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Die Strahlung der Sterne.

Von Alfred Brill, Neubabelsberg.
Mit 2 Abbildungen.

Bei der Erforschung der Erscheinungen im Weltall sind wir auf die
von den Gestirnen zu uns gelangende Strahlung angewiesen. Alle Unter-
suchungsmethoden bedienen sich ihr, um tiber die riumliche Anordnung,
die Bewegungen und die physikalische Beschaffenheit der Fixsterne
AufschluB zu erhalten. Jedem Lichtstrahl kommen bekanntlich drei
Eigenschaften zu: 1. eine Richtung, 2. eine Intensitit, 3. eine Farbe.
Die Feststellung der Strahlungsrichtung ist Aufgabe der Astrometrie.
Die Eigenschaften, welche sich auf die Quantitit und Qualitit der
Strahlung beziehen, lassen sich nicht immer voneinander trennen, da
die Strahlungsintensitit vom Glutzustand, d.h. von der Farbe ab-
hiangt. Photometrie und Kolorimetrie stehen in enger wechselseitiger
Beziehung zueinander.

Die nachfolgenden Ausfithrungen behandeln die Methoden und Re-
" sultate der Strahlungsmessungen. Die bolometrische und thermo-
elektrische Methode werden des aktuellen Interesses halber besonders
gewiirdigt; H. N. RusstL sagt: ,,the thermocouple promises to be one
of the most important instruments of future investigation in astro-
nomy.‘

I. Die Methoden der Strahlungsmessungen.

Die Untersuchung der Fixsternstrahlung kann in verschiedener
‘Weise vor sich gehen. Die Messungen im spektralzerlegten Licht bilden
das Ideal der Forschung. Wegen der Lichtschwiche der himmlischen
Objekte sind sie aber nicht immer durchfithrbar, und selbst bei den
hellsten Sternen laBt sich die Dispersion des Spektrums nicht soweit
steigern, daB man streng von einer monochromatischen Strahlung
sprechen kann. Je nach der Dispersion des Prismas und je nach der
Breite des MeBspaltes gehort die Strahlung einem mehr oder minder
engbegrenzten Spektralbereich an.

Die iiblichen Messungen der Sternstrahlung beziehen sich auf weite,
mehr oder minder scharf begrenzte Spektralbereiche. Die Beobach-
tungsmittel sind das menschliche Auge, die photographlsche Platte,
die Selenzelle und die lichtelektrische Zelle.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. III I
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Die Methoden zur Messung der Gesamtstrahlung der Sterne ge-
horen streng genommen zu der letztgenannten Kategorie, da sie zu-
folge der Absorption in der Erdatmosphire nicht die gesamte, sondern
nur die Strahlung eines relativ weiten Spektralgebietes liefern. FEine
gesonderte Behandlung ist trotzdem angebracht, weil durch diese Me-
thode die fiir die Strahlung der spaten Spektraltypen wichtige ultrarote
Strahlung erfaft, zum anderen, weil die Gesamtstrahlung der Sterne
direkt in absoluten Einheiten, d.h. in Erg oder Kalorien ausgedriickt
wird.

§ 1. Die Strahlung in engbegrenzten Spektralbereichen.

Die Untersuchungen von J. Wilsing und H. Rosenberg. Die
ersten visuellen Messungen im spektralzerlegten Licht wurden von
H.C.VoGEL und G. MBLLER (41) in Potsdam, die ersten photographischen
von E. C.PICKERING (12) auf der Harvard-Sternwarte angestellt. Es
wurde von ihnen die Energieverteilung im Spektrum von einigen wenigen
Sternen bestimmt. In gréBerem Umfang wurden seit 1905 die visuellen
Messungen von WILSING und SCHEINER, spiaterhin von WILSING und
MUNcH (94) fortgefithrt. Diese Forscher benutzten bei ihren Messungen.
den 80 cm Refraktor des Potsdamer Observatoriums und ein Spektral-
photometer vom Crovaschen Typus. Als Vergleichslichtquelle diente
eine Kohlenfadenlampe, die an den schwarzen Kérper angeschlossen
wurde. Mit dem Spektralapparat des Photometers wurde das Licht
der zu vergleichenden Lichtquellen in ein Spektrum zerlegt. Durch
Einschalten einer Blende mit spaltférmiger Offnung von passend ge-
wiahlter Breite wurden aus den beiden {ibereinanderliegenden Spektren
gleich groBe Stiicke herausgeschnitten; die Lichtmengen, welche von
diesen scharf begrenzten Spektralbezirken ins Auge gelangen, werden
mit einem Nikolsystem gemessen. Die Einstellungen erfolgten anfangs
an fiinf Stellen im Spektrum, spaterhin wurde die Zahl der zu messenden
Stellen auf zehn erhsht. Die einzelnen Spektralbezirke, welche sich
iber das Gebiet 1 451 bis 642 uu gleichmiBig verteilen, sollten keine
starkeren Absorptionslinien enthalten. Die Potsdamer Beobachtungs-
reihen haben uns die Energieverteilung im Spektrum von 199 Sternen
geliefert.

Die Rosenbergschen (2) Messungen fuBen auf photographischen
Aufnahmen der Sternspektren mit einer fiir den ultravioletten Teil
des Spektrums durchlissigen Prismenkamera. Die mit dieser erzielten
Resultate haben einen selbstindigen Wert neben den visuellen Beob-
achtungen, da sie sich auf ein Wellenlingenbereich (4 340 bis 545 uu)
beziehen, welches dem Auge zum Teil verschlossen ist. Zur Bestim-
mung der spektralen Intensititen kam die auf der Beurteilung von
Schwirzungen beruhende photographisch photometrische Methode in
Betracht; die Expositionszeiteninderung diente hierbei als MeBprinzip.
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Das Rosenbergsche Beobachtungsprogramm umfaflt 70 hellere Sterne
von verschiedenem Spektraltypus. Die spektralen Helligkeiten der
einzelnen Sterne wurden auf die von ¢ Aquilae als Nullpunkt be-
zogen. Gegen den von ROSENBERG angestrebten, von WILSING (I5)
als miBlungen bezeichneten AnschluB der Sternspektren an das Sonnen-
spektrum spricht der Umstand, daB ein solch enormer Helligkeits-
unterschied zwischen Stern- und Sonnenlicht sich durch instrumentelle
Hilfsmittel nur AuBerst schwer fehlerfrei {iberbriicken 148t.

Die Untersuchungen von H. H. Plaskett und R. A. Sampson.
Neuerdings sind noch andere bemerkenswerte spektralphotometrische
Methoden vorgeschlagen worden. Die von H. H. PLASKETT (42) auf
astronomische Probleme angewandte Keilmethode geht auf eine Arbeit
von MEEs und WRATTEN (32) iiber die Farbenempfindlichkeit photo-
graphischer Platten zuriick. Vor den in seiner ganzen Ausdehnung
gleichm#Big beleuchteten Spalt eines Spektrographen wird ein neutraler
Farbkeil gestellt; das resultierende Spektrum auf der photographischen
Platte gleicht einem Berg- und Talprofil, in dem die Berge den Wellen-
lingen maximaler, die Téler denjenigen minimaler Plattenempfindlich-
keit entsprechen. Die Breite des Spektrums hingt auBerdem von der
Intensititsverteilung im Spektrum der Lichtquelle, von der Absorption
im Keil und im Spektrographen ab. Die Farbenempfindlichkeit der
Platte, sowie der Einflu der Absorption im Spektrographen lassen
sich dadurch eliminieren, dafB3. man auf derselben Platte unter den
gleichen Bedingungen das Keilspektrum einer Standardlichtquelle
aufnimmt, deren Intensititsverteilung im Spektrum bekannt ist. Die
Schwierigkeit der Methode besteht vor allem darin, den Spalt in seiner
ganzen Ausdehnung gleichmifig zu beleuchten; wenn auch dies im
Laboratorium sich unschwer erreichen 148t, so stehen einer gleich-
maBigen Verbreiterung der Sternbilder technische Schwierigkeiten
entgegen. Zur Eichung des Keiles beleuchtet PLASKETT den Spalt mit
einer konstanten Lichtquelle, deren Helligkeit sich durch Blenden und
rotierende Sektoren in meBbarer Weise dndern l1aBt. Wenn die Keil-
konstante und die Intensititsverteilung im Spektrum der Standardlicht-
quelle gegeben sind, 148t sich die Energieverteilung im Spektrum der zu
untersuchenden Lichtquelle photometrisch leicht ermitteln. Zu dem
Zweck werden die Hohen %* und %% von zwei entsprechenden Punkten
in beiden Spektren gemessen, welche die gleiche Schwirzung geben.
Wenn ¢, die Expositionszeit der zu untersuchenden, #, die der Standard-
lichtquelle ist, so erhidlt man auf Grund der Formel

Z ?
Ji_ é) oM, (s — 1Y)
J* Z, !
wo ¢, die Keilkonstante, = das Verhiltnis der Brennweiten wvon

Kollimator- und Kameraobjektiv, p der Schwarzschildsche Exponent
1*
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des Schwirzungsgesetzes ist, fiir jede Wellenlinge die relativen
Intensititen der unbekannten Lichtquelle in bezug auf die der
Vergleichslampe. Bei Versuchen im Laboratorium gab die Keilmethode
die relative Intensitiatsverteilung im Spektrum einer Reihe von kiinst-
lichen Lichtquellen sehr genau wieder. Die Anwendung dieser Methode
auf astrophysikalische Probleme ist zunichst noch auf die Sonne und
einzelne helle Sterne beschrankt; als Vergleichsspektrum diente der
Kohlebogen. Um den EinfluBl der selektiven Absorption im Sonnen-
und Sternspektrum zu eliminieren, mal PLASKETT die Schwirzung an
moglichst absorptionsfreien Stellen.

" R. A, SampsoN (43) vom Observatorium in Edinburg hat mit einem
15 cm Refraktor — Brennweite 250 cm — vor dessen Objektiv ein Prisma
von 12° brechendem Winkel gesetzt war, auf farbenempfindlichen
Platten Sternspektren aufgenommen und mit einem selbstregistrieren-
dem Mikrophotometer von der Bauart des P. P. Kochschen (10) aus-
gemessen. Bei diesem fillt ein schmales, von einem engen Spalt be-
grenztes Lichtbiindel durch die photographische Platte, welche die
Aufnahme des zu untersuchendén Spektrums trigt, auf eine licht-
elektrische Zelle. STETsoN (29) und MoLL (6) benutzen statt der licht-
elektrischen Zelle ein Thermoelement. Der Photoeffekt wird an dem
gespannten Faden eines Elektrometers gemessen, dessen Bewegung
photographisch aufgezeichnet wird. Die auf automatischem Wege
erhaltene Registrierkurve spiegelt den Schwirzungsverlauf im Spektrum
des Sterns wieder und gleicht dem von LANGLEY (4) aufgenommenen
Bologramm des Sonnenspektrums. Wie dieses stellt die Registrier-
kurve eines Sternspektrums eine hohere Stufe der Spektralwiedergabe
dar als die Zeichnung oder die Photographie eines Spektrums; denn
sie gibt nicht bloB die verschiedenen im Spektrum vorhandenen Strahlen
qualitativ wieder, sondern sie zeigt auch die quantitativen Beziehungen
zwischen ihnen an. Die Absorptions- und Emissionslinien sind durch
die Einsenkungen und Erhebungen iiber den mittleren Verlauf der
Energiekurve festgelegt. Selbst feine Spektrallinien verraten sich
noch durch deutliche Zacken in der Registrierkurve.

Die scheinbare Energiekurve eines Sternes, wie sie sich uns in der
Registrierkurve darbietet, hingt auBer von der Sternstrahlung noch
von den Absorptionseinfliissen der optischen Apparatur und der Erd-
atmosphire, sowie von der Empfindlichkeit der photographischen Platte
ab. Die Reduktion auf die wahre Energieverteilung setzt die Kenntnis
der Beziehung zwischen der Schwirzung, der Intensitit und der Ex-
positionszeit voraus. Die elementare Theorie sieht den Zusammenhang
zwischen der Schwirzung und dem Logarithmus der photographisch
wirksamen Lichtmenge als linear an; nach HURTER und DRIFFIELD

(40) ist die Schwarzung D; = y; log é;.i, wo E, die photographisch
) !
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wirksame Lichtmenge und ¢, die Plattenempfindlichkeit bezeichnet.
712, das von der benutzten Plattensorte und von der Entwicklungsart
abhingt, charakterisiert den Gradienten der Schwirzungsgeraden.
Indem Sampson die Abweichung der Schwirzungskurve von der geraden
Linie fiir kleine Intensititen beriicksichtigt, gibt er der Gleichung die

Form:
2

D;—%=7110g% :
Die in der photographischen Platte wirksame Lichtmenge ist
By= i Fy- Jy- 12,

wo J) die spektrale Intensitit des Sterns, F, der Reduktionsfaktor
infolge der Absorption in der Erdatmosphire, f; der Reduktionsfaktor
fiir Absorption im Instrument, ¢ die Expositionszeit und p der Schwarz-
schildsche Exponent ist. Um die Wirkung der Absorption im Instru-
ment und in der Erdatmosphire, sowie den EinfluB der Plattenempfind-
lichkeit zu eliminieren und spektrale Intensitidtswerte zu erhalten, die
allein fiir die Sternstrahlung charakteristisch sind, wurde auf jeder
Platte der Polarstern aufgenommen; die Messungen aller anderen
Sterne sind auf diesen bezogen.

Der EinfluBl der selektiven Absorption im Sternspektrum 14Bt sich
mit einem selbstregistrierenden Mikrophotometer bei den frithen und
mittleren Spektraltypen unschwer eliminieren. Die Spitzen der Re-
gistrierkurve sind durch einen méglichst glatten Kurvenzug zu ver-
binden. Die Kenntnis des ungestorten Verlaufes der Intensitdtskurve
erlaubt uns zu entscheiden, ob die Depression der Energiekurve nur auf
selektive, sondern auch auf allgemeine Absorptionswirkung zuriick-
zufithren ist. Beiderlei Einfliisse lassen sich quantitativ voneinander
trennen.

§ 2. Die Strahlung in weiten, mehr oder minder scharf
begrenzten Spektralbereichen.

Die visuelle Helligkeit. Die Messung der Sternstrahlung fuBt in
der Regel auf den Gesamtintensititen innerhalb eines groBen, mehr
oder weniger scharf abgegrenzten Wellenlingengebietes. Das primi-
tivste und alteste Verfahren ist die visuelle Beobachtung ohne MeB-
vorrichtung, wie sie zuerst von PTOLEMAUS im Almagest angewandt
wurde. Diese Methode der unmittelbaren GréBenschitzung nach
einer Gedachtnisskala wird heute fiir Katalogzwecke nur noch selten
gebraucht; sie muB aber hier erwiahnt werden, weil sie der Ausgangs-
punkt fiir die der Astronomie eigentiimliche Bezeichnungsweise der
Helligkeiten geworden ist. Im Almagest sind die dem unbewaffeneten
Auge sichtbaren Sterne in sechs GréBenklassen eingeteilt; die hellsten
Sterne werden Sterne erster GroBe, die schwichsten Sterne sechster
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GroBe genannt. Dieses System hat man spiter erweitert, als man
dazu iiberging, schwichere Sterne mit dem Fernrohr zu beobachten.

Die Entstehung der GroBenklassenskala ist psychophysisch zu
erkliren; den Zusammenhang zwischen der objektiven Lichtintensitit
und der zugehorigen Empfindungsstirke im menschlichen Auge, das ist
die SterngroBe, liefert das Fechnersche Gesetz (3). Nach ihm empfindet
das menschliche Auge eine Zunahme der Helligkeit in arithmetischer
Progression, wenn die objektive Steigerung der Lichtintensitit geo-
metrisch fortschreitet. Nach Erfindung von Apparaten, welche die
objektive Lichtstirke zu messen gestatten, ist man dazu iibergegangen,
die auf einer Gedichtnisskala begriindeten und spaterhin auf die teleskop-
pischen Sterne ausgedehnten Helligkeitsskalen durch wirkliche Messun-
gen festzulegen. Dabei zeigte sich, daB die aufeinanderfolgenden
GroBenklassen einem konstanten Helligkeitsverhaltnis entsprechen,
wie das Fechnersche Gesetz es fordert. Nach dem Vorschlag von
PocgsoN (20) hat man fiir,diese Konstante den Wert 2,512 angenommen,
der einerseits dem tatsichlichen Wert ziemlich nahe kommt, anderer-
seits den Vorteil hat, daB sein Logarithmus gleich der runden Zahl 0,4
ist. Die Beziehung zwischen SterngréBe und Helligkeit ist danach durch
die Beziehung m = — 2,5log J + C gegeben. Der Nullpunkt der GréBen-
skala ist natiirlich willkiirlich; man hat ihn frither unter moglichst
engem Anschlufl an die alteren Helligkeitssysteme so bestimmt, dal
einem mittleren Stern der fritheren ersten GroBenklasse die GroBe

.0 zukommt. Heutzutage legt man den Nullpunkt in der Weise fest,
daB die GroBenangaben der Sterne sechster GréBe mit den Schitzun-
gen der Bonner Durchmusterung (31) iibereinstimmen. Je nach der
‘Auswahl der Sterne werden zwei Helligkeitsverzeichnisse nicht auf
den gleichen Nullpunkt der GroBenskala bezogen sein; es ist daher
eine Hauptaufgabe der praktischen Photometrie, die verschiedenen
Helligkeitskataloge auf ein fundamentales System zu reduzieren.

Das Féchnersche psychophysische Gesetz ist nicht in aller Strenge
giiltig, sondern stéllt nur eine Anniherung an die wirklichen Verhalt-
nisse dar. Der Zusammenhang zwischen der Emptindungsstirke und
dem Logarithmus der objektiven Lichtintensitit ist nach FECHNER
‘durch eine lineare Beziehung von der gleichen Form gegeben, wie nach
HurTER und DRIFFIELD die Schwirzung der photographischen Platte
mit der photographisch wirksamen Lichtmenge verkniipft ist. Die
Gleichung der photographischen Photometrie ist allgemeiner gehalten
als die der visuellen, da bei dieser der Skalenwert — die Kontrast-
konstante — durchgingig gleich 2,5 gesetzt ist. Die visuellen photo-
metrischen Systeme der einzelnen Beobachter weichen beziiglich des
Skalenwertes voneinander ab; dazu kommt ein Einflull der Helligkeit,
der eine sichere Erweiterung der Helligkeitsskala auf die lichtschwachen
Objekte erschwert. Die Helligkeitsgleichung betrifft die Verschieden-
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heit der GroBendifferenz bei gleichem Verhiltnis der objektiven Inten-
sititen je nach der Helligkeit des Objektes selbst. Sie hat ihren Ur-
sprung in Abweichungen von der linearen Form der Beziehung zwischen
Empfindungsstirke und objektiver Lichtintensitit. Bei sehr kleinen
Lichtintensititen, wie auch bei starken Lichteindriicken bedarf es
groBerer Helligkeitsunterschiede, um sie dem Auge bemerkbar zu
machen. Das gleiche gilt, wie oben erwihnt wurde, auch fiir die photo-
graphische Platte (Erweiterung der Hurter-Driffieldschen Formel durch
SAMPSON).

Die Helligkeitsschitzungen verschiedener Beobachter werden auch
je nach der Farbenempfindlichkeit der Augen mehr oder weniger von-
einander abweichen; nach OsTHOFF (I3) ist selbst die Farbenempfind-
lichkeit des gleichen Beobachters von einem Beobachtungsabend zum
andern einem schnellen Wechsel unterworfen. Um sich ein Urteil iiber
den FEinfluB dieser physiologischen Eigenschaft des menschlichen
Auges auf die Helligkeitsschitzung machen zu kénnen, mufl man zwei
Arten von Messungen unterscheiden, nimlich solche, die sich auf Ob-
jekte gleicher Farbe, d. h. gleicher Intensititsverteilung im Spektrum
oder auf .Objekte verschiedener Farbung beziehen. Im ersten Fall
bei der Messung von genau gleichartigen Objekten, wo also die Intensi-
titen jeder einzelnen Wellenlinge im gleichen Verhiltnis zueinander
stehen, muB das Ergebnis der Helligkeitsbestimmung ganz unabhingig
von der speziellen Farbenempfindlichkeit des Auges sein. Es miissen
sich die gleichen Helligkeitsdifferenzen ergeben, unabhingig davon,
ob sie im roten, gelben, griinen oder blauen Teil des Spektrums be-
stimmt werden. Im zweiten Fall handelt es sich um die Intensitats-
verhiltnisse von Objekten verschiedener Farbe; die GréBenangabén
der einzelnen Beobachter zeigen eine Abhingigkeit von der Farbttnung
der gemessenen Objekte. Abweichungen von der Art in den photo-
metrischen Systemen sind unter dem Namen Farbengleichung bekannt
und haben ihren Grund in dem Unterschied der Helligkeitsauffassung
in verschiedenen Spektralgebieten. Auf Grund der Definition des
Farbenindex als Differenz zwischen den GroBenangaben zweier ver-
schieden empfindender Apparate, z. B. des Auges und der photo-
graphischen Platte, ist jener nichts anderes als eine besonders grofle
Farbengleithung zwischen zwei bestimmten photometrischen Systemen
mit gleichem Skalenintervall. Ganz allgemein gesprochen kann man
mit der Farbengleichung die spektralphotometrischen Messungen einer
bestimmten Wellenlinge auf diejenigen einer anderen beziehen. Die
Definition fiir den Nullpunkt der verschiedenen photometrischen Systeme
ist nicht so einfach, da sie auf die Feststellung gleicher Helligkeit bei
Objekten verschiedener Farbe hinauslauft. Mit Hilfe bolometrischer
Methoden, welche :die Strahlung in absoluten C.G.S.-Einheiten oder
in Kalorien messen, ist diese Bestimmung ausfithrbar. In der Praxis
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ist man iibereingekommen, den Sternen vom Spektraltypus Ao in
allen photometrischen Systemen die gleiche Helligkeit zu geben.

Beim menschlichen Auge, wie auch bei der photographischen Platte
tritt noch die Komplikation hinzu, daB die Farbenempfindlichkeit
infolge des Purkinjeschen (70) Phinomens von der Lichtstirke abhingt.
So lange es sich um Objekte ein und derselben Farbe handelt, gilt das
verallgemeinerte Fechnersche Gesetz, welches den EinfluB der Hellig-
keitsgleichung beriicksichtigt. Eine Anderung tritt ein, wenn Licht-
quellen verschiedener Firbung miteinander verglichen werden. Es
stellt sich namlich dann heraus, daB die Empfindungsstirke eine andere
Funktion der Lichtstirke ist. Allgemein gesprochen die Helligkeits-
gleichung, das ist die Abweichung vom Fechnerschen Gesetz, ist abhingig
von der Farbe des Sterns.

Die GréBenangaben der Bonner Durchmusterung, die auf Schitzungen
der Helligkeit nach einer Gedichtnisskala beruhen, geniigen nicht mehr
den Anforderungen, die man heutzutage an die Genauigkeit der photo-
metrischen Sternkataloge stellt. Besondere Apparate, Polarisations-
und Keilphotometer, wurden erfunden, mit denen das von einer Licht-
quelle ins Okular gelangende Licht des Sterns oder einer Vergleichs-
lampe in meBbarer Weise geindert wird. Die wichtigsten Kataloge
fiir visuelle SterngréBen sind die Helligkeitsverzeichnisse der Harvard-
sternwarte (38), die Potsdamer photometrische Durchmusterung (52)
und die Uranometria nova Oxoniensis (19). In bezug auf die Genauig-
keit der Messungen iibertrifft die Potsdamer Durchmusterung alle
anderen.

In den letzten Jahrzehnten ist man mit Erfolg dazu iiber-
gégangen, Sternhelligkeiten, die den visuellen nahe Aquivalent sind,
auf photographischem Wege unter Benutzung von orthochromatischen
Platten und geeigneten Farbfiltern zu erhalten. Die Yerkes Actino-
metry von PARKHURST (28) enthilt die photovisuellen GréBen von 630
Sternen in der Polzone. Von E. S. KiNG (48) sind in jingster Zeit die
photovisuellen GréBen von 100 helleren Sternen bestimmt.

Die photographische Helligkeit. Zur Ermittlung der photographi-
schen Helligkeit von Sternen bediente man sich in der ersten Zeit der
auch auf die photographischen Sternbildchen anwendbaren Stufen-
schitzungsmethode. Mit fortschreitender Entwicklung der Himmels-
photographie ging man spiter zu wirklichen Messungen fiber; zwei
Methoden wurden benutzt: die Durchmesser- und die Schwirzungs-
methode. Bei der einen bildet der Durchmesser des photographischen
Sternscheibchens, bei der anderen der Grad der Schwirzung das MaB
fiir die photographisch wirksame Strahlungsenergie des Sterns.

Versuchen, den gesetzmiBigen Zusammenhang zwischen Scheiben-
durchmesser und Helligkeit zu bestimmen, stellen sich uniiberwind-
liche Schwierigkeiten in den Weg, da eine groBe Zahl von Faktoren,
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wie die instrumentellen Bedingungen, der photographische ProzeB
und der Luftzustand in Betracht zu ziehen sind. H. ROSENBERG (61)
vermutet, daB in der Hauptsache die Erdatmosphire die Verbreiterung
des Sternscheibchens hervorruft; nach ihm wirkt die Atmosphire
wie ein tritbes Medium und erzeugt um jeden Stern in seiner unmittel-
baren Nachbarschaft einen Lichthof mit abnehmender Helligkeit nach
auBen. Alle Formeln, welche die Beziehung zwischen dem Durch-
messer des Sternscheibchens, der Helligkeit des Sterns und der Ex-
positionszeit ausdriicken, haben nur einen beschrinkten Giiltigkeits-
bereich und entbehren jeder physikalischen Begriindung; sie kénnen
daher nur als Interpolationsformeln dienen.

Die Schwirzungsmethode benutzt den Grad der Transparenz der
Sternbilder auf einer photographischen Platte als Ma8 fiir die Hellig-
keit. Die Bestimmung der Schwirzung erfolgt entweder durch Ein-
ordnen in eine Vergleichsskala, die auf derselben photographischen
Platte hergestellt ist, oder mit einem eigens fiir diesen Zweck von
J. HARTMANN (69) konstruierten Mikrophotometer. Die allgemeinste
Form, welche man dem Schwiarzungsgesetz geben kann, ist D = ¢ (J, 7, 1);
die Schwierigkeiten in der mathematisch strengen Formulierung eines
allgemein giiltigen Schwirzungsgesetzes rithren daher, daB uns die
Vorginge in der Schicht der photographischen Platte bei der Belich-
tung und spiter bei der Entwicklung noch nicht genau bekannt sind.
Gegeniiber der visuellen Photometrie tritt die Komplikation hinzu,
daB die Schwirzung eines Bildes auBer von der Intensitit noch von
der Dauer der Lichteinwirkung abhingt. Um die formale Ubereinstim-
mung des Schwirzungsgesetzes mit der funktionalen Beziehung, welche
subjektive Empfindungsstirke des Auges, Intensitit und Wellenlinge
der Strahlung miteinander verbindet, herzustellen, kann man mit
ScHWARZSCHILD (§7) den Begriff der photographisch wirksamen Licht-
menge oder der latenten Schwirzung einfithren: £ = J. 2. Die Hurter-
Driffieldsche Formel (40) entspricht genau dem Fechnerschen Gesetz
der visuellen Photometrie; bei beiden ist der Zusammenhang zwischen
der Schwirzung bzw. der Empfindungsstirke und der -photographisch
wirksamen Lichtmenge bzw. der Lichtintensitit ein linearer. Die
Hurter-Driffieldsche Formel ist in gewisser Hinsicht allgemeiner, da
der Skalenwert oder photographisch ausgedriickt die Gradation der
Platte nicht als konstant angesehen wird. Die spezielle Wahl des
Skalenwertes fiir die visuelle Photometrie bedeutet indes keine Be-
schrinkung in der Allgemeingiiltigkeit der Pogsonschen Formel, da
man die Gleichung m = — 2,51ogJ + C als Definitionsgleichung der
SterngréBen aufzufassen hat. Helligkeitsgleichung, Farbengleichung und
Purkinje Phinomen haben in der photographischen Photometrie die
gleiche Bedeutung wie in der visuellen; nur wird in ersterer der Hellig-
keitsfehler von vornherein méglichst klein gehalten, indem die Ab-
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weichung der Schwirzungskurve von der geraden Linie wie bei der von
SampsoN erweiterten Hurter-Driffieldschen Formel berticksichtigt
wird.

Photographische SterngréBen geben die Gottinger Aktinometrie von
ScHWARzSCHILD (I), die Yerkes Actinometry von PARKHURST (29),
der Katalog der helleren Sterne von E. S. KinG (48) und die Nord-
polarsequenz von SEARES (28). '

Die selenphotometrische und die lichtelektrische Methode. Die
in den letzten Jahren zu allgemeiner Geltung gekommenen selenphoto-
metrische und lichtelektrische Methode sind bisher nur fiir spezielle
Aufgaben der Photometrie, so zum Studium der verinderlichen Sterne
benutzt worden. ‘Bei der selenphotometrischen Methode (23) wird die
Widerstandsinderung des Selens bei Belichtung mittels einer Wheat-
stoneschen Briicke gemessen. Wegen der geringen Lichtempfindlich-
keit — Maximum bei etwa 700 uu — ist die selenphotometrische
Methode auf helle Sterne beschrinkt und ganz durch die eigentliche
lichtelektrische Methode, welche auf der Anwendung des Photoeffektes
der Alkalizellen beruht, verdringt worden. Lichtelektrische Photo-
meter zu Sternstrahlungsmessungen werden von GUTHNICK in Babels-
berg, von RosSENBERG in Tiibingen, von STEBBINS in Urbana, neuer-
dings in England von A. F. und F. A. LINDEMANN, in den Vereinigten
Staaten auf der Lick- und der Harvardsternwarte (62) benutzt. Die
lichtelektrische Methode ist mit der Zeit zu so hoher Empfindlichkeit
und Genauigkeit gebracht worden, daB sie allen iibrigen photometrischen
Methoden weit tiberlegen ist. Das Wirkungsprinzip des lichtelektrischen
.Photometers beruht auf der Abspaltung von Elektronen aus der Ober-
flache des kolloidalen Alkalimetalles bei Belichtung der Zelle. Die Zahl
der abgespaltenen Elektronen ist proportional der Intensitit des auf-
fallenden Lichtes. Der Photoeffekt wird wie bei dem Xochschen
selbstregistrierenden Mikrophotometer durch die Aufladung des ge-
spannten Fadens eines Elektrometers gemessen. Je nach dem Alkali-
belag der Zelle liegt das Maximum der Empfindlichkeit in einem anderen
Spektralbezirk: fiir kolloidales Natrium bei etwa 350 gy, fir kol-
loidales Kalium bei 440 uu, fiir kolloidales Rubidium bei 480 pyu und
ftir kolloidales Caesium bei 550 .

