise photographisch durch Ausmessung der Platten-
schwirzung an einem Irisblendenphotometer, an dem etwa 300 Sterne
pro Stunde gemessen werden kdnnen, gewonnen werden. Besonders
eignen sich Schmidt-Spiegel-Platten, da sie bei einer Belichtungszeit
von nur etwa 10 bis 30 min. grosse Felder mit einigen tausend Sternen
so abbilden, dass nach einer Mittelbildung der Messwerte liber mehrere
Platten und der Berilicksichtigung verschiedener Korrektionen (wegen
Extinktion in der Erdatmosphire, Feldfehlern der Platte u.a.) die Hellig-
keiten mit mittleren Fehlern von nur ungefihr 0™M03 vorliegen. Aller-
dings miissen auf jeder Platte sogenannte Anhaltssterne bekannt sein,
die Helligkeits-Skala und -Nullpunkt zu liefern haben. Die Helligkeiten
dieser Sterne werden normalerweise photoelektrisch gemessen, d. h. mit
Hilfe eines am Fernrohr angebrachten Photomultipliers, auf den mandas
Licht des ausgeblendeten Sterns fallen lidsst. Diese Methode fiihrt zu
sehr genauen Helligkeiten mit mittleren Fehlern von nur etwa 0MO0l;
ihr zeitlicher Aufwand und die notwendigen sehr guten Sichtverhdltnisse
beschridnken die Anwendung jedoch auf eine zahlenmissig kleine Menge

von Sternen.

Wegen des sehr umfangreichen Beobachtungsmaterials, das laufend
auf Schmidt-Spiegel-Platten anféllt, ist man teilweise dazu iibergegan-
gen, die gemessenen Schwirzungen auf Lochkarten zu iibertragen, die
dann von elektronischen Rechenmaschinen bis zu den fertig gemittelten
und korrigierten Helligkeiten ausgewertet werden,

Das Endziel der Photometrie nach physikalischen Gesichtspunkten
ist die Erforschung des bisher noch hdchst liickenhaft bekannten Auf-
baus unserer Milchstrasse, — genauer: die Verteilung der Fixsterne
nach Entfernungen, Leuchtkraft, Alter, chemischer Zusammensetzung

usw. und der interstellaren Materie,
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II. ENTWICKLUNG DER METHODE
Zuerst wurde 1938 und 1946 von Wilhelm Becker darauf hingewiesen,

dass man fiir die Helligkeitsmessung bei Verwendung der herkémmli-
chen, der sogenannten visuellen und photographischen Spektralbereiche,
die ausschliesslich nach technischen Gesichtspunkten definiert worden
sind, einen erheblichen Informationsverlust in Kauf nehmen muss, dass
dieser sich aber vermeiden ldsst, wenn man die Spektralbereiche zu
Wellenldngen hin verlegt, bei denen in den Lichtintensitiats-Verteilungs-
kurven besondere Charakteristika auftreten. Die Abbildungen 1a und 1b
zeigen die schematische Intensitdtsverteilung verschiedener Spektral-
typen relativ zu Ao — bzw. Bo — Typen.

667 526 434 370 345 667 526 434 370 m K
k] ] 1 1 ¥ 1 T ] 1 ] il 1 bJ | L] 1
a b

B
Ao
B &

Abbildungen 1a und 1b -~ Schematische Strahlungsintensitdten verschiedener
Spektraltypen relativ a) zu Ao-Sternen, b) zu Bo-Sternen. Ueber der Abszisse
die Halbwertsbreiten verschiedener Spektralbereiche. (Nach W. Becker.)

Durch die Wahl von nur drei zu messenden Helligkeiten, also durch
eine Dreifarbenphotometrie (DFP), kénnen die beiden typischsten Merk-
male des Spektrums, der Gradient des Kontinuums und die Grésse des
durch die kontinuierliche Wasserstoffabsorption hervorgerufenen Balmer-
sprungs, festgehalten werden. Zu diesem Zweck definierte W. Becker
das RGU-System, in dem die wirksamen Spektralbereiche R(ot), G(elb)
und U(ltraviolett) folgenden Bedingungen unterliegen:
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isophote Halbwerts- Scholis
Bezeichnung | Wellenldnge breite Platte Filter
m | m L
R 638 40 Agfa Isopan
oder Kodak RG1
103aE
G 431 50 Agfa Astro
oder GGS5
Kodak 103 a0
U 373 60 Agfa Astro
oder UG2
Kodak 103 a0
Tabelle 1

Die isophoten Wellenldngen der zweiten Kolonne in Tabelle 1 sind
vom Spektraltyp des betrachteten Sterns abhZngig, sie gelten hier fiir
Ao-Sterne, jedoch istbei den engen Halbwertsbreiten der dritten Kolonne
die Abweichung auch bei anderen Spektraltypen gering. Die letzten bei-
den Kolonnen nennen fiir jeden Farbbereich je zwei Platten-Filter-

Kombinationen, die der Definition geniigen.

Der Nullpunkt der RGU-Helligkeiten ist so festgelegt, dass fiir Ao-
Sterne Mg = moo ufld fir Bo-Sterne mp = mg = my gilt. Mit dr‘ei ge
messenen Helﬁgke;ten lassen sich zwei unabhingige Farbenindices
(FI) bilden, ndmlich der kurzwellige Farbenindex (U-G) (FIk) und der
langwellige Farbenindex (G-R)(FIl), die als Helligkeitsdifferenzen ent-
fernungsunabhingig sind. Wie aus dem Herzsprung-Russel-Diagramm
(HRD) bereits bekannt ist, kdnnen die Sterne nur in einem mindestens
zweidimensionalen Diagramm nach Spektraltyp und Leuchtkraftklasse
getrennt dargestellt werden. Die beiden Farbenindices reichen also
gerade, nach Eliminierung der im allgemeinen unbekannten Sternent-
fernung, ein zweidimensionales Diagramm zu erstellen.

Neben dem RGU-System wurden auch andere Dreifarbensysteme ent-
wickelt. Besondere Verbreitung fand das 1953 definierte U (ltraviolet)
B (lue) V(isual)-System von H.L. Johnson und W.W. Morgan. Dieses
System hat den Vorteil, dass es seit langem Photozellen gibt, die si-
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multan fiir alle drei Farben geniigend empfindlich sind, so dass in ihm
bereits ein umfangreiches Material an sehr genauen, photoelektrisch
gemessenen Helligkeiten vorliegt. Die neu entwickelten Photozellen,
die auch im energiearmen Gebiet der R-Helligkeit befriedigend arbeiten
und gleichzeitig fiir die G- und U-Helligkeiten verwendet werden kon-
nen, wurden bisher noch nicht praktisch erprobt. Ferner sind in dem
UBV-System die Halbwertsbreiten so viel grésser,.dass in gleichen
Zeiten mehr Lichtenergie empfangen werden kann als im RGU-System.
Den technischen Vorteilen des UBV-Systems stehen die theoretischen
Nachteile gegeniiber, dass sich bei den grossen Halbwertsbreiten die
Spektralbereiche tiberlappen, und dass die V-Helligkeit nicht geniligend
im Roten liegt, um das Kontinuum voll zu erfassen. Das bewirkt, dass
bei einer DFP im UBV-System keine Hoffnung besteht, Riesen- von

Zwergsternen zu unterscheiden.

Es wurden auch Photometrien mit mehr als drei Farbbereichen vor-
geschlagen, so 1945 von J. Stebbins und E. Whitford eine Sechsfarben-
photometrie. Bei ihnen steht jedoch der Messaufwand zu dem Informa-

tionsgewinn in einem ungilinstigeren Verhiltnis.

Wir werden uns bei der folgenden Besprechung der Dreifarbenphoto-
metrie von Sternhaufen und Feldsternen hauptsichlich auf das Becker-
sche RGU-System stiitzen, die Erfahrungen aus dem UBV-System dane-
ben aber nicht ausser acht lassen.

1Hl. ANWENDUNG AUF STERNHAUFEN

a) Farbenbelligkeitsdiagramme

Tragt man die absoluten Helligkeiten Mg verschiedener Sterne gegen
ihre Flk bzw. FIIl auf, so erhidlt man das kurz- bzw. langwellige Farben-
helligkeitsdiagramm (FHD). Das FHD ist also ein umnormiertes HRD, in
dessen Abszisse statt des Spektraltyps ein FI aufgetragen wird. Die
Verwendung der absoluten Helligkeiten in der Ordinate setzt die be-
kannte Entfernung der betreffenden Sterne voraus; es gibt nur zwei
gréssere Sterngruppen fiir die bereits zuverldssige Entfernungen vorlie-
gen, die parallaktisch gemessenen Nachbarsterne der Sonne und die
Mitglieder des Hyaden-Sternhaufens, dessen Sternstromparallaxe sehr
akkurat bestimmt wurde. Abbildung 2 zeigt das langwellige FHD (im
UBV-System) der Sterne in der Sonnenumgebung:
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Abbildung 2 — Langwelliges Farbenhelligkeitsdiagramm der Sterne der Sonnen-
umgebung (UBV-System, nach M. Schwarzschild).

