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Kurz nach der im Jahre 1610 erfolgten Erfindung
des Fernrohrs wurden die Sonnenflecken nahezu
gleichzeitig von Galilei, Scheiner und Fabritius ent-
deckt. Diese Entdeckung brachte es mit sich, dal
man zunichst nach einer Erkliarung dafiir suchte,
was man sich unter diesen dunklen Flecken auf der
Sonnenscheibe vorzustellen habe, und zwangsliufig
mufite man dann dabei auch zu Vorstellungen iiber
die Konstitution des. Sonnenkorpers gefithrt werden.
DaB8 die Sonnenflecken dunkle Flecken sind, war
offenbar die Ursache, daB man sich die Sonne zuniichst
als einen an sich dunklen Ko6rper vorstellte, der von
einer Art Hiille blendenden Lichtes umgeben sei, Der
erste, der diese Meinung #duBerte, diirfte der Franzose
Cassini gewesen sein, der die Sonnenflecken fiir die
Spitzen hoher, auf der Oberfliche der dunklen Son-
nenkugel stehender Berge hielt, die zeitweise aus die-
ser Lichthiille herausragen.

Fast immer bestehen die Sonnenflecken aus zwei
Teilen, ndmlich einem besonders dunklen Kern, den
man Kernschatten oder Umbra nennt, und
aus einer diesen Kern umgebenden Zone geringerer
Dunkelheit, dem sogenannten Halbschatten oder der
Penumbra. Infolge der Rotation des Sonnen-
korpers tauchen diese Fleckengebilde am Ostrand der



— 14 —

Sonnenscheibe auf, und sie ziehen dann in rund 12 bis
13 Tagen quer iiber die Sonnenscheibe gegen den
Westrand derselben, wo sie dann wieder auf die Riick-
seite der Sonnenkugel gelangen und fiir uns ver-
schwinden. In der Mehrzahl der Fille zeigen die
Sonnenflecken wihrend dieser Wanderung iiber die
Sonnenscheibe ganz ‘typische Formverinderungen.
Jeder Sonnenfleck, der auf der Mitte der Sonnen-
scheibe, wo wir fast senkrecht auf ihn blicken, nahe-
zu kreisrund erscheint, wird natiirlich am Sonnen-
rand wegen der dort schrigen Aufsicht immer per-
spektivisch zur Ellipse verzeichnet erscheinen miissen.
Gleichzeitig zeigt sich dann aber auch fast immer die
Umbra in der Penumbra mehr oder weniger stark in
der Richtung gegen die Mitte der Sonnenscheibe ver-
lagert, und es entsteht dadurch der Eindruck, als waren
die Sonnenflecken nichts anderes als trichterformige
Einsenkungen, Vertiefungen in der Sonnenoberfliche.

In der Tat wiirden wir eine solche trichterférmige
Vertiefung bis nahe senkrechter Aufsicht in den
Trichter, also auf der Mitte der Sonnenkugel, so
sehen, daB das Trichterloch als Umbra gleich-
mifig umgeben erscheint von der die Penumbra
vorstellenden Trichterwand. Am Sonnenrand dagegen,
wo wir schrig von der Seite her in den von der Mitte
der Sonnenscheibe abgewendeten Trichter blicken,
miiBte die ZuBere Trichterwand verbreitert, die innere
verschmilert und das Trichterloch scheinbar gegen
die Mitte der Sonnenscheibe verschoben erscheinen.



Diese von dem Englinder Wilson entdeckte und da-
nach Wilsonsches Phinomen genannte Er-
scheinung hat ihren Entdecker im Jahre 1769 zur
Anschauung gefiithrt, daB iiber dem dunklen Sonnen-
korper zwei Schichten leuchtender Wolken liegen,
deren untere etwas weniger hell leuchtet, wihrend
der #duBeren oberen die blendende Helligkeit zuzu-
schreiben sei, die wir an der Sonnenscheibe beob-
achten. Reiflen diese Wolkendecken irgendwo auf,
so sehen wir dann durch die Wolkenliicke den dunk-
len Sonnenkérper als Kern eines Sonnenflecks, und
wenn das Loch in der duleren Wolkendecke gro8er ist
als das in der unteren, so erscheint uns dieser Kern
dazu noch umgeben von den weniger leuchtenden
Teilen der unteren Wolkendecken als Halbschatten.
Heute wissen wir, da8 die Sonnenflecken Wirbel-
gebiete in der gasigen Sonnenoberfliche sind, die eine
gewisse entfernte Ahnlichkeit mit den wirbelartigen
Tiefdruckgebieten in unserer Atmosphiire besitzen,
Wirbelgebiete, in denen die Sonnengase aber oben
einstromen und unten ausstromen. Auch solche Gas-
wirbel erscheinen ja im durchgehenden Licht dunkel,
und der Kernschatten eines Sonnenflecks kommt da-
* durch zustande, daB eben die Wirbelbewegung im
Innern eines solchen Wirbels besonders turbulent ist.
Aber die Wilsonsche Vorstellung von der an sich
dunklen Sonne, die von zwei hellglinzenden Wolken-
decken umgeben ist, hat sich noch bis zu Beginn der:
sechziger Jahre des vorigen Jahrhunderts halten



— 76 —

konnen, also bis zu der Zeit, wo Kirchhoff gezeigt
hat, wie das Sonnenspektrum richtig gedeutet werden
muB. LiBt man Sonnenlicht durch ein Prisma hin-
durchgehen, so wird es bekanntlich in seine farbigen
Bestandteile, in -das sogenannte Spektrum, zerlegt.
Wir sehen dann ein kontinuierliches Farbenband, in
dem alle Regenbogenfarben von Rot bis Violett durch
alle Zwischennuancen hindurch aufeinander folgen,
und auBerdem zeigt sich dieses Farbenband quer zur
Farbenfolge noch durchzogen von einer groflen An-
zahl mehr oder weniger breiter und dunkler Linien.
Das kontinuierliche Farbenband riihrt von dem Licht
her, das aus dem Sonneninnern kommt, und da ein
solches kontinuierliches Spektrum immer von einem
festen oder flissigen gliihenden Korper oder auch
von einem glithenden Gas geliefert wird, das stark
verdichtet ist, so muB also der Sonnenkern offenbar
selbst gliihend sein. Die dunklen Linien aber, die zu
Beginn des vorigen Jahrhunderts von dem Miinchner
Optiker Fraunhofer ihrer Lage im Spektrum nach
genauer " vermessen worden sind und daher Fraun-
hofersche Linien genannt werden, entstehen in den
iiber dem Sonnenkern lagernden Atmosphirenschich-
ten ebenfalls glithender Gase, die sich dort aber be-
reits im Zustand entsprechender Verdiinnung befin-
den. Jedes Gas zeichnet in das Spektrum eine An-
zahl von Linien ein, die fiir dieses Gas typisch sind,
so daB aus dem Auftreten bestimmter Linien auch
auf das Vorhandensein eines bestimmten Gases ge-