Reduktion der Helligkeitskeitskataloge auf ein fundamentales
System. Die Reduktion von Helligkeitskatalogen aufeinander oder auf
ein fundamentales System st eine gleichwichtige Aufgabe der prakti-
schen Astrophotometrie, wie es die Schaffung des- Auwersschen oder
BoBschen Fundamentalsystems fiir ,die Astrometrie war. Erst wenn alle
Helligkeitsverzeichnisse auf ein fundamentales System bezogen werden,
sind die einzelnen Sternhelligkeiten miteinander vergleichbar. s, sei
die SterngrsBe in dem fundamentalen System, 4, die wirksame Wellen-
lange der Strahlung, die auBler von dem lichtempfindlichen Apparat,
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in der Regel noch von der Farbe des Sterns abhingt. ", 4 sind die
entsprechenden Groflen desselben Sterns fiir den zu reduzierenden
Helligkeitskatalog. Zwischen den SterngréBen s und m, wird man
folgende allgemeine Beziehung ansetzen kénnen:

&

m— my = a, + frim — m,) + f(h — k) + f(m — myy h— L)

a, ist die Nullpunktskorrektion; f,(m — m,) entspricht der Helligkeits-
gleichung einschlieBlich des Skalenfehlers, f,(4 — 4,) der Farben-
gleichungundf,(m — m,, 4 — ,) dem Purkinje Phanomen. Die obige
Gleichung kann man auch dazu benutzen, die Sternhelligkeiten nach
lichtempfindlichen Apparaten von beliebiger Beschaffenheit auf ein
normales System zu reduzieren; mit ihr lassen sich auch spektral-
photometrische Messungen auf eine bestimmte Wellenlinge beziehen.
Wir denken uns die Funktionen f; (m — #,), fo (A — o), 5 (1 — Mo, A — Ao)
in Potenzreihen nach jhren Argumenten entwickelt und beschrinken
uns bei f, und f, auf die linearen Glieder und bei f, auf die Mitnahme
des in (m — m,) (A — A,) quadratischen Gliedes; dann wird

m— my = a, + a,(m — m,) + a,(h — L,) + a,(m — m,) (A—21,).
Bei einer relativ groBen Farbengleichung stellt der lineare Ansatz
a,(A — o) nur eine rohe Anniherung dar.

ScHwWARZSCHILD hat in der Géttinger Aktinometrie B (I) die Be-
ziehungen zwischen den einzelnen Photometrien abgeleitet. Als
Beispiele seien hier angefithrt die Vergleichungen der GroBenskalen
der Revised Harvard Photometry und des Potsdamer Generalkataloges,
welche beide visuelle Messungen betreffen, sowie der Harvard Revised
Photometry und der Géttinger Aktinometrie:

P — H= + 0,52 4 0,086 (H — 6,5) — 0,13 Sp

, G — H=—0,58 — 0,031 (H — 6,5) 4+ 0,51 Sp,
hier sind an Stelle der Spektraltypen folgende Zahlen zu setzen:
Bo =o0,5; Ao=1,0; Fo=1,5;, Go=2,0; Ko= 3,0, Kz=3,5;
K5 =4,0; M, = 4,5. In der ungleichmiBigen Skala kommt die verschie-
den starke Anderung des Farbenindex mit dem Spektraltypus zum
Ausdruck. Abgesehen von dem konstanten ersten Term, welcher dieNull-
punktskorrektion enthilt, gibt der zweite den EinfluB der Helligkeits-
gleichung. Danach ist die Gottinger Skala um 3°/, weiter, die Pots-
damer um 9°/, enger als die Harvardskala. Dies Ergebnis steht in einem
gewissen Widerspruch zu den Vergleichungen zwischen Harvard und
Potsdam, welche MULLER und KEMPF in Potsdam, sowie E. C. PICKERING
an der Harvardsternwarte (53) ausgefithrt haben. Dabei ergab sich,
daB} die Potsdamer Skala fiir die weillen Sterne enger, fir die gelben
weiter als die Harvardskala ist. Es ist also noch ein Einfluf3 des Pur-
kinjephdnomens vorhanden, der in dem Schwarzschildschen Ansatz
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unberiicksichtigt geblieben ist. Zwischen den visuellen Messungen von
Potsdam und Harvard besteht eine sehr groBe Farbengleichung; die
weillen Sterne sind bei Harvard heller, die gelben und roten schwicher
als in Potsdam. Die wirksame Wellenlinge der Harvardmessungen
liegt bei kiirzeren Wellenldngen als die der Potsdamer.

Als physiologische Fehlerquellen sind eigentlich nur der Helligkeits-
fehler und das Purkinjephdnomen anzusprechen;sie stellen Abweichungen
vom Fechnerschen Gesetz bzw. von der Pogsonschen Formel dar, indem
die Beurteilung des Skalenintervalles von der Helligkeit und von der
Farbe des Sterns abhingt. Die Farbengleichung ist streng genommen
nicht als ein Fehler anzusehen, da sie von der Natur des die Strahlung
aufnehmenden Apparates abhingt. Der Farbenindex als besonders
groBe Farbengleichung ist geeignet, als MaB der Farbe und der Energie-
verteilung im Sternspektrum zu dienen.

§ 3. Farben und Farbeniquivalente.

Die spektralphotometrischen Methoden erlauben die schirfste Be-
stimmung der Sternfarben; bei schwach leuchtenden Objekten scheitern
derartige Untersuchungen an der Lichtschwiche. Seit SCHWARZSCHILD
ist man dazu iibergegangen, die Farbe eines Sterns durch eine andere

" quantitativ auch fiir die schwacheren Sterne leicht bestimmbare Eigen-
schaft festzulegen, namlich durch die Farbténung oder den Farbenindex,
d.h. durch das Intensititsverhiltnis zweier verschiedenen Spektral-
bezirke. Die genannten Methoden haben einen quantitativen Charakter,
da der Hauptwert auf die Messung der Intensitaten gelegt wird, wihrend
die Sternfarbe allein auf die Qualitidt des Lichtstrahls Bezug nimmt.

Die primitivste Untersuchung der Sternfarben stellt die visuelle
Schitzung in einer Gedichnisskala dar. Die gebrauchlichste Farben-
skala ist die von OsTHOFF (49), in der die bei den einfachen Sternen
auftretenden Farben durch die Zahlen o fiir ReinweiB bis ¢ fiir Rot
ausgedriickt werden. Der linearen Farbenskala von OsTHOFF, welche
die Farbe allein nach der Tonung beurteilt, stellt HAGEN (24) eine
Fliachenskala gegeniiber, die auch die Sittigung des Farbtons angibt,
wobei unter dieser die stirkere oder geringere Vermischung des Grund-
tons mit den uneigentlichen Farben Weil oder Schwarz zu verstehen
ist. Die Farbenauffassung wechselt von Beobachter zu Beobachter und
ist auBerdem in hohem MaBe von der Helligkeit des Objektes abhingig.
Von Farbenverzeichnissen der Sterne sind zu nennen: die Potsdamer
Durchmusterung (52), ferner die Farbenkataloge von SesTiNI, KRUGER,
OstHOFF und LAvU (98). Die ersten Versuche von ZOLLNER (37), die
Sternfarben kolorimetrisch zu messen, scheiterten, da es nicht gelang,
die Mischfarben, welche beim Durchgang weiBen Lichtes durch eine
zwischen zwei Nikolschen Prismen befindliche Bergkristallplate ent-
stehen, den Sternfarben vollkommen gleich zu machen. J. WILSING
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(55) verwandelt mittels eines Rotfilters die Sternstrahlung in meBbarer
Weise in eine Strahlung niederer Temperatur; diese wird mit dem
durch eine kleine Glithlampe erzeugten kiinstlichen Stern in bezug
auf Intensitit und Farbe verglichen. Das Wilsingsche Kolorimeter
— so einfach seine Konstruktion ist und so bequem auch die Reduktion
der Messungen sich gestaltet — 1aBt sich nicht auf die schwichsten
Sterne anwenden, weil der wirkliche Stern durch das Farbfilter ge-
schwicht wird.

Andere Methoden, Farbeniquivalente rein qualitativen Charakters
zu erhalten, sind von Comstock und Lau'(21) fiir visuelle Beobachtungen,
von HERTZSPRUNG und BERGSTRAND (I4) fiir photographische Auf-
nahmen vorgeschlagen worden: Vor das Objektiv eines Fernrohrs wird
ein grobes Gitter gesetzt, durch das zu beiden Seiten der Zentralbilder
der Sterne kurze Beugungsspektren entstehen. Den optischen Schwer-
punkt dieser Beugungsspektren, das ist diejenige Wellenlinge im
Spektrum eines Sterns, welche den gréften Eindruck im Auge oder auf
der photographischen Platte hervorruft ), bezeichnet man als effektive
Wellenlange. Sie hingt von der benutzten Plattensorte und von der
Energieverteilung im Sternspektrum ab. Die linearen Abstinde der
optischen Schwerpunkte der Spektren gleicher Ordnung zu beiden Seiten
der Zentralbilder bestimmen die Farbe des Sterns. Die Methode scheint
keiner groflen Genauigkeit fihig zu sein; Bildstirke, Verschiedenheit
der Achromasie des Objektivs und Fokussierung beeinflussen in zum
Teil noch ungeklarter Weise die Bestimmung der A.4 Neuerdings
hat LINDBLAD (44) auch die Grenze der Beugungsspektren nach der
Seite der kiirzeren Wellen, die sogenannte Minimalwellenlinge, als
Farbendquivalent benutzt. Um miteinander vergleichbare Werte von
Amin zu erhalten, hat man wie bei der Bestimmung der A.; auf gleiche
Bildstarke zu reduzieren, sowie auf den Wechsel der Plattenempfind-
lichkeit, auf die Absorption in der Erdatmosphire und auf andere
Aufnahmebedingungen Riicksicht zu nehmen.

Auf die Bestimmung der photographischen Farbenindizes ist bereits
im § 2 hingewiesen worden. Diese Methode beruht auf der differen-
tiellen Verkniipfung von visuellen und photographischen Helligkeits-
skalen. Die Kingschen Farbenindizes (39) sind gewonnen aus den
Pickeringschen visuellen und den Kingschen photographischen, die der
Gottinger Aktinometrie (1) aus den Potsdamer visuellen und den Gottinger
photographischen Helligkeiten. Visuelle und photographische Hellig-
keiten sind an verschiedenen Orten, zu verschiedenen Zeiten und mit
verschiedenen Instrumenten angestellt, so daB man sich von vorn-
herein schwer ein Urteil bilden kann, ob beide Systeme von Hellig-
keiten vollkommen gleichartig sind. Wesentlich giinstiger liegen die

) Streng genommen sind beide Definitionen der effektiven Wellen-
linge nicht einander dquivalent.
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Bedingungen bei der Yerkes Actinometry, deren photographische und
photovisuelle Sterngréfen mit dem gleichen Instrument und an dem-
selben Ort erhalten sind. Die idealste Beobachtungsweise griindet
die Bestimmung des Farbenindex auf die gleichzeitige Messung der
visuellen und photographischen Helligkeit mit dem gleichen Instrument
an demselben Ort, wodurch insbesondere Anderungen des Luftzustandes
eliminiert werden. Dies erstrebenswerte Ziel 148t sich mit der Tikhoff-
Tammschen Methode (16) erreichen: Vor der Mitte des Fernrohrob-
jektives wird eine runde Scheibe angebracht, und eine orthochroma-
tische Platte wird in den Brennpunkt der gelben Strahlen gestellt.
Man erhalt dann Sternbilder, welche ein zentrales Kernbild zeigen,
umgeben von einem getrennten Ring. Dieser entsteht unter der Ein-
wirkung der blauen, das Kernbild hingegen unter der Einwirkung der
gelben Strahlen. Die Zentralblende dient dazu, alle blauen Strahlen
von dem gelben Kernbild abzuschirmen. Durch diese einfache Zentral-
blendenvorrichtung wird es moglich, die Helligkeitsintensitit der Sterne
in zwei Spektralgebieten auf Grund einer einzigen Aufnahme zu messen.

Auf lichtelektrischem Wege hat BOTTLINGER (63) mittels einer
Kaliumzelle die Farbenindizes von 459 Sternen gemessen, indem er
jeden Stern abwechselnd mit Blau- und Gelbfilter beobachtete. Das
Maximum der Empfindlichkeit der Kaliumzelle mit Gelbfilter liegt
bei etwa 457, mit Blaufilter bei 437 yu. Obwohl die Skala der lichtelek-
trischen Farbenindizes wesentlich enger ist, als die der photographischen,
sind die Bottlingerschen Farbenindizes allen fritheren an Genauigkeit
iberlegen 7).

In den Annalen der Sternwarte zu Leiden hat HErTzSPRUNG (11)
es unternommen, alle ihm bis 1920 zuginglichen Werte fiir die Farben
und Farbeniquivalente der Sterne auf ein einheitliches System zu be-
ziehen. Als solches wihlt er das der Wilsingschen spektralphotometri-
schen Messungen bzw. die aus ihnen auf Grund des Planckschen Ge-

setzes abgeleitete —;: Skala.

1) Die Spektroskopie untersucht die Sterne nach dem Auftreten und
nach der Starke gewisser Linien im Spektrum und reiht sie nach béstimmten
Gesichtspunkten in Klassen ein, die mit den groBen Buchstaben des latei-
nischen Alphabets benannt werden. Uberginge von einer Klasse zur
folgenden werden durch die betreffenden Buchstaben beider Klassen mit
einer dazwischen gestellten Zahl, die von o bis ¢ laufen kann, bezeichnet.
Der zweite Buchstabe wird hiufig weggelassen, da die Uberginge nur in
dem Sinn der Entwicklung der Sterne von B iiber 4, F, G, K nach M
stattfinden. Wenn auch zwischen Farbung und Spektraltypus ein ziemlich
enger Zusammenhang besteht, der in erster Linie daher rithrt, daB beide
aufs engste mit der Temperatur verkniipft sind, kann der Spektraltypus
nicht als Farbeniquivalent angesprochen werden. '
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§ 4. Die Gesamtstrahlung der Sterne.

Die in § 1 und § 2 besprochenen Methoden greifen einen mehr oder
minder weiten Spektralbereich aus der Gesamtstrahlung der Sterne
heraus; die Messungen geben nur Relativiwerte der Helligkeit. Die nun-
mehr zu besprechenden Verfahren beziehen sich auf die gesamte von den
Sternen zu uns gelangende Strahlung und geben sie direkt in-den abso-
luten MaBeinheiten der Erg oder der Kalorien. Durch Vorschalten
geeigneter Farbfilter lassen sich absolute Strahlungsintensititen in
scharf definierbaren Spektralbezirken- bestimmer. Allerdings ist zu
beachten, daB nicht die eigentliche auBerterrestrische Gesamtstrahlung
des Sterns, sondern nur der Bruchteil, welcher von der Erdatmosphire
durchgelassen wird, mit dem die Strahlung aufnehmenden Apparat
gemessen wird. Die Atmosphire wirkt wie ein Farbfilter; die kurz-
wellige Strahlung unter 300 yu wird vollig ausgeloscht, im Ultrarot
wirken Wasserdampf- und Kohlensiurebanden stark selektiv absor-
bierend. Uberdies ist die Erdatmosphire ein sehr ungleichmiBiger
Filter, dessen Wirkung von den jeweiligen Witterungsverhiltnissen-
abhingt; es ist daher eine der Hauptaufgaben der Astrophotometrie,-
den atmosphirischen Einflul aus den Helligkeitsbeobachtungen der
Sterne zu eliminieren. Die visuellen und photographischen Messungen
werden gewchnlich auf das Zenit des Beobachtungsortes bezogen, die
spektralphotometrischen und die Messungen der Gesamtstrahlung auf
den leeren Raum.

Ist die Oberfliache eines Kérpers mit RuB geschwirzt, so absorbiert
sie die auf sie fallende strahlende Energie und verwandelt sie in Wirme-
energie; die Fahigkeit, in Warmeenergie iiberzugehen, kommt den ultra-
roten wie den sichtbaren und ultravioletten Strahlen zu. An diese
Eigenschaft beruter Oberflichen kniipfen die Methoden zur Messung
der Gesamtstrahlung der Sterne an: 1. die radiometrische, 2. die bolo-
metrische, 3. die thermoelektrische.

Die radiometrische Methode. In seiner einfachsten Konstruktion
geht das Radiometer auf CROOKES zuriick: In einem luftleer gemachten
Glasballon ist ein Glashiitchen auf eine vertikale Spitze gestellt; an
ihm sind mittels eines Drahtkreuzes vier vertikale, duferst leichte Blatt-
chen aus Glimmer angebracht. Diese sind auf der bestrahlten Seite
geschwirzt. Unter der Einwirkung einer Energiestrahlung fangen
die Fliigelchen an, sich zu drehen, wobei die nicht geschwirzten Seiten
vorangehen. PRINGSHEIM (66) hat im Jahre 1883 das Radiometer zum
Studium. der Warmestrahlung benutzt; er hing die Fliigel an einem
Faden auf und maB die Torsion desselben, d. h. den Winkel, um den
sich die Fliigel drehten, wenn Strahlen auf ihre geschwirzten Flichen
fielen. NicHoLs (22) hat den Pringsheimschen Apparat weiter vervoll-
kommnet und am 61 cm Reflektor des Yerkes Observatoriums zur
Messung der Sternstrahlung benutzt. Die Empfindlichkeit seines
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Apparates konnte NICHOLS soweit steigern, dafl eine Kerze aufgestellt
in I m Distanz vom Radiometer auf der Skala eine Ablenkung von
724 mm ergab. Da das Offnungsverhiltnis des Strahlungsempfingers
(z mm) und des Reflektors 1 : 305 betrigt, so gibt das Radiometer in
Verbindung mit dem Reflektor eine Ablenkung von 1 mm, wenn die
Kerze in einer Entfernung von etwa 8 km aufgestellt wird. Fiir das
Verhiltnis der Gesamtstrahlung (nicht verbessert wegen der atmo-
spharischen Absorption) von Wega, Arktur, Jupiter und Saturn fand
NICHOLS 1:2,2:4,7 :0,74. Spaterhin ist die radiometrische Methode
zur Messung der Sternstrahlung nicht mehr benutzt worden; sie ist
verdringt durch die beiden anderen Methoden, deren Empfindlich-
keit dem radiometrischen Verfahren weit iiberlegen ist.

Die bolometrische Methode. Die Konstruktion des Bolometers
fuBt auf der Eigenschaft von Metalldrihten, deren elektrischer Wider-
stand sich mit zunehmender Temperatur vergréBert. Der empfindliche
Teil des Bolometers besteht aus einem geschwirzten schmalen Metall-
streifen, der die auf ihn fallende Strahlung so gut wie vollstindig ab-
sorbiert. Die dabei erzeugte Erwidrmung des Streifens wird durch die
infolge der Temperaturerhshung eintretende Vermehrung des elektri-
schen Widerstandes gemessen. Zu dem Zweck wird der Streifen als
ein Zweig in eine Wheatstonesche Briicke eingeschaltet, die so ab-
geglichen ist, daB sich bei unbestrahltem Bolometer das Galvanometer
der Briicke in seiner Ruhelage befindet. Bei Bestrahlung des geschwirz-
ten Metallstreifens ist die Stromstirke in der Briicke nicht mehr gleich
Null; die Galvanometernadel wird um einen gewissen Betrag abgelenkt,
den man nach der Methode der Spiegelablesung mit. Aus dem Betrag
dieser Ablenkung 148t sich die Widerstandsinderung des Bolometers,
damit auch der Grad seiner Erwirmung und hieraus die Menge der
strahlenden Energie finden, welche das Bolometer getroffen hat.

Die Konstruktion des Bolometers ist in hervorragender Weise durch
LANGLEY (67) geférdert worden, welcher die zuerst von ihm ausgebildete
spektralbolometrische Methode auf das Sonnenspektrum anwandte.
WARBURG, LEITHAUSER und JOHANSEN (7) haben das Verhalten des
Linearbolometers im Vakuum theoretisch und experimentell einer
systematischen Untersuchung unterzogen und auf die Vorteile hin-
gewiesen, die das Vakuumbolometer dem Luftbolometer gegentiber
aufweist. Nicht nur fallen bei thm Stérungen fort, wie sie etwa durch
den wechselnden Feuchtigkeitsgehalt der Luft oder durch Luftstérungen
verursacht werden. Vor allem wird die Empfindlichkeit des Bolometers
bedeutend erhsht, weil der Bolometerstreifen keine Warme durch Luft-
leitung verliert und so bei gleicher Bestrahlung eine hthere Temperatur
als in Luft annimmt. Die Verhiltnisse gestalten sich am giinstigsten
bei den schmalsten Streifen, wie man sie auch zur Erzielung einer groBen
spektralen Auflssung braucht. Je schmaler nimlich der Streifen ge-
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macht wird, desto groBer ist bei einem Luftbolometer der Verlust durch
Luftleitung im Vergleich.zu dem Verlust durch Ausstrahlung; desto
erheblicher ist also die vorteilhafte Wirkung des Evakuierens. Die
Empfindlichkeit des Platinstreifens 148t sich noch weiter steigern, wenn
man ihn auch méglichst diinn macht. Der Streifen besitzt dann eine
geringe Warmekapazitit, ist daher schnell wirksam und von hoher
Empfindlichkeit fiir schwache thermische Strahlung. W. W. COBLENTZ
benutzte Material, das nicht dicker als 0,0003 mm war.

BucawaLp (9) fand fir die Wirkungsweise von Vakuumbolometern
folgende GesetzmiBigkeit: Befindet sich der Platinstreifen in Luft unter
Atmosphirendruck, so wichst die Empfindlichkeit ungefihr proportional
dem Belastungsstrom des Bolometers. Bei 1 mm Druck ist eine Ab-
weichung von der geraden Linie zu konstatieren und bei etwa 0,3 mm
Druck zeigte die Empfindlichkeitskurve bei den angewandten Strom-
starken bis 0,095 Ampere bereits ein Maximum. Dieses wird bei wachsen-
der Luftverdiinnung hsher und héher und riickt gleichzeitig nach Stellen
kleinerer Belastungsstréme. Bei den breiteren Bolometerstreifen tritt
das Maximum erst- bei htherem Vakuum und bei einer gréeren Be-
lastungsspannung des Bolometers ein. Dabei kann nur bis zu solchen
Stromstarken gegangen werden, bei denen die Galvanometernadel
noch hinreichend ruhig steht. Der Grund dafiir, daB das Maximum
der Empfindlichkeitskurve mit steigendem Vakuum nach kleineren
Belastungen riickt, ist darin zu erblicken, daB eine um so kleinere Be-
lastung zu einer bestimmten Erhitzung des Bolometerstreifens und
damit zur Auslgsung sekundirer der Einstrahlung entgegenwirkender
Einfliissse der Ausstrahlung geniigt, je besser das Vakuum ist. Auch
beim Luftbolometer wird bei sehr starker Belastung ein Maximum
der Empfindlichkeit erreicht. Da die Strahlungsempfindlichkeit des
Bolometers wesentlich von dem im GefaB herrschenden Druck abhingt,
ist eine dauernde Kontrolle der Konstanz des Vakuums notwendig.
Bei geringer Strombelastung ist das Vakuumbolometer von 0,2 mm
Streifenbreite durchschnittlich zehnmal so empfindlich, bei héchster
Strombelastung nur fiinfmal so empfindlich als ein Luftbolometer.

. Das erste Vakuumbolometer zur Messung der Sternstrahlung kon-
struierte W. W. CoBLENTZ (34) ; Resultate sind nicht bekannt geworden.
CoBLENTZ glaubt aus Priifungen im Laboratorium schlieBen zu diirfen,
daB das Vakuumbolometer eine nicht wesentlich hghere Strahlungs-
empfindlichkeit besitzt als das noch zu besprechende Vakuumthermo-
element. Indes ist das Bolometer Stérungen durch Wind und Tem-
peraturschwankungen leichter ausgesetzt.

In jiungster Zeit hat C. G. ABBOT (36) auf Veranlassung von G.
E. Hare mit dem 250 cm Reflektor des Mount Wilsonobservatoriums
spektralbolometrische Messungen der Sternstrahlung angestellt Zhnlich
denen, die ABBOT (§) seit vielen Jahren am Smithsonian Institut

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. IIL 2
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im Sonnenspektrum ausfithrt. Bolometer und Galvanometer wurden
in ein Vakuum gebracht. Bei den ersten Versuchen befand sich das
Bolometer im Newton-Fokus des Reflektors. Storungen durch elektri-
sche Stréme und Luftzug veranlaBten ABBOT, die gesamte Apparatur
einschlieBlich des Bolometers in einen Raum konstanter Temperatur
iiberzufithren, durch den die Polachse des Reflektors geht. Der vom
Stern kommende Lichtstrahl wird durch die Polachse geleitet; 6 m
vor dem effektiven Cassegrain-Fokus des Teleskopes wird ein Kon-
kavspiegel von 20 cm Durchmesser und 1 m Brennweite in den Strahlen-
gang eingefiihrt, der im Abstand von 120 cm auf den Spalt des Spektro-
meters ein Bild entwirft. Die Aquivalentbrennweite des Reflektors
in dieser Kombination betragt 75 m. Bei einem Abstand des MaB-
stabes von 4,7 m war die GroBe der Ausschlige bei BETEIGEUZE 14 mm;
bei L 0,83 u lag das Maximum der Strahlung. ‘Im {ibrigen ergaben
sich starke Abweichungen von der schwarzen Strahlung. Die Aus-
schlige bei ALDEBARAN und CAPELLA waren ungefihr nur halb so grof3
wie bei BETEIGEUZE. Der Strom im Galvanometer, welcher einer Ab-
lenkung von 1 mm auf der Skala entspricht, ist 2,5 - 10— ** Ampere, die
zugehorige Temperaturerhshung des Bolometerstreifens 8- 10 ~ & Celsius-
grad. Ablenkungen bis auf 0,5 mm lieBen sich noch sicher nachweisen.
ABBOT hofft die Empfindlichkeit bei photographischer Registrierung
auf das zehnfache des bisherigen Betrages steigern zu kénnen; dadurch
wiirde er imstande sein, noch die Sterne dritter und vierter Grof3e mit
dem 250 cm Reflektor spektralbolometrisch zu messen.

Die thermoelektrische Methode. In der Anwendung des Radio-
meters und des Bolometers auf das Problem der Sternstrahlung ist man
bisher tiber die ersten Versuche nicht hinausgekommen; ausgedehnte
Messungsreihen wurden nach der thermoelektrischen Methode erhalten,
die sich in der Folgezeit als sehr zuverlidssig erwiesen hat. Im Gegensatz
zum Bolometer verlangt das Thermoelement keine besondere Batterie;
denn wenn dieses der Warmestrahlung ausgesetzt wird, erzeugt es
einen elektrischen Strom, welcher proportional der auffallenden Strah-
lungsenergie ist. Das Prinzip'des Thermoelementes bzw. der Thermo-
saule ist folgendes: Zwei Drihte aus verschiedenen Metallen werden
an dem einen Ende zusammengelotet; die anderen Enden werden durch
Leitungsdrihte mit einem Galvanometer verbunden. Sobald man die
Kontaktstelle der beiden Metalle erwirmt oder abkiihlt, erhalt man
eine Ablenkung der Galvanometernadel. Eine gréfere Empfindlich-
keit 148t sich erzielen, wenn man nach MELLONI eine Reihe von Wismut-
und Antimonstibchen durch Verléten der Enden zu einer Kette zu--
sammenfaft, in der die Stibchen der beiden Metalle abwechselnd auf-
einander folgen. Die ungeraden Lotstellen liegen nebeneinander nach
vorn, die geraden hinten. An dem Ende der Kette werden Kupfer-
drihte angeschraubt, welche die Thermosiule mit einem empfind-
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lichen Galvanometer verbinden. Die vorderen ungeraden Létstellen
werden iibereinander in eine auf der Langsrichtung senkrechte Linie
gelegt — lineare Thermosdule — oder iiber eine quadratische Fliche
verteilt, so daB3 die ganze Saule die Form eines Wiirfels hat. Bei dem
Gebrauch werden die hinteren Lotstellen auf die Zimmertemperatur
gehalten, die vorderen der Wirkung der Wiarmestrahlen ausgesetzt.

Die urspriinglich zu thermoelektrischen Zwecken benutzten Stiicke
von Antimon und Wismut waren sehr massig und daher von groBer
Wairmekapazitit; es bedurfte einer langen Zeit, bis infolge der Bestrah-
lung der Lotstelle ein Temperaturgleichgewicht hergestellt war. An
diesern Nachteil litten die ersten von HucGINs (49) und STONE
(50) ausgefithrten Strahlungsmessungen an den Sternen; jede Ab-
lesung erforderte eine Bestrahlung von ungefihr 1o Minuten Dauer.
StonE fand fiir das Verhdltnis der Gesamtstrahlung von Arktur und
Wega 3 :2, ein Resultat, das mit den spiteren Messungsergebnissen
ibereinstimmt.

Den ersten beachtenswerten Schritt in der Vervollkommnung der
thermoelektrischen Methode tat RUBENS (68); ihm gelang es, die Ver-
zogerung der Mellonischen Thermosiule durch Verwendung diinner
Eisen- und Konstantandrihte zu beseitigen. Im Jahre 1902 zeigte
LEBEDEW (6), daB im hochgradigen Vakuum ein geschwirztes Thermo-
element siebenmal so empfindlich ist als in Luft, wiahrend ein poliertes
eine Erhshung der Empfindlichkeit auf das 25fache aufweist. Jo-
HANNSEN (8) hat die Bedingungen ausgearbeitet, unter denen sich die
hochste Empfindlichkeit ergibt, die man mit zwei Metallen von be-
kannter thermoelektrischer Kraft, bekanntem Widerstand und Warme-
leitungsvermégen erreichen kann. Der Wairmeverlust wegen der
Ableitung durch die Drahte mufl ebenso groB sein wie der Warmeverlust
wegen der Ausstrahlung der Lotstelle. Die Radien der beiden Drihte
miissen so gewahlt werden, daf das Verhiltnis zwischen der Warme-
ableitung und dem elektrischen Widerstand in beiden gleich groB ist.
Der Widerstand des Galvanometers muB3 gleich dem Widerstand des
Thermoelementes sein. PrunDp (45) hat mit einem Vakuumthermo-
element in Verbindung mit dem 75 cm Reflektor der Allegheny Stern-
warte Strahlungsmessungen an Wega, Jupiter und Altair angestellt.
Die Materialien, welche PFUND zur Herstellung der Thermoelemente
benutzte, sind die Hutchinschen (60) Wismutlegierungen (95 Bz + 5 S» :
97 Bt + 3 Sb). Um moglichst diinne Drahte zu erhalten, schleuderte
er die geschmolzene Masse in feinen Faden iiber eine Spiegelglasplatte.
Der Strahlungsempfinger bestand aus einer diinnen auf der Vorderseite
geschwirzten Scheibe von ungefdhr I mm Durchmesser, die aus einer
kleinen Kugel von Lotmetall gepreSt war. Das Vakuum des GefaBes
wurde durch einen selbsttitigen Holzkohleentluftungsapparat be-
sonderer Konstruktion aufrecht erhalten. Die Kerzenpriifung ergab

2%
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einen Ausschlag von 2400 mm, wenn die Hefnerlampe in einem Abstand
von I m aufgestellt war.