Die drei Sterne in der rechten oberen Ecke sind — ganz entsprechend
der Lage im HRD — Riesen; ebenso analog sind die beiden Sterne in
der linken unteren Ecke weisse Zwerge. Da die Sterne der Sonnenum-
gebung verschiedene chemische Zusammensetzung haben und alle
Altersklassen vertreten, definieren die Hauptreihensterne im FHD keine
scharfe Kurve, wie das spiter noch erldutert wird. Fiir die Festlegung
eines Standard-FHD miissen daher hauptséichlich die Hyaden herange-
zogen werden ; ihr langwelliges FHD (im UBV-System) zeigt die Abbil-
dung 3, in die nur durch die Raumgeschwindigkeit gesicherte Haufen-
mitglieder aufgenommen wurden.

Abgesehen von vier Riesen und vier etwas unterhalb der Hauptreihe
liegenden Unterzwergen, ist die Hauptreihe tber ein Intervall von 6™

gut definiert. Eine RGU-Photometrie fiir die Hyaden ist noch nicht ab-
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Abbildung 3 — Langwelliges Farbenhelligkeitsdiagramm der lHyaden (UBV-
System, nach . Johnson und C. Knuckles).

(U-G) 0.0 0.4 0.8 1.2 18 2.0 2.4 2.8

a) FHDI \ b) FHDk
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RIESEN
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10

Abbildungen 4a und 4b — a) langwelliges, b) kurzwelliges Standard-FHD
fur das RGU-System (Nach W. Becker).
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geschlossen. Die Nullpunkts-Eichung der absoluten Helligkeiten auf
der FHD-Ordinate musste daher auf einem Umweg, der letztlich auch
auf der parallaktischen Entfernung der Hyaden (und des Coma-Haufens,
in dem die Parallaxe von 6 Einzelstemen bekannt ist) basiert, vorge-
nommen werden. Die Form der Hauptreihenkurve wurde iiber ein weites
Grossenklassenintervall aus der Erfahrung an anderen, im RGU-System
gemessenen Sternhaufen (Hyaden, Praesepe, NGC 663, NGC 457 und
NGC 6823) gewonnen, deren Hauptreiheniste sich schrittweise iiber-
lappen ; so ergaben sich die kurz- und langwelligen Standard-FHD der
Abbildungen 4a und 4b.

b) Entfernung

Sternhaufen sind Ansammlungen von Sternen, die etwa gleichzeitig
aus einer interstellaren Wolke von einheitlicher chemischer Zusammen-
setzung gebildet wurden und demzufolge verhdltnismissig eng beiein-
ander stehen. Thre mittlere Entfernung von der Erde bezeichnet man als
die Entfernung des Haufens.

Misst man die Sterne eines offenen Sternhaufens dreifarbenphoto-
metrisch und tragt die FI zundchst gegen die scheinbaren Helligkeiten
mgG auf, so zeichnet sich in der Regel in beiden FHD die Hauptreihe der
Haufenmitglieder recht deutlich ab. Man findet, dass diese Hauptreihe
jeweils unterhalb der Hauptreihe im Standard-FHD liegt; durch Ver-
schiebung in der Ordinate kdnnen die beiden Hauptreihen zur Deckung
gebracht werden. Der Betrag der Verschiebung in Gréssenklassen
(mG - Mg), der sogenannte Entfernungsmodul |1, ist ein direktes Mass
fir die Entfernung des Haufens, denn ligen alle Sternhaufen gleich weit
entfernt, so fielen (mit noch zu besprechenden Einschrinkungen) ihre
Hauptreihen auch bei Verwendung scheinbarer Helligkeiten aufeinander.
Der Entfernungsmodul lasst sich durch die einfache Formel

(£+1)
r (pc) =10

in die in Parsec ausgedriickte Entfernung umrechnen.

Bisher wurden etwa 140 Haufendistanzen auf diesem Wege bestimmt :
die gemessenen Distanzen schwanken zwischen 40 pc (Hyaden) und
3150 pc (NGC 7790).

Von besonderem Interesse ist die rdumliche Verteilung der offenen
Sternhaufen in der Milchstrasse; diese wird in Abbildung 5 dargestellt.
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® offene Haufen und OB~Ass., o HII-Reg,

Abbildung 5 — Verteilung der offenen Sternhaufen, OB-Assoziationen und der

HII-Regionen in der galaktischen Ebene. Schraffierte Gebiete sind radioastro-

nomisch von G. Westerhout bestimmte HI-Gebiete. Sonne in der Bildmitte ; nach
unten (327°) zum Milchstrassenzentrum. (Nach W. Becker.)

Eine genauere Analyse lasst mindestens in der rechten Hilfte des

Bildes drei von oben links nach unten rechts verlaufende Haufenkon-
zentrationen erkennen, die als Spiralarme unserer Milchstrasse ange-

sehen werden. Die Spiralstruktur tritt noch wesentlich deutlicher zutage,
wenn man sich auf sehr junge Haufen beschrdnkt. Das Undeutlicher-
werden dieser Struktur bei den 4&lteren Haufen ldsst interessante
Schliisse auf das Alter der Spiralarme zu.

Grdssere Schwierigkeiten als die offenen Sternhaufen bereiten der
Dreifarbenphotometrie die Kugelhaufen. Thre Mitglieder stehen im Zen-
trum so dicht, dass sie sich nicht einzeln messen lassen. Nur die
dussersten Sterne bilden auf photographischen Platten keine «blends» ,
d. h. Ueberlappungen ; weiter ins Zentrum kommt man nur mit photoelek-
trischen Helligkeitsmessungen. In Kugelhaufen werden fast nur Riesen
beobachtet, die Hauptreihe ist schlecht besetzt und wenig gut festge-
legt. Bei der Bestimmung des Entfernungsmoduls besteht daher meist
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eine Unsicherheit, wie weit in der Ordinate verschoben werden muss;
deswegen wurde schon versucht, statt der Hauptreihe die bereits aus
dem HRD bekannte Veridnderlichenliicke im horizontalen Riesenast mit
dem Standard-FHD zur Koinzidenz zu bringen. Die Diskrepanz zwi-
schen beiden Methoden l4dsst vermuten, dass Hauptreihe und Riesenast
nicht scharf definierte Kurven sind, sondern von Sternhaufen zu Stern-

haufen etwas variieren kbénnen,

c) Mitglieder

Bei der blossen Betrachtung eines Sternhaufens ist nicht ersicht-
lich, welche Sterne physisch zum Haufen gehdren und welches Feld-
sterne sind, die zufidllig in Richtung des Haufens stehen. Da Stern-
haufen auch dynamisch eine. Einheit bilden, ist das zuverldssigste
Kriterium fiir die Haufenmitgliedschaft die Kenntnis der Raumgeschwin-
digkeiten aller in Frage kommenden Sterne. Selbst wenn man statt der
Raumgeschwindigkeiten die leichter zu bestimmenden (zur Blickrich-
tung tangentialen) Eigenbewegungen der Sterne bentitzt, ist die An-
wendung dieses Kriteriums hdchst miihsam und bei weit entfernten
Haufen tiberhaupt nicht méglich. Besonders tiber den Radius von Stern-
haufen sind wir sehr mangelhaft unterrichtet, denn die einzelnen, zen-
trumfernsten Mitglieder tauchen in der Menge der Feldsterne unter.
Jede weitere Moglichkeit, die Haufenmitglieder zu erkennen, ist daher

wertvoll.

Wahlt man die Sterne aus, die beim ersten Blick zum Haufen zu ge-
héren scheinen, so legt mindestens ein Teil von thnen in der Regel in
beiden FHD je ein schmales Band ldngs der Hauptreihe fest. Bei den
ibrigen Sternen der Haufenumgebung, die in beiden Diagrammen gleich-
zeitig in die Streubdnder fallen, handelt es sich zur Hauptsache um
physische Haufenmitglieder.