schlossen werden muB. Aus den Fraunhoferschen Li-
nien liaBt sich also auch die chemische Zusammen-
setzung der Sonnenatmosphire ermitteln. Wasserstoff,
Kalzium, Eisen und Titan, iiberhaupt fast alle chemi-
schen Elemente, sind danach in der Sonnenatmosphire
und damit wohl auch im Sonnenkérper vorhanden.
Was sagt uns das Spektrum nun weiter iiber die Kon-
stitution des Sonnenballs?

Kirchhoff, der Begriinder der Spektralanalyse,
hielt den Sonnenkern einfach fiir glithend fest oder
fiiissig, und die Sonnenflecken wiren nach ihm als
Wolkenbildungen in der den Kern umgebenden glithen-
.den Sonnenatmosphire zu deuten, die durch lokale
Temperaturerniedrigungen entstehen und deren be-
sonders dichte mittlere und untere Teile die Umbra
bilden, wihrend die diinneren oberen Partien als
Penumbra erscheinen. Zollner, der um dieselbe Zeit
lebte, hielt den Sonnenkérper fiir durch und durch
flissig und umgeben von einer Atmosphire, in der
eine kumulusartige (Cumulus — Haufenwolke) Wol-
kendecke schwebt. Wenn die Wolkendecke an irgend-
einer Stelle reiBt, verursacht dann die Ausstrahlung
in den Weltraum durch die Liicke hindurch Abkiih-
lung und Schlackenbildung auf dem ﬂﬁ‘ssigen Sonnen-
kern, und diese kilteren, also auch dunkleren
Schlacken wiren dann das, was wir als Sonnenflecken
erblicken. Aber schon damals hat es nicht an Astro-
physikern gefehlt, die den Sonnenkérper fiir durch
und durch gasformig hielten. So hat der Italiener
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Secchi schon 1877 darauf hingewiesen, daB die Tem-
peratur des ganzen Sonnenkorpers offenbar so hoch
sei, daB es auch beim groBten Druck, der im Sonnen-
innern herrschen moge, zu einer Verflissigung der
gasformigen Sonnenmaterie iiberhaupt nicht mehr
kommen konne, Tatsichlich gelingt ja auch die
Verfliisssigung von Gasen durch Drucksteigerung im
physikalischen Laboratorium nur dann, wenn dabei
eine gewisse Hochsttemperatur, die sogenannte kriti-
sche Temperatur, nicht iiberschritten wird. Nach den
Laboratoriumserfahrungen liegen diese kritischen
Temperaturen fiir die einzelnen Gase zudem noch
keineswegs hoch, ja in den meisten Fillen miissen
die betreffenden Gase sogar sehr tief abgekiihlt wer-
den, wenn ihre Verfliissigung moglich werden soll.
Mit Riicksicht darauf, daB die Temperatur der Son-
nenoberfliche, also die sogenannte wirksame oder
effektive Temperatur, die wir bei der Sonne
aus der von ihr ausgestrahlten Wiarmemenge exakt
messen konnen, bei rund 6000° liegt, gewinnt der Ge-
danke, die Sonne sei durch und durch gasférmig, also
sehr an Wahrscheinlichkeit, um so mehr, als wir ja
dazu weiter annehmen miissen, da die Temperatur
nach dem Sonneninnern zu offenbar noch stark an-
steigen wird, so da8 wir im Sonnenmittelpunkt, wie
sich spiter zeigen wird, wohl Temperaturen von meh-
reren Millionen Graden werden zu erwarten haben.

Aber die Vorstellung von einer durch und durch
gasformigen Sonne bringt sofort eine Schwierigkeit
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mit sich. In einem solchen glithenden Gasball steigt
natiirlich die Dichte von auBen nach innen stetig an,
und man kinnte da denken, daB uns die Sonne statt
der scharf gerandeten Scheibe, die sie uns zeigt, als
verwaschenes Gebilde erscheinen miilite, in dem die
Helligkeit von der Mitte gegen den Rand stetig ab-
nimmt, um schliefllich langsam in die Helligkeit des
die Sonne umgebenden Tageshimmels iiberzugehen.
Es fragt sich also, wie man unter der Annahme einer
durchaus gasigen Beschaffenheit des Sonnenkorpers
die Beobachtungstatsache des scharfen Sonnenrandes
erkliren soll.

Schmidt hat zu dem Zweck den Gang der Licht-
strahlen in den dufleren Schichten einer solchen Gas-
kugel genauer verfolgt. Wenn ein Lichtstrahl aus einem
optisch diinneren in ein optisch dichteres Medium
iibergeht, so wird er an der Trennungsfliche der bei-
den Medien immer so gebrochen, dafl er sich dabei
mehr der zur Trennungsfliche Senkrechten, dem so-
genannten: Kinfallslot, nihert. Das hat in einem
kugelformig geschichteten Medium von nach innen zu
stetig wachsender Dichte zur Folge, daB sich ein
Lichtstrahl bei schrigem Eindringen in die Gaskugel
kriitmmt, und zwar so, als wiirde er von deren Mittel-
punkt angezogen werden. Diese Kriimmung wird
natiirlich um so betridchtlicher sein miissen, je rascher
die Dichte in der Gaskugel von auBen nach innen zu
wichst. Umgekehrt gelten diese Verhiltnisse ebenso
fiir Lichtstrahlen, die den entgegengesetzten Weg neh-
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men, also aus irgendéiner im Innern der Kugel lie-
genden Schicht herauskommen und die immer diinner
werdenden folgenden Schichten nach auBen zu durch-
laufen. i