In instrumenteller Hinsicht ist die thermoelektrische Methode
hauptsichlich durch W. W. CoBLENTZ (33) weiter ausgebaut und in
ausgedehntem MaB auf die Fixsternstrahlung angewandt worden.
CoBLENTZz benutzte bei seinen ersten Versuchen eine Thermosiule, die
aus zehn Verbindungen von Wismut und Silber bestand, die in einem
Punkt sternartig zusammenlaufen. Nach der Kerzenpriifung war die
Thermosaule fiinfmal so empfindlich als das Nicholsche Radiometer.
Der Empfanger, welcher die geradzahligen Lotstellen iiberdeckt, hatte
einen Durchmesser von Imm. Zur Aufnahme der von dem Stern
kommenden Strahlung geniigt ein wesentlich kleinerer Strahlungs-
empfanger von geringer Wiarmekapazitit. COBLENTZ entschied sich
spater fiir den Bau von einfachen Thermoelementen aus sehr feinen
Drahten und mit Strahlungsempfingern von 0,30 bis 0,35 mm Durch-
messer. Die Empfindlichkeit dieser einfachen Thermoelemente war
150 bis 200mal so grof3 als die des Nicholschen Radiometers.

Weiterhin diskutierte COBLENTZ eingehend die Frage, welche metal-
lischen Verbindungen sich am besten fiir die thermoelektrischen Unter-
suchungen eignen. Die einzelnen Drihte wurden in Serie miteinander
verbunden, so dafl der innere Widerstand bei der Priifung stets derselbe
blieb: 60 Au 440 Pd:9o Pt 410 Rh : Bi:95 Bi +5 Sn:97 Bi 4 3Sb:
90 Pt 4 10 Rh. Die Driahte der metallischen Legierungen besaBen
einen Durchmesser von 0,02 bis 0,025 mm; das reine Wismut hatte
die Form eines Streifens von 0,07 mm Breite und von 0,01 bis 0,02 mm
Dicke. Mit den ganz feinen Drihten war es méglich, die Warmeleitung
im Draht zu vermindern und auf diese Weise die Warme auf der Lot-
stelle zu halten. Diesem Vorteil wirkt allerdings der groBe Widerstand
in den Driahten von sehr kleinem Durchmesser entgegen. Die Strah-
lungsempfinger von 0,5 mm Durchmesser waren aus kleinen Zinn-
kugeln hergestellt, die zwischen diinnen Glimmerfolien platt gepreBt
waren. Die Strahlungsempfindlichkeit wurde in der Weise gepriift,
daB man das Bild eines kiinstlichen Sterns auf dem Strahlungsempfinger
entwarf.

Therfno- Relativ- | Strahlungs-
Element elektrische wert | empfindlichkeit
Kraft
Au + Pd: Pt +Rh 32 1,0 10
Pt 4+ Rh:Bi 85 2,65 2,85
Bi:Bi+ Sn 137 4,28 3,65
Bi+ Sn:Bi 4 Sb 129 4,04 535
Bi+ Sb: Pt + Rh 74 2,31 2,56
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Die Tabelle zeigt, daBl die Strahlungsempfindlichkeit der thermoelektri-
schen Kraft proportional ist; der Gewinn an Empfindlichkeit durch
Verminderung der Wiarmeleitung scheint gering zu sein. Da bei dem
reinen Wismut der Streifen nicht so diinn gewihlt war, wie er hitte
hergestellt werden kénnen, so ist anzunehmen, daB sich die Wirksam-
keit des Wismutthermoelementes noch steigern 1aBt, wenn man einen
feineren Draht benutzt. Das Thermoelement der Wismutlegierungen
hat eine um 20°/, héhere Empfindlichkeit, als man nach der thermo-
elektrischen Kraft vermuten sollte. Der innere Widerstand der Wismut-
legierungen, welcher das Dreifache des reinen Wismut betrigt, wirkt
indes der hohen Empfindlichkeit der Wismutlegierungen entgegen. Das
reine Wismut scheint sich am besten fiir die Strahlungsmessungen an
den Sternen zu eignen. In der folgenden Tabelle ist fiir eine Reihe
von Thermoelementen der innere Widerstand, sowie die Empfindlichkeit
angegeben.

w 3 n & @ Durch Widerstand | Galvano-
SE | E ?, Bl ¢ ure [; d. Thermo- | meterab-
v 8| e E g emente messe"r es elementes | lenkung
Zz &l a8 s Empfingers

< ° Ohm cm

7 1 Bi 4 Sn:Bi -} Sb 0,4 11,3 68

2 Bi: Pi 0,3 4,6 60

8 1 Bi 4+ Sn:Bi -+ Sb 0,6 22,7 68

2 Bi + Sn : Bi 4+ Sb 0,4 16,2 76

) 1 Bi -+ Sn: Bi 4+ Sb 0,6 19,8 58

2 Bi 4 Sn:Bi 4+ Sb 0,4 15,2 60

10 1 Bi{+ Sn:Bi 4 Sb 0,3 19,3 68

2 Au + Pd: Pt 4+ Rh 0,5 2,43 29

Demnach ist das Thermoelement A# - Pd : Pt + Rh nur halb so
empfindlich als das Thermoelement B: 4+ Su : Bi 4+ Sb. Die Strah-
lungsempfindlichkeit der Thermoelemente der Wismutlegierungen ist
nicht merklich hoher als die des reinen Wismut, obgleich sie eine um
57°/o groBere thermoelektrische Kraft besitzen.

Die Coblentzsche Konstruktion des Behalters fiir die Thermo-
elemente ist aus der Abb. 1 ersichtlich: Die Thermoelemente sind
in einem zylindrischen GlasgefiB T montiert; das Ansatzrohr enthalt
die Polenden P einer Funkenstrecke, um das Vakuum des GefiBes
zu pritfen. Durch das Fluoritfenster F fallt die Sternstrahlung auf das
Thermoelement; das Sternbild und der Empfinger werden durch das
Glasfenster G beobachtet. Jeder Behilter enthilt zwei bis drei Thermo-
elemente. Es war nicht leicht, das Vakuum in vollem MaBe aufrecht
zu erhalten; infolge der von den Wandungen des GefaBes und der ge-
schwérzten Flache des Empfingers ausgeschiedenen Dampfe ver-
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mindert sich die Strahlungsempfindlichkeit des Thermoelementes.
COBLENTZ stiitzt sich bei seiner Konstruktion eines Entluftungsapparates
auf die Erfahrungstatsache, daB metallisches Kalzium in erwidrmtem
Zustand die Eigenschaft besitzt, sich mit den atmosphirischen Dampfen
zuverbinden. Zu dem Zweck ist das Ende der Glasrohre, das aus Quartz-
glas besteht, mit metallischem Kalzium gefiillt; ein elektrischer Ofen
in Form einer Porzellanrohre, welcher das Quartzglas umgibt, dient
dazu, das metallische Kalzium zu erhitzen. Das Thermoelement ist
U-férmig gebogen, so daf die beiden Lotstellen nahe beieinander liegen,
was ihre abwechselnde Bestrahlung durch das Sternbild erleichtert.
Die Empfindlichkeit der Coblentzschen Thermoelemente in Ver-
bindung mit dem 100 cm Reflektor des Lowellobservatoriums war 400
bis 500mal so groB als die des Nicholschen Radiometers in Verbindung
mit dem 61 cm Reflektor des Yerkesobservatoriums. Die Strahlung
der Sterne 6. bis 7. GréBe konnte von COBLENTZ mit der gleichen Ge-
nauigkeit gemessen werden, mit der NicHors Wega mall. Der Gewinn
an Empfindlichkeit ist zu einem geringen Teil auf die giinstigere atmo-

AbDb. 1. Behilter fiir die Thermoelemente in der CosLENTZzschen Konstruktion
(aus Popular Astronomy, Vol. XXXI, No. 2, Plate V, Fig. 3).

spharische Durchlissigkeit in Flagstaff (2400 m) und auf den groBeren
Durchmesser des Spiegels zuriickzufithren. Die totale Strahlung von
dem Stern Arktur, welche eine Galvanometerablenkung von 84 mm gab,
ist etwas groBer als der roomillionste Teil der Strahlung einer Kerze
in einer Entfernung von 1 m. Eine Ablenkung von 1 mm wiirde also
beobachtet werden, wenn die Kerze in einem Abstand von 92 km auf-
gestellt wird. . Im Jahre 1914 ma CoBLENTZ am g2 cm CroBley Re-
flektor des Lickobservatoriums thermoelektrisch die Strahlung von
110 Sternen; diese Messungen wurden im Jahre 1921 in Flagstaff mit
dem 100 cm Reflektor des Lowell Observatoriums erginzt.

Den Unterschied der bolometrischen und der visuellen SterngréBe
bezeichnen PETTIT und NicHOLsON (39) als Warmeindex. Da die
bolometrische Helligkeit in absolutem MaB bestimmt wird, der Null-
punkt der visuellen GroBenskala hingegen willkiirlich ist, geben beide
kein vergleichbares MaB fiir die Strahlung eines Sterns in verschiedenen
Spektralbezirken. DemgemiB ist der Nullpunkt der Warmeindizes
irgendwie festzulegen; nach Ubereinkunft wird der Warmeindex ebenso
wie der photographische Farbenindex fiir den Spektraltypus 4o gleich
Null gesetzt.
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Eine sichere Kenntnis iiber das Emissionsvermégen in verschiedenen
Teilen des Sternspektrums 1aBt sich erzielen, wenn man die Strahlung
vor dem Auftreffen auf den Strahlungsempfinger durch ein Filter leitet.
Von groBem Nutzen hat sich die Wasserzelle erwiesen, welche die ultra-
rote Strahlung jenseits 1,3 ¢ vollstindig absorbiert und die sichtbare
und die ultraviolette durchlaBt, Die Messungen der Sternstrahlung
mit und ohne Wasserzelle geben uns AufschluB iiber die Energiebetrige
in zwei verschiedenen Teilen des Spektrums, insbesondere iiber die
fiir viele Probleme der Astrophysik wichtige ultrarote Strahlung. Bei-
spielsweise 1aBt uns die Wasserzelle die dunklen Begleiter von Doppel-
sternen auffinden, die sich durch die sichtbare oder ultraviolette Strah-
lung nicht mehr offenbaren. Die Anwendung der thermoelektrischen
Methode in Verbindung mit der Wasserzelle auf die verinderlichen
Sterne, insbesondere auf diejenigen vom spiten Spektraltypus laBt
fiir die Zukunft wichtige Resultate erhoffen, wie die Beobachtungen
von PETTIT und NICHOLSON gezeigt haben.

Im Jahre 1921 ging COBLENTZ dazu iiber, die spektrale Energ1everte1—
lung im Sternspektrum nach der thermoelektrischen Methode mittelsFarb-
filtern zu messen; diese wurden einzeln oder zu mehreren benutzt, um
die Strahlungskomponenten in scharf begrenzten Spektralbereichen zu
erhalten, vom dullersten Ultraviolett, wo die Undurchlissigkeit der Erd-
atmosphdre und das geringe Reflexionsvermdgen der Silberspiegel eine
Grenze ziehen, bis zum Ultrarot. Die Spektralbereiche, deren Strahlung
gemessen wurde, sind 0,3 bis 0,43, 0,43 bis0,6, 0,6 bis 1,4, 1,4 bis 4,1 und
4,1 bis 1o u. Diese Methode hat wie jede andere, welche nur eine geringe
Dispersion des Spektrums benutzt, den groBen Nachteil, da sich der
selektive Einflul der Absorptionslinien und-banden nicht eliminieren 148t.

II. Die Resultate der Strahlungsmessungen.

Die Strahlung der Fixsterne verhilt sich erfahrungsgemi8 nahezu
wie schwarze Strahlung. Dies erscheint um so verwunderlicher, als
nicht eine gewisse ausgezeichnete Schicht als Hauptquelle der Strahlung
zu betrachten ist. Die ausgesandte Strahlung ist vielmehr die integrale
Wirkung vieler Schichten mit stetig verinderlicher Temperatur, und
erst durch das Zusammenwirken von Emission und Absorption dieser
Schichten entsteht die emittierte Strahlung. Die Oberfliche eines
Sterns strahlt wie die der Sonne nicht gleichmiBig. Die Gesamtstrah-
lung setzt sich aus einer Reihe Teilstrahlungen zusammen, von denen
jede einem besonderen spektralen Energieverteilungsgesetz folgt.

§ 1. Die effektiven Temperaturen der Sterne auf Grund der
spektralphotometrischen Messungen.

Unter der Voraussetzung, daB die Strahlung der Fixsterne derjenigen
von schwarzen Korpern verschiedener Temperatur entspricht, 148t sich
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aus der gemessenen Energieverteilung in den Sternspektren mittels
der Planckschen Energiegleichung die effektive Temperatur bestimmen,
d. h. diejenige Temperatur, welche entsprechend der Energieverteilung
an der Oberfliche des Sterns herrschen wiirde, wenn diese sich wie ein
schwarzer Strahler verhielte.

Die Temperaturen, welche ROSENBERG (2) aus den von ihm photo-
graphisch bestimmten Energiekurven abgeleitet hat, erreichen bei
einigen Sternen des frithen A-Typus unendlich hohe Werte ({ Ursae
majoris, ¢ Coronae borealis); die von WILSING, SCHEINER und MUNCH
(94) gefundenen Temperaturen tiberschreiten selbst bei den heiBesten
Sternen 15000 ° nur in ganz seltenen Fallen. Die Unterschiede zwischen
den beiden Reihen effektiver Temperaturen verschwinden bei etwa
5000°, um bei den spiten Typen mit entgegengesetztem Vorzeichen
wieder aufzutreten. Wie ROSENBERG gezeigt hat, lassen sich beide Tem-
peraturskalen durch eine lineare Transformation ineinander iiber-
fihren. Stellt man den reziproken Wert der Temperatur nach WILSING

TL’ wo ¢ die Konstante des Planckschen Gesetzes ist, als Funktion

w

des entsprechenden nach ROSENBERG -]—f- dar, so gruppieren sich die
R

zugehorigen Punkte sehr nahe um eine Gerade, deren Gleichung lautet:

¢ I0 ¢
= — 2,00.
TR 6,2 TW !

Die Wilsingschen Werte -5 und die Rosenbergschen ~- lassen sich in
T w 7 R

hinreichend gute Ubereinstimmung bringen, wenn man entweder die
Potsdamer Skala im Verhiltnis 10: 6,2 erweitert oder die Rosenbergsche
im umgekehrten Verhiltnis zusammendriickt.

Nach eigenen Untersuchungen (I7) bestehen keine systematischen
Unterschiede zwischen den visuellen und photographischen Bestim-
mungen der spektralen Energie; vielmehr ist das Plancksche Gesetz
fiir die Strahlung der Sterne in dem relativ weiten Spektralbereich der
visuell und photographisch wirksamen Wellenlingen nicht mehr an-
niherungsweise erfiillt. Die Wilsingsche Temperaturskala bezieht sich
auf den Spektralbereich 4 451 —642, die Rosenbergsche auf 4 400 —500 yu.
Die mit fortschreitendem Spektraltypus zunehmende Depression der
beobachteten Energiekurve im Ultraviolett jenseits 4 450 pu hat das
Uberfiihrungsverhiltnis 6,2 : 10 beider Temperaturenskalen zur Folge.
Diese Senkung der Energiekurve ist entweder allein auf die selektive
Absorption der in dem ultravioletten Teil des Spektrums besonders
zahlreichen Absorptionslinien zuriickzufithren, oder sie ist auBerdem
noch durch eine allgemeine mit der Wellenldnge verdnderliche in der
Sternatmosphire wirksame Absorption oder Beugung zu erkldren.
Nach H.H. PLASKETT (42) ist die Depression der Sonnenenergiekurve
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im Ultraviolett durch die Absorptionslinien bedingt, da die nahezu
absorptionsfreie Energiekurve des zentralen Teiles der Sonne bis 4 390 uu
einem schwarzen Strahler von 6700° bis 7000 ° entspricht.

Verzichtet man auf die rechnerische Darstellung der spektralphoto-
metrischen Messungen im Ultraviolett jenseits 4 450 gu durch das
Plancksche Gesetz, so stimmen die von mir aus den Wilsingschen und
Rosenbergschen Messungen abgeleiteten Temperaturskalen vom Spek-
traltypus 4 5 bis M, sehr gut miteinander iiberein (vgl. Tabelle 1). Die
Temperaturen der frithen Spektraltypen sind nach ROSENBERG wesent-
lich groBer, als nach WILSING. Welches die richtige Temperaturskala
ist, 1aBt sich von vornherein nicht entscheiden. Sicherlich sind die
Wilsingschen Temperaturen fiir die frithen Spektraltypen zu klein, was
schon daraus hervorgeht, daB WiLsiNGs (55) kolorimetrische Messungen
wesentlich hshere Temperaturen ergeben. Der Grund fiir die Un-
stimmigkeit ist wahrscheinlich in der spektralen Extinktion der Erd-
atmosphére zu suchen; die mangelhafte Kenntnis derselben macht eine
exakte Bestimmung der Temperatur der heiBesten Sterne illusorisch.

Tabelle 1.

Die Temperaturen der Sterne.

Spektral- Kixe
typus WILSING | ROSENBERG Farb- Strahlungs-
temperatur | temperatur
Bo 12300° 30000° 22700° 22700°
By 11450° 18000° 15200° 14900°
Ao 10250° 12000° 11600° 11300°
A4s " gooo® 9000° 8800° 8600°
Fo 7950° 7850° 7900° 7700°
Fs 6880° 6930° 7000° 6800°
Go 5080° 6000° 6040° 5870°
Gs 5250° 5200° 5090° 4950°
Ko 4570° 4570° 4570° 4440°
Ky 3860° 3840° 3640° 3550°
Ma 3550° 3580° 3430° 3340°

Die spektralphotometrischen Messungen von R. A. SampsoN (43)
und H. H. PLASKETT (42) umfassen nur wenige Objekte, desgleichen
auch die Beobachtungen, welche W.W. CoBLENTZ (33) mit Thermo-
element und Farbfilter am 100 cm Reflektor des Lowellobservatoriums
angestellt hat. Abgesehen von den ganz frithen Spektraltypen stimmen
die Temperaturen mit den von mir aus den Wilsingschen und Rosen-
bergschen Messungen abgeleiteten befriedigend iiberein (vgl. Tabelle 2).
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Tabelle 2.
R. A. SamPsoN H. H. PLASRETT W. W. COBLENTZ

y Cassiopeiae . Bo 16900°|y Cassiopeiae . Bo 15000°|¢ Orionis. . . Bo 13000°
o« Lyrae . . . Ao 11200°|é Persei . . . Bo 15000°|8 Orionis. . . B8 10000°
o« Aquilae . . As 10000° | Cygni . . . A2 9ooo®|« Lyrae . . . Ao 8ooo”
8 Cassiopeiae . Fs 8800°|d Cassiopeiae . 45 cooo®|e Cygni . . . Az gooo°
Polaris . . . F8 6800°|a Aurigae « Aquilae . . Ag 8oo0°
g Cygni . . . Ko 3100° G0 5500—6000° | ¢ Canis minoris #5 6000°
« Cassiopeiae . Ko 4700°|p8 Geminorum e Aurigae . . Go 6000°
8 Andromedae M. 3500° Ko 5000—5500° |« Bootis . . . Ko 4000°
8 Geminorum . Ko 5500°

¢ Tauri . . . K5 3500°

o« Orionis. . . M, 3000°

+7

+7

te

*3

Inwieweit die Energieverteilung in den Sternspektren durch das
Plancksche Gesetz dargestellt wird, ist aus der Abb. 2 zu ersehen, welche
den Verlauf der Energiekurven fiir die Spektraltypen B4, 44, F4,
G4, K4 und M, gibt. Wenn man von den frithen zu den spaten
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Abb. 2. Mittlere Energiekurven einzelner Spektraltypen (aus Naturwissen-
schaften, XII, 699, 1924).

Typen fortschreitet, verschiebt sich das Intensititsmaximum von den
kurzen zu den langen Wellenlingen. Besonders charakteristisch fiir
die Energiekurven ist ein Absorptionsgebiet, das mehr oder minder
allen Spektralklassen gemeinsam, aber verschiedenen Ursprungs ist.
Bei den Spektraltypen B 4 und 4 4 sind es die im Ultraviolett sich
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haufenden Wasserstoffabsorptionslinien, welche das dunkle Band hervor-
rufen. Bei dem A4 4-, besonders aber bei dem F 4-Typus tritt es schein-
bar fast gar nicht in Erscheinung; hier bedingt es zusammen mit dem
weiter im Ultraviolett sich anschlieBenden allgemeinen Absorptions-
gebiet, das sich von 1380 bis A 340 uu erstreckt, eine Senkung der
Energiekurve. Bei dem G 4, K 4 und M, Typus ist das breite und
intensive Absorptionsband auf die Cyanogenbande bei 4 388 uu zuriick-
zufiihren.

§ 2. Die Farb- und Strahlungstemperaturen der Sterne.

Will man die Messungen in den weiten mehr oder minder scharf
begrenzten Spektralbereichen zur Temperaturbestimmung verwenden,
so erscheint es niitzlich, den Temperaturbegriff etwas genauer zu um-
schreiben. Die Farbtemperatur eines Sterns bezieht sich auf den Ver-
lauf der beobachteten Energiekurve in dem absorptionsfreien Spektral-
bereich 4 45T bis 642 uu und entspricht daher der Temperatur eines
schwarzen Strahlers, welcher in den angegebenen Grenzen die gleiche
Intensitatsverteilung zeigt, wie der Stern. In diesem Sinn geben die
spektralphotometrischen Messungen von WILSING und ROSENBERG eine
eindeutig bestimmte Temperaturskala fiir die einzelnen Spektraltypen.
Die Farbtemperatur beriicksichtigt nun nicht die Abweichung der be-
obachteten Energiekurve eines Sterns von der idealisierten im Ultrarot
und Ultraviolett. Da die Gesamtstrahlung eines Sterns oder auch die
photographische Helligkeit den EinfluB der Depression der Energie-
kurve einbegreift, wird die Strahlungstemperatur der bolometrischen
oder der photographischen Helligkeit niedriger sein als die zugehorige
Farbtemperatur. Andererseits da die Senkung der Energiekurve in den-
jenigen Wellenlingen, fiir die das menschliche Auge empfindlich ist,
vernachlissigt werden kann, wird man die Strahlungstemperatur der
visuellen Helligkeit gleich der Farbtemperatur setzen kénnen. Um den
scheinbaren oder den wahren Durchmesser eines Sterns aus seiner
Helligkeit” zu bestimmen, hat man mit der zugehorigen Strahlungs-
temperatur zu rechnen.

Da die Farbtemperatur eines Sterns von dem Gradienten der Energie-
kurve abhiangt, werden Unsicherheiten in dem Verlauf der Kurve
die Genauigkeit der Temperaturbestimmung mehr oder minder stark
beeintrachtigen; es scheint vorteilhafter zu sein, die Farbtemperatur
aus dem Verhaltnis der Helligkeiten in relativ weiten Spektralbereichen
z. B. aus dem photographischen Farbenindex zu berechnen. Zu dem
Zweck sind gewisse Grundannahmen iiber die Extinktion des Lichtes
in der Erdatmosphire, tiber die Farbenempfindlichkeit' des mensch-
lichen Auges und der photographischen Platte und iiber die Farben-
durchlassigkeit der optischen Apparatur zu machen. Mein erster Ver-
such (64), die Kingschen (39) Farbenindizes durch die spektralphoto-
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metrisch bestimmten Farbtemperaturen darzustellen, unter der Annahme
daB die Sterne wie schwarze Korper strahlen, miBlang. Die Beriick-
sichtigung der Depression der Energiekurve im Ultraviolett fiihrt zu
einer fast vollkommenen Ubereinstimmung zwischen Beobachtung und
Rechnung. Die aus den Kingschen Farbenindizes gefolgerten Farb-
und Strahlungstemperaturen sind in der Tabelle 1 aufgefiithrt. Auch hier
sind die Temperaturen der frithen Spektraltypen noch relativ unsicher.
Einmal geht aus dem bisher vorliegenden Beobachtungsmaterial nicht
mit Sicherheit hervor, ob die Sterne des Spektraltypus Bo eine Sen-
kung der Energiekurve im Ultraviolett besitzen. Andererseits ist der
mittlere Kingsche Farbenindex fiir diesen Spektraltypus dem absoluten
Betrage nach sicherlich zu groB. Nach der Farbenindexliste von KiNG
besitzen die Sterne des Siidhimmels einen auBergewdhnlich groflen

we

negativen Farbenindex; die drei weiesten Sterne sind ¢ Lupi B2 — 0,73;

{ Centauri B2p — 0.63; 0 Orionis Bo — 0,50. Nach meiner Rech-
nung ist der Farbenindex des unendlich heilen Strahlers im Kingschen

System — 0.58. Entweder sind nun die von KiNgG fiir die beiden erst-
genannten Sterne angegebenen Farbenindizes falsch, oder aber es ver-
halten sich die Sterne der ganz frithen Spektraltypen nicht wie normale
Strahler. Wahrscheinlich hat zum Teil die noch mangelhafte Kenntnis
der spektralen Extinktion und ihrer zeitlichen Anderung die starke
Streuung in den photographischen Farbenindizes der frithen Spektral-
typen hervorgerufen. Weiterhin ist zu bedenken, daB3 die Kingschen
Farbenindizes sich auf Helligkeiten stiitzen, welche zu ganz verschiedenen
Zeiten und mit verschiedenen Instrumenten erhalten sind. Es ist sehr
erwiinscht, daB sowohl spektralphotometrische Messungen als auch
Farbenindizes der heilen Sterne bei moglichst genauer Beriicksichtigung
der zeitlichen Extinktionsschwankungen erhalten werden. Um die
hoéchste Genauigkeit zu erzielen, wird sich das Tikhoff-Tammsche (16)
Verfahren am besten zur Bestimmung der Farbenindizes eignen, da
bei ihm die Aufnahmen im gelben und blauen Licht des Sterns gleich-
zeitig erfolgen. Solange ein Material von sicher bestimmten Farben-
indizes fir die frithen Spektraltypen nicht vorhanden ist, bin ich geneigt,
den mittleren Kingschen Farbenindex fiir den Spektraltypus Bo dem

absoluten Betrage nach um etwa 0.05 zu verkleinern. Dies hat zur
Folge, daBl die mittlere Farbtemperatur der Bo Sterne etwa 20000 ° be-
tragt in Ubereinstimmung mit den Ergebnissen der Sahaschen Theorie (51).

Die von HERTZSPRUNG (II) fiir 734 Sterne heller als 5. GréBe be-
stimmten Temperaturen lehnen sich an die urspriingliche Wilsingsche
Skala an. BOTTLINGER (63) hat seine lichjelektischen Farbenindizes
von 459 Sternen auf das Kingsche System umgerechnet und empirisch
eine funktionale Beziehung zwischen Farbenindex und Temperatur ab-
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geleitet, welche einen Mittelwert aus den urspriinglichen Wilsingschen
und Rosenbergschen, sowie aus den Sahaschen Temperaturen ergibt.
Die Bottlingerschen Temperaturwerte stimmen mit den von mir ab-
geleiteten befriedigend tiberein.

Die Untersuchungen von Apams, SEARES und LINDBLAD (26), sowie
die eben genannten Arbeiten von BOTTLINGER und HERTZSPRUNG zeigen
eine starke Abhéingigkeit des Farbenindex von der absoluten Helligkeit,
das ist der GroBe, welche der Stern fiir unshat, wenn erin eine bestimmte
Einheitsentfernung geriickt wird. Bei gleichem Charakter der Spektral-
linien, d. h. bei gleichem Spektraltypus ist die Helligkeitsverteilung
im kontinuierlichen Spektrum der absolut lichtschwachen Sterne merk-
lich verschieden von der der absolut hellen. In den Spektralklassen
G, K und M sind die absolut schwachen Sterne weiBer als die absolut
hellen derselben Spektralklasse. Ob die absolute Helligkeit in Wirk-
lichkeit die bestimmende unabhingige Variable ist, oder ob noch andere
Faktoren, wie z. B. die Masse oder die Oberflachengravitation in Be-
tracht kommen, dariiber 148t sich vorliufig noch kein endgiiltiges Urteil
fallen. Kurz vor dem Kriege hat A. KOHLSCHUTTER (47) bei Gelegenheit
von quantitativen Bestimmungen des Spektraltypus einige Linien ge-
funden, deren Intensitit bei gleichem allgemeinen Spektralcharakter
von der absoluten Helligkeit abhingt. Auf diesen Zusammenhang
ist dann von Apams und KoHLSCHUTTER (27) eine spektroskopische Be-
stimmung der absoluten Helligkeit gegriindet worden. Da hiernach der
EinfluB der Absorptionslinien im Spektrum fiir Sterne des gleichen
Spektraltypus verschieden grof ist, je nachdem es sich um Riesen oder
Zwerge handelt, so werden selbst bei gleicher Farbtemperatur die beiden
Gattungen von Sternen etwas voneinander verschiedene Farbenindizes
besitzen. Ob die Unterschiede in den photographischen oder sonstwie
definierten Farbenindizes der Riesen- und Zwergsterne allein auf ver-
schiedene Farbtemperaturen oder auch zum Teil auf einen ver-
schieden starken EinfluB der Absorptionslinien zuriickzufiihren sind,
bedarf noch der Aufklirung. Eine Trennung der Wirkung ungleicher
Farbtemperatur und ungleich starken Absorptionsgebietes allein auf
Grund der photographischen Farbenindizes ist nicht méglich; dazu
braucht man entweder spektralphotometrische Messungen oder Farben-
indizes, die sich auf absorptionsfreie Spektralbereiche beziehen. In der
folgenden Tabelle sind die effektiven Temperaturen der Riesen- und
Zwergsterne im urspriinglichen Wilsingschen System nach den An-
gaben von F. H. SEARES (30) zusammengestellt:

Fs Go Gs Ko Ks M,
Riesen  6080° 5300° 4610° 3860° 3270°  3080°
Zwerge 6080° 5770° 5500° 4880° 4120° 3330°.
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§ 3. Die effektiven und die isophoten Wellenlingen.