Allerdings fallen auch Hauptreihen-Feldsterne, die zufidllig in der-
selben Entfernung wie der Haufen stehen, zwangsweise in die gleichen
Streubédnder; auch Sterne, die tatsdchlich nicht zur Hauptreihe gehéren,
kénnen bei gewissen Entfernungen eine Mitgliedschaft vortduschen.
Umgekehrt ist es kaum mdglich, Unterzwerge und Riesen, die physisch
zum Haufen gehoren, als Mitglieder zu erkennen, da man sie fiir ge-
wdhnliche Feldsterne verschiedener Distanz hdlt, — es sei denn, man
kenne die Riesen bereits als solche und sie fielen im FHD in das der

Haufenhauptreihe entsprechende Riesengebiet.
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d) Doppelsterne

Etwa jeder vierte Stern im Milchstrassensystem diirfte ein Doppel-
oder Mehrfachsystem sein. Vor allem bei den frihen Typen scheinen
Einzelsterne durchaus die Ausnahme zu bilden. In welcher Weise las-

sen sich nun Haufendoppelsterne im FHD erkennen ?

Bestimmt man die Farbhelligkeiten eines Haufehsterns, der tat-
sidchlich ein Doppelstern ist, — von dem zunidchst angenommen werden
soll, er setze sich aus zwei gleichartigen Komponenten zusammen, —
so sind die Farbhelligkeiten bei der verdoppelten Leuchtkraft je 075
heller als bei einem Einzelstern, die FI werden als Diiierenzen jedoch
davon nicht betroffen. Demzufolge liegen diese Doppelsterne in den
FHD lidngs einer Kammlinie, die 075 nach oben verschoben, parallel
zur Haufenhauptreihe verlduft. Zwischen der Hauptreihe und der Kamm-
linie ordnen sich Doppelsterne ein, deren Komponenten verschiedenen

Spektraltypen angehoéren.

Abbildung 6 zeigt das langwellige FHD der Praesepe, die besonders

reich an Doppelsternen ist.
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Abbildung 6 — Langwelliges Farbenhelligkeitsdiagramm der Praesepe (UBV-
‘System, nach H. Johnson.)
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e) Verfdrbung

Der Raum zwischen den Fixsternen ist mit interstellarer Materie er-
fiillt; diese ist fiir den Astronomen von grésstem Interesse, da sie in
stindiger Wechselwirkung mit den Sternen steht; neue Sterne werden
aus ihr geboren, und sterbende Sterne stossen in sie einen erheblichen
Teil ihrer Masse aus. Man schitzt, dass wohl mehr als 1,5% der Ge-
samtmasse unserer Milchstrasse als interstellare Materie vorliegt.
Deren Verteilung ist nicht homogen, sondern sie zeigt eine starke
Konzentration gegen die Milchstrassenebene zu und ist sehr h&ufig in
Wolken zusammengeballt, in denen die Dichte etwa 100mal grésser als
im einbettenden Medium ist. Obwohl diese Dichte der Wolken mit etwa
12-15 Atomen im cm® Ausserst gering ist, bewirkt ihre Ausdehnung
von einigen pc, dass das durch sie dringende Sternlicht abgeschwicht
und verdndert wird. Die interstellare Materie setzt sich aus zwei meist
gleichzeitig vorhandenen Komponenten zusammen: zu 99 % aus inter-
stellarem Gas (hauptsdchlich bestehend aus neutralem Wasserstoff,
ferner aus Molekiilen, Atomen, lonen und Elektronen) und zu 1% aus
Staub (d. h. aus festen Partikeln).

Nur selten ldsst sich die interstellare Materie direkt beobachten ;
nur dann nimlich, wenn benachbarte, heisse Sterne das Gas zum Leuch-
ten anregen, wenn der Staub das Licht nahe stehender Sterne reflektiert
oder wenn die Materie vor einem hellen Hintergrund als Dunkelwolke
erscheint. Ohne auf die die Polarisation u. a. Verdnderungen des Lich-
tes durch interstellare Materie betreffenden Messungen eingehen zu
wollen, ist fiir die Beobachtung die wichtigste Eigenschaft der inter-
stellaren Materie ihre Absorptions- bzw. Emissions-Wirkung. Das inter-
stellare Gas absorbiert nur gewisse Linien aus dem Spektrum hinter
ihm stehender Sterne, es emittiert ferner bei der Wellenldnge 21.1 cm
die fiir die Radioastronomie so wertvolle Linie des neutralen Wasser-
stoffs. Die kontinuierliche, aber selektive Absorptionswirkung des inter-
stellaren Staubs lasst sich nur teilweise durch Stern- oder Galaxien-
auszihlungen oder durch Vergleich geometrischer Parallaxen mit pho-
tometrisch abgeleiteten Entfernungen bestimmen; hier ist der DFP eine
dankbare, wenn im einzeln oft auch schwierige Aufgabe gestellt. —
Eine neutrale, d. h. wellenldngenunabhingige Schwichung des Lichts

durch interstellare Materie kann bisher h6chstens vermutet werden.

Die Gréssenangaben der iiber den ganzen Himmel gemittelten Ab-
sorption schwanken fiir photographische Helligkeiten zwischen 0M25
und 1™ O pro Kiloparsec (kpc), der wahrscheinlichste Wert liegt in der
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Gegend von 0™ 4. in begrenzten Gebieten der Milchstrasse kann die
Absorptionswirkung aber den zehnfachen Betrag erreichen. Die Schwi-
chung durch den interstellaren Staub ist bei rotem Licht weniger stark
als bei blauem, d.h. die R-Helligkeiten werden am wenigsten, die U-
Helligkeiten am stirksten betroffen. Fiir die FHD bewirkt eine solche
Verfarbung eine Verschiebung nach rechts unten; die Verschiebungs-
richtung kann, da die Abhéngigkeit der Absorption von der Wellenldnge

bekannt ist, berechnet werden.

Abbildungen 7aundb — a) langwelliges, b) kurzwelliges Farbenhelligkeitsdia-
gramm des verfarbten Sternhaufens NGC 1528. Deutlich ist die Verschiebung
der Hauptreihe gegen die gestrichelte Standard-Kurve; die Farbenexzesse

betragen: FEl = 0m35; FEk = 0m 24, (Nach W. Becker und J. Stock.)
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Tatsichlich beobachtet man sehr hdufig, dass die Hauptreihen von
Sternhaufen im FHD nicht nur wegen der verschiedenen Distanzen nach
unten, sondern zusitzlich wegen der Verfarbung durch den Staubanteil
davorstehender Materiewolken auch nach rechts unten vom Standard-
FHD weg verschoben sind. Ein Beispiel fir das FHD eines verfiarbten
Haufens zeigt Abbildung 7.

Um aus dem Betrag der Verschiebung auf die Schwichung einer
Farbhelligkeit schliessen zu konnen, definiert man den kurz- bzw.

langwelligen Farbenexzess (FEk bzw. FEl):

FEk = FIk FIk

verfarbt unverfirbt

FEl = Fll Fl

verfirbt unverfirbt

Die auf der rechten Seite der Gleichungen stehenden Grossen las-
sen sich direkt dem FHD entnehmen, die verfirbten Grdssen an einer
beliebigen Stelle der verfiarbten Hauptreihenkurve, die unverfarbten
Grossen an der entsprechenden Stelle auf der Standard-Kurve. Im RGU-
System ist der FE im Gegensatz zum UBV-System kaum abhéngig vom
Spektraltyp eines Sterns; das bedeutet nichts anderes, als dass die
Standard-Kurve im RGU-System durch die Verfdrbung starr verschoben
wird, es sei denn, die verfirbende Materiewolke befinde sich inmitten
des Haufens. Nach einer kleinen Rechnung ergibt sich aus dem FE die
Absorption A (beispielsweise der G-Helligkeit) zu:

A (G) = 1.58 (FEk + FEIl).

(Fortsetzung folgt.)
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RADIOASTRONOMIE SUR FREQUENCE DE 20,2 MHZ

ESSAIS PRELIMINAIRES DU RADIOTELESCOPE DE LA
STATION-OBSERVATOIRE DE MONTFLEURY —GENEVE

Par M. et J.J. Keller, Genéve

I. INTRODUCTION

L'Astronomie est aussi vieille que le Monde. Parmi les documents
manuscrits les plus anciens que nous possédons se trouvent des textes
qui nous révélent les connaissances parfois étendues dont pouvaient
s'enorgueillir certaines civilisations. Ainsi, les astronomes (ou prétres)
babyloniens divisaient 1'année en 12 mois, et savaient reconnaitre les

constellations touchées par la trajectoire solaire.

Mille ans avant J.C., Grecs, Chinois ou Babyloniens étaient & méme
de prévoir les éclipses de la Lune ou du Soleil, grice aux observa-
tions réguliéres qu'ils avaient faites.