Wir denken uns nun also die Sonne als geschich-
tete Gaskugel und blicken zunichst gegen einen Punki
in entsprechend groBer Entfernung von der Mitte der-
selben, also etwa gegen den Rand der gasformigen
Sonnenkugel. An der Oberfliche unserer gasférmigen
Sonne sind natiirlich die Dichten noch gering und
daher bleibt auch die brechende Wirkung klein. Der
Sehstrahl von der Erde her dringt also in die duBer-
sten Schichten ein, kriimmt sich in ihnen etwas, und
zwar so, wie ein gespannter Bindfaden sich kriimmt,
den man mit einer Kugel seitwarts driickt, und tritt
an der Riickseite der Sonne wieder aus, Wir sehen
also durch die Aduflersten, wegen der geringen dort
herrschenden Dichte auch nur schwach leuchtenden
Schichten der Sonnenkugel hindurch in den hinter
der Sonne liegenden dunklen Weltraum und sehen
daher relative Dunkelheit. Wir blicken nun mnach
und mnach gegen Stellen unserer Sonnenkugel, die
immer niher an der Mitte der scheinbaren Sonnen-
scheibe gelegen sind. Diese Sehstrahlen dringen also
in immer tiefer im Sonneninnern gelegene Schich-
ten ein, in Schichten von immer héherer Dichte
und stiarker brechender Wirkung, und sie erfahren
demnach auch eine um so stirkere Kriimmung, je
niher sie gegen die Mitte der Sonnenscheibe zielen.
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Bei dem schon in den #duBeren Schichten der Sonnen-
kugel herrschenden starken Dichteanstieg muB es nun
in einer bestimmten Distanz von der Mitte der Sou-
nenscheibe, und zwar etwa dort, wo wir deren scharfe
Begrenzung sehen, einen Sehstrahl geben, der eine
Krimmung erfihrt, die ihn gerade noch aus der
Sonnenkugel wieder in den dunklen Weltraum aus-
treten ldft, wihrend ein um eine Kleinigkeit n#her
gegen die Mitte der Sonnenscheibe auftreffender Seh-
strahl bereits in Tiefen gelangt, wo er so stark ge-
kriimmt wird, daB er in der Sonnenkugel verbleibt
und in ihr um den Sonnenmittelpunkt kreist. Wih-
rend der vorhergehende, aus der Sonnenkugel aus-
tretende Sehstrahl uns noch die Dunkelheit des Welt-
raumes vermittelt, bringt uns der nichste, bereits im
Sonneninnern weiterlaufende dessen volle Helligkeit;
zwischen beiden liegt der Sprung von Hell auf Dun-
kel, also der scharfe Sonnenrand, der eigentlich in
Wirklichkeit gar nicht vorhanden ist, sondern uns
nur durch den eigentiimlichen Strahlenverlauf in der
gasformig geschichteten Sonnenkugel vorgetiuscht
wird. .

Diese von Schmidt im Jahre 1891 versuchte Er-
klirung des scharfen Sonnenrandes erscheint zwar
.durchaus plausibel, nur ist bei ihr keine Riicksicht
genommen auf die im Innern der ganzen Sonnen-
kugel herrschende Absorption, die ja auch mit der
Dichte zunimmt und das Endergebnis in dem einen
oder. anderen Sinn beeinflussen kann. Auch bleibt

Verein nat. Kenntn. LXXVI. Bd. 6



noch die Frage offen, ob der Ubergang von Dunkelheit
in Helligkeit geniigend rasch erfolgt, also sich in einer
genfigend diinnen Schichte abspielt, so da8 dabei auch
wirklich die scheinbar vollstindige Schirfe des Son-
nenrandes entstcht.

Schwarzschild hat daher im Jahre 1906 versucht,
nock eine andere Erklirung fiir den scharfen Rand
der Sonnenscheibe zu geben. Die Tatsache, daf die
Helligkeit eines gliithenden Gasgemisches steigt, wenn
die Dichte zunimmt, hat uns schon frither zur Mei-
nung gefithrt, daB die gasformige Sonnenkugel ver-
waschen erscheinen miiBte. AuBerdem muf auch die
Temperatur nach dem Innern einer solchen Gaskugel
ansteigen, und mit der steigenden Temperatur muf
dann neuerlich die Helligkeit wachsen, und zwar in
ganz besonderem Ausma8, weil ja die Strahlung sogar
proportional der vierten Poteénz der Temperatur an-
wichst, Bei Zunahme von Dichte und Temperatur
nach dem Sonneninnern wird also die Helligkeit noch
unverhiltnismiBig stirker anwachsen.

Schwarzschild hat nun unter verschiedenen ver-
éinfachenden Annahmen, die gewissermafen Grenz-
fille darstellen, das Zunehmen von Dichte und Tem-
peratur nach dem Sonneninnern, wie es in den #dule-
ren Schichten der Sonnenkugel erwartet werden mu8,
zu berechnen versucht. Man darf allgemein wohl
voraussetzen, daf die Gase der 4duBeren Schichten,
die durch Ausstrahlung in den Weltraum abgekiihlt
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werden, herabsinken, wihrend dafiir aus den tieferen
Schichten heiBere Gase aufsteigen und an die Ober-
fliche gelangen. Dazu konnen wir nun einmal an-
nehmen, daB sich die auf- und absteigenden Stréme
gegenseitig so ausgleichen, daB die dufleren Schichten
der Sonnenkugel schlieBlich eine ganz gleichmiBige
Temperatur annehmen. Wir nennen einen solchen
Zustand isothermes Gleichgewicht. Nach
Schwarzschilds Rechnungen muB nun in einer aus
atmosphiarischer Luft gebildeten Kugel von der GriBle
unserer Sonne bei Isothermie die Dichte nach innen
zu .schon fiir Je 15km um etwa das Zehnfache an-
wachsen. Der Dichteanstieg ist also auBerordentlich
rasch, und da die Helligkeit mit der Dichte wichst,
scheint auch der Helligkeitsanstieg derart rapid vor
sich zu gehen, da8 sich der Ubergang von der Dunkel-
heit zur vollen Helligkeit fiir unser Auge fast sprung-
weise vollziehen diirfte.