Auf Grund der Definition fiir den Farbenindex als Differenz zwischen
den GroBenangaben zweier verschieden empfindender Apparate z. B.
des menschlichen Auges und der photographischen Platte ist jener nichts
anderes als eine besonders groBe Farbengleichung zwischen zwei photo-
metrischen Systemen, die beide gleiches Skalenintervall besitzen. Merk-
wiirdigerweise stimmen die Farbenindizes von KING (39), SCHWARZ-
scHILD (I) und PARKHURST (2§) miteinander iiberein; dies besagt,
daB das Intensititsverhiltnis des visuell und des photographisch wirk-
samen Lichtes in allen drei Farbenindexskalen das gleiche ist. Die
effektiven Wellenlaingen des visuellen bzw. photographischen Hellig-
keitssystems — das Auge und die photographische Platte als mono-
chromatisch empfindend vorausgesetzt — koénnen mehr oder minder
stark voneinander abweichen; nur die Energiestufe, welche den Farben-
indizes in der Energiekurve entspricht, muB8 nahezu gleich gro8 sein.
Wenn auch die Strahlung der effektiven Wellenlange sei es fiir die visu-
elle oder die photographische Helligkeit als dquivalent der Integral-
strahlung angesehen wird, so ist doch zu bedenken, daB} diese Ausdrucks-
weise sich nicht ganz mit dem wahren Sachverhalt deckt.

Unter der effektiven Wellenlange versteht man diejenige Wellen-
linge im Spektrum eines Sterns, die bei einer gewissen Bildstérke den
starksten Eindruck im Auge bzw. auf der photographischen Platte
hervorruft. Will man die Integralstrahlung der visuellen bzw. der
photographischen Helligkeit durch die monochromatische Strahlung
einer bestimmten Wellenlinge ersetzen, so bietet sich von selbst der
Begriff der isophoten Wellenldnge dar (17, 64), welche Bezeichnungs-
weise ihren besonderen Charakter hervortreten 1aBt. Die isophote
Wellenlinge der visuellen oder der photographischen Helligkeit ist
nimlich durch diejenige Wellenlinge bestimmt, fiir welche die spektrale
Helligkeit gleich der visuellen oder der photographischen ist. An und
fiir sich lassen sich diese als Integralhelligkeiten nicht mit den spektralen
Helligkeiten in direkte Beziehung bringen. Die visuelle Helligkeit eines
Sterns unterscheidet sich von der spektralen in der Energiekurve um
eine Konstante: diese kann dann allgemein dazu dienen, die spektralen
Helligkeiten auf die Skala der visuellen GroBen zu reduzieren, gleich-
viel von welcher Helligkeit und von welchem Spektraltypus der Stern
ist. Da nach internationalem Ubereinkommen der Nullpunkt der
Zshlung der photographischen Helligkeiten in der Weise festgelegt ist,
daB die photographische GréBe der Sterne vom Spektraltypus 4o und

von der scheinbaren Helligkeit 5,5 bis 6,5 gleich der visuellen SterngroQe
ist, so wird zufolge dieser Regelung die Reduktionskonstante fiir den
Ubergang von der photographischen Helligkeit auf die zu der isophoten
Wellenlinge gehorigen spektralen verschieden sein von der fiir das visu-
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elle System geltenden. Diese Willkiirl48t sichleicht durch die Einfithrung
von sogenannten absoluten photographischen Farbenindizes vermeiden,
das ist solchen Farbenindizes, welche direkt die Energiestufe zwischen
den isophoten Wellenlingen der visuellen und der photographischen
Helligkeit eines Sterns messen. Das System der visuellen und der
photographischen Helligkeiten (nunmehr im absoluten MaB gezihlt)
bildet dann ein in sich geschlossenes, das nur die eine Willkiir in sich
birgt, daB visuelle und photographische Helligkeit als Integralhellig-
keiten ihrer GroBe nach nicht in strengem Sinn mit den zu den isophoten
Wellenldngen gehorigen spektralen vergleichbar sind, sondern sich von
diesen um eine fiir Sterne jeglichen Spektraltypus giiltige Konstante
unterscheiden. Die Reduktionskonstante fiir den Ubergang von den

m

gewdhnlichen Kingschen Farbenindizes zu den absoluten ist — 0,49

”m

fir die beobachtete und — 0.64 fiir die Plancksche Energiekurve; der

Unterschied — o.15 rithrt von der Senkung der Energiekurve im
Ultraviolett her.

In der folgenden Tabelle sind fiir eine Reihe von Photometrien
die mittleren isophoten Wellenlingen und die relativen Farbenindizes
eines Bo gegen einen M, Stern bezogen auf das Harvardsystem zu-
sammengestellt (17):

Photometrie 2 Bo—M,
e

Revised Harvard Photometry HA 50 . . . . . 526 =+ 0,00
Potsdamer Generalkatalog Potsd. Publ. 17 . . . 581 -+ 0,44
E. S. Kings photographische Helligkeiten H. A. 76 428 — 2,06
Gottinger Aktinometrie, Mitt. d. Gott. Stern. 14 429 — 2,04
Yerkes Actinometry, photovis. Gf6Ben, } AiJ] 36 584 -+ 0,46
photograph. . 426 — 2,18

Graff, photographische Helligkeiten mit Blaufilter .
AN 215 Nr.5158 . . . . . . . . . . . 463 — 1,06

Die mittleren isophoten Wellenldngen des Potsdamer Generalkataloges
und der Parkhurstschen photovisuellen GréBen stimmen nahe mit-
einander iiberein; die Farbenauffassung ist bei beiden nahezu die gleiche.
Die mittlere isophote Wellenlinge der Revised Harvard Photometry
weicht erheblich von derjenigen der beiden erstgenannten Systeme ab.
Die Skalen der Kingschen Helligkeiten, der Gottinger und der Yerkes
Aktinometrie fallen praktisch miteinander zusammen. Die nicht aus-
geglichenen Farbenindizes der Géttinger Aktinometrie geben eine
etwas gréBere mittlere isophote Wellenlinge; die Farbenindizes der
Sterne von spatem Spektraltypus sind bei SCEWARzSCHILD kleiner als
bei KinG. Dies hat wahrscheinlich seinen Grund in dem Umstand, daB
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die Sterne der spiten Spektraltypen bei KiNG nur hellere Sterne, also
fast durchweg Giganten sind, wihrend unter den Schwarzschildschen

Sternen, deren scheinbare Helligkeiten bis unter 8.5 gehen, ein gewisser
Prozentsatz Zwergsterne vorkommen wird.

Die Beziehung zwischen der effektiven Wellenlinge und dem Spektral-
typus ist fiir die visuelle Helligkeit durch die Arbeiten von CoMsTOCK
und LAv (21), fiir die photographische Helligkeit durch die Untersuchun-
gen von BERGSTRAND, HERTZSPRUNG, LINDBLAD (I4) u. a. bekannt ge-
worden:

Effektive Wellenlingen

nach Comstock und Lau

B A FG K M
565 565 570 575 579 up
nach LINDBLAD
Bo Ao Fo Go Ko M
412 418 422 428 433 443 pu

Der Gang der isophoten Wellenlinge der visuellen Harvard- und der
Kingschen photographischen Helligkeit mit dem Spektraltypus wird
durch die Zahlen der folgenden Tabelle 3 veranschaulicht (64); die
Angaben unter beob. E. beziehen sich auf die beobachtete Energie-
kurve, die unter Pl. E, auf die Plancksche Energiekurve, die in dem
Spektralbereich 4 451 bis 642z up sich moglichst eng an die erstere an-
schlieBt,. Wie schon in Teil I, § 2 erwihnt wurde, fordert die prak-
tische Anwendung der Helligkeitsverzeichnisse ihre Reduktion auf
ein gemeinsames fundamentales System. Natiirlich kann irgend eines

Tabelle 3.
Isophote Wellenlidngen Reduktion auf das fun-
Beobachtung Rechnung damentale System
visuelle | photogr. visuelle photogr.
_ HARVARD KinG Helligk. | Helligkeit | Helligkeit | Helligkeit

beob. E. [PL E.| beob. E. |PLE.] PLE. PLE. (HARVARD) (KiNgG)

Bo 525 525 | 415 | 402 | 539 414 + 0,006 + 0,098
By 528 405 542 417 -+ 0,084 + 0,081
do 530 | 530 | 424 | 407 | 545 419 + 0,075 4+ 0,060
4s 531 409 547 421 ~+ 0,061 + 0,034
Fo 532 532 430 410 548 422 -+ 0,049 + 0,018
Fs v 533 411 550 423 —+ 0,036 =+ 0,000
Go 534 534 433 412 551 423 + 0,018 — 0,021
Gs 534 412 552 424 — 0,003 — 0,049
Ko 535 535 435 413 553 425 — 0,028 — 0,078
Ks 535 413 553 425 — 0,067 | —o0I22
M. | 535 |535| 436 | 413| 554 426 —0001 | —o0154
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der bekannten diesem Zwecke dienen; um ganz unabhingig zu sein
von dem EinfluB3 der Helligkeitsgleichung und des Purkinjephidnomens,
habe ich je ein System visueller und photographischer Helligkeiten, das
durch Rechnung festgelegt ist, als grundlegendes System der Photo-
metrie gewdhlt. Es wird angenommen, daB die Sterne nahezu wie
schwarze Korper strahlen; das Transmissionsvermégen der Erdatmo-
sphire, die Empfindlichkeitskurve des menschlichen Auges und der
photographischen Platte sind in bestimmter Weise vorgeschrieben.
Die isophoten Wellenldngen der rechnerisch bestimmten visuellen und
photographischen Helligkeit, bezogen auf die Plancksche Energiekurve,
sind gleichfalls in der obigen Tabelle zusammengestellt. Die visuellen
Helligkeiten der Revised Harvard Photometry, sowie die Kingschen
photographischen Helligkeiten werden mit den Zahlen der letzten
beiden Spalten auf die durch Rechnung festgelegten fundamentalen
photometrischen Systeme reduziert.

§ 4. Die Messungsergebnisse iiber die Gesamtstrahlung der
Sterne.

Die Messungen von W. W. COBLENTZ zeigten (33), daB3 die roten
Sterne drei bis viermal soviel Warme ausstrahlen wie die weillen Sterne
derselben visuellen GréBe. Dies bedeutet nun nicht, da das Strah-
lungsvermégen der roten Sterne gréfer ist als dasjenige der weillen
Sterne. Der scheinbare Widerspruch zum Stefanschen Gesetz ist be-
dingt durch die Empfindlichkeit des Auges und durch die Extinktion
der Erdatmosphire, wie man leicht durch Rechnung nachweisen kann.
Es heiBt den wirklichen Tatbestand auf den Kopf stellen, wenn man
— wie einzelne Autoren es tun — annehmen wollte, daB die Sterne
in der WeiBlglut nur ein Viertel der Strahlung in den Weltenraum ab-
geben, wie im Zustand der Rotglut, und ganz absurd ist die spekula-
tive Vermutung, dafl deshalb die Sterne im B-Stadium viermal so lange
verbleiben als im M-Stadium.

Die bisherigen Messungen der Gesamtstrahlung der Sterne lassen
noch keinen sicheren Schluf§ zu, ob sie sich durch die spektralphoto-
metrisch bestimmten Temperaturen darstellen lassen oder nicht (46).
Die Genauigkeit der bolometrischen und thermoelektrischen Messungen
reicht nicht im entferntesten an die der visuellen, photographischen
und photoelektrischen heran. Anscheinend ergeben sich aus den
bolometrischen Messungen niedrigere Temperaturen als aus den spek-
tralphotometrischen. Dies zeigt ein Vergleich der von PETTIT und
NicuorLsoN (35) beobachteten Wirmeindizes mit den von mir be-
rechneten (64):

Bo Ao Fo Go Ko Mo
72 ki 77z e

” e
Beobachtung —o,I +o0,0 —+0,3 +o0.7 + 1,2 + 2,3
Rechnung — 0,10 =+ 0,00 + 0,16 -+ 0,42 + 0,88 41,53

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. TIL 3
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Hiernach sind die Farbtemperaturen auf Grund der bolometrischen
Helligkeit fiir die spiten Spektraltypen kleiner als die aus den spektral-
photometrischen Messungen gewonnenen. Nach der Tabelle miiite die
Temperatur der Sonne auf Grund ihres Spektraltypus und ihrer bolo-
metrischen Helligkeit 5400° betragen. Die Solarkonstante gibt eine
etwas hohere Temperatur namlich 5740°. Dieser Unterschied ist nicht

von Bedeutung, da die Warmeindizes von PETTIT und NICHOLSON nur
77z

auf 0.1 genau angegeben sind, und da einem Fehler von dieser Grofle
eine Korrektion von 300° in der Temperatur der Sonne entspricht.
Im allgemeinen wird man sagen konnen: Das Resultat, daBl die Stern-
temperaturen, abgeleitet aus den bolometrischen Messungen von PETTIT
und NicroLsoN, kleiner sind als die spektralphotometrisch bestimmten,
hat sein Analogon in dem andern Resultat, dafl die Sonnentemperatur,
abgeleitet aus der Solarkonstanten, kleiner ist, als wenn man sie aus
der Energieverteilung im sichtbaren Teil des Spektrums erhélt. Die
Unstimmigkeit in den Temperaturskalen ist dann so zu erklaren, daf
die sichtbare Strahlung aus relativ tiefen und heilen Schichten der
Sternphotosphire, die ultrarote und ultraviolette hingegen aus relativ
hohen und kithlen stammt. WiLsing (I8) findet eine befriedigende
Darstellung der Coblentzschen Messungen durch das Plancksche Gesetz;
doch ist hier zu beachten, daB WiLsiNG die Temperaturen der Sterne
von vornherein wesentlich niedriger angesetzt hat, als meiner Tem-
peraturskala entspricht.

Wenn die Strahlungstemperatur eines Sterns bekannt ist, kann
man aus seiner Helligkeit, sei es der visuellen, photographischen, bolo-
metrischen oder sonstwie gearteten den Winkeldurchmesser des Sterns
berechnen; von Sternen mit bekannter Parallaxe lassen sich die wahren
Durchmesser und bei bekannter Masse auch die Dichten bestimmen.
Derartige Untersuchungen sind schon 6fter angestellt worden. HERTZz-
SPRUNG (II) hat in der schon vielfach zitierten Arbeit die scheinbaren
Durchmesser von 734 Sternen aus der visuellen Helligkeit mit den
auf die ‘urspriingliche Wilsingsche Skala reduzierten Temperaturen
berechnet. STETSON (£6) hat die Strahlungsmessungen von CoB-
LENTZ bearbeitet und aus der bolometrischen Helligkeit scheinbare
Sterndurchmesser abgeleitet, welche mit den Hertzsprungschen befriedi-
gend iibereinstimmen. WILSING (§8) hat in seinen kolorimetrischen
Untersuchungen die wahren Durchmesser einer Reihe von Sternen
bekannter Parallaxe gegeben; die Rechnungen sind fiir die visuelle
und die photographische Helligkeit mit den gleichen Temperaturen
durchgefiihrt, wogegen nach den Erérterungen des § 4 manches einzu-
wenden ist. Neuerdings hat BOTTLINGER (63) die wahren Durchmesser
von 104 Sternen, deren Parallaxe geniigend gesichert erschien, aus der
visuellen Helligkeit mit den aus den lichtelektrischen Farbenindizes
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abgeleiteten Temperaturen berechnet. Die Eintragung des Logarithmus
des wahren Durchmessers als Funktion des zugehorigen -%-Wertes
in einem Diagramm lift eine Hauptanhaufung von Punkten ent-
sprechend einem von den heiBesten zu den kithlsten Sternen abnehmen-
den Durchmesser auf dem Zwergast erkennen. Wiahrend die Abnahme
des Logarithmus des Durchmessers auf dem Zwergast nahezu linear
erfolgt, nimmt jener auf dem Riesenast, der etwa bei dem Spektral-
typus F'5 vom Zwergast abzweigt, mit abnehmender Temperatur immer
starker und zwar nahe parabolisch zu. Die Streuung der Einzelwerte
ist nicht groB, wenn man beriicksichtigt, daB die Parallaxen, haupt-
siachlich der Riesensterne, noch relativ unsicher bestimmt sind. Man
wird also annehmen diirfen, daB im allgemeinen den Sternen auf dem
Riesen- und Zwergast bestimmte typische Durchmesser zukommen.
Immerhin wird mit einer gewissen Streuung der Einzelwerte zu rechnen
sein, welche im wesentlichen von der Masse des Sterns abhingen wird.
Es wird eine wichtige Aufgabe der astrophysikalischen Forschung der
nichsten Zukunft sein, den EinfluB der Masse auf den Durchmesser
bei Sternen des gleichen Spektraltypus aus der Theorie oder aus den
Beobachtungen zu bestimmen, letzteres etwa in dem Sinne, daB man
die Streuung in den Werten des Farbenindex oder in den Linieninten-
sitaten beiSternen des gleichen Spektraltypus und desgleichen Entwick-
lungszustandes (Riesen- oder Zwergstadium) als Masseneffekt deutet.
Ein solcher Fortschritt wiirde fiir die Astronomie von unberechenbarer
Tragweite sein, wiirden sich doch damit fiir eine groBe Zahl von Sternen
bekannter Farbe die Parallaxen ergeben.
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Die Statistik der Leuchtkriafte der Sterne.

Von R. Hess, Miinchen.
Mit 2 Abbildungen.

Einleitende Erlduterungen.

Bevor wir auf das obige Thema niher eingehen, erscheint es wohl
notwendig, einige Begriffe und Definitionen klarzulegen. Zunichst
einmal haben wir zu erkliren, was unter ,,Leuchtkraft’ und dem damit
verwandten Begriff ,,absolute Helligkeit* oder ,,absolute Gripe'* zu ver-
stehen ist. Leuchtkraft deckt sich vollkommen mit dem, was wir in
der Physik als Lichtstirke einer Lichtquelle bezeichnen. Benennen wir
die Leuchtkraft mit ¢, so ist die schetnbare Helligkeit h eines Sterns in
der Entfernung » gegeben durch » = % Wir miissen jetzt auch die
Entfernungseinheit definieren. Leider lieB sich in der Astronomie darin
noch keine Einheitlichkeit erzielen. Die gebriuchlichste Einheit ist
das ,,parsec. Das Wort ,,parsec” ist eine Zusammenziechung der
Worte ,,Parallaxe und Sekunde und bedeutet diejenige Entfernung,
welche ein Stern von der Parallaxe 7z = 1"/ haben wiirde. Allgemein

ist nun 7 [parsecs] = —;- Diese Einheit ist weniger gebrauchlich, wenn
. 7t

es sich um Helligkeiten handelt. Hier nimmt man als Entfernungseinheit
meist die der Parallaxe 0,1 entsprechende Entfernung von 10 parsecs.
An Stelle von ¢ und % fithrt man gewohnlich zwei andere GroBen

M und m ein, die mit den ersteren zusammenhingen durch die Be-
ziehungen:

M= —2;5log:

m = — 2,5logh.
M und m werden absolute und scheinbare GréBe bzw. genannt. Sie
stellen eine geometrische Helligkeitsskala dar. Der Unterschied einer
ganzen GroBenklasse, d. h. also /M = 1 oder 4/m = 1 entspricht einem
Verhiltnis der Helligkeiten von 1 :2,512, wie man aus den beiden
letzten Formeln leicht ableitet. Es wiirde zu weit fithren, hier auf die
Griinde der Einfilhrung von m und M und auf die Festsetzung des
Nullpunktes der GréBenklassenskala einzugehen; ich verweise hier viel-
mehr auf das treffliche Lehrbuch von MULLER(21). Es sei hier nur be-
merkt, da3 die Skala von m festgesetzt wird; die der absoluten Hellig-
keit oder GroBe M ist dann bestimmt: M ist die scheinbare GroBe, die
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ein Stern annehmen wiirde, wenn man ihn in die der Parallaxe o)1 ent-
sprechende (Einheit der) Entfernung versetzen kénnte. Zwischen M, m
und der Parallaxe sz besteht also die wichtige Beziehung: M = m + 5 +
5logzz. Man kann die absoluten SterngréBen bestimmen entweder aus
v und m oder direkt aus dem Spektrum. Niheres findet man in der
sehr schénen Zusammenstellung von SCHNAUDER (12).

Bei der groBen Anzahl von Sternen, deren absolute Helligkeiten
bestimmt wurden, erscheint es als selbstverstindlich, daB3 die Einzel-
werte im allgemeinen kein Interesse fiir uns haben, sondern dafiir die
statistische Betrachtungsweise einsetzt. Wir bestimmen die Hiufigkeit
verschiedener Werte von M, stellen entweder graphisch oder analytisch
die Haufigkeit als Funktion von M dar und erhalten auf diese Weise
die sogenannte Luminositiatskurve oder die Verteilungsfunktion @ (M)
der absoluten Helligkeiten M. Wir wollen uns noch etwas priziser aus-
driicken und definieren: @ (M)dM ist die Anzahl der Sterne, deren ab-
solute GroBen zwischen M —2dM und M + ZdM liegen. Diese De-
finition 148t sich natiirlich auch auf die Leuchtkraft iibertragen, und
wir sprechen daher auch von einer Verteilungsfunktion ¢ () der Leucht-
krafte 4. Natiirlich sind die beiden Funktionen ¢ und @ nicht von-
einander unabhingig, sondern es besteht die Gleichung (3): @ (M)dM
= — (i)d¢, durch die die eine Funktion bestimmt ist, sobald die
andere als gegeben vorausgesetzt wird.

Abzihlungen der Sterne nach Leuchtkraft oder absoluter GriSe.

Wir wollen nun sehen, welche Wege beschritten wurden, um ¢ (z)
oder @ (M) zu bestimmen. Am naheliegendsten ist es wohl, die Sterne
von bekannter Leuchtkraft abzuzihlen. Hier ist einmal die Arbeit
von CoMSTOCK (2) zu erwahnen aus dem Jahre 19o7. Er berechnet ¢
fiir 235 Sterne von bekannter Parallaxe sz und teilt das Material in
zwei Gruppen, wovon die erste die Sterne enthilt, deren 7v > 010 ist
und die zweite die Sterne von kleinerer Parallaxe. Durch Abzihlung
zwischen verschiedenen Intervallen der Leuchtkraft erhialt Comstock
Werte von ¢ (¢)ds und hieraus ermittelt er den Verlauf von ¢ (i) (nu-
merisch). Durch Versuche findet er, daBl sich die empirischen Werte

geniigend darstellen lassen durch die Funktion ¢ (i) = %Iog IOOO,

7
wobei als Einheit von ¢ die Leuchtkraft der Sonne figuriert, deren ab-
solute Helligkeit in unserem MaBsystem 485 ist.

Der Ansatz ComstoCKs fiir ¢ (i) erscheint etwas merkwiirdig; aber
er wird uns verstindlicher, wenn wir die zwei Jahre spiter (19og) er-
schienene Arbeit von SEELIGER (26) betrachten. Er verfahrt dhnlich wie
CousTOCK, berechnet aber nicht 4, sondern M fiir Sterne von bekannter
Parallaxe. Die Abzihlungsresultate werden dargestellt durch die For-
mel O(M) = 9,33 + 4,14 M — 0,031 (M — 1,5)®. Danach wire der
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Hochstwert der absoluten GroBe, also der Wert, fiir den @ (M) zu Null
wird, gleich — 2M25, wenn man das quadratische Glied vernachlissigt.
SEELIGER leitet dann fiir den allgemeinen Ansatz @ (M) =a + bM

H .
das zugehdérige ¢ (7) ab und findet ¢ (5) = I"- g 10g7, wo I” eine Kon-

stante und H die grofte vorkommende Leuchtkraft ist. Dies ist aber
die Form des ComsToCKschen Verteilungsgesetzes. COMSTOCKs Ansatz
fiir die Verteilungsfunktion der Leuchtkrifte entspricht also einem
linearen Ansatz der Verteilungsfunktion der absoluten Helligkeiten.

Kapteyns Methode.

Die im letzten Abschnitt behandelte Art der Berechnung der Ver-
teilungsfunktion hat manche Nachteile: Das zur Verfiigung stehende
Parallaxenmaterial ist meist ein ziemlich ausgewihltes; denn Sterne
von groBer scheinbarer Helligkeit oder groBer Eigenbewegung werden
vielfach bevorzugt. Man kann daher nicht erwarten, daB die Resultate
fiir (M) oder ¢ (i) einwandfrei werden. Dazu kommt noch die Un-
sicherheit, mit der die Mehrzahl der trigonometrischen Parallaxen be-
haftet sind, ist es doch keine Seltenheit, daB dieselben negativ ausfallen
und dadurch erwichst sofort eine neue Schwierigkeit: Wir miissen diese
Parallaxen streichen, denn eine Berechnung der Leuchtkraft ist hier
unmoglich und wir erhalten nun ein in noch héherem MaBe ausgesuchtes
Material.

Kein Wunder, daB es nicht an Versuchen fehlt, auf ganz anderen
Wegen zum Ziel zu gelangen. Da nimmt zunichst die geschickt aus-
gedachte Methode KAPTEYNs (13) unser Interesse in Anspruch. Sein
Gedanke ist dieser: Wir kénnen wohl die Sterne an der Sphire ohne
Schwierigkeiten abzihlen, nicht dagegen im Raum. Er stellt eine Tabelle
auf, die mit dem doppelten Argument m, u (m = scheinbare GroBe,
1 = Eigenbewegung) die Anzahlen N,, , der Sterne von der Eigenschaft
(m, 1) gibt. Fir jede in der Tabelle vorkommende Kombination m, u
berechnet KAPTEYN die mittlere Parallaxe nach der Formel Toyu =

e”‘—5s5fAy, wo ¢, p und A4 Konstante sind, deren numerische Werte
KAPTEYN ebenfalls bestimmt hat. Natiirlich ist 7 nur ein Mittelwert
fur die N-Sterne. Die wahren Parallaxen sz werden sich aber mehr oder
weniger von diesem unterscheiden; ihr wahrscheinlichster Wert moge
mit sz, bezeichnet werden. KAPTEYN stellt nun die Hypothese auf,
daB die Grofen z = log j:

nach dem GauBschen Fehlergesetz verteilt sind. Den wahrscheinlichen
Wert ¢ von z bestimmt KAPTEYN zu ¢ = 0,19 &= 0,02 und leitet die
Beziehung ab: 7w, =7 - ¢~ 587¢* also w, = 0,8107z. Somit ist alles
gegeben, um die NV,, , Sterne auf verschiedene Parallaxen nach den Ge-

sich wie zufillige Fehler verhalten, also
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setzen der Wahrscheinlichkeit zu verteilen. Jetzt interessiert uns aber
die Eigenbewegung nicht mehr, sie diente uns nur zur Bestimmung der
mittleren Parallaxen. Wir werfen also die verschiedenen Eigenbewe-
gungen zusammen und erhalten eine Tabelle mit doppeltem Argument
m, v fur die Anzahlen N,, ,. Es fragt sich nun, wie man am besten
die letztere Tafel anlegt. KaPTEYN macht dies auf folgende Weise:
Die Grenzen von 7, zwischen denen die Anzahlen N, , gegeben werden,
definieren eine Anzahl konzentrischer Kugelschalen um die Sonne.
Die Grenzen von st werden nun so gewihlt, da3 ein Stern, der von einer
Kugelfliche zur benachbarten gebracht wird, in seiner scheinbaren
GroBe um eine GroBenklasse schwicher wird. Hierzu miissen die auf-
einanderfolgenden Werte von sz im festen Verhaltnis }2,512 stehen;
denn nun wird die scheinbare Helligkeit 2,51zmal kleiner, wenn der
Stern von einer Kugelschale zur nichstferneren gebracht wird. Wir
wissen aber von vorhin, daB die Division der scheinbaren Helligkeit
durch 2,512 einer Abnahme der scheinbaren GréBe um 1¥o entspricht.
Das horizontale Argument M schreitet immer um eine ganze GréBen-
klasse vorwirts. Man wird sich jetzt leicht iiberlegen, daB die in der
Tabelle enthaltenen Anzahlen N,, ,, welche in einer Diagonale liegen,
immer gleichen absoluten Gré8en M zugehoren. Es ist also nur noch
Schreibarbeit, aus der Tafel der N,, , eine solche der N, . herzu-
stellen. Die Zahlen N,, , werden noch durch das jeweilige Volumen
der betreffenden Kugelschale dividiert (Anzahlen pro Volumeinheit)
und jetzt 148t sich Verteilungsfunktion der absoluten Helligkeiten durch
Betrachtung der horizontalen Reihen, die Dichte der Sterne (d. h. die
Anzahl der Sterne pro Volumeinheit) in ihrer Abhingigkeit von der
Parallaxe oder Entfernung (Dichteverlauf) aus der Tafel ablesen. Nach-
dem KAPTEYN die Dichte in den einzelnen Kugelschalen gefunden hatte,
wurden die Anzahlen in jeder Zone durch die jeweilige Dichte dividiert
(Reduktion auf die Dichteeinheit). Nun miifiten die Anzahlen in einer
Vertikalreihe tibereinstimmen, was auch in hinreichendem MaBe der
Fall war. Das Mittel aus den Werten einer Vertikalreihe wurde als
endgiiltiger Wert von @ (M) akzeptiert. KAPTEYN hat die gefundenen
numerischen Werte dargestellt durch die Formel (I):
log @ (M) = 8,82 -+ 0,4 M — 0,027 (M — 2)>.

Eine spitere Anwendung der KapTEYNschen Methode geschah durch

KaPTEYN und vaN RHIJN (19) im Jahre 1920. Sie fanden:
L. B @) = —2394 -+ 03858 (M —5) — 003450 (M —3)°

oder:

02818 8us2 (21— 76092,

O (M) = 0,0451 -

Danach ist also die Luminosititskurve eine GAusssche Fehlerkurve,
deren Maximum bei M, = 7¥7 liegt. Die absolute Helligkeit 7,7 wire
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also sowohl Helligkeit groBter Hiufigkeit, wie auch mittlere Helligkeit
der Sterne iiberhaupt. Unsere Sonne ist mit M = 4"85 demnach heller
leuchtend als der Durchschnitt der Sterne.

Wenn auch die KaprEvnsche Methode den Anschein einer em-
pirischen Methode hat, so diirfen wir trotzdem nicht vergessen, daf
ihr einige Hypothesen zugrunde liegen:

1. DieVerteilungsfunktion @ (J) ist unabhingig von der Entfernung.

2. Es findet keine Absorption des Lichtes im Weltraum statt.

3. Die GroBen z = log—Z— sind wie zufillige Fehler verteilt.

Die ersten beiden Hypothesen sind wohl plausibel; dagegen scheint
es zweifelhaft, ob die Annahme 3 geniigend gesichert ist, obwohl sie
durch ScawarzscHILDs Untersuchungen gestiitzt wird. Ferner kann
man die fiir die Methode notwendigen mittleren Parallaxen noch nicht
als einwandfrei bestimmt ansehen. Indessen spricht fiir die Brauch-
barkeit der Methode die Ubereinstimmung der Ergebnisse, welche
ScHOUTEN (25) und KAPTEYN (I3) bei Anwendung der KapTEYNschen
Methode erhielten. Auch die neuerdings von KAPTEYN und VAN RHIJN
gefundene; obenerwihnte Kurve @ (M)’') weicht nicht stark ab von den
beiden anderen Ergebnissen.