Des penseurs grecs de génie, ainsi Thalés, Pythagore ou Ptolémée
essayeérent d'interpréter les résultats des observations et travaux aux-
quels ils s'adonnaient; bien des aspects des problémes posés demeu-
rérent toutefois mystérieux, et beaucoup de questions sans réponse.
Ils gardérent la conception erronée — mais qui devait demeurer valable
durant 1500 ans — que les planétes du systéme solaire tournaient au-

tour de la Terre.

Puis, au cours d'une période relativement bréve de 200 ans, les
contributions scientifiques de quelques savants de génie permettent a
I'Homme de faire des progrés immenses dans la connaissance de «notre»
systéme solaire. En effet, Copernic montre que les planétes se meuvent
autour du Soleil, et non autour de la Terre, comme on le croyait jus-
qu'alors; Képler démontre que les orbites planétaires sont des ellipses,
et non des cercles; Newton enfin révéle que les mouvements plané-

taires sont fonction de l'attraction solaire.

Galilée introduit l'usage du télescope en astronomie, élargissant
ainsi de maniére sensible les possibilités d'investigation du ciel étoilé,
jusqu'alors réduites. Il étudie le Soleil et ses taches, Jupiter et ses
satellites, observe Saturne et les anneaux qui entourent la planéte, et
relate J]a similitude des phases de Vénus avec celles de la Lune.
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Il faut attendre la fin du XVIII® siécle pour voir apparaitre des ins-
truments d'observation permettant 1'étude d'objets situés au-dela des
limites du systéme solaire. En Grande-Bretagne, en effet,les Herschel,
pére et fils, réalisent le premier grand télescope, dont l'ouverture
atteint 122 cm, et qui leur permet d'attaquer le probléme de la structure
du cosmos. Leur conclusion: !'Univers est un gigantesque systéme
d'étoiles se mouvant autour de son centre de masse commun. Lord
Ross, en 1840, identifie avec son télescope de 210 cm de diamétre une
nébuleuse spirale qu'il estime étre une immense agglomération d'étoiles
et de matiére lumineuse. En 1920, enfin, Hubble s'attaque avec succés
au probléme de la distance et de l'espacementdesnébuleuses, démontre
qu'il s'agit de galaxies en expansion, dont beaucoup sont semblables
a «notre» propre Voie Lactée, et qui s'éloignent 1'une de l'autre a des

vitesses trés élevées.

Ainsi se trouvent résumées les connaissances de «l'infiniment
grand » lorsque prend naissance, 10 ans plus tard, ce qu'on appellera

la Radioastronomie. De quoi s'agit-il ?

En 1931, 1'Américain Jansky, travaillant pour le compte des «Bell
Telephone Laboratories», étudie les perturbations atmosphériques et
leur influence sur les communications radioélectriques, ceci sur la
longueur d'ondes de 14.6 métres. Il découvre alors que le bruit de
fond détecté par son récepteur, et capté grdce a une antenne rotative
de grandes dimensions, accuse une variation diurne réguliére, non
seulement en intensité, mais également en direction. En effet, la récep-
tion du bruit de fond est plus intense lorsqu'un certain point du ciel
passe devant l'antenne, et le maximum d'intensité se répéte toutes les
23 heures et 56 minutes. Jansky en conclut 24 |'existence d'une source
de rayonnement radioélectrique extraterrestre dont l'origine demeure un

mystére absolu.

Malheureusement, la portée de cette découverte devait demeurer
ignorée, et les conclusions de Jansky n'intéressérent les astronomes

que beaucoup plus tard, soit aprés la guerre.

Durant les hostilités 1939/45 cependant, quelques observations
étonnantes furent faites, d'une maniére d'ailleurs fortuite. En 1942, en
effet, le Soleil se manifesta pour la premiére fois comme source intense
de rayonnement radioélectrique, en brouillant & diverses reprises la
réception des appareils de radar anglais sur ondes métriques. Quelque
temps plus tard, on observe un phénoméne bizarre: le passage de mé-
téorites et leur combustion lors de leur entrée dans l'atmosphére ter-
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restre laisse une trace sur les écrans des appareils de détection mili-
taires, trace qu'on attribuait tout d'abord A la présence d'avions
ennemis!

Aprés la guerre, on devait se rappeler ces expériences, lesquelles
donnérent d'ailleurs naissance A une branche de la radioastronomie
appelée Radarastronomie; cette méthode consiste non pas a recevoir
les émissions produites par les corps célestes eux-mémes, mais a
émettre des ondes trés puissantes en direction de ces corps et a
capter les échos qu'ils nous renvoient; c'est ainsi qu'il a été possible
de capter des échos aprés réflexion svr des météores, sur la Lune et

sur certaines planétes.

Figure 1 — Vue aérienne de la station radioastronomique de Jodrell Bank, pres
de Manchester, en Angleterre. Ce radiotélescope parabolique est actuellement
le plus grand et le plus puissant du Monde. Ses services ont été appréciés
lors d'expériences aussi bien russes qu'américaines, en permettant aux uns
de s'assurer de l'impact lunaire de Lunik II, et aux seconds de suivre les
émissions de Pioneer V jusqu'a la distance de 36 millions de kilometres,
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Dés 1948, la radioastronomie se développe a4 pas de géant dans de
nombreux pays. Des groupes de recherche fort actifs se forment en
Angleterre, en Australie, en Hollande, en France et aux Etats-Unis.
Les progtés techniques remarquables réalisés durant la guerre vont
favoriser ce développement et lui donner un essor qui jusqu'a aujourd'-
hui n'a fait que s'accentuer; il a permis 4 la radioastronomie d'obtenir
des résultats d'une portée exceptionnelle et a doté 1'Astronomie d'un
moyen d'investigation perfectionné au point de rendre possible la so-

lution de problémes cosmogoniques jugés insolubles jusqu'a ce jour.

II. LA RADIOASTRONOMIE — DEFINITION — APERCU DES MOYENS

TECIHNIQUES

Le bref apergu historique qui précéde a déja permis au lecteur
d'esquisser une définition de la radioastronomie: elle est le domaine
de I'Astronomie ayant pour objet 1'étude des corps célestes par les

méthodes radioélectriques. Deux techniques sont employées :

a) 1'étude du rayonnement propre des astres;
b) la réception des échos renvoyés par certains corps célestes, aprés

émission d'impulsions radioélectriques depuis une station terrestre.

Nous rappelons que les ondes radioélectriques composent une
fraction du spectre électromagnétique, fraction dont la longueur d'onde
varie entre quelques millimétres et quelques kilométres. Ces ondes
sont exactement de méme nature que les ondes lumineuses, calorifiques
cosmiques ou que les rayons X, dont elles ne différent que par la

longueur, donc par la fréquence.

lumiére visible ondes radioélectriques
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Figure 2 — Spectre électromagnétique.
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Ainsi, de 1'Antiquité jusqu'a voici une trentaine d'années, 1'Homme
a dd se limiter 4 observer et & capter le rayonnement visible des
astres, ce rayonnement dont la longueur d'ondes est comprise entre le
violet extréme (4 X 107 cm) et le rouge profond (7,2x 107 cm). Depuis
trois décades, il a découvert une nouvelle « fenétre », ouverte sur
I'espace infini et perméable aux radiations qui en proviennent. Cette
zone est limitée & ses deux extrémités. Du cbté, des ondes courtes,
cette limite se situe & une longueur d'ondes de 3mm environ, & cause
de 1'absorption atmosphérique; du c6té opposé, la réflexion ionosphé-

rique rend difficile la réception d'ondes dépassant 30 métres.

Quels sont les moyens techniques utilisés pour capter le rayonnement

radioélectrique des astres ?

En principe, ils gardent une certaine ressemblance avec les ins-
tallations réceptrices de radio utilisées dans nos foyers pour 1'écoute
des émissions de radiodiffusion. Nous disons en principe seulement,
car en réalité l'antenne et le récepteur auxquels nous sommes habi-
tués sont remplacés par des éléments plus compliqués, trés spécia-
lisés, au sujet desquels nous allons faire quelques bréves remarques,

quitte & y revenir de maniére approfondie lors de prochains articles.

1. antennes

L'antenne unifilaire ou verticale qui orne nos toits devient tout-a-
fait insuffisante. En effet, le radioastronome désire recevoir les émis-
sions provenant d'un point déterminé du ciel. Il a donc intérét & ce que
le rayonnement capté par son antenne provienne d'une zone aussi
réduite que possible, donc que l'angled’ouverture du faisceau d'antenne
soit aussi petit que possible. Il désire également observer des points
du Ciel situés en diverses positions; parfois, il utilisera une antenne
fixe, et attendra que le ciel défile lentement devant celle-ci; le. plus
souvent, le mouvement diurne étant par trop lent, il utilisera une
antenne mobile, rotative ou inclinable, parfois l'une et l'autre. Il
manoeuvrera son antenne de maniére a diriger le faisceau vers le point

du ciel a étudier.