Als Gegenteil zur fritheren Annahme vollstindi-
gen Wirmeausgleiches konnen wir nun den zweiten
Fall annehmen, daB die aneinander auf- und abstei-
genden Gasstrome gegenseitig und mit der sonstigen
Umgebung iiberhaupt keine Wirme austauschen. Jedes
Gas #ndert sich also beim Aufsteigen oder Herab-
sinken so, als wiirde es weder Wiarme irgendwie zu-
gefithrt erhalten noch irgendwohin-abgeben. Fiir die-
sen anderen Grenzfall des sogenannten adiabati-
schen Gleichgewichtes stellte Schwarzschild
durch Rechnung fest, daB dabei die Temperatur gegen

6*



das Sonneninnere bereits fiir je 363 m um 1°, also fiir
je 3% km um rund 1000° anwachsen miite. Wir er-
sehen daraus, daB Druck und Temperatur unter allen
Umstinden gegen das Sonneninnere derart rasch an-
steigen, daB sich das Anwachsen der Helligkeit von
der Dunkelheit weg bis zur vollen Helligkeit der
Sonnenscheibe, die dort in der Sonnenkugel erreicht
wird, wo die Sonnengase der groBen Dichte wegen
bereits undurchsichtig geworden sind, auf einem Weg
von weniger als 100 km Tiefe gegen das Sonneninners
zu abspielen diirfte. Eine Strecke auf der Sonnen-
oberfliche von etwa 700 km Linge erscheint uns, von
der Erde aus gesehen, aber unter einem Winkel von
nur etwa 1, und die ganze wirkliche Unschirfe des
Sonnenrandes schrumpft also auf Bruchteile einer
Bogensekunde zusammen. Es ist' also keineswegs ver-
wunderlich, wenn wir die Sonnenscheibe trotz der
gasformigen Natur des Sonnenballs scharf begrenzt
sehen. :

Unter der Voraussetzung, daB die Sonne rein
gasformig sei, 148t sich aber der Verlauf der Tem-
peratur gegen den Sonnenmittelpunkt zu durch Rech-
nung verfolgen und so die Vorstellung von Secchi,
daB ihre Mittelpunktstemperatur mehrere Millionen
Grade betragen diirfte, kontrollieren, Wir miissen da-
zu nur versuchen, ein Sonnenmodell als' Gaskugel von
gleicher Masse und Gro8e aufzubauen, allerdings wie-
der unter gewissen generalisierenden und verein-
fachenden Voraussetzungen, um die Rechnung nicht



— 85 —

allzusehr zu komplizieren und damit das Problem
iiberhaupt losbar bleibe.

Zunichst sei angenommen, daB unser Gasball
keine Rotation besitzen soll. Durch dle Rotation wer-
den ja Flichkrifte ausgelost, und diese fithren dazu,
daB sich die rotierende Gaskugel abplattet und zum
Rotationsellipsoid wird. Wir diirfen diese verein-
fachende Annahme der Rotationslosigkeit deswegen
ohneweiters machen, weil es bekanntlich bis heute
nicht gelungen ist, bei der Sonne eine Abplattung
nachzuweisen. Tatsichlich erfolgt auch die Rotation
der Sonne — sie dreht sich in rund 25 Tagen einmal
um ihre Achse — sehr langsam, und wir setzen die
Sonne also als kugelférmig voraus.

Die astronomischen Beobachtungen zeigen auller-
dem, daB die einzelnen chemischen Elemente in der
Sonnenatmosphire keineswegs innig vermischt sind.
Wasserstoff und insbesondere Kalziumdimpfe, aber
auch die Dimpfe anderer Elemente zeigen sich an
verschiedenen Stellen der Sonnenoberfliche, und zwar
besonders in der Niahe von Sonnenflecken, wolken-
férmig zusammengeballt. Wir konnen aber auf diese
nicht gleichmiBige Verteilung der Elemente im Son-
nenkdrper keine Riicksicht nehmen, weil diese Ver-
teilung eben stindig wechselt. Wir miissen daher mit
einem mittleren Zustand rechnen und fithren in un-
sere Berechnungen daher ein mittleres Atomgewicht
ein, wie es etwa einer véllig gleichmidBigen Durch-
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mischung aller in der Sonne vorhandenen Stoffe ent-
sprechen wiirde.

Wir miissen nun fragen, was fir Krifte in
irgendeinem Punkt einer solchen ruhenden, aus einem
mittleren einheitﬁéhen Gasgemisch aufgebauten Gas-
kugel. wirksam sein werden. Zunichst wird jedes
Teilchen im Innern eines solchen Gasballes eine An-
ziehung gegen den Kugelmittelpunkt erfahren, ebenso
wie ja jeder Korper auf der Erde oder in deren In-
nern durch die Anziehung der Erdmasse gegen den
Erdmittelpunkt gezogen wird. Unter dem Einflu8
dieser Gravitationswirkung der Gaskugel auf sich
selbst lasten natiirlich die duBeren Schichten auf den
inneren mit ihrem Gewicht auf und pressen sie zu-
 sammen. Der Effekt ist der gleiche, wie wir ihn in
der Erdatmosphire beobachten kénnen, wo ja -auch
jede Schicht durch das Gewicht der iiber ihr befind-
lichen Luftmasse zusammengedriickt wird. Druck und
Dichte werden in unserer Gaskugel also ebenso wie
in unserer Atmosphire von oben nach unten oder sfoh
aullen nach innen entsprechend zunehmen miissen,
Wire die Gravitationswirkung mnicht vorhanden, so
miilte sich eine solche zﬁsam'mengepreﬂte Gaskugel
unter dem EinfluB des nach innen zu gréBer werden-
den Gasdruckes natiirlich wieder ausdehnen. Gravita-
tion und Gasdruck wirken also einander entgegen-
gesetzt, die Gravitation zusammenziehend, der Gas-
druck wieder ausdehnend, und eine solche Gaskugel
kann offenbar nur dann im Gleichgewicht oder stabil
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sein, das heift ihre Grofe und Gestalt unveridndert
beibehalten, wenn sich Gravitation und Gasdruck in
ihrém Innern iiberall gerade die Waage halten. Denn
wiare die Gravitation stirker, so wiirde sie den klei-
neren Gasdruck iiberwinden, die Gaskugel wiirde sich
zusammenziehen, so lange, bis der dabei " steigende
Gasdruck die Gravitation wieder gerade kompensieren
wiirde, bis also wieder Gleichgewicht eingetreten
wire. Wire dagegen die Gravitiation kleiner, so wiirde
der groBere Gasdruck die Gaskugel wieder bis zum
Eintritt des Gleichgewichtszustandes ausdehnen und
vergrofern.