ScHOUTEN hat auch nach 5 Zonen galaktischer Breite getrennt und
stellte fest, daB eine merkliche Abhingigkeit der Luminositdtskurve
von der galaktischen Breite nicht besteht.

Die v. Seeligerschen Untersuchungen.

Einen ganz anderen Weg wie KAPTEYN beschreitet SEELIGER in
seinen Untersuchungen {iiber die raumliche Verteilung der Sterne,
welche den Grund gelegt haben zu einem neuen Zweige der Astro-
nomie, der Stellarstatisitk. SEELIGER sucht auf theoretischem Wege zum
Ziel zu gelangen, ohne dabei sich auf vage Hypothesen zu stiitzen.
Durch den letzteren Umstand behalten wir stets das Gefiihl, uns auf
gesichertem Boden zu bewegen. Was SEELIGER der Beobachtung ent-
lehnt, sind hauptsichlich die Anzahlen 4 () der Sterne von den hellsten
bis zur GréBe m. Sein Verdienst ist es, diese Anzahlen aus der Bonner
Durchmusterung und nach SCHONFELDs Durchmusterung aufs sorg-
faltigste abgeleitet und vonS ystematischen Fehlern befreit zu haben(27).
Die A (m) treten denn auch in den SEELIGERschen Fundamentalgleichun-
gen auf, die wir teilweise und in vereinfachter Form bringen wollen.

Es sei (i) die Verteilungsfunktion der Leuchtkrafte ¢, welche
zwischen ¢ = o und einem Hochstwerte ¢ = H variieren mogen, ¥ (7)
eine Funktion, welche die Absorption des Lichtes im interstellaren

1) H. KieNLE hat jedoch in Astron. Nachr. Nr. 5216 nachgewiesen, dal3
nahe der Sonne ein Uberschu8 an schwachen Sternen gegeniiber dieser
Verteilung vorhanden ist.
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Raume darstellt, und zwar in der Weise, daB die scheinbare Helligkeit

gegeben ist durch 4 = “’f*—(r—) Ferner sei D (#) die Dichte, d. h. die An-

2

zahl der Sterne pro Volumeinheit, in der Entfernung 7 und 7, die Ent-
fernung, in der die Grenze des Sternsystems liegt. Es sei noch bemerkt,

daB ¢ () in den folgenden Formeln nicht die absolute, sondern die
H

prozentuale Sternanzahl geben soll, d. h. daB f ¢ (i) di = 1 sein soll.
h. ist die zur GroBe m gehorige scheinbare Helligkeit.

Wir setzen noch: — —— = o° und 7 =f(9) und fithren eine neue

()

Funktion ein durch die Beziehung: #(g) = D[f(o)] - (]L;))> %%2 Die
scheinbare GroBe der absolut hellsten Sterne an der Grenze des Systems

Hy(r,)
r:

nennen wir #, also: %, = Es besteht dann nach SEELIGER

das Gleichungspaar:

Vi

m)=fd( 0)o dgf(p(z fir m<<mn
/‘m“
/H
Vi,
b) PR f ............. 712>11

Es wiirde zu weit fithren, die folgenden Entwicklungen in extenso
zu geben. Es soll daher der weitere Gedankengang SEELIGERs (26)
nur in kurzen Ziigen ausemandergesetzt werden:

Wir haben in a) und b) zwei Integralgleichungen fiir zwe: unbekannte
Funktionen 4(¢) und ¢ (¢), wihrend die Funktion A (m) aus der Beob-
achtung direkt hergeleitet werden kann. SEELIGER gelingt es, die em-

i3
pirischen Werte 4 () recht gut darzustellen in der Form 4 (m) = I'h,,”
oder log A (m) = a + bm = 4,394 + 0,514 (m — 7,5). Dies gilt jedoch
nur fiir kleine m (bis etwa g oder 1oM) (fiir m < #). Man kann nun
mit Hilfe der Gleichung (a) nachweisen, daB 4 (gp) = yp—* ist, ganz
unabhéngig von der Beschaffenheit der Funktion ¢ (z), die nur als von 7
unabhangig vorausgesetzt wurde, falls die 4 (m) diese spezielle Form
aufweisen. Da nun () bekannt ist, so 148t sich aus (b) ¢ (5) berechnen.
Setzt man in (b) log 4 (m) = a, 4+ b, (m — n) + ¢, (m —n)?, so wird:

— 2

Pl =aTe 7" —+—“(I°gy)’.{x,i og 1 +23 {loc(ﬁ)“

WO & = 0,43429.
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SEELIGER findet:
log A(m)= 4,394~ 0,514 (m—7,5)—0,0240 (1 —10,5)* fiir 1 >>n=101's
und
@ (i) = 2 et s26r#—03452% {1 | 2 959 x — 0,691x7,

wenn man zur Abkiirzung log;{— = — x setzt. Auch H 1aBt sich be-

stimmen, worauf wir nicht niher eingehen wollen. Die zu H gehérige
absolute Helligkeit ist —3M12. Aus spiteren Rechnungen ergab sie
sich fast ebenso zu — 2M8.

An dieser Stelle mochte ich noch eine demnichst erscheinende Arbeit
von SAMETINGER erwihnen, der aus den Sternanzahlen VAN RHIJNs
fiir m >> 10 die Verteilung der photographischen absoluten SterngréBen
ableitet und findet:

(p(z) — Fe—- 2,279 lnﬁ - o,o428(ln ﬁ) : He— 31\;10.
SEELIGER stellt ¢ (§) noch auf eine zweite Art dar, ‘die von der ersten
ganz unabhingig ist: Ahnlich wie fiir die 4 (m), so 148t sich auch fiir
die mittleren Parallaxen 7r,, der Sterne von der scheinbaren Gréfle m
ein Integralgleichungspaar aufstellen. SEELIGER sucht nun hierdurch
die KAPTEYNschen mittleren Parallaxen zwischen 7 = o5 und 10%0
darzustellen, wobei er fiir #(p) die Form wahlt: 7 (g) = ¢~ *— ao~ 1.

Er erhilt: ¢ (z) = e+ 5385 %~ 023022 wo x wieder gleich — log% ist. Die H

entsprechende absolute GroBe ist —2Y8; also: ¢p(s) = e 19934 /i —ow434(in )2,
wenn die Einheit der Leuchtkraft ¢ gegeben ist durch einen Stern von
der absoluten GroBe -+ 1Ms.

Der Verlauf der beiden von SEELIGER abgeleiteten ¢ (i) ist in einem
weiten Bezirk sehr dhnlich, was fiir die Methode spricht.

In einer spiteren Arbeit (29) 1iBt SEELIGER die Voraussetzungen,
daB es eine groBte Leuchtkraft H und eine endliche Grenze 7, des
Sternsystems gibt, fallen, d. h. er setzt H = co und 7, = co. Das Er-
gebnis fiir die Verteilungsfunktion der Leuchtkraft ist:

P (§) = 3, e—2r162 Ini — 006672 (n)2,

Die Funktion ¢ (i) erleidet in ihrem Verlauf keine wesentlichen Ande-
rungen, wenn man 7, statt co beliebige andere (endliche) Werte beilegt.
Indessen sind wohl die beiden anderen Bestimmungsarten des ¢ (5)
der letzten vorzuziehen.

Die Schwarzschildsche Methode (4, 5, 6).

Sie schlieBt sich an die SeELiGERschen Grundformeln an. Aber
SCHWARZSCHILD benutzt nicht die Anzahlen A (m) der Sterne von den
hellsten bis zu denen von der scheinbaren GréBe m, sondern er operiert
mit der Anzahl N(m) der Sterne von der GréBe m. Das Sternsystem
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nimmt er als unendlich ausgedehnt an (was SEELIGER fiir unstatthaft
halt). Seine Fundamentalgleichungen lauten (4):

Ny= 47 [D(r)ophr?)rtdr I

Ny = 47 [D(r) g (hr*)r3dr 1

Es bedeutet in diesen Gleichungen N,d% die Anzahl der Sterne
zwischen cden scheinbaren Helligkeiten 4 und % - 44, und 7, ihre mitt-
lere Parallaxe. Sind N, und 7, gegeben, so ist die Aufgabe, aus den
beiden Integralgleichungen D(7) und ¢(z) zu bestimmen.

SCHWARZSCHILD sieht von einer Absorption im Weltraume ab, setzt
@ (¢) als unabhingig von der Entfernung voraus und macht die beiden
Ansitze (5):

D(r) = 10%0—¢re—u20?; (o = — 5,0 log #)
P(e) = 1000 =2 M=02 02, (}] = — 2,5 log 7).

@(2) ist auch hier der Prozemtsatz der Sterne, deren Leuchtkraft
zwischen ¢ und ¢ - d¢ liegt. '

Diese Ansitze schweben nicht ginzlich in der Luft; denn KAPTEYN
hat fiir ¢(¢) diese Form gefunden und SCHWARZSCHILD gelangte in
Astron. Nachr. 4422 zur obigen Form fiir D (7).

Aus den Beobachtungen leitete SCHWARZSCHILD ab:

log V,, = 0,596 + 0,5612 72 — 0,055 72°
log 7,y = — 1,108 — 0,125 2.
Hieraus bestimmte er D(7) und ¢ (z). Er fand:
log ¢ (Z) = — 6,031 + 0,884 M — 0,0147 M >,

Es ergab sich ferner noch, daB das geometrische Mittel s,, , und
das arithmetrische Mittel 7z,, , zusammenhingen durch die Beziehung:
T,y == 0,75 T, , Wahrend KAPTEYN 0,81 statt 0,75 erhielt. Des wei-

. . 7T
teren kam SCHWARZSCHILD zu dem Ergebnis, daB die Werte log;;,

wo 7 == 7, die wahrscheinliche Parallaxe bedeutet, nach einer Gaul-
schen Fehlerkurve verteilt sind, die dem wahrscheinlichen Fehler 0,22
entspricht, wihrend KAPTEYN dafiir 0,19 == 0,02 erhalten hatte. Diese
Ergebnisse SCHWARZSCHILDs konnen immerhin als ein Argument fiir
die Richtigkeit der KaPTEYNschen Methode betrachtet werden, wenn
sie auch nicht in ihrer diesbeziiglichen Bedeutung iiberschitzt werden
diirfen. Denn wir miissen uns vor Augen halten, daB KAPTEYN unter
der fraglichen Hypothese die Funktion @ (M) ableitete und ScHwARrz-
SCHILD, zwar bei Anderung der Konstanten, aber Beibehaltung der Form,
aus @ (M) wieder auf die Richtigkeit dieser Hypothese schlieBt.

Die ScuwaRzscHILDsche Methode ist auch von SCHOUTEN angewandt
worden, sowohl auf den ganzen Himmel, wie auch auf 5 galaktische
Zonen. Seine Resultate fiir die einzelnen Zonen und fiir den ganzen
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Himmel weichen unter sich und von SCEWARzSCHILDs Ergebnis betracht-
lich ab. TFiir den ganzen Himmel findet SCHOUTEN:

@(i)di = dI - konst. - ¢~ 7169?3837,
d. h. die absolute GroBe M ist um den Mittelwert 16*5 mit einem mitt-
leren Fehler von 3¥8 nach dem GauBlschen Fehlergesetz verteilt.

Weitere Untersuchungen iiber die Luminosititskurve.

Interessant ist eine Arbeit von Haim (15). Er macht zwei Voraus-
setzungen. Die erste nimmt eine Absorption an, welche gegeben ist
durch M = m — 5logr — a7, wo a eine Konstante ist. Die zweite An-
nahme besteht darin, daB3 die Dichte konstant = v, gesetzt wird. Die
Anzahl der Sterne von der scheinbaren Gréfe m in einer Kugelschale
von der Dicke d7 ist dann:

Nydmdr = g v 7*dr O(m — 5logr — ar)dm.
Fiir die Verteilungsfunktion macht Harm den Ansatz
D (M) =—'li~e*"2(M"M°)2
7T

(GauBsche Fehlerkurve). Er sucht die Abzihlungen der Sterne mog-
lichst gut darzustellen und bestimmt danach: a = 0,00305, # = 0,249,
M, = 3%95. Dabei ist die Einheit von # = 1 parsec. Auch M, be-
zieht sich auf diese Entfernungseinheit. In unserem MaBsystem ist
M, = 8Y9s.

In einer spiteren Arbeit (16) stellt HaLM zwei Annahmen gegeniiber:
Dichte = 1070 +54: logr—-2522(log7)? | Dichte = konst.

D= ;l_e‘_/‘z(M—‘Mo)2 mzie—hZ(M—aQ_Mo)z
4 T
M=m—slogr M=1m—sloge; «=0,00206
h=0,315

M, = 1,7 (= 6,7 in unserem Malsystem).
Durch die zweite Annahme werden die Beobachtungsdaten weit
besser dargestellt als durch die erste. Die Annahme einer konstanten
Dichte fithrt zu wichtigen Konsequenzen beziiglich @ (M): Wo eine
scheinbare Sternanhiufung auftritt (MilchstraBe, Sternhaufen usw.),
kann dies nur auf eine Abweichung des Luminosititsgesetzes von der
normalen Form zuriickzufithren sein. Wir werden im folgenden Ab-
schnitt noch darauf zuriickkommen.

Die Verteilung der Leuchtkrifte in Sternhaufen und Sternwolken.

Bis jetzt haben wir unsere Statistik der Leuchtkrifte stets auf die
Gesamtheit der Sterne bezogen, also die mittleren Verhaltnisse im
Sternsystem betrachtet. Wir erwihnten nur gelegentlich SCHOUTENs
Versuch, das @ (M) fiir verschiedene galaktische Zonen zu bestimmen,
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der aber keine ausgesprochenen Unterschiede zutage férderte. Wir
nehmen aber in diesem Abschnitte einen anderen Standpunkt ein, indem
wir gewisse Sterngruppen ins Auge fassen.

Harm (16) benutzt Sternabzihlungen im Kugelsternhaufen Messier
13, welche fiir verschiedene konzentrische Ringe um den Mittelpunkt
des Sternhaufens ausgefiihrt wurden. Er findet, da8 die Abzdhlungs-
resultate der Annahme einer einheitlichen Verteilungsfunktion ¢ (7)
und einer vom Abstand von der Mitte abhingigen Dichtefunktion
widersprechen. Dagegen gelingt es ihm bei Annahme einer konstanten
Dichte, die Beobachtungsdaten darzustellen durch ein Verteilungsgesetz,
wonach die absoluten Helligkeiten nach dem GauBschen Fehlergesetz
(MaB der Prazision % = 0,397) um eine mittlere absolute GroBe M.
herum gestreut sind, die vom Abstand vom Mittelpunkt des Haufens
abhangt. HALM bestimmt die M, fiir die einzelnen Ringe; in der Mitte
findet er 3%'3, am Rand 8¥o (auf die Parallaxe 0,1 als Entfernungseinheit
bezogen), wenn er nach SHAPLEY die Entfernung des Sternhaufens zu
II I00 parsecs annimmt.

Mit der Hiufigkeitsfunktion des Kugelsternhaufens M 13 befaBt
sich auch Koprr (8). Er untersucht nur die &uBeren Teile des Haufens
und findet, daB die Verteilung der Sterne im allgemeinen nahe dem
KapreyNschen Luminosititsgesetz entspricht. Nur fiir schwichere
Helligkeiten hilt er eine groBere Abweichung von der KAPTEyNschen
Verteilung fiir wahrscheinlich.

Auch TRUMPLER (23) findet, daB die Luminosititsgesetze der Stern-
haufen mit dem KaPTEYNs fiir das Sternsystem nicht im Einklang
stehen. In den Plejaden, Prisepe und h-Persei, alle drei offene Stern-
haufen, sind die hellen Sterne mehr gegen die Mitte zu konzentriert
als die schwicheren Sterne, eine Erscheinung, die daran erinnert, daB
auch HALM im Innern von M 13 eine gréBere mittlere Helligkeit fand, als
am Rande. Das Luminosititsgesetz hingt von der Entfernung vom
Mittelpunkt des Haufens ab und zeigt Abweichungen von der KAPTEYN-
schen Verteilung. Insbesondere ist dies bei h-Persei der Fall, wo die
Leuchtkrifte starker gestreut zu sein scheinen als in unserem Stern-
system.

PANNEKOEK (11) kommt beim Kugelsternhaufen M 3 ebenfalls zu
dem Ergebnis, daB die helleren Sterne mehr gegen die Mitte konzentriert
sind als die schwicheren. Er untersucht auch die offenen Sternhaufen
Mi11, M37 und M 35. Die absoluten GréBen scheinen hier weniger
gestreut zu sein als es das Kapteynsche Luminosititsgesetz. verlangt.
Besonders bei M 37 und 11 ist dies sehr stark der Fall, wihrend M 35
eine Mittelstellung einnimmt und sich in seinem Charakter einer kleinen
galaktischen Wolke nihert.

Auch den galaktischen Wolken hat sich die Untersuchung zugewandt.
Z. B. beschiftigt sich PANNEKOEK (1) damit. Fiir die kleine Magellan-
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sche Wolke findet er die gleiche Streuung der absoluten GréBen, die
unser Sternsystem aufweist; nur sind die absoluten Helligkeiten durch-
schnittlich viel groBer. Doch ist dieses Resultat noch recht unsicher,
da das vorliegende Material zu sparlich ist. Fiir die galaktische Wolke
in Scutum ergibt sich eine etwas kleinere Streuung als der Kapteynschen
Kurve entspricht. Dagegen zeigen die galaktischen Wolken in Cygnus
und Aquila eine extrem geringe Streuung; eine genauere Ableitung des
Luminosititsgesetzes war jedoch nicht méglich. Doch hat schon zuvor
KoprF (7) nachgewiesen, daB die Hiufigkeitsfunktion der hellen
Cygnuswolke eine andere sein muf} als fiir die Umgebung der Sonne.
Sie ist auch durch die verschiedenen SEELIGERschen Verteilungsfunk-
tionen nicht darstellbar. @ (M) steigt rasch an von 12%0 bis 15Y%0
(scheinbare GroBe, die sich von der absoluten nur um eine Konstante
unterscheidet, da wir die Entfernungen innerhalb der Wolke praktisch
als gleich annehmen diirfen). Darauf folgt ein ebenso rascher Abfall.

Die Leuchtkraft der Sterne von bestimmter scheinbarer Grofe.

Wir gruppieren nun die Sterne nach ihren scheinbaren GréfSen und
betrachten die Verteilung der absoluten Helligkeiten M in den einzelnen
Gruppen.

SCHWARZSCHILD (5) findet, daB die absoluten GroBen M der Sterne
von der scheinbaren GréBe # um einen Mittelwert M, = — 2,7 40,3747
nach dem GauBschen Fehlergesetz verteilt sind, entsprechend einem
mittleren Fehler von 3Y03. Die dem. bloBen Auge sichtbaren Sterne
wiren hiernach absolut genommen durchschnittlich um 5—6 GréBen-
klassen heller als die Sonne.

SCHOUTEN (7) stellt fir M,, die Formel auf

2

M=m+5+510g75m"‘22)7 ;
mod.
WO 7t,, die mittlere Parallaxe der Sterne von der Grée m und 7 = 0,504

der mittlere Fehler ist, dem die Fehlerkurve 1ogg— angehort. Die sich

hieraus ergebenden M gibt SCHOUTEN fiir m = 3 bis m = T2 in einer
Tabelle. Die Werte M gehen in derselben von — oM87 bis -+ 1¥74.
Eine Tabelle der M leitet auch Harm (I5) aus seiner Theorie ab.
Die Tafelwerte stellt er dar durch die Formel M = — 2,17 -+ 0,40 .
Ausfithrlich befaBt sich SEARES (10) mit der Verteilung der abso-
luten Helligkeiten der Sterne von gegebener scheinbarer Grofle. Aus
dem Luminosititsgesetz und Dichtegesetz von KAPTEYN und VAN RHIJN
leitet er die scheinbare Luminosititsfunktion ab, welche die Verteilung
der absoluten GroBen ausdriickt fiir alle Sterne, welche heller als die
scheinbare GroBe m sind. Zum Vergleich seiner Resultate mit den Be-
obachtungstatsachen zahlt er spektroskopische und andere Parallaxen
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ab. Die Abweichungen zwischen beobachteter und theoretischer Ver-
teilung liegen innerhalb der durch die Unsicherheit der Beobachtungen
bedingten Grenzen. Fiir M, gelangt SEARES zu der Beziehung:

My = — 2,33 + 0,4315 7.

Verteilung der Leuchtkrifte von Sternen verschiedener Spektren.

In diesem Abschnitte gruppieren wir dhnlich wie im vorhergehenden
nach zwes Gesichtspunkten, der absoluten GréBe M und dem Spektral-
typus. Bekanntlich benennt man nach
der Harvardklassifikation die eine kon. =~ 2—4 G # W
tinuierliche Reihe bildenden Spektren _#
mit O, B, A, F, G, K, M. Daneben unter- \
scheidet man noch einige seltener auf- ~Z[idx]
tretende Typen, z.B. N, R und S. Die

Sterne O, B, A sind weiBglithend, die vom

0

M-Typus rotlich. Die Abhingigkeit der *2[ N
Luminosititskurve vom Spektrum ist y ity

eine sehr markante und viele sehr inter- \‘u‘ \
essante statistische Eigenheiten werden ¢ N T\
verdeckt, wenn man — wie wir es bis- 8 i
her getan haben — die Sterne aller "l
Spektraltypen zusammen untersucht. »

Dic auffallendste Erschetnung in der 12
Statistik der Leuchikrifte und Spekirven
15t die Scheidung der Sterne in Riesen und  app 1. Das Russellsche
Zwerge. HERTZSPRUNG (30) unterscheidet pj, gramm in schemati-
diese beiden Gruppen von Sternen. Von scher Darstellung. Ab-
der einen sagt er, daB sie sichdurch hohe scisse ist das Spektrum, Or-
Leuchtkraft auszeichnet, die sich mit dinate die absolute Helligkeit.
dem Spektraltypus wenig andert. Der Die groBe Masse der Sterne
anderen aber schreibt er mit ,,zunehmen- st auf zwei Streifen verteilt:
der Rotheit” starke Helligkeitsabnahme ~Die héufigen Zwergsterne auf
zu. Diese Eigenschaften hat auch Rus- dem vertikal-schraffierten, die
. selteneren Riesen auf dem ho-
SELL .(24) untersucht. Er konstruler'te rizontal-schraffierten Streifen.
ein Diagramm, das als,, Russellsches Dia-
gramm’* Beriihmtheit erlangt hat. Wir geben nebenstehend eine sche-
matische Darstellung davon. Auf der Abszisse trigt er die Typen der
Spektralreihe B, A, F, G, K, M, N auf, wahrend er die absolute GroBe
zur Ordinate macht. Fiir Sterne von bekanntem Spektrum und be-
kannter Parallaxe berechnet er die absolute Helligkeit und trigt die
einzelnen Sterne als Punkte in das Diagramm ein. Dabei findet er,
daBl die Mehrzahl der Sterne auf gewisse Bereiche konzentriert ist, die
in der Abbildung schraffiert sind. Wir sehen, daB diese Bereiche aus

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. IIT. 4
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zwei -Streifen bestehen. Der eine, horizontale, entspricht den weniger
zahlreichen Riesen, der andere, stark abfallende Streifen reprasentiert
das groBe Heer der Zwerge, deren absolute .Helligkeiten also von B
bis M rapid abnehmen. Wihrend wir bei den sogenannten frithen Typen
(B, A) noch keine Scheidung in Riesen und Zwerge erkennen, tritt sie
beim spaten Typus M ganz besonders deutlich hervor.

Die mittlere absolute Helligkeit oder was ziemlich dasselbe ist:
die Haufigkeitsmaxima von @ (M) der Riesen und Zwerge, getrennt
nach Spektraltypen, sind von verschiedener Seite bestimmt worden.
Hauptsichlich geschah das durch spektroskopische Parallaxen. Hier
sind zu erwihnen die Bestimmungen von Apams und Jov (I8) aus
500 spektroskopischen Parallaxen, bei denen einfach die @ (M) fiir die
einzelnen Spektren durch Abzdhlung festgelegt wurden. Ebenso zihite
P. Doic (17) 1749 Sterne ab, darunter die 1646 spektroskopischen
Parallaxen des Mt. WILLSON (20) und stellte in einem Diagramm, das,
ebenso wie das Russellsche, die Spektren zur Abszisse, die absoluten
GroBen zur Ordinate hat, den Verlauf der Haufigkeitsmaxima durch
zwei gerade Linien dar. Die eine entspricht den Riesen und fillt mit dem
Typus langsam ab von der absoluten GréBe — 13 beim Spektrum A
bis zu + o¥4 bei M; die andere Linie dagegen, die beim Typus A die
absolute GroBe -+ oy anzeigt, weist wieder den starken Helligkeits-
abfall der Zwerge mit zunehmendem Typus auf und erreicht beim
Spektrum M die GréBe + 8Y5.

Diese Abzihlungen sind jedoch nicht einwandfrei; denn man darf
nicht ein Material als Ganzes abzihlen, wie ich nachgewiesen habe (9),
sondern mufl endlich begrenzte Kugelschalen um die Sonne betrachten,
weil sonst Verfalschungen auftreten. Ich habe dann weiterhin aus den
erwiahnten 1646 spektroskopischen Parallaxen durch Kugelschalen-
abzahlung @ (M) fiir verschiedene Spektraltypen ermittelt. Die @ (M)
erwiesen sich als Kurven mit im allgemeinen zwei Maxima. Beim
Typus A war nur ein Maximum bei M = 1,5 feststellbar (keine Trennung
in Riesen und Zwerge). Das Auftreten von zwei Maxima wird erst beim
F-Typus etwas bemerkbar. Die Maxima riicken dann immer weiter aus-
einander, je spater der Typus ist. Ganz schroff ist die Scheidung bei
den M-Sternen. Dort haben wir zwei getrennte Kurven, die eine fiir die
Riesen (Maximum bei M = o¥3), die andere fiir die Zwerge (Maximum
bei M = 10M). Dabei zeigt sich, daB die Zwerge ungleich hiufiger sind
als die Riesen, wihrend man durch Abzihlung des gesamten Materials
zum gegenteiligen Resultat kommt, ein Zeichen, welche starke Ver-
falschung diese schon vorhin als unrichtig bezeichnete Methode liefert!
Indessen sind auch die durch Einteilung in Kugelschalen erhaltenen
Ergebnisse noch mit Fehlern behaftet, welche durch die Auswahl des
Materials bedingt sind. Gewdhnlich werden ja bei Parallaxenmessungen
die Sterne von groBer scheinbarer Helligkeit und auch die von groBer
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Eigenbewegung stark bevorzugt. Die Statistik eines solchen Materials
wird daher meist zu unrichtigen Resultaten fithren. Um diese Wirkung
der Auswahlprinzipien zu eliminieren, habe ich eine Methode vorge-
schlagen (9), die in gewisser Beziehung an die KaptEYNsche Methode
erinnert: Neben der XKugelschaleneinteilung werden den einzelnen
Sternen noch Gewichte beigelegt, oder besser gesagt: ,,Bevorzugungs-
zahlen“, die die Wirkung der Auswahlprinzipien paralysieren sollen.
Hierzu werden die Anzahlen N,, , der Sterne von der scheinbaren
GroBe m und der Eigenbewegung u benutzt, die KAPTEYN und vaN RHIJN
(28) aufgestellt haben. Daneben werden auch die Anzahlen #,, , des
Materials bestimmt. Einem Stern von der GroBSe m und der Eigenbe-

wegung p wird dann das Gewicht p,, , = E’i’i‘ erteilt, d. h. er

wird bei der Abzihlung nicht als esn Stern gezihlt, sondern p-fach. Mit
anderen Worten: Wir nehmen an, die Parallaxen und daher auch die
absoluten GréBen der N, . Sterne sind ebenso verteilt wie die “der
N, Sterne. Stets ist natiirlich p = 1. -
Den Zusammenhang zwischen mittlerer absoluter Helligkeit und
Spektraltypus haben LunDMARK und LUYTEN (3) in einer sehr beach-
tenswerten Arbeit auf ganz andere Art als bisher besprochen wurde,
hergeleitet. Der Grundgedanke ist dieser: Bei Doppelsternkomponenten
ist die Differenz 4#/m der scheinbaren GroBen gleich der Differenz 4 M
der absoluten GroBen. Ist die Differenz der Spektren gleich #S (S = o

fur Bo, S = 10 fiir Ao, ..., S = 50 fiir Ma), so geben die Quotienten
% Niherungswerte fiir den Differentialquotienten der Funktion

M = F(S). Der Verlauf der Funktion F (S), die aus-zwei Zweigen
besteht (fiir Riesen und Zwerge), ist also bis auf eine Konstante bestimm-
bar. Zur Festlegung der letzteren wurden Parallaxen herangezogen.
Das Ergebnis ist etwa das folgende: Die mittelbare absolute Helligkeit
betragt fiir A-Sterne -+ 0¥57 und steigt fiir die Riesen langsam aufwirts

bis Ma (Mittelwert % = — 0,045). Der Zwergast fillt von Ao,

wo er mit dem Riesenast zusammentrifft, bis Ko kriftig, aber konstant
ab. Der Sturz von Ko bis Ma hingegen ist ein stetig wachsender.
Zwischen A und B besitzt F(S) nur esnen Zweig, der von 4 nach B
ansteigt.

Neben den Riesen und Zwergen hat man neuerdings noch Sterne
gefunden von extrem hoher Leuchtkraft. Vielfach sind es dJ-Cephei-
ahnliche Sterne oder es zeichnen sich ihre Spektren durch c¢-Charakter
aus. Man hat diesen auBerordentlich hellen Riesen den Namen Uber-
giganten beigelegt.