D'autres facteurs jouent un rble important, tels que surface, gain,
pouvoir de résolution, lobes secondaires, largeur de bande; ces diffé-

rents facteurs seront étudiés en détail plus tard.

171



2. récepteurs

Les radiotélescopes du type le plus simple se composent d'une an-
tenne, d'un récepteur, et d'un instrument enregistreur destiné a inscrire
les valeurs successives de la puissance regue, sur une bande de pa-
pier. Ces bandes de papier ont quelque peu l'aspect de celles qui
équipent nos barométres et thermométres enregistreurs, bien connus de

chacun.

On pourrait penser de prime abord qu'il suffit, pour perfectionner un
radiotélescope, d'augmenter les dimensions de I'antenne d'une part, et
d'accroitre la sensibilité du récepteur d'autre part.

En réalité, les difficultés d'ordre mécrnique, ainsi que le coiit
exorbitant de telles constructions, limitert les dimensions qu'il est

possible de donner a une antenne.

Par ailleurs, si le pouvoir amplificateur d'un récepteur peut étre
augmenté a l'infini, le bruit de fond inévitable empéche la mise a
profit d'une telle amplification. En effet, le rayonnement extra terrestre
n'étant pas différent — aprés détection dans le récepteur — du bruit
de fond créé par le passage d'un courant dans un circuit résistif, il se

1"
1

trouve que la distinction entre l'un et l'autre ne peut s'opérer que

selon un critére quantitatif, et non pas qualitatif.

En effet, des variations du bruit de fond égales en grandeur aux
variations de l'intensité d'une source céleste radioélectrique empé-
cheront la détection de cette derniére, non par manque de sensibilité
du récepteur, mais parce que le bruit de fond sera amplifié dans la
méme mesure que l'énergie extra terrestre, ce qui impose une limite

aux possibilités de détection de celle-ci.

Quelle est l'origine de ce malencontreux bruit de fond ?

On peut citer:

a) les perturbations causées par les diverses activités humaines. Ce
sont par exemple celles causées par les étincelles provenant de
machines électriques, de moteurs d'automobiles; les lignes aéri-
ennes pour chemins de fer, trams, et trolleybus; les laboratoires de
recherche nucléaire; les communications radio terrestres.

b) les phénoménes naturels, par exemple les décharges électriques
(éclairs); ces perturbations sont beaucoup plus intenses et fréquen-
tes dans les régions tropicales qu'aux latitudes plus « hautes ».
L'intensité de ce type de perturbations diminue avec la longueur
d'ondes et n'est plus guére génante au-dessous de 3 métres,
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c) l'instabilité du gain du récepteur. 1l est de toute importance que le
facteur d'amplification d'un radiotélescope demeure rigoureusement
constant. En effet, la moindre variation de ce facteur pourrait étre
interprétée comme étant une variation de l'énergie provenant de
l'antenne, rendant ainsi les résultats des observations compléte-
ment illusoires. Pour obtenir une stabilité suffisante, il est donc
nécessaire d'utiliser des montages extrémement soignés, et de sta-
biliser la tension d'alimentation des installations. Ce probléme est
ardu, et une installation classique nécessite une stabilisation de la
tension dans le rapport de 1/10000, et le maintien d'une tempéra-
ture constante & 1° C prés. Certaines installations perfectionnées
disposent d'une tension d'alimentation stabilisée dans le rapport
de 1/250000.

d) l'instabilité du facteur de bruit du récepteur. Ce facteur de bruit
doit — lui aussi — demeurer rigoureusement constant, sous peine de
provoquer les mémes erreurs que celles mentionnées sous point c.
Il est causé principalement par le passage du courant dans les
résistances qui entrent dans la composition des circuits du récep-
teur, comme aussi par le flux électronique dans les lampes. Ce
bruit thermique, causé par l'agitation moléculaire, est l'obstacle

principal a l'augmentation de la sensibilité des récepteurs.

Il est évident que les récepteurs spécialisés pourlaradioastronomie
tiennent compte de tous ces facteurs. C'est ainsi que les techniques
des alimentations stabilisées ont atteint une trés grande perfection.
D'autre part, des tubes a faible bruit de fond ont été employés avec
un trés grand succés. Enfin, des récepteurs fonctionnant selon des
principes entiérement nouveaux ont vu le jour; nous citons les récep-
teurs a mélangeur refroidi, ceux a amplificateur paramétrique, et enfin

les amplificateurs «maser».

On voit que les problémes & résoudre sont nombreux, et que la
radioastronomie reste une branche difficilement accessible & 1'amateur

tant a cause de la complexité des installations que de leur coit élevé.

1ll. EXPERIENCES A LA STATION-OBSERVATOIRE DE MONT
FLEURY - GENEVE

Malgré les difficultés nombreuses inhérentes a un tel projet, nous
avons décidé de procéder a des expériences de radioastronomie i notre
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station. L'intérét d'un tel projet réside particuliérement dans la possi-
bilité de procéder simultanément i des observations optiques et radio-

électriques, et de comparer immédiatement les divers phénomeénes.

Les possibilités financiéres imposent des limites étroites au pro-
P
gramme d'une telle station d'amateurs, qui ne bénéficie pas de 1'apport
illimité de fonds gouvernementaux! C'est dire qu'un choix judicieux
des moyens techniques dut étre fait de méme qu'il fallut limiter le pro-
¥
gramme d'expériences et viser la réalisation de travaux valables
malgré les moyens réduits.Il s'avéra d'office indispensable de recourir

largement a la construction personnelle de 1'appareillage.

Notre programme préliminaire s'échelonne sur cinq ans; la premiére
moitié de cette période est réservée a 1'étude du ciel radioélectrique
sur 20,2 MHZ et a 1'établissement d'une carte d'isophotes. LLa seconde
moitié doit voir la construction d'un interférométre et le travail aux
fréquences allant jusqu'a 170 MHZ; la réception du rayonnement sur

21cm n'est pas encore décidée.

1. Choix du type de radiotélescope

Pour les essais préliminaires dont nous rendons compte aujourd'hui,
nous avons utilisé un radiotélescope simple, composé d'une antenne
directionnelle mobile en ascension droite et déclinaison, alimentant un
récepteur & largeur de bande MF variable; 1'énergie totale regue est
mesurée par un instrument indiquant la valeur de la tension de sortie
de l'étage basse fréquence. Les lectures faites a l'instrument sont
reportées sur un diagramme, et les différents points équiangulaires
reliés entre eux. L'étalonnage du récepteur est assuré au moyen d'une
diode a bruit, dont nous parlerons en détail dans un prochain article

(voir figure 3).

antenne directionnelle

étalon récepteur

/’ instrument de mesure

Figure 3 —Schéma du radiotélescope utilisé lors des essais que nous relatons.
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Figure 4 — L'antenne Yagi avec ses éléments parasites. L'adaptation en T

est bien visible. (Vue nocturne.)

2. Choix de l'antenne

Nous avons construit une antenne de type Yagi, a éléments para-
sites, et composée d'un élément primaire, d'un réflecteur, et de deux
éléments directeurs. La pose d'un troisiéme élément directeur, destiné
a réduire le faisceau directionnel, est actuellement en cours. L'adap-
tation d'impédance (actuellement 300 ohms) se fait par un dispositif
en T; la liaison antenne—récepteur se fait par 20 meétres de ruban

méplat, de 300 ohms d'impédance caractéristique.

La hauteur de I'antenne au-dessus du sol est de ' longueur d'onde,
soit de 750 cm; le pylone tournant permet la rotation de l'antenne sur
360° ; un dispositif basculant permet en outre de viser n'importe quel

point entre 1'horizon et un angle de 80° avec celui-ci.

3. Rapport d'expériences

Nous présentons trois diagrammes faits lors des essais prélimi-
naires. Les trois trajectoires des faisceaux sont portées sur le frag-

ment de carte céleste, voir figure 7.
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Figure 5 — Phase du montage de l'antenne Yagi.

Le niveau de chaque trajectoire est relatif, puisqu'il est déterminé:

pour la trajectoire N° 2, par alpha de 1'Aigle;
pour la trajectoire N° 1, par epsilon de Pégase;
pour la trajectoire N° 3, par alpha du Dauphin.