Unter diesem Gesichtspunkt des Gleichgewichtes
zwischen Gravitation und Gasdruck ist seit den sieb-
ziger Jahren des vorigen bis in das erste Jahrzehnt
des laufenden Jahrhunderts insbesondere von Ritter,
Lane und Emden versucht worden, den Verlauf von
Druck, Dichte und Temperatur im Innern solcher
(Gaskugelmodelle zu verfolgen.

Gegen 1910 erkannte Schwarzschild, da8
noch ein dritter Umstand beriicksichtigt werden miisse,
wenn man zu einwandfreien Ergebnissen kommen will,
nimlich der sogenannte Strahlungsdruck. DaB jede
Strahlung, die auf eine Fliche auftrifft, also auch das
Licht, auf diese Fliche einen Druck ausiibt, 148t sich
nicht nur aus der Theorie der Strahlung folgern, sondern
ist auch durch das Experiment nachgewiesen. Dieser
Strahlungsdruck ist zwar bei niedrigen Strahlungs-
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temperaturen verschwindend klein, wichst aber mit
der vierten Potenz der absoluten Temperatur und
nimmt somit bei steigender Temperatur rasch zu. Das
Licht unserer Sonne z. B. iibt auf jedes Quadratmeter
der Erdoberfiiche bei senkrechtem Auftreffen einen
Druck aus, der einem Gewicht von nur etwa 0'4 mg
gleichkommt; hitte unsere Sonne aber statt ihrer
Oberflichentemperatur von rund 6000° eine solche von
einer Million Graden, dann wire dieser Druck ihres
Lichtes bereits' dreiviertelmilliardenmal grofer und
wiirde pro Quadratmeter fast 300 kg ausmachen!
Wenn also die Temperatur gegen das Sonneninnere
zu stark ansteigt, so muBl also auch der Druck der
Strahlung im Innern der Sonnenkugel auBerordent-
lich hohe Werte erreichen. Da der Strahlungsdruck
ebenso wie der Gasdruck nach innen zu 'wéichst, SO
wirken beide in gleichem Sinn. Bei den neueren
Untersuchungen iiber den inneren Aufbau der Sonne
und der Fixsterne ist daher als Gleichgewichtsbedin-
gung die Forderung eingefithrt, daB in jedem Punkt
einer solchen Gaskugel die Gravitationskrédafte
der Summe aus Strahlungsdruck und
Gasdruck das Gleichgewicht halten
sollen, wenn die Gaskugel unverindert und stabil
bleiben soll.

Zu alldem sagt uns noch die Erfahrung, daB sich
die Sonnenstrahlung anscheinend seit sehr langer
Zeit, vielleicht einige tausend oder moch mehr Jahre
hindurch, kaum geindert hat, daB also die Sonnen-



— 89 —

temperatur wihrend dieser Zeit auf derselben Hohe
geblieben ist. Das ist aber wieder nur moglich, wenn
kein Volumselement der Sonne von der aus dem
Innern der Sonne kommenden und durch dieses Vo-
lumselement nach auBen hindurchgehenden Strahlung
etwas fiir. sich behalten hat, ohne es nach auflen wei-
terzugeben. Bliebe in einem solchen Volumselement
Strahlung zuriick, so miifite dabei ja seine Temperatur
steigen, und es miiBte sich umgekehrt abkithlen, wenn
es mehr Strahlung nach den “uBeren Schichten ab-
geben wiirde, als ihm von den inneren her zuflieBt.
Da die Sonnentemperatur nun aber anscheinend kon-
stantl bleibt, kein Volumselement in der Sonne also
eine Temperaturerh6hung oder eine Abkithlung er-
leidet, so mufl also sogenanntes Strahlungs-
gleichgewicht herrschen, d. h. jedes Volums-
element muB so viel Strahlung nach aullen weiter-
leiten, als es von innen her erhilt.

Unter Beriicksichtigung des Strahlungsdruckes
und des ebenfalls von Schwarzschild eingefithrten
Strahlungsgleichgewichtes haben nun Eddington,
Milne u. a. gefunden, daB im Mittelpunkt einer Gas-
kugel von der GroBe und Masse der Sonne bereits
eine Temperatur von rund 40 Millionen Graden herr-
schen muB. Wir kommen also bei der Vorstellung
einer durch und durch gasférmigen Sonne tatsichlich
fiir das Sonneninnere zu so hohen Temperaturen, wie
sie erforderlich sind, damit der gasférmige Zustand
trotz der hohen in der Sonne herrschenden Drucke
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erhalten bleibt. Ob infolge der Verinderungen, die
die Atome bei so hohen Temperaturen erleiden konnen,
" die Materie im Sonneninnern aber nicht schon ander-
weitige Formen annimmt, die wir hier auf der Erde
natiirlich nicht vorfinden konnen, das .ist eine Frage,
die momentan zwar vielfach erdrtert wird, bisher aber
eine befriedigende und sichere Antwort noch nicht
gefunden hat.

Soeben wurde von der Konstanz der Sonnen-
sirahlung gesprochen, wie wir sie aus verschiedenen
geologischen und geschichtlichen Anzeichen fiir eine
Zeit von mindestens mehreren Jahrtausenden folgern
miissen. Nun sendet unsere Sonne einem Quadrat-
zentimeter, das wir auf der Erdoberfliche so aui-
stellen, daB es von den Sonnenstrahlen senkrecht
getroffen wird, in einer Minute eine Warmemenge von
rund zwei Gr‘ammkalor_ien zu, also einen Wirmebetrag,
der geniigt, um die Temperatur von 2cm? Wasser
um 1°C zu erhéhen. Wir nennen diesen Betrag die
Solarkonstante. Natiirlich erhilt aber jedes
Kubikzentimeter einer Kugel, die wir um die Sonne
mit der Entfernung Erde—Sonne von 1495 Millio-
nen Kilometern oder rund 15 Billionen Zentimetern
als Halbmesser legen koénnen, genau den gleichen
Wirmebetrag. Das gibt fiir die Sonne einen Gesamt-
wiarmeverlust von 90 Quatillionen oder 9 )X 1028 cal
pro Sekunde. Der Strahlungs- oder Wirmeverlust
der Sonne ist also derart *hoch, daB eine Tem-
peraturerniedrigung oder Abkiihlung des Sonnen-



korpers in absehbarer Zeit wohl unbedingt erwartet
wenden miilte, wenn nicht irgendwelche Quellen in
der Sonne vorhanden wiren, aus denen dieser Strah-
lungsverlust wieder ersetzt wird. '