Die Bestimmung von M = F(S) gibt uns noch nicht alle Daten,
welche die Verteilung der Sterne nach Spektrum und Leuchtkraft fest-

4*
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Abb. 2. DieVerteilungsfliche #(M,S) der absoluten Helligkeiten
und der Spektren. Die Linien parallel zur M-Achse deuten die Spektral-
typen an, fir die Querschnitte durch die Fliche bekannt sind. Die strich-
punktierten Linien geben den Verlauf der Kammlinien der Flichen an, also
der Hiufigkeitsmaxima der einzelnen Spektraltypen. Die dickausgezogenen
Linien sind Hohenlinien (Linien gleicher Hiufigkeit von 1000 zu 1000) die
gestrichelten von 200 zu 200 und die diinnausgezogenen von 20 zu 20.
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legen. Deshalb hat man, wie bereits besprochen, @ (}) fiir die einzelnen
Spektren aufgestellt. Die Zusammenstellung einer Reihe von Kurven
bringt aber eine gewisse Uniibersichtlichkeit mit sich. Zudem herrscht
noch immer manche Unklarheit iiber den Verlauf der Luminositatskurve
bei den zwischenliegenden Spektraltypen. Daher fithrte ich in einer
nichstens erscheinenden Arbeit eine Haufigkeitsfunktion ¥ (M, S) ein,
die dadurch definiert wird, daB ¥ (M,S) dM 4 S die Anzahl der Sterne
sein soll, deren absolute GréBen zwischen M == 4M und deren Spek-
tren zwischen S ==;dS liegen (S = o fiir Bo, S =1 fiir Ao, usw.).
Es empfiehlt sich, die Funktion % geometrisch zu veranschaulichen.
Zu diesem Zwecke machen wir in der Horizontalebene wieder die S-
Achse zur Abszissenachse und die M-Achse zur Ordinatenachse. Die
Werte ¥(M,S) tragen wir an der Stelle (M,S) der Horizontalebene
senkrecht auf dieser nach oben auf. Natiirlich ist stets ¥ =0. ¥(M, S)
ist nun geometrisch dargestellt als eine Fliche, die als Verteilungsfliche
der Spektren und absoluten Helligkeiten bezeichnet sei. Aus iiber
2000 spektroskopischen Parallaxen, hauptsichlich vom Mt. Wilson,
habe ich dann bei Einfithrung der vorhin erwiahnten ,,Bevorzugungs-
zahlen und natiirlich’ auch mit Kugelschaleneinteilung, Querschnitte
durch die Fliche ermittelt. Die so erhaltene Fliche ¥ ist in der bei-
gegebenen Abbildung durch Hohenlinien dargestellt, d. h. durch Linien
konstanten Funktionswertes ¥. Die in den Héhenlinien und Haufig-
keitsmaxima (durch . bezeichnet) beigegebenen ,,Hohenzahlen“ sind
die betreffenden Werte von ¥ und geben Sternanzahlen in einer Kugel
vom Radius 100 parsecs um die Sonne, zwischen M == 05 und S == o,5.

Das Bild der Verteilungsflache zeigt eine gewisse Ahnlichkeit mit
dem Russellschen Diagramm. Die Scheidung in Riesen und Zwerge ist
deutlich erkennbar. Die Trennung scheint nur beim A-Typus zu fehlen,
wo sich die Kammlinien der beiden Erhebungen schneiden, welche die
Gruppe der Riesen und die der Zwerge veranschaulichen. Die Zwei-
teilung der B-Sterne diirfte wohl verbiirgt sein; auch EpwaArDps (22)
tritt dafiir ein. Die M-Zwerge lieBen sich leider nicht einzeichnen, da
hier das Material zu diirftig war. Nur der vermutliche Verlauf der Kamm-
linie von den K-Zwergen zu den M-Zwergen ist angegeben. Wir sehen
ferner aus der Figur, daB die Erhebung, welche die Zwerge darstellt,
hoher ist als die der Riesen. Wieder finden wir also, daB die Zwerge in
ihrer Anzahl iiberwiegen

Wir haben nun die verschiedenen Wege kennengelernt, auf denen
man versucht hat, Einblick zu gewinnen in die Verteilung der Leucht-
krafte der Sternenwelt und wir miissen gestehen, daB unsere bisherigen
Kenntnisse noch sehr zu wiinschen {iibriglassen. Manches Ergebnis
ist zwar sichergestellt, und vielfach haben wir annehmbare , Uberein-
stimmung in verschiedenen Resultaten festgestellt; aber wir sind auch
auf grofle Diskrepanzen gestoSen und auf Ableitungen, welche sich auf
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meht oder weniger zweifelhafte Hypothesen stiitzen. . Unsere Hoffnung
ist daher auf die Zukunft gestiitzt: die Vermehrung der Beobachtungs-
daten, die insbesondere von den vorziiglich ausgeriisteten amerikanischen
Sternwarten eifrig ausgeiibt wird, wird den Theoretikern wohl in abseh-
barer Zeit das Material liefern, mit dem sie die Geheimnisse des stellaren
Raumes ergriinden. werden.
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Die astronomischen Priifungen der
allgemeinen Relativititstheorie.

Von Hans Kienle, Gottingen.

Mit 1 Abbildung.

Die allgemeine Relativititstheorie hat drei Folgerungen gezogen,
welche der Priifung durch die Astronomen zuginglich sind und deren
empirische Bestatigung fiir die Haltbarkeit der Theorie in gewissem
Sinne von ausschlaggebender Bedeutung ist. GroB ist die Zahl derer,
die sich um den Nachweis der von EINSTEIN vorausgesagten Effekte
bemiiht haben, nicht minder groB aber auch das gegnerische Lager, in
dem teils die Zuverlassigkeit der empirischen Feststellungen angezweifelt,
teils eine Fiille von Ursachen namhaft gemacht wurde, welche die be-
obachteten Erscheinungen zu erkliren gestatten. Es ist kaum még-
lich, in dem Widerstreit der Anschauungen den Standpunkt des ob-
jektiven Berichterstatters einzunehmen, umso weniger, als die Kampfe
nicht selten in recht wenig sachlicher Weise durchgefithrt wurden.
Trotzdem sei im folgenden der Versuch gewagt, einen Uberblick zu
geben iiber die bisher zur Priifung der allgemeinen Relativititstheorie
unternommenen Arbeiten.

1. Periheldrehung im Zweikiorperproblem. Diehervorstechendste, von
EINSTEIN bereits hervorgehobene Abweichung der relativistischen Gra-
vitationstheorie gegeniiber der Newtonschen besteht darin, daB erstere
bereits im Zweikorperproblem nicht eine ruhende Ellipse, sondern
eine solche mit positiver Periheldrehung ergibt, wihrend ein derartiger
Effekt bei der klassischen Theorie erst infolge der Stérungen durch eine
dritte Masse auftreten kann. DaB beim Merkur ein durch die be-
kannten Massen nicht erklarbarer UberschuB der empirischen Perihel-
drehung gegeniiber der klassisch-theoretischen von eben dem Betrage
vorhanden war, wie EINSTEIN ihn fiir diesen Planeten forderte, wurde
als eine der wichtigsten Bestitigungen der neuen Theorie angesehen.
In der Folge wurde indessen die Beweiskraft dieses Arguments etwas
gemindert. Einerseits wurde darauf hingewiesen, daB die klassische
Himmelsmechanik keineswegs ganz auferstande sei, den Widerspruch
zwischen Theorie und Beobachtung aufzukliren. Wenn es sich dabei
auch um gewissermaflen ad hoc aufgestellte Hypothesen handelte, so
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konnte doch z. B. SEELIGERs Zodiakallichttheorie fiir sich geltend
machen, daB wirklich sichtbare Anzeichen fiir die zur Erklarung der
Anomalien erforderlichen Massen vorhanden seien. Andererseits zeigte
GrossMANN, daB die zunichst verbliffend gute Ubereinstimmung
zwischen EINSTEINS Zusatzbetrag von edsw = 8782 (¢ = Exzentrizitit
der Bahn, 7t = Perihellinge) und dem empirischen Wert NEwcoMBs
(8748 *=0.43) wesentlich geringer wird, wenn man einen Fehler
NEwcoMBs berichtigt und auf die Willkiirlichkeiten Riicksicht nimmt,
welche bei der Diskussion der Beobachtungen durch NEwcoMB unter-
gelaufen sind. Ich habe seinerzeit den Sachverhalt klarzulegen und
die Grenzen abzustecken versucht, innerhalb deren nach unseren gegen-
wirtigen Erfahrungen die nicht durch die bekannten Massen erklir-
baren Periheldrehungen liegen®). Da inzwischen keine neuen Beitrige
zur Kliarung der Frage erschienen sind, sei hier das Wesentliche wieder-
holt. Fiir die reziproken Werte der ,,wahrscheinlichsten Massen der
Planeten” und deren geschitzte mittlere Unsicherheiten wurde an-
genommen: (Sonne = I)

‘ 1/m & (1/m)

Merkur . . .. | 7000000 £ 1,5 106
Venus . . . .. 407 000 2 103
Erde. . .. .. 329 500 I -103
Mars. . . ... 3085 000 5 -103
Jupiter . . .. I 047,40 0,05
Saturn . . .. 3 500 2
Uranus . . . . 22 850 0,15 - 103
Neptun . . .. 19 400 0,20 - 103

Reduziert man die theoretischen Sakularvariationen auf dieses
System von Planetenmassen, so bleiben als endgiiltige Widerspriiche
in ed7rdiefolgenden Werte, denen die von EINSTEIN geforderten Betrige
beigesetzt sind.

klassisch t Einstein
Merkur, kleinster . + 6,18 0,50 | +882
»  groBter. .| 4862 o050 || ’
Venus ....... — 0,08 0,26 ~+ 0,06
Erde ........ +0,21 0,13 -+ 0,06
Mars ........ | +08 036 | 40,13

Venus und Erde kénnen wegen der Kleinheit des beobachtbaren
Effekts keine entscheidende Rolle spielen. Bei Mars reicht EINSTEINS

*) Die Naturwissenschaften X, 217—224 u. 246—254, 1922.
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Wert nicht hin, um den Widerspruch aufzukliren, bei Merkur liegt er
noch oberhalb des groBten nach der klassischen Theorie zuldssigen Be-
trages, gerade noch innerhalb der Fehlergrenzen. Indessen habe ich
a. a. O. darauf hingewiesen, daB noch ein Punkt beriicksichtigt wer-
den muB, der es verbietet, den obigen Zahlen nach der einen oder
der anderen Seite eine ausschlaggebende Bedeutung zuzusprechen. Es
ist nicht zuldssig, die Periheldrehungen getrennt von den Stérungen
der iibrigen Elemente zu betrachten, weil die Verkettung der vielen
im Planetenproblem auftretenden Unbekannten viel zu eng ist, als dafl
nicht eine Anderung an irgend einer Stelle auch solche an anderen
Stellen nach sich zoge. BAUSCHINGER?) hat einen ersten, unvollkomme-
nen Versuch in dieser Richtung gemacht durch Einfithrung der Ein-
steinschen Zusatzbetrige, wodurch auch ein bisher unerklirtes Glied
in der Bewegung des Venusknotens zum Verschwinden gebracht wurde.
Dabei ergab sich aber ein Widerspruch an anderer Stelle: es resultierte
eine wesentlich kleinere Erdmasse als aus allen sonstigen Bestim-
mungen. Zusammenfassend kann man daher heute nur sagen: Es
existiert bisher keine widerspruchsfreie Losung desProblems der Bewegung
der vier inneren Planeten. Die Abweichungen zwischen der klassischen
Theorie und der Beobachtung liegen in der Richtung der von der Relativi-
tdtstheorie gefordevien Korrektionen, kénmmen aber gqualitativ noch nicht
als zwingende Beweise fiiy die Richtigkeit der Einsteinschen Gravitations-
theorie angesehen werden. Da gegenwartig nur geringe Aussicht besteht,
daB eine umfassende Neubearbeitung des Planetenproblems unter Be-
riicksichtigung der Beobachtungen der letzten 30 Jahre von astrono-
mischer Seite wird vorgenommen werden konnen, darf man in diesem
Punkte fiir die nichste Zeit keine Entscheidungen erwarten.

Bei dem weiteren Ausbau der allgemeinen Relativitatstheorie wurden
noch andere Modifikationen der Gesetze der klassischen Mechanik auf-
gedeckt. Da es sich indessen hierbei durchweg um Effekte handelt,
welche der Priifung durch die Astronomen bei dem heutigen Stande
der Beboachtungsgenauigkeit noch nicht zuginglich sind, eriibrigt sich
ein naheres Eingehen darauf an dieser Stelle. Eine Zusammenstellung
findet man bei KOTTLER?).

2. Die Rotverschiebung der Spektrallinien. Die in einem Gravitations-
felde vom Potential @ entstehenden Spektrallinien miissen nach der
allgemeinen Relativititstheorie gegeniiber den im gravitationsfreien
Felde entstandenen Linien eine Verschiebung (/) nach dem Rot
zu aufweisen, deren Betrag gegeben ist durch die Beziehung:

Ak (/)]

A c?

1) Enzykl. d. math. Wiss. VI 2, 1.
2) Enzykl. d. math. Wiss. VI 2, 22a.
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Fir die Sonne, welche zur Priifung der Rotverschiebung in. erster Linie
und in groBtem MaBe herangezogen wurde, erhilt man in den ver-
schiedenen Wellenlingenbereichen die folgenden Betrige der Linien-
verschiebungen /A gegeniiber den im Laboratorium erzeugten Linien
(das Schwerefeld der Erde ist gegeniiber dem der Sonne zu vernach-
lassigen).

2 2.
7000 A 0,0148 A
6 000 127
5 000 106
4000 85
3 000 64

Diese Verschiebung entspricht einem scheinbaren Dopplereffekt von
+ 0.635 krn/sec. Bei dem Versuch, sie an den Sonnenlinien zu messen,
stieB man auf erhebliche Schwierigkeiten. Eine Reihe von anderen
Einfliissen {iberlagern sich (Druck, Strémungen, anomale Dispersion,
Asymmetrie der Linien usw.) und lassen keine eindeutige Feststellung
des Gravitationseffektes zu. Indem wir beziiglich der Einzelheiten
iber dltere Arbeiten auf die zusammenfassenden Berichte von KOTTLER )
und GLASER ?) verweisen, sei hier nur so viel gesagt, daB fast alle diese
Versuche zunichst der Relativititstheorie nicht giinstig zu sein schienen.
Als von anderen Stérungen am wenigsten beeinfluBt, hatte man meist
die Linien der Cyanbande 3883 mit irdischen Linien verglichen. Statt
der theoretisch zu erwartenden Verschiebung von - 0.0081 A hatte
SCHWARZSCHILD nur -+ 0.0022 bzw. -+ 0.0045 erhalten, je nach der
Auswahl der Linien, und zwar die groBeren Betrige fir die stirkeren
Linien. Ebenso hatte St. JouN im Mittel fiir die schwachen Linien gar
keine, fiir die stirkeren auch nur einen Bruchteil der theoretischen Ver-
schiebung erhalten. Gegeniiber dem hohen Gewicht, das den mit den
besten Hilfsmitteln abgeleiteten Resultaten St. JonNS zukam, konnten
die Messungen EVERSHLEDS, der Betrige von -+ 0.005 A fand, nicht von
ausschlaggebender Bedeutung sein. Die Diskussion trat in ein neues
Stadium, als GREBE und BACHEM durch Ausphotometrierung der Spek-
tren zeigten, daB viele der bis dahin benutzten Linien asymmetrisch
gebaut sind und daB bei alleiniger Benutzung der einwandfrei symmetri-
schen Linien sich die Resultate der einzelnen Beobachter stark dem
theoretischen Werte (0.63 km/sec) nihern:

Schwarzschild . . . . . -4 0,63 km/sec
St. John . . . . . . . 40,32
Evershed . . . . . . 4067
Grebe u. Bachem . . . 40,56

1) a.a. O. 2) Jahrb. d. Radioakt. XX, Heit 4.
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Da indessen dann das ganze Resultat nur noch auf neun Linien
beruhte, stand es auf sehr schwanken Fiien und konnte den Angriffen
der Kritik kaum ernstlich standhalten. So weit eine Entscheidung
durch Messungen an der Sonne iiberhaupt herbeigefithrt werden kann,
diirfte dies durch die letzte Arbeit St. JouNs geschehen sein, die vor-
erst nur im Auszug vorliegt®). ST. JoHN stellt zunichst fest, daB3 der
Druck in der umkehrenden Schicht nur ein Bruchteil des Atmosphiren-
druckes sein kann, indem er die Verschiebungen von einigen 200—300
Linien untersucht, die nach den Erfahrungen im Laboratium besonders
druckempfindlich sind. Im Mittel ergibt sich ein Druck von 0,05 At-
mosphiren. Auf Grund dieser Feststellung scheidet sogleich auch die
anomale Refraktion als Fehlerquelle aus, da sie betrichtliche Dichte-
gradienten erfordert, die in der fraglichen Schicht nicht vorkommen
konnen. AuBerdem braucht man sich hinfort nicht mehr auf die gegen
Druck besonders unempfindlichen Linien zu beschrinken, kann also
die Zahl der Beobachtungsdaten stark vermehren Aus iiber 300 Linien
findet St. JoHN die folgenden Verschiebungen gegeniiber dem Vakuum-
bogen, welche ganz deutlich nach Rot gerichtet und von der von der
Theorie geforderten GréBe sind.

Anzahl } ro | Rel. Th. | B—R K

17 3826_3 + 0,012 A |4 0,008 A —+ 0,004 A 0,3 km/sec abwairts
24 3821 112 o081 |+ 32 |0,25 .

10 4308 . 113 |- 091 |+ 22 | 0,16 »

10 5419 112 115 |— 03 |00

95 4166 072 088 |— 16 |o,I aufwarts
36 6294 115 133 |— 18 |01 "
106 4763 069 100 |— 31 |02 ’

33 4957 074 05 |— 31 |02

Die Zahlen in der Tabelle sind so angeordnet, daf3 sie zunehmenden
Tiefen der Schichten entsprechen, in denen die Linien auf der Sonne
entstehen. Wie man sieht, lassen sich die kleinen Differenzen B—R
zwischen den beobachteten und den von der Relativititstheorie ge-
forderten Betrigen auf Strémungen geringer Geschwindigkeit (v) zuriick-
fithren, die in den obersten Schichten nach unten, in den untersten nach
oben gerichtet sind und sich in den mittleren Schichten gerade aufheben.
Angesichts des groBen Gewichtes, das St. JoHNs fritheren negativen
Feststellungen beigelegt wurde, ist es von um so griBerer Bedeutung,
wenn er jetzt schreibt:

,,Constdering the situation as I now see it, displacements predicted
by generalised relativity, combined with small Doppler displacements,

1) Monthly Notices 84, 93—96, 1923.
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offer the most probable interpretation of the differences between wave-
lengths of the cenire of the suns disc and the arc in vacuo.

Wenn man auch die Diskussion iiber die Linienverschiebungen
auf der Sonne mit dieser Arbeit ST. JOHNS noch keineswegs als ab-
geschlossen betrachten darf, so ist sie doch insofern von auBerordent-
licher Bedeutung, als mit der Rotverschiebung die allgemeine Relativi-
titstheorie steht und fillt. Schon allein der Nachweis, daB die Rela-
tivitatstheorie nicht in Widerspruch mit den Beobachtungen steht, ist
ein Gewinn, und diesen Nachweis zum mindesten hat ST. JOHN er-
bracht.

Einer der Hauptgriinde, der den Nachweis der Gravitiationsver-
schiebung an den Linien des Sonnenspektrums so schwierig gestaltet,
ist die durch die relative Kleinheit der Sonnenmasse bedingte geringe
GroBe des meBbaren Effektes selbst. Da wir unter den Fixsternen
solche mit wesentlich gréB8erer Masse kennen, lag der Versuch nahe,
deren Spektren zur Entscheidung der Frage heranzuziehen, ob eine
merkliche Rotverschiebung der Spektrallinien unter dem EinfluB
starker Gravitationsfelder stattfindet oder nicht.

A4
Bezeichnet man mit T) , My, d, Verschiebung, Masse und
£

AN
Dichte fiir einen Stern, ebenso mit (——) , Mg, J¢ die entsprechen-
2 e

den GroBen fiir die Sonne, so hat man die Beziehung:

AN (dD @y (A (M N (0, \s

(T)*_ (T)@'?IT@:( Z )@' (M__@) '(675)
Man erhélt also einen Zusammenhang zwischen der beobachteten Linien-
verschiebung und der GréBe # = |3/M 304, der sich in der folgenden

Form schreiben 148t, wenn man alles in Einheiten der Sonne ausdriickt
und die Linienverschiebungen in Radialgeschwindigkeiten (km/sec)

umrechnet: \
Av = 0.635 /M km/sec

wo dann M und ¢ Masse und Dichte des betreffenden Sterns bedeutet.

Die Diskussion der Radialgeschwindigkeiten der Sterne hat nun in
der Tat gewisse systematische Linienverschiebungen zutage geférdert,
die im Sinne der allgemeinen Relativititstheorie ausgelegt werden
konnen. Aber die Sachlage ist doch fast stets die, daB auch andere
Erklirungen im Bereiche der Moglichkeit liegen und daB sich aus den
fraglichen Zahlen kein biindiger Beweis ableiten 148t.

‘Der von CAMPBELL entdeckte sogenannte ,,K-Effekt ist eine der
Erscheinungen, welche unter diese Rubrik fallen. CaMPBELL hatte
gefunden, daB die vom EinfluB der Sonnenbewegung befreiten Radial-
geschwindigkeiten der Sterne im Mittel nicht fiir alle Spektraltypen
den Wert Null liefern, da vielmehr konstante, mit dem Typus vari-
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ierende Reste K bleiben. Da diese GroBe K gerade bei den Sternen,
die nach all unseren Erfahrungen die groBten Massen besitzen (B-Sterne),
auch die groBten positiven Werte erreicht (nach GYLLENBERG
+ 4.3 km/sec), konnte man versuchen, sie im Sinne der obigen Bezie-
hung als Gravitationseffekt zu deuten. Man kommt dann allerdings auf
Massen von der GréBenordnung 50 Sonnenmassen, die manchem be-
denklich erscheinen mogen. AuBerdem hat sich inzwischen gezeigt,
daB der K-Effekt eine viel kompliziertere Erscheinung ist, als daB sie
allgemein in so einfacher Weise interpretiert werden diirfte. FREUND-
LicH und VON DER PAHLENY) kamen auf Grund eingehender Unter-
suchungen zu dem SchluB}, daB mindestens zwei verschiedene Effekte
sich iiberlagern, und zu ganz dhnlichen Folgerungen gelangte GERASI-
Movic®). Eine wirklich quantitative Festlegung der Rotverschiebung
ist daher bis heute auf diesem Wege noch nicht méglich. Nicht viel
giinstiger liegen die Verhiltnisse beziiglich einiger anderen Versuche.
Die Deutung des Unterschiedes zwischen den Radialgeschwindigkeiten
der B-Sterne im Orionnebel und des Nebels selbst als Gravitations-
effekt — nach FREUNDLICH ) ist im Mittel vy, — UNevet = + 6 km/sec
— ist von verschiedenen Seiten angefochten worden #), da sie zur Voraus-
setzung hat, daB Sterne und Nebel wirklich eine Einheit mit genau
gleicher Bewegung im Raume bilden. Derselbe Einwand kann ins
Treffen gefiihrt werden gegeniiber der Ansicht, daB die Rotverschie-
bungen der Sternlinien gegeniiber den in den Spektren der O- und der
fritheren B-Sterne auftretenden ,,rubenden Kalziumlinien* auf ein
starkes Potentialgefille zwischen den,,Kalziumwolken‘‘ und den eigent-
lichen Sternatmosphiren zuriickzufithren sei*,%). Immerhin muB es
aber auffallen, daB all diese Linienverschiebungen wenigstens dem
Vorzeichen nach im Sinne eines Gravitationseffektes liegen. Und die
Entdeckungen der letzten Jahre lassen uns heute die mit starken Rot-
verschiebungen verkniipften groBen Massen und Dichten nicht mehr
als so unmoglich betrachten.

Die oben als anfechtbare Hypothese eingefiihrte Forderung der
gemeinsamen Bewegung ist wirklich erfiillt, wenn wir es mit Mitgliedern
von Sternstrémen oder mit Doppelsternsystemen zu tun haben. Darauf
bauend hat KoHL ) die Sterne des Taurusstromes mit bekannten Radial-
geschwindigkeiten in zwei Gruppen geteilt derart, daB die mittlere
Masse in der ersten Gruppe sicher groBer ist als in der zweiten (Kriterium

1) Astr. Nachr. 218, 360—400, 1923.

2) Bull. Ac. St. Petersbourg, 1916. Astr. Nachr. 221, 163—168, 1924.
3) Physik. Zeitschr. 20, 561, 1910.

4) BOTTLINGER, Jahrb. Radioakt. 17, 1920; KoHL, Zeitschr. f. Physik 22,
666, 1921.

5) LUDENDORFF, Astr. Nachr. 211, 105 und 212, 11; KieNLE, Seeliger-
Festschrift.

6) Physik. Zeitschr. 22, 672, 1921.
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die absolute Helligkeit). Fiir beide Gruppen getrennt ergeben sich schein-
bar verschiedene Werte der radialen Stromgeschwindigkeit: -+ 43,8
=+ 0,6 km/sec fiir die groBeren Massen, + 41,3 == 0,7 km/sec fiir die
kleineren, also eine differentielle Rotverschiebung im Betrage von
+ 2,5 == 0,9 km/sec. Eine strengere in der gleichen Richtung liegende
Rechnung hat WEBER ?) fiir den Sirius durchfithren kénnen, der dem
bekannten Strom der Birensterne gehort. Seine beobachtete schein-
bare Radialgeschwindigkeit ist — 7,82 km/sec gegeniiber einer aus der
Strombewegung folgenden (wahren) von — 8,88 km/sec, woraus also
ein Gravitationseffekt von + 1,06 km/sec folgte. Masse und Radius
fir Sirius sind bekannt zu M = 2,4 Sonnenmassen, R = 1,376 Sonnen-
radien. Damit folgt, in vollkommener Ubereinstimmung mit dem obigen
Wert, die theoretische Rotverschiebung zu + 1,08 == 0,15 km/sec.
Bei Doppelsternen ist es bisher noch nicht moglich gewesen, die Radial-
geschwindigkeiten von Paaren mit stark verschiedenen Werten der
charakteristischen Grt')Be]s/]'l/j—z_dT getrennt hinreichend genau zu messen,
so dafl es zunachst bei Vorschligen geblieben ist *).

AbschlieBend konnen wir iiber die verschiedenen Versuche zur
Feststellung einer Gravitationsverschiebung der Spektrallinien bei
Fixsternen sagen: Der Effekt ist qualitativ durch eine Reihe von Beob-
achtungen mit einem hohen Grade von Wahrscheinlichkeit festgestellt,
aber der Nachweis ist infolge der Storung durch andeve Effekte noch nicht
sehr ,,sauber'’ und es stehen vor allem zuverldssige quantitative Bestdti-
gungen noch immer aus.

3. Ablenkung der Lichistrahlen tm Schwerefeld dev Somme. Ein im
Abstande 7 (Sonnenradien) vom Sonnenmittelpunkte an der Sonne
voriibergehender Lichtstrahl erleidet unter dem EinfluB des Gravita-
tionsfeldes der Sonne gemaB der allgemeinen Relativitatstheorie eine Ab-
lenkung, die mit hinreichender Anniherung wiedergegeben wird durch

" I
d= n75: -

Nach verschiedenen MiBerfolgen gelang es bei der Sonnenfinsternis am
29. Mai 1919 zum ersten Male wenigstens der einen der ausgesandten
Expeditionen, fiir den vorliegenden Zweck brauchbare Aufnahmen
zu machen. Die Verhiltnisse waren damals insofern giinstig, als die
Sonne sich bei dieser Finsternis in der Nihe verhiltnismafBig heller
Sterne befand. Der Vergleich der Finsternisaufnahmen mit Kontroll-
aufnahmen des gleichen Feldes ohne die Sonne ergab nach sorgfaltiger
Diskussion die folgenden Betrige fiirdie Verschiebung dzin der Distanz 7,
denen die theoretischen Werte Jz beigefiigt sind 3).

1) Physik. Zeitschr. 23, 548—550, 1922.
2) WEBER, Astr. Nachr. 220, 189, 1924.
3) Phil. Transactions Roy. Soc. London. Ser. A, Vol. 220, p. 201—333.



Die astronomischen Pritffungen der allgemeinen Relativitdtstheorie. 63

13 i dr | dr
1,99 1,02 0,38
2,07 0,97 0,85
2,33 0184 0,75
3,19 0,54 0,53
4,21 0,56 0,40
5,03 0,32 0,33
5,22 0,20 0,32

Extrapoliert man die beobachteten Verschiebungen auf den Sonnen-
rand (¥ = 1,00), so erhilt man 1,98 #=0,’18 (m. F.) nach Dyson
und EppingTON. HoPMANN ) leitet unter Einfithrung einer Ma@stab-
korrektion 2,’16 == 0,14 ab. Der Wert ist also etwas groBer als der
theoretische 1,”75. Wesentlich unsicherere Aufnahmen einer gleich-
zeitigen zweiten Expedition hatten 1,61 == 0,45 ergeben. Im ganzen
war damit zwar das Vorhandensein des von EINSTEIN geforderten Ef-
fektes nachgewiesen, aber ganz abgesehen von den vielen Versuchen,
den Effekt auch anderweitig zu erkliren, waren die Zahlen doch noch
recht wenig zuverlissig. Einen bedeutenden Fortschritt brachte die
amerikanische Expedition von 1922 %. Insgesamt gelangen vier Auf-
nahmen, auf denen durchschnittlich 80 Sterne bis zur 11. Gréfle ver-
messen werden konnten. CAMPBELL und TRUMPLER geben als Endresultat
die folgenden Mittelwerte an:

Anzahl J g
der Sterne 4 B &
8 2,40 “+ 0769 | -+ 0,70
11 3,98 . 0,46 0,37
10 5,26 0,39 0,24
8 6,2 0,22 0,17
9 7,1 0,21 0,13
8 7,5 0,17 0,11
11 8,3 0,08 0,08
13 955 — 0,14 0,02
14 11,7 — 0,08 | —0,03

Die Verschiebungen sind berechnet unter der Voraussetzung, daB
auBerhalb des Kreises von 2,°0 Radius (»==7,5) um den Sonnen-
mittelpunkt im Mittel § = o ist (daher die negativen Werte in den
letzten Zeilen). Die Ausgleichung liefert fiir die Konstante, d. h. fiir
den Wert der Ablenkung am Sonnenrande (a. a. O.): '

1) Physik. Zeitschr. XXIV, S. 482, 1923.
2) Lick. Obs. Bull. 346, Die Naturwissenschaften 1923, S. 962—g65.
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0 = + 1,78 &= 0717 nach CaMPBELL und TRUMPLER
+ 1,77 == 0,15 nach HorMANN,

also vollkommene Ubereinstimmung mit der Theorie.

Die Streuung der Einzelwerte ist aber doch noch ziemlich groB, wie
aus der nebenstehenden Zeichnung hervorgeht, und das ist einer der
Punkte, der noch bedenklich stimmen kann. HopMaNN hat darauf
hingewiesen, daB man rein formal eine gleich gute Darstellung der
Beobachtungen erzielen kann durch eine Konstante (0,’676 == 0,068)
und ein linear mit » fortschreitendes Glied (— o0,”’266 == 0,033), das
dann als erhebliche Korrektion des MaBstabes der Platte aufzufassen
ware. Diese formale Moglichkeit ist von Wichtigkeit, weil HOPMANN
sie in einem gleich zu besprechenden Sinne deuten zu diirfen glaubte.