Chacune des trois trajectoires décrit un arc de cercle de 14009,
soit + ou — 70° de part et d'autre du point 0. Ces 140° sont reportés
sur les diagrammes des figures 8, 9 et 10, permettant ainsi au lecteur

de lire la valeur du rayonnement radioélectrique de S° en S°©, et de

176



Figure 6 — Autre phase du montage de 1'antenne.

voir sur la carte de la figure 7 & quel point du ciel correspond cette
lecture.

Le point O de chacune des trajectoires est représenté sur la carte
par un petit trait double coupant celles-ci.

Par cette méthode, il est possible d'établir une carte du ciel radio-
électrique, en portant sur la planisphére les valeurs obtenues lors du
balayage systématique du firmament par I'antenne du radiotélescope.

Pour conclure, nous informons ceux qulintéresse le domaine de la

radioastronomie que la possibilité leur est offerte de nous adresser
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TRAJECTOIRE

Figure 7 — Fragment de la carte céleste, montrant les trois trajectoires men-
tionnées dans le texte.

Diagramme de réception de ['émission radioélectrique sur la longueur
d'ondes de 20,2 MHZ, en provenance de diverses régions de la voie
lactée. — L'échelle verticale est graduée en 1/10 de volts. —L'échelle

horizontale est divisée en 140 °.

10 7

T T L T ! Ll T 1 1 T T T L4 T T

70 60 50 40 30 20 10 0 10 20 30 40 50 60 70

Figure 8 — Trajectoire N° 2. Référence: alpha de 1'Aigle.
178



8 —
7 <
6 -
5 -
4 4
3
2 -
1 =

:

1 T T T T 1 T T T T T 1 T T T
70 60 50 40 30 20 10 O 10 20 30 40 50 60 70

Figure 9 (ci-dessus) — Trajectoire N° 1. Référence: epsilon de Pégase.

Figure 10 (ci-dessous) — Trajectoire N° 3. Référence: alpha du Dauphin.
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Figure 11 — Photographie montrant la Constellation du Cygne. Elle correspond
a un fragment de la région traversée par la trajectoire No 1.
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leurs questions a ce sujet, en écrivant directement a la rédaction fran-
caise de «Orion», qui transmettra. Si 1'intérét rencontré le justifie,
nous formerons un groupe étudiant plus particuliérement certains prob-
lémes touchant & la radioastronomie, et susceptible de participer aux

~

travaux entrepris 4 notre station-observatoire.

ERRATUM : dans le précédent bulletin (N° 76, avril — juin 1962) une
erreur s'est glissée dans 'article de M. S. Cortesi: « Contribution a
I'étude de trois nouvelles formations persistantes de [upiter»: a la
page 120, en lieu et place du graphique 6, on a reporté une seconde
fois le graphique 4, déja reproduit a la page 118. Voici le véritable
graphique 6 que l'on aurait dii y trouver. Nous nous excusons auprés

de ['auteur et de nos lecteurs de cette erreur malencontreuse.

o'
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GEGENSEITIGE VERFINSTERUNG DER JUPITER-TRABANTEN

Von E. LEUTENEGGER, Frauenfeld

Die vier grossen, von Galileo Galilei 1610 als eine der ersten Friichte
der Erfindung des Fernrohrs entdeckten Jupitermonde kreisen bekannt-
lich sozusagen in ein und derselben Ebene um den Planeten Jupiter.
Diese Ebene stimmt weiter nahezu mit der Aequatorebene des Planeten
iberein. Diese wiederum ist um einen Winkel von 3.07° gegen die
Ebene der Jupiterbahn geneigt. Die Jupiterbahn endlich bildet mit der
Ekliptikebene, der Ebene der Erdbahn, einen Winkel von 1.30°.

Zweimal wihrend eines Jupiterumlaufes geht nun die Ebene der
Jupitermond-Bahnen durch die Sonne. Dann ist die Mdglichkeit gegeben,
dass erstens die Jupitermonde — von der Erde aus gesehen — sich ge-
genseitig bedecken, und dass zweitens einer der Monde in den Schatten-
kegel eines andern gerdt. Im ersten Falle beobachten wir von der Erde
aus, dass zwei vor und nach der Bedeckung (englisch: occultation)
getrennt sichtbare Monde fiir eine gewisse Zeit zu einem einzigen fast
sternartigen Punkt verschmelzen. Die Dauer einer solchen Bedeckung
hidngt von verschiedenen Umstdnden ab: 1) davon, welche Monde sich
tiberdecken ; 2) welche Stellung die beiden Monde innehaben und 3) im
Zusammenhang damit, mit welchen Geschwindigkeiten die Monde, von
der Erde aus gesehen, sich scheinbar vom Planeten Jupiter entfernen
oder sich ihm ndhern. Bei gleichsinniger Bewegung dauert natiirlich
die Bedeckung wesentlich linger als bei entgegengesetzter Bewegungs-
richtung. 4) hingt die Dauer der Bedeckung auch davon ab, ob die bei-
den Monde, die immerhin als kleine Scheibchen gesehen werden, sich
zentral oder nur exzentrisch aufeinander projizieren. 5) spielt aus
beugungstheoretischen Griinden die Brennweite und das Auflésungs-

vermdgen des verwendeten Fernrohres eine wesentliche Rolle.

Interessanter als die Bedeckungen sind die gegenseitigen Verfin-
sterungen zweier Jupiter-Trabanten. Von zwei in Jupiterndhe vorerst
getrennt sichtbaren Monden taucht gelegentlich der entferntere in den
Schattenkegel des niheren. Es tritt also eine Mondfinsternis ein, analog
der Verfinsterung des [Erdmondes, wenn dieser in den Schatten der
Erde eintaucht (Abbildung 1).
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h.
Abbildung 1 - Jupiter und seine Monde am 22. September 1961 um 21 " 20.
Oben: Stellung der Monde in der Ebene ihrer Umlaufsbahnen. Unten: Anblick
im umkehrenden Fernrohr.

Dass solche gegenseitige Verfinsterungen der Jupitermonde seltene
Ereignisse sein miissen, kann man ermessen, wenn man den ganzen
Vorgang modellméssig betrachtet. Man stelle sich vor, dass ein etwa
1% mm grosser Stecknadelkopf in den 1 Meter langen Schatten eines
anderen, ebenso kleinen Stecknadelkopfes gebracht werden soll. Fiir
den Beobachter am Fernrohr ist es ein eigenartiges Erlebnis, einen
der Trabanten des Jupiter — scheinbar ohne sichtbare Ursache — in
raschem Wechsel an Helligkeit abnehmen, unter Umstinden sogar voll-
stindig verschwinden und dann wieder auftauchen zu sehen. Was diese

gegenseitigen Jupitermond-Verfinsterungen von unseren Mondfinster-
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nissen unterscheidet, ist in erster Linie der rasche Verlauf der gan-
zen Erscheinung. Wahrend eine irdische Mondfinsternis vom Eintritt
des Mondes in den Halbschatten der Erde bis zu seinem Wiederaus-
tritt aus demselben einige Stunden dauern kann, vollzieht sich der
durch die Verfinsterung erzeugte Helligkeitswechsel innert kurzer
Zeit, ja gelegentlich innerhalb weniger Minuten. Auch hier héngt die
Dauer der ganzen Erscheinung wie der Verlauf einer ‘Bedeckung von
den Stellungen der Jupitermonde zu Jupiter, Sonne und Erde, von ihren
Geschwindigkeiten, ihren Grdssen und ihrem gegenseitigen Abstand
ab.

Eine Jupitermond-Verfinsterung gleicht in ihrem Ablauf einer Algol-
Verfinsterung, d.h. einer Bedeckung eines Sterns durch einen andern,
die aber beide nicht getrennt sichtbar sind wegen ihrer zu grossen
Entfernung. Natiirlich sind die Ursachen der beiden Erscheinungen
ganz verschieden. Auch bendtigt eine Algol-Verfinsterung mehr Zeit
als eine Jupitermond-Verfinsterung. Die bei einer Jupitermond-Ver-
finsterung erhaltene Helligkeitskurve stellt gewissermassen eine im

Zeitraffertempo aufgenommene Algol-Kurve dar.

ANSATZ . KAMERA

VERSCHLUSS ~ PHOTJ."/FILM

FILMTROMMEL

N I I AT R TE R U T T TR N

WL P L L T2 VA e e D ot 7

Abbildung 2 - Jupitermond-Kamera.
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Es war mir moglich, von den 14 Jupitermond-Verfinsterungen, die
sich nach 'Angabe von R. A. Naefs Sternenhimmel 1961 und 1962 in den
Monaten September bis Januar ereigneten, wenigstens deren zweli,
nidmlich die vom 19. und 22. September 1961 photographisch festzu-
halten — alle andern fielen der Ungunst der Witterung zum Opfer —,
und zwar mit einer von meinem Kollegen René Schaltenbrand, Physik-
lehrer an unserer Frauenfelder Kantonsschule, fiir diesen Zweck ge-
bauten speziellen Kamera. Diese Kamera dient ausschliesslich fiir
Reihenaufnahmen des Planeten Jupiter und seiner Trabanten (siehe
Abbildung 2).