Die Frage nach diesen Energiequellen, die den
Strahlungsverlust der Sonne und der Fixsterne
decken, so daB deren Temperatur iiber lange Zeit-
riume hinweg nahe konstant bleiben kann, ist zuerst
von Helmholtz niher erértert worden. Wir stellen
uns bekanntlich vor, daB die Bildung eines Sterns aus
einem Gasnebel in der Weise erfolgt, daB sich dieser
Nebel unter dem EinfluB seiner eigenen Massen-
anziehung auf sich selbst zunichst kugelformig zu-
sammenballt und dann weiter langsam zusammen-
zieht. Dabei wird der Gasball immer dichter und
dichter, aber auch heiBler und heifler, so daB er schlie§-
lich zu leuchten beginnt und nun als Stern erscheint.
Die Kontraktion geht dann natiirlich weiter vor sich,
so daB die Temperatur des Gebildes stindig steigen
miite, wenn nicht gleichzeitig wieder der Wiarme-
verlust durch Strahlung vorhanden wire. Je dichter
das Gebilde nun wird, desto langsamer wir die Xon-
traktion, und es muB schlieBlich ein Zustand ein-
treten, wo die Temperatursteigerung durch Kontrak-
tion und die gleichzeitige Abkiihlung durch Ausstrah-
lung einander gerade aufheben. Die Temperatur des
ganzen Gebildes wird dann fiir lange Zeitriume kon-
stant und nahe unverindert erhalten bleiben kénnen.
Es hat den Anschein, als lieBe sich in dieser Vor-



stellung eine Erklirung finden fiir die beobachtete
Konstanz der Sonnentemperatur, wir wollen aber doch
dazu eine Kontrolle durch Zahlenangaben versuchen
und ausrechnen, ob unter der eben erdrterten Vor-
stellung fiir unsere Sonne ein Alter herauskommt,
das grofler ist als das Alter, das von Geologen und
Physikern fiir die Erde gefordert wird, die ja jeden-
falls aus unserer Sonne entstanden ist. Wir beschif-
tigen uns daher zunichst ein wenig mit diesem mut-
maglichen Alter der Erde,

Bekanntlich ist Uran ein radicaktives Element,
das iiber eine groBere Anzahl von Zwischenstufen und
iiber Radium hinweg schlieBlich zu Blei, dem soge-
nannten Radioblei, zerfillt. Aus den Versuchen im
physikalischen Laboratorium kennt man nun aber die
Zeit, die erforderlich ist, damit aus einer bestimmten
Uranmenge eine bestimmte Menge Blei abgeschieden
wird, Nimmt man also an, unsere Erde habe friiher
einmal ausschlieBlich aus Uran bestanden und schitzt
man den jetzt noch vorhandenen Urangehalt der Erde
ab, so 14Bt sich die Zeit ausrechnen, die nodtig war,
damit aus der urspriinglichen Uranmenge die jetzige
geworden ist. Da die Erde aber natiirlich anfangs
nicht ginzlich aus Uran allein bestanden haben wird,
ist die Zeit von zirka 130 Milliarden Jahren, die wir
so fiir das Alter einer solchen ,,Uranerde® erhalten,
nur ein oberer Grenzwert, der jedenfalls viel zu hoch
gegriffen ist. Auch das Verhilinis zwischen dem Blei-
gehalt und dem Urangehalt uranhaltiger Mineralien



kann in dhnlicher Weise verwendet werden. Man hat
dann die Zeit nach riickwirts zu ermitteln, wo nur
Uran und kein Blei vorhanden war, und erhilt dabei
rund ein bis zwei Milliarden Jahre, also einen wesent-
lich niedrigeren Wert, der aber dafiir die weitaus
groBere Wahrscheinlichkeit fiir sich hat. Dieser Wert
deckt sich auch bereits gut mit den Zeitriumen, die
von den Geologen aus der bekannten Geschwindigkeit
der Ablagerung von Sedimentschichten (1m in 3000
bis 23.000 Jahren) und aus der beobachteten Michtig-
keit solcher auf der Erdkruste bereits vorhandener
Schichten errechnet worden sind. Bedenkt man dazu,
daf alle diese Berechnungen erst von dem Moment an
Geltung besitzen, wo sich die Erdkruste gebildet hat,
daf also vorher die aus der Sonne geborene Erde noch
gasformig und danach fliissig gewesen sein muf, so
wird man diese Zahlen noch erhéhen und das Alter
der Erde mit vielleicht etwa drei Milliarden Jahren
ansetzen miissen. Das Alter unserer Sonne, die natiir-
lich frither dagewesen sein muBl als unsere Erde, kon-
nen wir dann aber wohl nur mehr nach Billionen
von Jahren abschitzen.

Damit taucht nun die Frage auf, wie sich die oben
in groben Ziigen geschilderte Helmholtzsche Kontrak-
tionstheorie zu einem nach Jahrbillionen einzuschéatzen-
den Alter unserer Sonne stellt. Wir miissen dazu ver-
suchen, die Energiemengen zu berechnen, die bei der
Kontraktion eines Gasballs in Form von Wirme ge-
wonnen werden, und nehmen dazu an, daB sich unsere
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Sonne aus einem urspriinglich unendlich grofien Gas-
ball bis zu ihrer heutigen GriBe kontrahiert hat. Da
die Sonne bei ihrer Entstehung gewil nicht unendlich
groB war, werden die Zahlen, die wir so erhalten,
sicher wieder zu hoch ausfallen.