Leider ist es den Expeditionen des Jahres 1923 nach Mexiko nicht
gelungen, Aufnahmen zu erhalten, welche uns iiber das von CAMPBELL
und TrRUMPLER Erreichte hitten hinausfithren koénnen. Der Stand
der Frage ist daher beziiglich der empirischen Befundeheute der folgende:
Es ist einwandfrei festgestellt eine scheinbare vadiale Abdvingung der
Sterne von der Sonnenscheibe. Diese radiale Verschiebung ist am grifiten
in der ndchsten Nihe der Sonne und wird in griPeren Abstinden kleiner.
Die funktionelle Abhingigkeit dev Grife der Verschiebung von der Ewnt-
fernumng vom Sonmmenrande ist infolge der grofen Strewung der Einzel-
werte empivisch noch nicht mit gendigender Sicherheit feststellbar. Legt
man der Darstellung der Beobachtungen die Einstetnsche Formel § = ;
zugrunde, dann ergeben die besten Beobachtungen einen Wert fiir «, der
vollkommen mit dem theorvetischen Wert 175 iibereinstimmd.

Beziiglich der empirischen Realitit der beobachteten Verschiebungen
der Sternbildchen besteht heute kaum mehr ein Zweifel. Und auch
die verschiedenen Versuche, sie durch systematische Fehler oder durch
Refraktion in einer die Sonne umgebenden Atmosphire*) zu erklaren,
haben zu keinen wirklich brauchbaren Ergebnissen gefithrt. Natiirlich
ist es auch hier moglich, die empirische Realitit des Effektes voraus-
gesetzt, physikalische Theorien zu seiner Erklarung aufzustellen. Es
kann hier nicht unsere Aufgabe sein, diese Theorien auseinanderzu-
setzen ?), da es uns nur darauf ankommt, zu untersuchen, ob der empi-
rische Befund fiir oder gegen die allgemeine Relativititstheorie ent-
scheidet. Nur auf einen solchen Erklarungsversuch miissen wir wenig-
stens hinweisen, weil er durch den Vortrag HopmaNNs auf dem Physiker-
tag in Bonn einiges Aufsehen erregt hat: die ,,.kosmische Refraktion‘’
CourvoIsiERs. Schon anldBlich der Expedition von 1919 hatte Courvoi-

1) Siehe dariiber KoTTLER, Enzykl. VI2, 22a, S. 234.

2) Siehe die verschiedenen Arbeiten von LENARD, WIECHERT und
GEHRCKE.
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SIER bemerkt, daB man zwischen Einsteineffekt und kosmischer Re-
fraktion auf Grund der damals vorliegenden Resultate nicht unter-
scheiden konne. Ausfithrlicher hatte dann Hopmann die Ergebnisse
CampPBELLS und TRUMPLERs nach dieser Hinsicht untersucht und war
auch zu dem SchluB gekommen, daB die ,,kosmische Refraktion‘
die Beobachtungen vollkommen darzustellen gestatte, wenn man noch
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eine betrdchtliche Korvvektion des Mafstabes der Platten zulieffe. Diese
Versuche wurden von zwei Seiten einer Kritik unterzogen: ich *) habe
gezeigt, da die ganze , kosmische Refraktion® bei weitem nicht mit
der Sicherheit festgestellt ist, wie es nach den in die Literatur iiber-
gegangenen Zahlen scheinen kénnte und KoPrr?) hat betont, daB
Hopmanns Vorgehen eine unzulissige Extrapolation darstelle. Er
schlieBt: ,,Beide Effekte stehen unvermittelt nebeneinander; beiden
gemeinsam ist nur die Erscheinung, daB die Sterne von der Sonne weg
verschoben werden. Alles spricht dafiir, da der Courvoisiereffekt
durch systematische Fehler der wvisuellen Beobachtungen entstanden
ist, in deren besondere Art und Anlage er begriindet liegt. Der Finster-

1) Physik. Zeitschr. 1924, S. 1—6.
2) Physik. Zeitschr. 1924, S. 95/96.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften, III. 5
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niseffekt aber stimmt, und zwar ohne Extrapolation, so gut mit dem
theoretisch geforderten Einsteineffekt {iberein, als es der Schwierigkeit
der Messungen nach zu erwarten ist.

4. Zusammenfassung. Wir haben die drei Hauptpunkte diskutiert,
in denen die allgemeine Relativititstheorie eine Bestitigung von den
Astronomen erwartet. Mit Bestimmtheit kann man heute sagen:
nirgends tritt ein offener Widerspruch mit den Beobachtungen zutage,
vielmehy sprechen die Beobachtungen vein qualitativ dibevall fiir das Vor-
handensein der von der Theovie vorausgesagten Effekte. Etwas anderes
ist es mit der quantitativen Bestatigung der Theorie. Hier ist die Un-
sicherheit noch recht groB und kiinftige Beobachtungen miissen sie zu
verringern suchen. Iunnerhalb der durch die wmittleren Fehler der Be-
obachtungen gezogenen Grenzenm besteht auch quantitatty Ubereinstimmung
zwischen Beobachtung und Theorte. Im einzelnen kénnen zwar alle
beobachteten Effekte auch anders erklirt werden. Doch darf man dabei
eins nicht vergessen: bei allen derartigen Versuchen handelt es sich
um Hypothesen, die ad hoc aufgestellt wurden, um einen vorhandenen
Effekt zu erkliren. Im Gegensatze dazu forderte EINSTEIN aus theo-
retischen Uberlegungen heraus die Drehung der Perihele der Planeten-
bahnen, die Rotverschiebung der Spektrallinien und die Lichtablenkung
in Gravitationsfeldern und diese Effekte wurden teilweise erst auf Grund
dieser theoretischen Forderungen gesucht und gefunden. Dieser Ge-
sichtspunkt diirfte nicht unwesentlich sein beil der Entscheidung der
Frage, ob gewisse empirische Ergebinsse im Sinne der allgemeinen
Relativititstheorie gedeutet werden diirfen oder ob man einer auf den
speziellen Fall zugeschnittenen besonderen Erklirung den Vorzug geben.
soll.



Uber den Durchgang von Elektronen
durch Atome.

Von R. Minkowski, Hamburg und H. Sponer, Gottingen.
Mit 5 Abbildungen.

Schon in den ersten seiner klassischen Untersuchungen iiber Ka-
thodenstrahlen konnte LENARD (I) zeigen, daf3 ein in einem Gase parallel
laufendes Kathodenstrahlbiindel eine mit der Linge des durchlaufenen
Weges zunehmende Schwachung seiner Intensitat erfahrt, und daB gleich-
zeitig das Biindel seine scharfe Begrenzung immer mehr verliert. Diese
beiden Erscheinungen, Schwichung der Intensitit des Biindels und all-
mihlich abnehmende Schirfe seiner Begrenzung, werden von LENARD
als Absorption und Diffusion bezeichnet. Bei der Absorption wird
im weiteren Verlauf der Untersuchungen (nach dem Nachweis des
Vorkommens der Reflexion) echte und unechte Absorption unter-
schieden. Die echte Absorption besteht darin, daB ein Elektron von
einem Atom festgehalten und auf diese Weise aus dem Strahlenbiindel
ausgeschieden wird. Die unechte Absorption, auch echte Reflexion
genannt, beruht auf ZusammenstsBen von Elektronen mit Atomen
mit Richtungsinderungen von groBerem Betrage. Das Wesentliche
bei der Absorption ist, daB ein Elektron beim Auftreffen auf ein
Atom plitzlich aus dem Strahlenbiindel ausgeschieden wird. Die Dif-
fusion beruht auf ZusammenstsBen von Elektronen und Atomen mit
ganz geringer Richtungsinderung. Da nach mehreren solchen Zusam-
menst6Ben auch gréBere Richtungsinderungen eingetreten sein kénnen
(Riickdiffusion), trigt auch die Diffusion zur Schwichung der Intensitit
des Strahles bei. Die Abnahme der Intensitit 148t sich, wenn nur die
Schwachung durch Absorption betrachtet wird, streng, wenn auf eine
Trennung der Wirkung von Absorption und Diffusion verzichtet wird,
naherungsweise durch das Exponentialgesetz I = I e ~“* beschreiben.
Dabei bedeutet I die Intensitit in der Entfernung x von der Ausgangs-
stelle, an der die Intensitat I, herrscht. Gaskinetische Uberlegungen
ergeben, daB der Absorptionskoeffizient ¢ mit dem gesamten Wir-
kungsquerschnitt ¢ der in der Volumeneinheit des durchstrahlten Gases
befindlichen Atome identisch ist. Unter Wirkungsquerschnit wird
dabei mit LENARD der Bruchteil des Atomgquerschnitts verstanden,
der fiir Elektronen der betreffenden Geschwindigkeit undurchlissig
ist. Das benutzte Bild ist also folgendes: Man greife aus dem Me-

5*
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dium eine diinne Schicht senkrecht zur Richtung des Strahlenbiindels
heraus und projiziere die in der Schicht liegenden Atome auf eine Ebene
senkrecht zur Strahlrichtung. Scheidet nun ein Bruchteil der Elek-
tronen beim Durchlaufen der Schicht aus, so wird angenommen, daf
der gleiche Bruchteil der Fliche von den Projektionsbildern der un-
durchlissigen Teile der Atome bedeckt wird ; diese stellen den wirksamen
Querschnitt dar, den die Atome den Elektronen darbieten. Die gesamte
von den Projektionsbildern bedeckte Flache ist also der gesamte wirk-
same Querschnitt fiir das in der Schicht liegende Volumen. Betrachtet
man nur die Wirkung der Absorption, so wird vom absorbierenden
Querschnitt gesprochen, verzichtet man auf eine Trennung der Wirkung
von Absorption und Diffusion, so spricht man vom Wirkungsquerschnitt.
Andert sich die Zahl der ausgeschiedenen Elektronen mit ihrer Ge-
schwindigkeit, so wird dies darauf zuriickgefiihrt, daf die GréBe des
wirksamen Querschnitts von der Geschwindigkeit der Elektronen ab-
hingig ist. Durch Division mit der Zahl der Atome in dem betrachteten
Volumen erhilt man den Querschnitt pro Atom. Dieser steht mit der

mittleren freien Weglinge durch die Beziehung ]i = N . g in Verbin-

dung, wo N die Anzahl der Atome pro ccm bedeutet. A ist dabei die
Strecke, die die Elektronen im Mittel ohne Geschwindigkeits- und
Richtungsdnderung zuriicklegen.

Diese Definitionen, die vom Experiment zunichst gefordert wurden,
sind fiir die Beschreibung des Verlaufes eines Kathodenstrahlbiindels
eingefithrt worden. Wenn es jedoch darauf ankommt, nicht das Verhalten
eines Kathodenstrahlbiindels, sondern die Wechselwirkung zwischen
einem einzelnen Elektron und einem Atom zu beschreiben, ist es bei
dem heutigen Stande unserer Anschauungen tiber den Bau der Atome
zweckmifBiger, die Unterscheidung von Diffusion und Absorption zu
verlassen. Man wird dann folgende zwei Klassen von Zusammen-
stoBen zwischen einem Elektron und einem Atom unterscheiden:

1. Der ZusammenstoB kann elastisch erfolgen, d. h. die kinetische
Energie und der Impuls werden nach dem Energie- und Impulssatz beim
Stof im vollen Betrage in kinetische Energie und Impuls der StoSteil-
nehmer aufgeteilt. Da das Elektron eine mindestens 18oomal kleinere
Masse hat als das Atom, so behilt es beim elastischen StoB praktisch
seine ganze Energie.

2. Der ZusammenstoB kann unelastisch erfolgen, d. h. es gelten fiir
den StoB zwar der Energie- und Impulssatz, doch findet eine Energie-
ibertragung von einem StoBteilnehmer auf den anderen derart statt,
daB die kinetische Energie des einen ganz oder zum Teil sich in poten-
tielle oder innere Energie des anderen verwandelt.

Der unelastische Sto kann darin bestehen, daB3 das Elektron sich
dem Atom anlagert und auf diese Weise ein negatives Atomion gebildet
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wird — echte Absorption nach LENARD. Die kinetische Energie des
Elektrons kénnte dabei etwa als Spektrallinie ausgestrahlt werden. Da
alle Geschwindigkeiten méglich sind, miiBte hierbei ein kontinuierliches
Spektrum mit einer scharfen Grenze nach langen Wellen hin (ent-
sprechend der Geschwindigkeit o) und allmahlich abfallender Inten-
sitat auf der kurzwelligen Seite des Spektrums entstehen (Elektronen-
affinitatsspektrum von J. FRANCK (2)). Die Existenz dieses Spektrums ist
bisher noch nicht sichergestellt. Weiter kann vollstindiger Geschwin-
digkeitsverlust eintreten, wenn die kinetische Energie des Elektrons
gerade ausreicht, um im Atom einen Quantensprung anzuregen oder
das Atom zu ionisieren. Hat das Elektron eine groBere Energie, als fiir
einen solchen ProzeB erforderlich ist, so behilt die tiberschiissige Ener-
gie praktisch nur das Elektron. Diese zuerst von J. FRaANCK und
G. HErTz (3) nachgewiesenen unelastischen Sto8e, die unter quantenhaf-
tem Energieverlust des Elektrons zur Anregung oder Ionisierung des
Atoms fithren, sind im letzten Jahrzehnt Gegenstand auBerordentlich
zahlreicher Untersuchungen gewesen, die unsere Vorstellungen iiber den
Bau der Atome bestitigt und erweitert haben. Als unelastischen Sto
hat man auch den Fall zu bezeichnen, in dem die Energie des Elektrons
beim Auftreffen auf ein Atom als Wellenstrahlung (Bremsstrahlung)
ausgestrahlt wird. Das dabei ausgesandte kontinuierliche Spektrum hat
eine scharfe Grenze nach kurzenWellenldngen. Diese Vorginge sind zum
Teil in dem LENARDschen Absorptionsbegriff enthalten. SchlieBlich ist
der Vollstindigkeit halber zu erwahnen, dafl beim Zusammensto8 eines
Elektrons mit einem angeregten Atom die Anregungsenergie des Atoms
unter Riickkehr in den unangeregten Zustand in kinetische Energie
der StoBteilnehmer verwandelt werden kann. Ebenso kann ein Zu-
sammenstoB zwischen einem positiven Atomion und zwei Elektronen
erfolgen, bei dem ein neutrales Atom gebildet wird und die Ionisierungs-
energie und kinetische Energie dem tibriggebliebenen freien Elektron
beim Stof als kinetische Energie mitgegeben wird (O. KreiN und
S. RosserLanD (4), J. Franck (5), G. HorLst und E. OoSTERHUIS (6),
A. H. FowLER (7).

Die elastischen Zusammenst$Be duBern sich in der von A. GEHRTs (8)
im AnschluBl an Versuche von v. BAEYER zuerst festgestellten Reflexion
langsamer Elektronen an Metalloberflichen und in der von J. FRANCK
und G. HerTz (9) in einatomigen Gasen und Dampfen nachgewiesenen
elastischen Zuriickwerfung.

Bei der groBen Bedeutung, die die Arbeiten LENARDs fiir dieses
ganze Gebiet besitzen, scheint es uns angebracht, die Bezeichnungs-
weise LENARDs mit der eben dargestellten zu vergleichen. Denn es
ist nur natiirlich, daB seine Definitionen, die das damals zuerst von
ihm untersuchte Gebiet mittlerer und gréBerer Geschwindigkeiten um-
faBten, die heute meist unter einem etwas verianderten Gesichtspunkt
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gebrauchten Definitionen, die sich aus der allmahlichen Erweiterung
des Gebietes ergeben haben, iiberschneiden. Die folgende Tabelle mége
den Vergleich erleichtern. |

Beim Zusammentrefien eines Elektrons LENARD erklirt die Vorgiinge im Kathoden-

mit einem Atom konnen stattfinden: strahlbiindel, das ein Gas durchliuft, als '
A. unelastische Stifie. A. Absorption.
1. Bildung von negativen Ionen ———————> 1. echte Absorption
2. Bildung von positiven Ionen. (Ioni- < <
S

sierung)

. Bild . -
3. Bildung von angeregten Atomen. (An 2. unechte Absorption (echte

regung) _» Reflexion)

4. Ausstrahlung eines Brems- goﬁe\ —¢
et
spektrams B e\‘"e'“e“ i@ )
e nd A
Ge‘_,c\\*ﬂ %

groBie .
B. clastische Stiffe —=———————> B. Diffusion -
Geschwindigkeit 5 .
eschwindie enthdlt auch die Rickdiffu-

sion (unechte Reflexion)

Prinzipiell kénnen verschiedene Arten unelastischer und elastischer
StsBe nebeneinander auftreten, sobald Elektronen von einer bestimmten
Geschwindigkeit ab, die von Gas zu Gas verschieden ist, mit Atomen
zusammentreffen. Dabei hingt die Haufigkeit jedes einzelnen Vorganges
ab von der Elektronengeschwindigkeit, der Art der Atome und den ex-
perimentellen Bedingungen, wie z. B. von der Atomdichte. Das gleich-
zeitige Nebeneinanderstattfinden mehrerer verschiedener Elementar-
prozesse hat zur Folge, daB aus Messungen der Absorption im allge-
meinen nicht auf die Haufigkeit eines bestimmten Elementarprozesses
geschlossen werden kann, da sich sowohl die Bildung negativer Tonen,
als auch, wenn der Geschwindigkeitsverlust geniigend gro ist, Zusam-
menst6Be mit quantenhafter Energieabgabe, als auch elastische SteBe
(elastische Reflexion) als Absorption bemerkbar machen. Es gibt jedoch
einen Fall, in dem offenbar nur elastische St6Be vorhanden sein konnen.
Dieser tritt ein, wenn die Absorption bei Elektronengeschwindigkeiten,
die Kkleiner sind, als der niedrigsten Anregungsstufe des getroffenen
Atoms entspricht, in einem Edelgas oder einatomigen Metalldampf
gemessen wird. In diesen Gasen und Dampfen ist bisher noch nie Bil-
dung von negativen Atomionen beobachtet worden.

Die ZusammentsBe bei groBen und mittleren Geschwindigkeiten
sind von LENARD und seinen Mitarbeitern eingehend untersucht worden.
Die GroBe der Ablenkung des Elektrons aus seiner Bahn wéchst hier
mit steigendem Atomgewicht und mit sinkender Elektronengeschwindig-
keit. Es ist moglich, daB auch individuelle Eigenschaften der Atome
im Zusammenhang mit dem natiirlichen System der Elemente wirk-
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sam sind. LENARD (I) gibt an, daB die Zahl der StoBe, die erfolgen
miissen, um eine mittlere Bahnablenkung der Elektronen von 10 ° herbei-
zufiihren, folgende Werte besitzt:
Bei einer Geschwindigkeit von 0,92 Lichtgeschwindigkeit fiir
H, 450 000, Al 53 000, Au 4300;
bei einer Geschwindigkeit von 0,35 Lichtgeschwindigkeit fiir
H, 1600, Al 160, Au 33%).

Diese Zahlen sagen, daB bei sehr groBen Elektronengeschwindigkeiten
die Elektronen beim ZusammenstoBen mit den Atomen ihre Richtung
kaum #ndern. Mit kleiner werdender Geschwindigkeit werden die Ab-
lenkungen hiufiger und groBer. FaBt man diese Erfahrungen zu-
sammen, so ergibt sich, daB der Wirkungsquerschnitt der Atome
von einem sehr kleinen Wert bei groBen Geschwindigkeiten mit sinken-
der Geschwindigkeit anwichst. Man kann dieses Resultat auch so
ausdriicken, daB die Atome fiir immer rascher werdende Elektronen
durchlissiger werden. Dieses Verhalten hat bekanntlich schon 1903
LENARD zu der Annahme gefiithrt, die einen wesentlichen Schritt
in der Richtung der heutigen Atomtheorie bedeutet, daB sowohl die
negative als auch die positive Elektrizitit im Atom auf sehr kleine
Raume konzentriert sei. Mit immer kleiner werdender Geschwindigkeit
schien nach den bis zum Jahre 1921 vorliegenden Ergebnissen der Wir-
kungsquerschnitt sich etwa dem gaskinetischen Querschnitt des Atoms
zu nahern, und bei den Kkleinsten Geschwindigkeiten unterhalb einiger
Volt konstant zu bleiben.

Bei Messungen des Wirkungsquerschnitts fiir kleine Geschwindig-
keiten erhielten nun C. RAMSAUER (I0) und gleichzeitig H. F. MAYER
(11) in den leichten Edelgasen ein ganz unerwartetes und sehr {iber-
raschendes Resultat. Wéahrend sie fiir Wasserstoff und Stickstoff den
oben skizzierten Verlauf des Wirkungsquerschnitts in Abhingigkeit
von der Elektronengeschwindigkeit bestitigten, ergab sich in Helium,
Neon, vor allem besonders stark ausgeprigt im Argon mit sinkender
Geschwindigkeit wieder ein Ansteigen des Wirkungsquerschnitts bis
zu einem Maximum, das ein Vielfaches des gaskinetischen Wertes ergibt.
Im weiteren Verlauf sinkt der Wirkungsquerschnitt bis§ zu der kleinsten
untersuchten Geschwindigkeit von 0,75 Volt weit unter den gaskine-
tischen Wert. Im AnschluB an diese Arbeiten sind von verschiedenen
Seiten Untersuchungen in der gleichen Richtung vorgenommen worden,
die zu einer Bestitigung und Erweiterung dieser Ergebnisse gefiihrt
haben. Von den dabei angewandten Methoden méchten wir nur die
von RAMSAUER benutzte ausfiihrlich beschreiben, die bei weitem
die zuverlassigste und einwandfreieste ist, wihrend wir die — mit der

1) Die StoBzahlen sind berechnet unter Benutzung der — etwa aus der
inneren Reibung folgenden — gaskinetischen Atomquerschnitte.
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RavsavErschen Methode mehr oder weniger verwandten — von
H. F. MAYER, G. Her1Z (12) und R. MinrkowsKI und H: SPONER (13)
und die mehr indirekte Methode von TowNSEND und BAiLEY (I4) nur
kurz skizzieren.

Die Ramsavuersche Methode besteht in einer direkten Messung der
Intensitiat, die ein Elektronenbiindel nach Durchlaufen zweier verschie-
den langer Wege noch besitzt. Die Elektronen werden lichtelektrisch
an einer Zinkplatte Z (siehe Abb. 1) ausgeldst und durch ein Magnet-
feld auf einen kreisfsrmigen Weg gezwungen, der durch eine Anzahl
Blenden geometrisch festgelegt ist. Die gewiinschte Geschwindigkeit
der Elektronen wird durch eine zwischen Zinkplatte und erste Blende
gelegte Spannung erzeugt und das Magnetfeld passend gew#hlt. Nach
Durchlaufen der Kreisbahn bis Blende B, treten die Elektronen in einen
Auffangkafig 4,, aus dem
sie nach Durchlaufen eines
Viertelkreises in einen zwei-
ten Auffangkifig A, gelangen
konnen. Es werden nun elek-
trometrisch die Zahlen der
Elektronen gemessen, die
in beide Auffangkifige zu-
sammen und die nur in den
letzten Auffangkifig ein-
treten. Die Differenz beider
Zahlen ergibt dann den In-
tensititsverlust,  der beim
Durchlaufen des Viertel-
kreises im ersten Auffang-

£ 2 kafig eintritt; dieser kann

Abb. 1 (nach RAMSAUER). auch direkt gemessen wer-

den, indem man die Zahl der

im ersten Kifig allein aufgefangenen Elektronen feststellt. Da jedes

Elektron, das eine Richtungs- oder Geschwindigkeitsinderung erfahrt,

aus der durch die Blenden festgelegten Kreisbahn entfernt wird, gibt

der Intensititsverlust die Gesamtzahl der Elektronen an, die auf dem

seiner Lange nach bekannten Wege im ersten Auffangkifig ihre Richtung

oder Geschwindigkeit geandert haben. Mit Hilfe des Exponentialgesetzes

fiir die Absorption, das fir diese Anordnung streng gilt, 14Bt sich un-

mittelbar die freie Weglinge und daraus bei bekanntem Druck des

untersuchten Gases der gesamte wirksame Querschnitt des Atoms
berechnen.

H. F. MAYER benutzt ein von einem Glithdraht ausgehendes Elek-
tronenbiindel, das durch Blenden begrenzt ist; dieses fillt nach Durch-
laufen einer Strecke im Gase in einen Kifig, der im Vakuum verschieb-
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bar ist, so daB die Linge der durchlaufenen Strecke verinderlich ist.
Auch hier wird der Intensititsverlust bei einer bekannten Anderung
des Weges gemessen und daraus der Wirkungsquerschnitt berechnet.

G. Hertz 1aBt die von
einem Glithdraht aus-
gehenden Elektronen in
einen Kasten eintreten,
dessen eine Seitenwand
aus Drahtnetz besteht,
und miBt die Zahl der
Elektronen, die nach
elastischen Reflexionen
an Gasatomen seitlich
herausgelangen; diese
Zahl hingt nur ab von
der freien Weglinge.
Es werden die Drucke
festgestellt, bei denen
die Zahlen der heraus-
tretenden Elektronen,
also die freienWeglidngen
in verschiedenen Gasen
gleich sind. Die Wir-
kungsquerschnitte ver-
halten sich dann umge-
kehrt wie die Drucke.
Diese Methode gestattet
also nur relative Mes-
sungen. Die von R. MIN-
kKowskl und H. SPONER
angegebene Methode eig-
net sich nur zum quali-
tativen Nachweis einer
Abhingigkeit der freien
Weglinge von der Ge-
schwindigkeit. Man be-
schleunigt Elektronen
zwischen einem Glith-
draht und einem ihn eng
umgebenden Netz und
miBt die nach Durch-
laufen eines feldfreien
Raumes auf einen Auf-
fanger gelangende Elek-
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tronenzahl. Die Stromspannungskurve muf3 dann bei konstanter freier
Wegliange und Fehlen unelastischer StoBe zunichst nach dem V */z-Gesetz
ansteigen und nach erreichter Siattigung konstant bleiben. Jede Abwei-
chung von diesem Verlauf beweist bei Geschwindigkeiten, bei denen noch
keine unelastischen St6Be auftreten, eine Abhingigkeit der freien Weg-
lainge von der Geschwindigkeit. TowNSEND und BAILEY messen die
Verbreiterung eines lichtelektrisch ausgelésten Elektronenbiindels und
seine Ablenkung im Magnetfeld und bestimmen daraus die mittlere Ge-
schwindigkeit der ungeordneten Bewegung der Elektronen und ihrer
Fortschreitungsgeschwindigkeit im elektrischen Felde. Die Ergebnisse
lassen sich zur Berechnung der freien Weglinge der Elektronen be-
nutzen.

Die in den Arbeiten aller dieser Autoren am hiufigsten untersuchten
Stoffe sind die Edelgase, fiir die die Resultate aller Forscher qualitativ
iibereinstimmen. Als die besten Werte diirfen wohl die von RAMSAUER
gemessenen gelten, die in der Abb. 2 wiedergegeben sind, in der fiir alle
Edelgase die Querschnittssumme pro ccm, d. h. die reziproke freie Weg-
lange als Funktion der Geschwindigkeit eingetragen ist. Wie man sieht,
ist bei allen Edelgasen der Verlauf des Wirkungsquerschnitts der gleiche;
mit sinkender Geschwindigkeit wird zuerst ein Maximum des Wirkungs-
querschnitts erreicht, das ein Mehrfaches des gaskinetischen Quer-
schnitts betrigt, dann folgt ein starkes Abnehmen bis zu Werten, die
bei Argon, Krypton und Xenon den gaskinetischen Querschnitt weit
unterschreiten. Bei Ne, A, Kr und Xe riickt die Lage des Maximums
mit groBerem Atomgewicht zu kleineren Geschwindigkeiten, seine ab-
solute Hohe steigt dabei an. ILage des Maximums bzw. GroBe der
maximalen Wirkungsquerschnittssumme pro ccm sind bei 0° und 1 m
Druck fir ‘

He 3,2 Volt bzw. 21 cm?

Ne 25 . " 13 ,,
A 132 , 8
Kr 11,3 ,, ,, 98 ,,
Xe 6,4 ,, , I4T ,,

He fallt mit einem Maximum von 21 cm?® bei 3,2 Volt aus der Reihe der
anderen Edelgase heraus, bei denen, wie die oben stehenden Zahlen
zeigen, auch kein einfacher Zusammenhang zwischen Lage oder Hshe
des Maximums und Atomgewicht oder Ordnungszahl besteht. Ein dhn-
liches Verhalten des Wirkungsquerschnitts ist nach Messungen von
R. Minkowskr (15) bei Cd und Hg anzunehmen, doch scheint hier die
Abnahme erst bei den kleinsten Geschwindigkeiten merklich zu werden.
In CO, fand H. F. MAYER wieder einen bei den kleinsten Geschwin-
digkeiten konstanten Wert des Wirkungsquerschnittes. Noch nicht
endgiiltig geklart erscheint die Lage beim Wasserstoff. Hier sprechen
die Werte von H. F. MAYER und RAMSAUER, die sich recht gut mit
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ilteren Werten von LENARD (7) und ROBINSON (I6) zu einer glatten Kurve
zusammenschlieBen, dafiir, daB der Wirkungsquerschnitt von etwa
4 Volt ab nach unten mit dem Vierfachen des gaskinetischen Wertes
konstant bleibt. TowNSEND und BAILEY finden andererseits ein flaches
Maximum des Wirkungsquerschnittes bei etwa 4 Volt. Neuerdings hat
GLOCKLER (I7) Messungen in Methan mit der von den Verfassern an-
gegebenen Methode versffentlicht, wiahrend BropE (18) das Methan
nach der RamsavueErschen Methode untersucht hat. Aus diesen Ar-
beiten ergibt sich, daf auch CH, fiir langsame Elektronen starke
Durchlassigkeit zeigt. Stickstoff ist von H. F. MAvER und C. Rams-
AUER mit {ibereinstimmendem Resultat untersucht worden. Aus ihren
Messungen ergibt sich ein von 4 Volt nach kleineren Geschwindigkeiten
hin konstanter Wert des Wirkungsquerschnitts, der etwas gréBer als
der gaskinetische ist. GLOCKLER hat im Gegensatz dazu bei Messungen
mit der von den Verfassern angegebenen Methode in Stickstoff Kurven
erhalten, die die Méglichkeit zulassen wiirden, daB auch hier eine Ab-
hingigkeit des Wirkungsquerschnitts von der Geschwindigkeit bei
kleinsten Geschwindigkeiten vorliegt. Auch Brope erhilt fiir Stick-
stoff eine anscheinend komplizierte Abhingigkeit der freien Weglinge
von der Geschwindigkeit. Daher kann man das Verhalten von Stick-
stoff langsamen Elektronen gegeniiber noch nicht als véllig geklart be-
trachten.