Auf einer Trommel, einer alten Konservenbiichse, ist ein Stiick
hochempfindlicher Schwarz-Weiss-Film (Ilford Panchromatic Hypersen-
sitiv) aufgespannt. Diese Trommel dreht sich in einem lichtdicht ver-
schliessbaren Kdastchen, das an Stelle einer Photokassette an der zum
Refraktor der Kantonsschule gehdrigen Ansatz-Kamera angebracht
werden kann. Letztere ist im Positionswinkel drehbar, so dass die
Bilder des Planeten und seiner Monde, die ja immer mehr oder weniger
langs einer Geraden angeordnet sind, durch einen wenige Millimeter
breiten Schlitz auf eine Mantellinie des Filmzylinders gebracht werden
kénnen. Der Schlitz kann durch einen Verschluss gedffnet und ge-
schlossen werden. Verschluss und Trommeldrehung werden liber einen
Zeitschalter elektrisch gesteuert (Abbildung 3).

Abbildung 3 — Steuermechanismus zur Jupitermond-Kamera.

184



. . . . . . . . . . . . . - . . . . H . e

Der Betrag der Trommeldrehung und der
Durchmesser der Trommel sind so gewihlt, dass

die einzelnen Aufnahmen auf dem Film einen

Abstand von nur 3mm haben. Die Drehung der

Trommel erfolgt alle halben Minuten, so dass
die Belic.htungszeit pro Einzelbild etwas weni-
ger als eine halbe Minute betrigt. Das geniigt
denn auch vollauf, um von allen Monden, auch
den schwicheren, ein gut geschwir, es Bild zu
erhalten. Auf einem etwa 30 cm langen Film-
stiick finden gegen 100 Einzelaufnahmen Platz,
was einer Gesamtaufnahmedauer von 50 Minuten

entspricht. Auch die lingste Verfinsterung (12.

September; 38 Minuten) kann also auf einem

einzigen Filmstreifen registriert werden.

Dass die Aufnahmen auf gekriimmten Film
erfolgen, bietet weiter keine Schwierigkeiten
betreffend Schirfe der Bilder. Bei einem Bild-
durchmesser des Jupiterplaneten von nur 1mm
ergibt sich fir den Rand des Planetenbildchens
eine Fokusdifferenz von 0.0025mm. Allerdings
muss die Kamera im Positionswinkel so einge-
stellt werden, dass sich auch die Monde des

Jupiter durch den Schlitz auf die gleiche Mantel-

linie des Filmzylinders abbilden wie der Planet
selbst, und es muss durch exakte Nachfiihrungs-
kontrolle dafiir gesorgt werden, dass auch der
Planet nicht zufolge ungenauer Nachfiihrung
oder Aufstellung des Instrumentes von der
Mantellinie wegwandert.

Abbildung 4 = Ausschnitt aus dem Jupitermond-Film

vom 22. September 1961 (etwas vergrossert) .*

*) Die hier wiedergegebene Negativ-Vergrosserung
verdanke ich Herm G. Klaus, Grenchen, der den
ziemlich zerkratzten Filmstreifen in einen einwand-
freien Zustand zu bringen wusste, woflr ihm bestens
gedankt sei. Die Helligkeitsanderungen des 4. Ju-
pitermondes (zu Ausserst links) sind durch die nach-
tragliche Behandlung des Films auf unerfindliche
Weise entstanden,
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Mit dieser Apparatur haben wir die beiden Verfinsterungen vom 19.
September 1961 231 43™ — 24 06™ MEZ (Mond TIL verfinstert Mond TI,
grosste Phase 0.93) und 22. September 210 13™ — 210 25™ MEZ (Mond T

tritt in den Schatten von Mond I, grésste Phase 0.66) photographisch
verfolgt. Da bei der ersten der beiden Finsternisse Jupiter schon nahe
seinem Untergange war, wurden die Aufnahmen allerdings betrdchtlich
gestdrt durch Extinktionsschwankungen und starke Szintillation, wo-
durch die Mondbildchen {ibermissig verbreitert, z.T. bis zur vollkom-
menen Ausldschung verwischt wurden, was ihre Vermessung unmd&g-
lich machte. Hingegen konnten die Aufnahmen vom 22. September zu
Helligkeitsmessungen verwendet werden (Abbildung 4).

Herr Prof. Dr. W. Becker, Basel, hatte die Freundlichkeit, die Hel-
ligkeiten der Jupitermonde — der unverfinsterten und des verfinsterten
mit dem von ihm konstruierten Irisblenden-Platten-Photometer zu be-
stimmen, wofiir ihm herzlich gedankt sei. Mit diesem hervorragenden
Photometer kdnnen durch Verwendung einer Irisblende auf photoelektri-
schem Wege sogenannte effektive Durchmesser von Sternbildchen — die
Jupitermonde bilden sich ja gleichfalls wie Sterne ab — bestimmt wer-
den. Aus den Durchmessern der Schwirzungsbilder liess sich durch
Anschluss an die gleichzeitig gemessenen Durchmesser der unverfin-
sterten Monde I, III und IV und deren Helligkeiten die Helligkeit des
verfinsterten Mondes II berechnen. Fiir die Helligkeiten der Satelliten
des Jupiter wurden die in der nachfolgenden Tabelle enthaltenen Werte
angenommen, die dem fiir Jupiterbeobachter héchst lesenswerten Werk:
B. M. Peek, The Planet Jupiter (Faber und Faber, London, 1958) ent-
nommen sind. Dieses Buch erwahnt in Kapitel 32 interessante Beobach-
tungen gegenseitiger Bedeckungen und Verfinsterungen aus friiherer
Zeit. Es scheint, dass der Verfasser dieses Aufsatzes als erster ver-
sucht hat, den ganzen Verlauf der gegenseitigen Verfinsterung zweier
Jupitermonde mit photographischer Reihenaufnahmen festzuhalten.

Mond III' wurde bei der Helligkeitsbestimmung nicht mitbeniitzt, da
seine Bilder aus unbekannten Griinden durchwegs zu hell ausgefallen
waren. Die Ergebnisse von Messung und Rechnung sind in der graphi-
schen Darstellung der Abbildung 5 durch die eingetragenen Punkte
angedeutet. Eine den Punkten mdglichst folgende glatt verlaufende
Kurve (ausgezogen) soll Messfehler oder Helligkeitsschwankungen,
die bei der Aufnahme entstanden sein kdnnten, weitgehend ausgleichen.
Man erkennt, dass die Ielligkeitskurve die typische Form einer Algol-
Lichtkurve hat. Aus der Kurve lesen wir ab, dass Mond II im Maximuin
der Verfinsterung etwa 1.6 Grdssenklassen schwicher war,
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Mond Mittlerer Durch- Masse Helligkeit
Babnradius | messer Jupiter | Albedo | in mittlerer
km km = 167 Opposition
I Io 422000 3250 4.497 0.57 5.5™
II Europa 671000 2880 2.336 0.60 6.1
III Ganymed 1071000 5020 7.988 0.34 6.1
IV Callisto 1884000 4460 4.502 0.15 6.2
Erdmond 384000 3478 3.848 0.072 7:6: %
*) Helligkeit, wenn dieser in Jupiter-Entfernung versetzt wirde.

Tabelle 1 — Einige Angaben iiber die Monde des Jupiter (aus B.M. Peek, The
Planet Jupiter, London, 1948).

T T T T [ T T T T T T T T T ]
50" [ -
[ .
- -
6.5" |— n
X i
7.0™ [— -
. : beobachtete :
7.5 |— @Helligkeitsmessungen —
n ==~ - berechnete -
B ] | ] ] I 1 1 d 1 I s 1 1 1 1 l 1 1 1

21" 1™ e 20™ 25™ MEZ

Abbildung 5 — Beobachtete und theoretische Lichtkurve der Jupitermondverfin-
sterung vom 22. September 1961.