Physikalisch gedacht, erfolgt die - Kontraktion
eines solchen Gasballs so, daB alle Volumselemente
der Kugel unter dem EinfluB der aus dem Kugelmittel-
punkt wirkenden Anziehungskraft gegem diesen Mit-
telpunkt herabsinken. Jedes Volumselement leistet da-
bei eine Arbeit, die durch das Produkt Kraft mal Weg
gegeben ist, und diese Arbeit wird dann in irgendeiner
Form, z. B. als Wirme, verfiigbar. Zerlegen wir also
die ganze Gaskugel in einzelne diinne Schalen, deren
Radius sich bei der Kontraktion verkleinert, so laBt
sich die von der ganzen Masse einer solchen Schale
bei der Kontraktion geleistete Arbeit berechnen, und
durch Summieren iiber alle Kugelschalen erhalten wir
dann die ganze Kontraktionsarbeit. Natiirlich ist bei
der Rechnung auch darauf Riicksicht zu nehmen, daf
Druck und Dichte gegen das Innere einer solchen Gas-
kugel anwachsen, dafl also die Massen der einzelnen
Schalen dem von frither her bereits bekannten inneren
Aufbau einer solchen Gaskugel anzupassen sind. Fiir
unsere Sonne hat sich nun bei solchen Berechnungen
unter . Voraussetzung einer Kontraktion aus dem Un-
endlichen bis zur heutigen GroBe eine gesamte Kon-
traktionsarbeit von 13°4 X104 Grammkalorien ergeben.
Nimmt man an, daB die Sonnenstrahlung immer gleich
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geblieben ist, und dividieren wir diese Kontraktions-
arbeit durch die 9 )< 1025 cal, die unsere Sonne pro
Sekunde in den Weltraum ausstrahlt, so wiirden wir
fiir das mogliche Alter unserer Sonne einen Wert von
47 Millionen Jahren erhalten, der trotz der
wegen Annahme der Zusammenziehung aus dem Un-
endlichen sicher zu hohen Kontraktionsarbeit noch als
viel zu klein-angesehen werden muB. Und diese Zahl
fiir das Sonnenalter miillte sogar noch weiter herab-
gesetzt werden, weil sich aus anderen Berechnungen
ergeben hat, daf} die Fixsterne in den fritheren Lebens-
stadien stirker strahlen als in den-spiateren, und da-
her anzunehmen ist, daB auch die Sonnenstrahlung
frither einmal, in den Jugendstadien der Sonne, krif-
tiger war. Da nun diese 47 Millionen Jahre nicht im
entferntesten heranreichen an die Milliarden Jahre,
die wir schon fiir das Alter der Erde ansetzen miissen,
ist also die Kontraktionsarbeit allein gewiB nicht im-
stande, den Wirmeverlust der Sonne durch Strahlung
zu decken, und wir miissen nach anderen Energie-
quellen Umschau halten.

Ein anderer Gedanke hiezu, der iibrigens auch
nicht zum Ziel fithren wird, rithrt von Robert Maier,
dem Entdecker des Gesetzes von der Erhaltung der
Energie, her. Bekanntlich ist schon die Zahl der auf
unsere Erde herabstiirzenden Meteoriten sehr gro8,
und da die Anziehungskraft unserer Sonne wesent-
lich hoher ist als die unserer Erde, so wird auch die
Anzahl der auf die Sonne fallenden Meteoriten eine
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vielfach groBere sein. Wenn nun ein solcher Meteorit
aus dem unendlichen Weltraum auf die Sonnenober-
fliche herabstiirzt, erlangt er dabei eine Einsturz-
geschwindigkeit von 618 km pro Sekunde. Beim Auf-
fallen wird diese Geschwindigkeit natiirlich zur Null
abgebremst, und jeder solche Meteor bringt also der
Sonne die ihm bei dieser Abbremsung verlorenge-
gangene Bewegungsenergie zu, die durch das Produkt
aus dem Quadrat der Geschwindigkeit und der halben
Meteormasse berechnet werden kann. Da die End-
geschwindigkeit bekannt ist, 148t sich also wieder aus-
rechnen, wieviel Meteormasse pro Jahr in die Sonne
stiirzen miiBte, wenn dadurch der ganze Verlust an
Strahlungsenergie gedeckt werden sollte. Die Zahl
von 52 Trillionen Tonnen, die man dabei erhilt, ist
aber derart hoch, daB sich bei stindigem jihrlichen
Zuwachs solcher Massen die Sonnenmasse bald merk-
lich vergréBern wiirde. Das hitte weiter zur Folge,
daB ihre Anziehungskraft wachsen wiirde und da8
sich die Umlaufzeit der Erde, also die Jahreslinge,
verkiirzen miiBite. Seit etwa 2000 Jahren hitte sich da-
durch unser Kalender bereits um sechs bis acht Wo-
chen verschieben miissen! Das ist natiirlich nicht der
Fall, im Gegenteil, die Linge des Jahres hat sich in
den letzten tiausend Jahren sicher um keine ganze
Sekunde geiandert, und die sogenannte ,,Einsturzhypo-
these von Maier ist, wie schon betont, also auch
nicht geeignet, die Erhaltung der Sonnenwirme be-
friedigend zu erkldren.
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Wir gehen schlieBlich iiber zu den modernen An-
schauungen der Physiker iiber die Gleichheit von
Energie und Masse, nach denen Strahlungsenergie
nichts anderes ist als mit Lichtgeschwindigkeit be-
wegte Masse. Wenn danach also ein Korper Strahlung
aussendet, so verliert er dabei an Masse, und zwar so
viel, daB das Produkt aus dem Quadrat der Licht-
geschwindigkeit mit der ausgestrahlten Masse gleich
ist der IEnergie der Gesamtstrahlung. Von diesem
Gesichtspunkt aus ist nun aber der Inhalt der Sonne
an Strahlungsenergie aus ihrer Masse leicht berechen-
bar, und durch Division mit dem Strahlungsverlust
der Sonne lifit sich dann die Zeit ausrechnen, die
unsere Sonne gewissermalen noch zu.leben haben
kann, unter der Voraussetzung, daB ihre Ausstrahlung
auch in Zukunft nicht abnehmen, sondern immer auf
gleicher Hohe erhalten bleiben wird.

Die Masse unserer Sonne betrigt 1985 X 1033 g
oder 1985 Quintillionen Gramm, die Lichtgeschwin-
digkeit ist 300.000 km oder 3 X 10t°¢cm pro Sekunde,
und ihr Quadrat betrigt also 9 X 102°. Multipliziert
man die Masse mit diesem Geschwindigkeitsquadrat,
so ergeben sich 1780 105t Energieeinheiten oder Erg,
die noch als Energieinhalt in der Sonne vorhanden
sind und ihr weiterhin zur Verfiigung stehen. Diese
Energiemenge kann die Sonne also in Zukunft in Form
von Strahlung noch vollstindig ausstrahlen, aber sie
wiirde sich dabei natiirlich nach und nach selbst auf-
zehren, so daB ihre ganze Masse bei vollstindiger Um-

Verein. nat. Kenntn. LXXVI. Bd. 7



wandlung in Strahlung schlieBlich in der Form von
Strahlungsenergie in den Weltraum iibergegangen und
verstreut worden wire. Da 1cal =4'19 X 107 Lrg
{mechanisches Arbeitsiquivalent), so ergibt sich der
eben berechnete Energieinhalt der Sonne noch in
Grammkalorien zu 426 X 10%¢ cal. Dividiert man diese
Zall nun durch den oben aus der Solarkonstante be-
rechneten Gesamtstrahlungsverlust der Sonne pro Se-
kunde von 9 X 1025 cal, so ergibt sich die Zeit, wiahrend
der die Sonne bis zu ihrer volligen Aufzehrung in
gleicher Stirke Strahlung aussenden konnte, sofort zu
496 X 101 Sekunden oder zu
16 Billionen Jahren.

16 Billionen Jahre konnte also unsere Sonne 1in
ihrem jetzigen Zustand weiterleben, bevor sie sich
ginzlich verzehrt hitte. Ob sich allerdings Sonne und
Fixsterne in dieser Weise wirklich ginzlich aufzehren
und in Form von Strahlungsenergie in den Weltraum
verstreuen, oder ob sie mit der Zeit, frither oder
spiter, doch erkalten und dann in erkaltetem Zustand
erhalten bleiben, das ist eine Frage, auf die sich eine
befriedigende Antwort in dem einen oder anderen
Sinn aus begreiflichen Griinden derzeit nicht gut
geben labt.

Mit diesen Rechnungen haben wir aber nur die
Zeit abgeschitzt, die noch vor unserer Sonne liegt,
wihrend wir frither umgekehrt nach ihrem jetzigen
Alter, also nach der Zeit gefragt haben, die seit ihrer
Bildung bis jetzt verflossen ist. Wiirde man einfach



zu dem Zweck annehmen, daB die Sonne bei ihrer
Bildung aus einem Gasnebel rund die doppelte Masse
hatte und daB sie bis jetzt eben unter gleichbleibender
Strahlung die Hilfte der Ursprungsmasse verloren
hat, so wire ihr jetziges Alter ebenfalls mit etwa
16 Billionen Jahren zu veranschlagen, Aber dieses
Alter ist sicher zu hoch gegriffen. Theorie und Be-
obachtung besagen nimlich iibereinstimmend, dafl die
Ausstrahlung eines Sterns wieder von seiner Masse
selbst abhingig und um so groBer ist, je mehr Masse
der Stern besitzt. Ein Stern lebt gewissermafen
rascher, solange seine Masse noch groB ist, weil et
dann stirker strahlt und damit auch rascher Masse
verliert. In dem MaB aber, wie sich seine Masse durch
Ausstrahlung verringert, wird er sparsamer und spar-
samer, so daB seine Altersstadien gegeniiber den ver-
kiirzten Jugendstadien immer mehr verlingert wer-
den, je dlter der Stern wird. Wir haben also sicher
das eben geschiitzte Alter unserer Sonne entsprechend
zu verkleinern, dagegen die aus ihrem IEnergieinhalt
berechnete Lebensdauer zu verlingern.

Der Zusammenhang zwischen Masse und Aus-
strahlung, die sogenannte ,,Massen-Leuchtkraft-Bezie-
hung®, ist durch die Beobachtungen an Sonne und
Fixsternen bekannt geworden., Beriicksichtigt man
diese Daten, so verringern sich die obigen 16 Billionen
Jahre, die wir fiir die Zeit angesetzt haben, die ver-
strichen ist, wihrend sich die Sonne von der doppelten
Masse auf die heutige verkleinert hat, auf etwa fiinf

T*
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Billionen Jahre. Wir erhalten damit fir das jetzige
Alter der Sonne also eine Zahl, die im Hinblick auf
das frither angegebene Alter unserer Erde sehr plau-
sibel erscheint. Diese Zahl wiirde sich wegen der
Raschlebigkeit der Sterne in den Jugendstadien
ibrigens nur sehr wenig vergroflern, wenn wir
fiir die Ursprungsmasse der Sonne nicht das Doppelte
der jetzigen, sondern ein Vielfaches davon ansetzen
wiirden.

Dagegen vergroBert sich die noch vor der Sonne
liegende Zeit, also ihre weitere Lebensdauer, bei Be-
riicksichtigung der aus der Massen-Leuchtkraft-Be-
ziehung folgenden sparsameren Strahlung bei sinken-
der Masse ganz hedeutend. Fiir die Zeit z. B., die ver-
streichen diirfte, bis die Sonnenmasse durch Ausstrah-
lung auf etwa ein Drittel des jetzigen Betrages herab-
gesunken sein wird, wiirde man keineswegs ungefihr
die  fritheren 16 Billionen Jahre, sondern schon 300
Billionen Jahre anzusetzen haben. Allerdings wird
dann auch die Sonnenstrahlung selbst, der Massenver-
ringerung entsprechend, auf ein Hundertstel des jetzi-
gen Betrages herabgesunken sein, und es ist klar, dab
dann das organische Leben in seiner heutigen Form
nicht mehr wird bestehen konnen, weil Sonnenlicht
und Sonnenwirme dann bereits viel zu gering gewor-
den sein werden, -

Wir wollen als SchiuBrechnung noch die Zeit er-
mitteln, die verstreichen diirfte bis zu dem Moment,
wo die Sonne etwa ein Zehntel ihrer jetzigen Masse
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ausgestrahlt haben wird. Man erhilt dafiir einen Wert
von rund zwei Billionen Jahren, und gleichzeitig ergibt
der Zusammenhang zwischen Masse und Leuchtkraft,
dafl dann die Sonnenstrahlung noch zirka neun Zehntel
der heutigen Starke ausmachen wird. Die klimatischen
Unterschiede, die durch diese Verringerung der Son-
nenstrahlung auf neun Zehntel bewirkt werden wiir-
den, sind aber kaum bedeutend und sicher nicht grofer
als die Unterschiede zwischen trockenen und regneri-
schen Sommern. Man kann also sagen, daB das organi-
sche Leben auf der Erde nach dem jetzigen Stand
der astrophysikalischen Forschung noch fiir eine nach
einigen Billionen von Jahren einzuschitzende Zeit die
astronomischen Ixistenzbedingungen vorfinden wird,
die fiir seine Erhaltung notwendig sind.