Es interessierte mich nun, eine theoretische Lichtkurve zu errech-
nen. Dazu waren zu ermitteln: die Entfernung zwischen beschattendem
und verfinstertem Mond d = 441 000km, der Radius des Kernschatten-
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kegels fgy = 1225 km und derjenige des Halbschattenkegels =
2070 km am Orte der Verfinsterung. Die Helligkeit im Halbschatten —
in Bruchteilen der vollen Beleuchtungsintensitat durch die Sonne — in
Abha.gigkeit vom Abstand r eines Punktes vom Schattenzentrum wurde
aus dem fiir einen Punkt im Abstand rsichtbaren Teil derSonnenscheibe
bestimmt; die erhaltenen Werte sind in Tabelle 2 angegeben und in
Abbildung 6 graphisch dargestellt.

Abstand vom Schattenzentrum r Intensitdt der Beleuchtung i = 1/1,
<1225 km 0.00
1225 0.00
1394 0.14
1563 0.41
1732 0.67
1901 0.88
1986 0.97
2070 1.00
> 2070 1.00
Tabelle 2 — Relative Intensitdt der Beleuchtung im Halbschattenkegel des

1. Jupitermondes und ausserhalb desselben.
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|
0 500 1000 1500 2000 2500 km
Achsle des J
Schattenkegels Rand des Rand des

Kernschattens Halbschattens

Abbildung 6 - Relative Intensitit der Beleuchtung im Schattenkegel des 1.
Jupitermondes und ausserhalb desselben.
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Indem man nun den Schattenquerschnitt aufteilt in schmale Kreis-
ringsektoren, deren Zentrum im Mittelpunkt des Kernschattens liegt,
und mit Hilfe der im Zentrum gemessenen Winkel @ die Linge der
Streifen bestimmt, ldsst sich mit Beniitzung der relativen Lichtinten-
sitit der Anteil der betreffenden Zone an der Gesamtintensitidt berech-
nen. Letztere ergibt sich durch Summation. Der totale Lichtverlust kann
aus dem Verhiltnis der Intensitit des verfinsterten Mondes zu derje-
nigen des unverfinsterten Mondes errechnet werden. Mathematisch sieht
das so aus:

I max
Helligkeitsverlust Am=2,5"log (Io/I)=2,5"log [Ttrmz /it @ dr]
Tmin
Diese Summation (Integration) muss graphisch ausgefiihrt werden.

Kernschatten

~
~_ Mond 1l
i

Halbschaﬂe

r
may

Schattenfreies

Gebiet

Abbildung 7 — Zur Berechnung der relativen Helligkeit eines ganz oder
teilweise verfinsterten Mondes.

189



Auf diese Weise hat sich eine theoretische Lichtkurve (in Abbil-
dung 5 gestrichelt) des verfinsterten Mondes ergeben, die von der
beobachteten Lichtkurve nur wenig abweicht. Die theoretische Licht-
kurve ist unter der Annahme berechnet worden, dass die maximale Ver-
finsterung des Mondes II, d.h. der im Kernschatten liegende Teil des
Durchmessers, 0,67 betrage. In R. A. Naefs «Sternenhimmel 1961» ist
die Verfinsterungsgrosse 0.66 angegeben. Der nur leicht vergrésserte
Wert 0.67 wurde aus dem Grunde gewé#hlt, weil dann die Amplitude der
Helligkeitsinderung mit derjenigen, welche tatsdchlich beobachtet
wurde, am besten iibereinstimmt. Die Rechnung ergibt Am = 1.65™.
Die kleine Differenz im Wert der Verfinsterungsgréosse ist durchaus
annehmbar in Anbetracht der wohl immer noch bestehenden Unsicher-
heiten einzelner Bahnelemente der vier grossen Jupitermonde und ihrer
nicht leicht zu messenden Durchmesser. Und aus der eingangs ge-
machten Bemerkung iiber die Seltenheit der gegenseitigen Jupitermond-
Verfinsterungen mag auch ersehen werden, welch grosse Anforderungen
an die Genauigkeit dieser Zahlenwerte gestellt werden miissen, um

solche Ereignisse mit einiger Sicherheit vorausberechnen zu kdnnen,

Die schon erw#hnt kleine Abweichung der beobachteten Lichtkurve
von der theoretischen, die auch durch Variation des Wertes der Ver-
finsterungsgrésse in ithrer Form nicht wesentlich gedndert werden kann,
muss jedenfalls so gedeutet werden, dass die &dusseren Partien des
Halbschattens lichtintensiver sind, als wie fiir die Berechnung der
theoretischen Lichtkurve angenommen wurde. Es wire denkbar, dass
diese Aufhellung der dusseren Partien des Halbschattens einer gewis-
sen Refraktionswirkung durch eine zwar sehr diinne Atmosphire des
die Verfinsterung bewirkenden Mondes zuzuschreiben wire.

Eingegangen : Februar 1962.

Adresse des Verfassers: Stermwarte der Kantonsschule Frauenfeld.

Die gleiche Verfinsterung, am 22. September 1961, wurde auch von
Herrn Ulrich Schwarz mit dem lichtelektrischen Photometer der Stern-
warte Zimmerwald gemessen. Abfall und Wiederanstieg der Helligkeit
des Trabanten II waren dabei sehr schén direkt auf der Schreibtrommel
zu verfolgen. Die registrierte Lichtkurve (Abbildung 8) l&duft etwas
steiler und tiefer als die photographische von Herrn Dr. Leutenegger.
In Frauenfeld wurde mit einer panchromatischen Emulsion photogra-

phiert, in Zimmerwald dagegen durch ein Gelbfilter gemessen (visuelle

190



(]

[ ]

Am

"""‘1'?4
(=)

b ol

o
— @b
—_—
——o—]

ITTFITIII
—4—

TTIIII

21.15 21.20 21,25 MEZ

Helligkeit V aus dem UBV-System von Johnson und Morgan). Ob das
alle Unterschiede erkldren kann, ist sehr fraglich. Besonders eigen-
artig ist die Asymmetrie der photoelektrischen Lichtkurve. (Punkte auf
dem absteigenden Ast liegen bis zu 04 tiefer als die entsprechenden
auf dem Wiederanstieg.) Es ist nicht vollig ausgeschlossen, dass die
Helligkeit sich tatsadchlich unsymmetrisch &nderte; die Jupiter-Traban-
ten sind ja z. B. nicht gleichméssig helle Scheibchen, sondern weisen
dunklere und hellere Gebiete auf. Wahrscheinlich ist aber, dass die
Asymmetrie erst bei der nachtriglichen Korrektur fiir die Wirtkung der
Extinktion entstanden ist. Zur Zeit der Verfinsterung stand Jupiter
schon sehr tief im Sidwesten; die Extinktion seiner Strahlen in der
Erdatmosphdre wuchs von Minute zu Minute, sodass der Trabant II nach
der Finsternis nicht mehr die gleiche Helligkeit wie vorher erreichte.
Diesen Effekt musste man durch immer kridftigere «Hebung» der regi-
strierten Kurve wettmachen; dabei wurde vorausgesetzt, die Extink-
tion habe linear mit der Zeit zugenommen. Die Unsicherheit dieser
Korrektur ist in der Zeichnung mit langen vertikalen Strichen durch
jeden Messpunkt angedeutet. (Mit kurzen Horizontalstrichen ist dar-
auf der Bereich der «statistischen» Fehler, verursacht durch Szintilla-

tion und durch « Rauschen » des Photozellenstroms, markiert).
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Zweifellos war das Vorgehen von Herm Dr. Leutenegger das bessere:
nimlich die Extinktion dadurch zu eliminieren, dass er die Helligkeit
des verfinsterten Trabanten an die Helligkeiten der anderen, unver-
finsterten anschloss. Herr Schwarz bestimmte die Helligkeit des Tra-
banten Il ausserhalb der Finstemis, durch Vergleich mit einigen Stan-
dardsternen, zu my = 6.6 +0.2. Dieser Wert ist natiirlich auch wieder
mit der grossen Unsicherheit der Extinktion behaftet. Die Helligkeits-
skala der Lichtkurve ist daher hier nur relativ zum unverfinsterten
Zustand angeschrieben. Selbst diese Skala ist nicht sehr sicher, weil
so tief gegen den Horizont und so nahe an der hellen Jupiterscheibe
das zu subtrahierende Licht des Himmelshintergrundes nur mit Miihe
einigermassen korrekt zu messen und schwerlich iberhaupt konstant
ist. Ehrlicherweise miissen wir schliesslich noch davor warnen, sich
etwa filir irgendwelche Berechnungen auf die angeschriebene Zeitallzu-
sehr zu verlassen. Es liess sich nachtriglich nicht mehr feststellen,
ob die Zeitmarken auf dem Registrierstreifen genau nach MEZ oder
nur nach der etwas abweichenden Angabe einer Armbanduhr angebr