Die bei den Edelgasen erhaltenen Resultate legen den Gedanken
nahe, daB mit abnehmender Geschwindigkeit der Wirkungsquerschnitt
immer weiter abnimmt, daf also Elektronen mit nicht merklich von Null
verschiedener Geschwindigkeit beim Zusammentreffen mit einem Atom
dieses ohne Ablenkung durchqueren. H. SPONER (19) ist bei Messungen
in den schweren Edelgasen in der Tat zu dem Ergebnis gelangt, daB3
der Wirkungsquerschnitt mindestens bis zu Elektronengeschwindig-
keiten von 0,1—o0,2 Volt stindig weiter abnimmt. Andererseits haben
TowNseEND und BAILEY ein Minimum des Wirkungsquerschnitts bei
etwa 0,4 Volt in A gefunden; es ist jedoch bei ihrer Methode gerade bei
den Kkleinsten Geschwindigkeiten eine Stérung durch Raumiadungs-
wirkung zu erwarten, die einen Anstieg des Wirkungsquerschnitts vor-
tduschen kann. Es liegt also selbst bei vorsichtiger Beurteilung der Er-
gebnisse kein Grund gegen die Annahme vor, daB der Wirkungsquer-
schnitt bei den kleinsten Geschwindigkeiten seinen kleinsten Wert
annimmt.

Die prinzipielle Bedeutung der Abnahme des Wirkungsquerschnitts
bei kleinen Geschwindigkeiten bis auf Betrige, die weit unterhalb
des gaskinetischen Querschnitts liegen, ist, daB der Zusammenstof3
auch bei kleinsten Geschwindigkeiten einen Durchgang des Elek-
trons durch das Atom mit mehr oder weniger grofer Beeinflussung
bedeutet. Diese Anschauung bewdhrt sich auch bei den Ergebnissen,
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die amerikanische Forscher neuerdings bei der Untersuchung der Re-
flexion von Kathodenstrahlen an festen Oberflichen erhalten haben.

Beschiefit man eine Metallplatte mit Elektronen, so gehen von dieser
Platte, wie zuerst AusTIN und STARKE (20) 1902 gezeigt haben, wieder
Elektronen aus. Die Untersuchung dieser Erscheinung kann in der
Weise erfolgen, daB man das Kathodenstrahlbiindel abwechselnd in
einen Auffangkifig und auf die Metallplatte auffallen 148t. Dann ergibt
der Strom zum Auffangkifig die Gesamtzahl der einfallenden Elektronen,
der Strom zur Platte diese Zahl, vermindert um die Zahl der von der
Platte ausgehenden Elektronen. Eine andere Méglichkeit ist die, daB
man der untersuchten Platte einen Auffangkifig gegeniiberstellt, in
dem dann die zuriickgehenden Elektronen direkt zur Messung gelangen.
Bringt man diesen Auffinger drehbar an, so 1aBt sich die Richtungs-
verteilung der von der Platte ausgehenden Elektronen untersuchen. Die
Geschwindigkeitsverteilung dieser Elektronen kann man in beiden
Fillen so untersuchen, dafl man durch Anlegen eines variablen elek-
trischen Feldes alle Elektronen mit Geschwindigkeiten unterhalb eines ge-
wissen Wertes am Verlassen der Platte hindert. LENARD (J) hat gezeigt,
daB bei groBer Geschwindigkeit der Primirelektronen die Geschwindig-
keit der groBen Mehrzahl der von der Platte ausgehenden Elektronen
bedeutend kleiner als die Primargeschwindigkeit ist. Diese langsamen
Sekundirelektronen sind bei unelastischen Zusammenst6B8en der Pri-
mirelektronen mit den Metallatomen freigemacht. Ihr Auftreten erfolgt
ebenso wie bei den zur Ionisierung und Anregung fithrenden unelastischen
StoBen in Gasen erst, wenn die Primdrgeschwindigkeit einen bestimmten
Wert iiberschreitet. A. GEHRTS konnte dann zeigen, daf3 auch unterhalb
dieser kritischen Primirgeschwindigkeit Elektronen von der Platte aus-
gehen, und zwar solche, deren Geschwindigkeit nicht merklich verschie-
den ist von der Primirgeschwindigkeit. Untersuchungen iiber dieses
Gebiet sind spiter von verschiedenen Seiten unternommen worden und
haben mancherlei Aufschliisse ergeben, jedoch haben erst die neuesten
Untersuchungen von FARNSWORTH (2I) und DavissoN und Kuns-
MAN (22) volle Klarheit gebracht, und scheinen endgiiltig das Auftreten
und den Verlauf der Reflexion an festen Oberflichen festgestellt zu
haben.

FArRNSWORTH gelang es nachzuweisen, da3 die reinen Eigenschaften
der Metalloberfliche selbst dann noch nicht zur Beobachtung kommen,
wenn die benutzte Metallplatte sorgfiltig gereinigt und der ganze Ap-
parat zur Entfernung von Gasschichten unter stundenlangem Erhitzen
auf 400° hoch evakuiert wird, sondern erst, wenn die Metallplatte beim
Evakuieren lingere Zeit auf helle Rotglut gebracht wurde. Es ergab
sich, daB bei Nickel bei einer Primirgeschwindigkeit von 0,2z Volt in
merklichem MafBe reflektierte Elektronen aufzutreten beginnen, deren
Zahl bis etwa 4 Volt im Verhaltnis zum Primarstrom stark ansteigt,
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um dann bis 8,6 Volt konstant zu bleiben. Bei dieser Primargeschwindig-
keit setzt scharf die Aussendung von Sekundirelektronen ein, deren
Zahl mit steigender Primirgeschwindigkeit bestindig anwichst. Da-
neben aber konnte FARNSWORTH sicherstellen, daBl mindestens bis zu
einer Primargeschwindigkeit von 110 Volt in kleiner Zahl Elektronen
mit der nahezu unverminderten Primérgeschwindigkeit, also reflek-
tierte, von der Platte ausgehen. DavissoN und KuNsMAN haben gleich-
zeitig unter dhnlich reinen Bedingungen das Auftreten solcher schneller
reflektierter Elektronen bis zu Primirgeschwindigkeiten von 1500 Volt
an Platten aus Platin, Magnesium, Aluminium und Nickel beobachtet,
und bei der Untersuchung der Richtungsverteilung dieser reflektierten
Elektronen sehr interessante Resultate erhalten. Sie lassen ein enges

Priméinstrom x 70* Primérstrom x 70%

Abb. 3. Richtungsverteilung der an Mg reflektierten Elektronen.
(Aus Physical. Review Bd. 22, 250, 1923.) .

Elektronenbiindel, meist unter einem Winkel von 45°, auf die jeweils
untersuchte Metallplatte fallen, und messen nun die Anzahl der von der
Platte mit mehr als 9/;, der Primirgeschwindigkeit ausgehenden Elek-
tronen in verschiedenen Richtungen (15—135°) zur Einfallsrichtung.
Die so erhaltenen Richtungsverteilungskurven scheinen nun durchaus
charakteristisch fiir die Zugehorigkeit des untersuchten Metalls zu einer
bestimmten Periode des periodischen Systems zu sein. Bei Al und Mg
ist diese Kurve von gleicher Art. Bei Mg (Abb.3), das besonders ein-
gehend untersucht ist, zeigt die Richtungsverteilung bei Primargeschwin-
digkeiten bis 500 Volt einen Verlauf, der auf ein Maximum in der Ein-
fallsrichtung schlieBen 1aBt, bei groBeren Geschwindigkeiten verschiebt
sich das Maximum bis zu go°. Bei Ni tritt zu diesem Maximum ein seit-
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liches Maximum dazu, dessen Richtung von der Primirgeschwindigkeit
in der Weise abhingt, daB sie bei 200 Volt einen Winkel von 70° mit
der Einfallsrichtung bildet, wihrend bei gréBeren und kleineren Ge-
schwindigkeiten der Winkel groBer ist. Bei Pt (Abb. 4), das bis etwa
250 Volt Primirgeschwindigkeit nur ein Maximum in der Einfallsrich-
tung erkennen 148t, treten bei gréBeren Geschwindigkeiten immer deut-
licher mehrere Maxima hervor. Zwischen 500 und 1000 Volt werden
vier Maxima gefunden, eines in der Einfallsrichtung und drei in einem
Winkelbereich von 15—135° zur Einfallsrichtung, also zwei seitliche
Maxima mehr als bei Ni.

Vergleicht man die Zahl der Maxima bei den verschiedenen unter-
suchten Stoffen mit der Zahl der Elektronengruppen, die in den be-
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.Abb. 4. Richtungsverteilung des an Pt reflektierten Elektronen.
(Aus Physical. Review Bd. 22, 248, 1923.)

treffenden Atomen nach der Borrschen Theorie des Atombaues vor-
handen sind, so sieht man, daB die Zahl der Maxima jeweils um zwei
Kleiner ist als die Zahl der Elektronengruppen. Das legt den Gedanken
nahe, diese Resultate mit einem geeignet idealisierten Atommodell ab-
zuleiten unter der Annahme, daB die schnellen reflektierten Elektronen
in ein Atom eindringen und es ohne merklichen Energieverlust wieder
verlassen kénnen. Setzt man die Giiltigkeit der Elektrodynamik fiir die
Beschreibung der Bewegung des Elektrons in einem Atom voraus, so
erfahrt ein Elektron in dem Feld eines Atoms eine Ablenkung unter der
Wirkung der elektrostatischen Anziehung zwischen Kern und Elektron
und gleichzeitig einen Energieverlust durch Ausstrahlung infolge der Be-
schleunigung. Dieser Energieverlust wird um so gréBer, je mehr das Elek-
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tron ausseiner Bahn abgelenkt wird. Beihinreichend groBer Geschwindig-
keit der Elektronen wird nur eine sehr kleine Anzahl von Elektronen, deren
Bahn gentigend dicht am Kern vorbeifithrt, einen merklichen Energie-
verlust erfahren, so dal man von dem hier praktisch bedeutungslosen
Energieverlust durch Ausstrahlung wird absehen kénnen, ohne eine
wesentliche Beeinflussung des Resultats befiirchten zu miissen. Bei
kleinen Geschwindigkeiten wird dagegen der Energieverlust immer be-
trichtlicher, bis er zuletzt unterhalb einer vom Kernabstand der An-
fangsrichtung des Elektrons abhingigen Geschwindigkeit die kinetische
Energie des Elektrons iibersteigt. Dann kann das Elektron das Atom
nicht mehr verlassen, es muB} sich auf einer Bahn bewegen, die sich
immer mehr dem Kern nihert, und schlieBlich in den Kern geraten.
Diese Folgerung steht sichtlich in offenem Widerspruch gegen die Er-
fahrung. Es ist also von vornherein zu erwarten, daB unter Voraus-
setzung der Giiltigkeit der Elektrodynamik eine Beschreibung der Vor-
ginge bei kleinen Geschwindigkeiten nicht zu erzielen ist, und daB es
notig sein wird, Einschrinkungen der Elektrodynamik zu treffen, um
mit der Erfahrung in Ubereinstimmung zu kommen. Solche Ein-
schrankungen sind von F. HuNp bei der theoretischen Deutung der
Rawmsavuerschen Ergebnisse vorgenommen worden. Hierauf soll weiter
unten ausfithrlich eingegangen werden, wogegen bei der folgenden Be-
sprechung des Verhaltens schnellerer Elektronen von dem Einflufl
der Ausstrahlung abgesehen wird.

DavissoN und KunsMan ersetzen das Atom durch ein Modell, das
aus einem Kern mit der Ladung E und einer einzigen Schale mit der
Ladung — E und dem Radius ¢ besteht. Dann wird die Intensitat,
die in einer Richtung mit dem Winkel v zur Einfallsrichtung zuriick-
geht, wenn pro sec und qecm N Elektronen mit der Geschwindigkeit
V (in e. st. E.) auffallen:

2 Zld —1 *
J‘P = Ve ((2(;’ — 1)*(1 + cos ) 4 (1 — cos ) ) !
VI;Q ist. Diese Richtungsverteilung (siehe Abb. 5) zeigt also ein

wo 3 =

Maximum in der der Einfallsrichtung entgegengesetzten Richtung ¥ =o,
solange § <C1ist. Wird § >>1, so liegt einMaximum in der Einfallsrichtung,
d. h. aber, daB bei groBen Geschwindigkeiten die geringen Ablenkungen
am hiufigsten sind. Sie itberwiegen um so mehr, je groBer die Geschwin-
digkeit und je kleiner die Kernladung ist. Das ist aber gerade das von
LeNARD erhaltene Resultat, das wir auf S. 71 bereits angegeben haben.
Vergleichen wir die dort angegebenen Zahlen mit der aus der obigen

Formel berechneten mittleren Ablenkung fiir eine Durchquerung, die

sich bei geniigend groBen Geschwindigkeiten (§ > 1) proportional ~IE;;;
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ergibt, so ist von vornherein keine quantitative Ubereinstimmung zu
erwarten. Insbesondere wird die Abhingigkeit von der wahren Kern-
ladung schwicher als quadratisch sein, weil nur ein Teil der Elektronen
so tief in das Atom eindringt, daB er in das Gebiet der ungeschwachten
Kernladung gerit, und auch dieser Teil durchliuft zunichst Gebiete,
in denen die Kernladung durch die Elektronen des Atoms mehr oder
weniger abgeschirmt ist. In der Tat zeigen die LENARDschen Werte
eine noch etwas schwicher als lineare Abhingigkeit von der wahren
Kernladung. Ebenso mufl die Abhangigkeit von der Geschwindigkeit
in Wirklichkeit schwicher als quadratisch sein, und zwar um so mehr,
je groBer die wahre Kernladung ist. Das 148t sich daraus am einfachsten

14
ersehen, daB bei groBer Kernladung im Innern~E—9noch so klein sein

kann, daB das Maximum der Richtungsverteilung in die der Einfalls-
richtung entgegengesetzte Richtung fillt, wihrend fiir die dulleren Teile

14
T} schon so groB ist, daf} die kleinen Ablenkungen {iberwiegen. In der

Tat verhalten sich die Quadrate der Voltgeschwindigkeiten in den beob-
achteten Zahlen rund wie 1 : 500, wihrend die Durchquerungszahlen
bei H, etwa wie 1 : 300, Al 1: 400 und Au 1 : 140 sich verhalten. Am
besten ist die Ubereinstimmung bei Al, wo auch das der Rechnung zu
Grunde gelegte Modell der Wirklichkeit am nachsten kommen sollte.

Will man nun, wie es DavissoN und KuNsMAN getan haben, die
experimentell gefundenen Richtungsverteilungskurven mit den berech-
neten quantitativ vergleichen, so ist zu beriicksichtigen, daf die ge-
messenen Kurven nicht rein die Wirkung der Streuung in einem ein-
zelnen Atom wiedergeben, weil ein Teil der Elektronen seine Ablenkung
auf einem lingeren Weg bei mehreren Zusammenstéfen erhalten haben
wird. Der Einfluf} dieser Stérung muf} am schwichsten sein in der Rich-
tung senkrecht zur Oberfliche der Metallplatte, am starksten in der
Richtung der Platte, in der auch stets die Intensitit o gemessen wird.
Da dieser Fehler symmetrisch zur Normalen der Platte verlaufen mu8,
wird man erwarten, da8 das Verhiltnis der Intensititen in Richtungen,
die nach entgegengesetzten Seiten um gleiche Winkel vom Einfallslot
abliegen, nur wenig verfilscht ist, und deshalb dieses Verhiltnis mit
dem aus der Formel berechneten vergleichen. Man sieht zunichst beim
unmittelbaren Vergleich der experimentellen (Abb. 3) und theoretischen
(Abb. 5) Verteilungskurven, daB das allgemeine Verhalten durchaus
gleichartig ist, bis auf einen Buckel in den gemessenen Kurven, der bei
Geschwindigkeiten bis zu 100 Volt im Winkelbereich von < 60°
hervortritt und bei gréBeren Geschwindigkeiten verschwindet. Die ge-
messenen Kurven zeigen bei kleinen Geschwindigkeiten zunichst ein
Maximum in der Richtung 1 = o, das mit wachsender Geschwindigkeit
anfangs ausgeprigter wird und dann abnimmt, bis schlieBlich die In-
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tensitat in der Richtung ¥ = o schwicher wird als in der Richtung
Y = g0°. Der in der oben skizzierten Weise durchgefiihrte genauere
Vergleich ergibt zwar zunichst nur eine qualitative Ubereinstimmung.
Eine einigermaBen quantitative Ubereinstimmung 148t sich jedoch er-
zielen, sobald man annimmt, daB die wahre Geschwindigkeit der Elek-
tronen beim Eindringen in die Schale gréBer ist als die Primir-
geschwindigkeit. Man kann, um dies zu erkliren, annehmen, daB die
Schale die Ladung des Kernes nicht vollkommen kompensiert, so daf3
ein duBeres Feld iibrigbleibt, in dem die Elektronen eine zusitzliche
Geschwindigkeit erhalten. Nach BoHR (23) besteht das Mg-Atom aus
einem Kern mit der Ladung + 12 ¢, zwei K-Elektronen, acht L-Elek-
tronen und zwei Valenzelektronen in der M-Gruppe. DaB ein positiver
Kern mit einer Schale nur ein sehr
roher Ersatz fiir das wirkliche Atom
sein kann, leuchtet ohne weiteres ein.
Um aber trotzdem den quantitativen
Vergleich zu ermoglichen, wird man
den Kern des Atoms zusammen mit
den K-Elektronen im Modell durch
einen Kern mit der effektiven La-
dung + 10e ersetzen, und annehmen,
daB die eindringenden Elektronen ihre
zusitzliche Geschwindigkeit im Gebiet
zwischen L- und M-Elektronen erhal-
ten. Fiithrt man nun in dieser Weise
den Vergleich durch, so erhilt man
als Besetzung der Schale des Modells
sechs Elektronen in einem Abstand
von 1,3+107% cm vom Kern, wihrend o
sich vier Elektronen weiter aullen be- Abb. 5 (aus Physical. Review
finden miissen. Der Abstand ist von Bd. 21, 642, 1923).

der richtigen GroéBenordnung, auch

die Abweichung der Besetzungszahlen von der wirklichen Verteilung
der Elektronen auf die Gruppen ist nicht so groB3, daB sie zu Bedenken
AnlaB gibt, zumal einerseits das Modell ein auBerordentlich roher Er-
satz fir das Atom ist und andererseits die Beobachtungen nicht rein
die streuende Wirkung eines einzelnen Atoms wiedergeben. Jedenfalls
ist die Ubereinstimmung zwischen der beobachteten Streuung und der
modellmifig zu erwarteten schon hinreichend, um die Annahme zu
rechtfertigen, daf die Mehrzahl der von DavissoN und KuNsMaN be-
obachteten Elektronen solche sind, die ihre Ablenkung beim Durch-
queren eines einzelnen Atoms erhalten haben. Der obenerwihnte Buk-
kel kann erkliart werden, wenn man bedenkt, daB3 eine Anzahl Elek-
tronen nur in dem Feld auBerhalb der hauptsichlich wirksamen Schale

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. ILI. 6
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abgelenkt werden muB3. Diese Elektronen miissen bei einem bestimm-
ten Winkel plétzlich zu der hauptsichlichen Verteilung hinzutreten
und von da ab nach groBeren Winkeln, d. h. kleineren Ablenkungen,
hin bemerkbar sein, weil von einer bestimmten Ablenkung an alle
Elektronen in die hauptsichliche Schale eindringen miissen. In der
Tat scheint der Buckel bei einem von der Geschwindigkeit abhingen-
den Winkel ziemlich scharf einzusetzen. Da auch diese Abhingigkeit
von der Geschwindigkeit befriedigend mit der modellmiBig zu erwar-
tenden iibereinstimmt, ist es wohl ziemlich sicher, daB3 der Buckel ein
weiteres und direktes Anzeichen fiir die Existenz der Valenzelektronen
in der M-Schale auflerhalb der hauptsichlich fiir die Streuung wirk-
samen L-Schale ist. Ein Anzeichen fiir die Existenz der K-Elektronen
ist in den Richtungsverteilungskurven nicht aufzufinden. Es mufl
dahingestellt bleiben, ob sich bei gesteigerter Genauigkeit doch noch
Einzelheiten ergeben, die auf die K-Elektronen zuriickzufithren sind.
Die seitlichen Maxima bei Ni und Pt lassen sich erkliren, wenn man
annimmt, daB hier mehrere Schalen deutlich wirksam sind. Sie ent--
stehen dann genau wie der Buckel beim Magnesium dadurch, daB ein
Teil der Elektronen nicht in eine innere Schale eintritt. Wie bei Mg
werden auch hier die K-Schale nicht und die Valenzelektronen héch-
stens bei kleinen Geschwindigkeiten sich im Verlauf der Verteilungs-
kurve bemerkbar machen. Dann mull die Zahl der Maxima {iber-
einstimmen mit der um zwei verminderten Zahl der Elektronengruppen
im Atom, wie es auch tatsichlich der Fall ist.

Uber das Verhalten der Atome kleinsten Elektronengeschwindig-
keiten gegeniiber hat F. HunD (24) theoretische Uberlegungen an-
gestellt. Hier wird, wie schon oben erwihnt wurde, die Strahlung
so merklich, daB die Elektronen unter Zugrundelegung der klassi-
schen Gesetze von den Atomen dauernd eingefangen werden-sollten.
Es miissen daher irgendwelche Einschrinkungen der Giiltigkeit der
Elektrodynamik vorliegen. Wenn man bedenkt, da RUTHERFORD
bei der Untersuchung der Streuung von a-Strahlen das Coulombsche
Gesetz bis zu einem Abstand von 10~ cm vom Kern bestitigt fand,
so liegt es nahe, zunichst anzunehmen, daB zwar die Gesetze der
elektrostatischen Anziehung giiltig bleiben, daB aber die Ausstrahlung
viel geringer ist, als sich aus der Elektrodynamik ergibt, so daB der
Energieverlust durch Ausstrahlung auch bei denlangsamsten Elektronen
vernachlissigt werden kann. Dann wiirden etwa die oben durchge-
fithrten modellmiBigen Uberlegungen auch hier anwendbar sein, und es
ergibe sich, daB fiir die langsamsten Elektronen beim Austritt aus dem
Atom alle Richtungen gleich berechtigt wiren, wie dies bei der elastischen
Reflexion der Fall ist. Es wire jedoch nicht méglich, daB eine groBe
Zahl der Elektronen das Atom ohne jede merkliche Beeinflussung
durchliuft, wie das zur Erklirung des von RaMSAUER gefundenen Ef-
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fektes erforderlich ist. Dagegen wire es prinzipiell moglich, daB das
Kraftfeld im Atom von solcher Art ist, daB die meisten Elektronen mit
der Geschwindigkeit, bei der der Wirkungsquerschnitt ein Minimum
hat, eine Ablenkung erfahren, die nahezu 2st oder 47 usw. betrigt,
was zur Deutung des geringen Querschnitts geniigen wiirde. Es ist
zwar, wie F. HUND gezeigt hat, moglich, solche Kraftfelder anzu-
geben, es fithrt jedoch die Annahme solcher Kraftfelder zu Wider-
spriichen mit der Erfahrung in anderen Punkten. Vor allem ist nicht
einzusehen, warum dieses spezielle Kraftfeld in allen schweren Edelgasen
auftreten soll. Ferner ist die weitgehende Ubereinstimmung der Groe
und des Verlaufs des Wirkungsquerschnitts bei den nach verschiedenen:
Methoden ausgefiihrten Messungen schwer verstindlich. Wiirden sich
die Ablenkungen, wie es bei dem speziellen Kraftfeld sein miiBte, in der
Nihe von 2 7, 4 7z usw. hiufen, so miilite der Betrag der Elektronen,
die als unabgelenkt gemessen werden, stark von der Versuchsanord-
nung abhingen. Die Ubereinstimmung zwischen den Ergebnissen z. B.
R. Ramsavirs und H. F. MAYERs zeigt, daB} eine stetige Anhiufung
der Ablenkungswinkel um ausgezeichnete Werte bei einer bestimmten
Geschwindigkeit nicht vorliegen kann, sondern daB ein Teil der Elek-
tronen streng geradeaus liuft, ein anderer Teil dagegen Ablenkungen
ohne Vorzugsrichtung erfihrt. Das bedeutet aber, dal es sich um
einen unstetigen Vorgang handelt, der nach der klassischen Elektro-
dynamik nicht zu verstehen ist. Auch ein Versuch von Zwicky (24),
durch Beriicksichtigung der Tatsache, daB3 das Feld im Atom in Wirklich-
keit ein Wechselfeld und kein statisches Feld ist, zu einem Verstindnis
der hohen Durchlissigkeit fiir kleine Geschwindigkeiten zu gelangen, kann
kaum als iiberzeugend angesehen werden. Es muB also die Einschrin-
kung der Giiltigkeit der Elektrodynamik, die in jedem Falle unvermeidlich
ist, in tiefergreifender Weise erfolgen, als wir zunichst angenommen ha-
ben. Die Uberlegungen, die F. HUND anstellt, lehnen sich an eine Theorie
des kontinuierlichen Réntgenspektrums von H. A. KRAMERs (26) an.

Es wird dabei angenommen, daB ein in das Kraftfeld eines Atoms
eindringendes Elektron nicht, wie dies von der Elektrodynamik gefor-
dert wird, unter Aussendung eines kontinuierlichen Spektrums aus seiner
geradlinigen Anfangsbahn in eine geradlinige Endbahn abgelenkt wird,
sondern daf3 die Ablenkungen als ein Quanteniibergang aus einer gerad-
linigen Bahn auf eine andere geradlinige Bahn beschrieben werden kénnen.
Die Energiedifferenz 4 E zwischen den beiden Bahnen wird nach der
Beziehung 4 E = hv monochromatisch ausgestrahlt. Die Wahrschein-
lichkeit fiir einen solchen Ubergang soll héchstens so groB sein, daB fiir
keine Frequenz eine groBere Intensitit auftritt, als dem nach der Elek-
trodynamik ausgestrahlten kontinuierlichen Spektrum entspricht. Die
maximale Frequenz, die dabei ausgestrahlt werden kann, bestimmt sich
aus der linearen Geschwindigkeit v des Elektrons nach der Gleichung

6%
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hv = 3 mv®. Das wirklich ausgestrahlte Spektrum unterscheidet sich
also von dem klassischen Spektrum dadurch, daB es bei einer bestimmten
Frequenz abbricht. Das auf diese Weise fortfallende Stiick des klas-
sischen Spektrums wird um so groBer, je kleiner die Geschwindigkeit
des Elektrons wird. Infolgedessen wird die Wahrscheinlichkeit fiir einen
Ubergang mit abnehmender Elektronengeschwindigkeit schnell klein
gegen eins, da bei kleinen Geschwindigkeiten der {iberwiegende und
energiereichste Teil des klassischen Spektrums nicht zur Ausstrahlung
kommt. Es wird ein groBer Teil der langsamen Elektronen beim Zu-
sammenstoB iiberhaupt nicht strahlen. AuBer diesen Annahmen, die
eine konsequente Anwendung des Bohrschen Korrespondenzprinzips
darstellen, wird nun folgendes angenommen: Alle Elektronen, die keinen
Ubergang erfahren, werden beim Durchqueren eines Atoms iiberhaupt
nicht beeinfluft und laufen infolgedessen mit unveranderter Geschwin-
digkeit in ihrer Anfangsrichtung weiter. Mit diesen Voraussetzungen
erhalt man, wie eine Niherungsrechnung zeigt, fiir die Geschwindig-
keiten, bei denen eine hohe Durchlissigkeit vorhanden ist, jedenfalls die
richtige GroBenordnung. AuBerdem ergibt sich im Einklang mit der
Erfahrung, daB Elektronen, die einige Volt durchlaufen haben, bei
ZusammenstsBen schon so wenig Energie ausstrahlen, daB8 dieser Betrag
zu vernachlisssigen ist gegeniiber dem, der nach den Gesetzen des ela-
stischen Stofles auf die Translationsbewegung des Atoms tibergeht. Die
groBe Durchlissigkeit miiBte hiernach stets vorhanden sein, sobald die
langsamsten Elektronen in den Anziehungsbereich des Kernes kommen,
und das Gebiet groBer Durchlissigkeit mii3te um so breiter sein, je grofer
die Kernladung ist. Diese beiden Forderungen sind offenbar nicht erfiillt.
Nun ist es sicher nicht erlaubt, die abstoBende Wirkung vollkommen zu
vernachlissigen, die die Elektronen im duBeren Teil des Atoms auf das an-
kommende Elektron ausiiben. Man wird erwarten miissen, daf3 diese St6-
rung bei symmetrisch gebauten Atomen am kleinsten, bei unsymmetrisch
gebauten Molekiilen am grofBten ist. Damit wiirde in Einklang stehen,
daB die Durchlissigkeit am stirksten bei den schweren Edelgasen ist.

Zusammenfassend 148t sich sagen, daBl die ZusammenstéBe von Elek-
tronen mit Atomen trotz Giiltigkeit des Energie- und Impulssatzes vol-
lig unmechanisch verlaufen und anscheinend nur nach den Gesetzen der
Quantentheorie beschrieben werden koénnen. Dies gilt nicht nur fiir
die sog. unelastischen StoBe, die an den getroffenen Atomen Quanten-
spriinge anregen, sondern auch fiir die sog. elastischen StéBe, bei
denen die stoBenden Elektronen in das Innere des getroffenen Atoms
eindringen und dort unter der Einwirkung der Kernladung Ablen-
kungen erfahren, die zwar bei groBen Geschwindigkeiten ohne Zu-
hilfenahme der Quantentheorie anscheinend ausreichend beschrieben
werden konnen, aber bei sehr kleinen Geschwindigkeiten vollkommen
von den mechanisch zu erwartenden abweichen.
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Ultrarotforschung.
Von G. Laski, Berlin.

Mit 5 Abbildungen.

§ 1. Die Uberbriickung des langwelligen Spektrums.

Die Probleme, die zu Untersuchungen in jenem Frequenzbereich
elektromagnetischer Strahlung fithrten, der zwischen Lichtwellen und
Hertzschen Wellen gelegen ist, waren groBtenteils auf das engste ver-
kniipft mit Fragen weittragender Bedeutung, deren Beantwortung
wesentlich zur Gestaltung des physikalischen Weltbildes der jeweiligen
Epoche beitrug.

Nachdem HERSCHEL (1800) durch die Feststellung, daB in einem
prismatischen Spektrum jenseits seines langwelligen Endes (bei etwa
0,8 1) die Temperatur héher war als im sichtbaren Gebiet, zum Entdecker
des ,,ultraroten’* Spektrums geworden war, vermeinten seine Nachfolger,
die neue unsichtbare Strahlengattung durch den Namen ,,Warmewellen‘
treffend zu charakterisieren. Die Erforschung der Eigenschaften dieser
Strahlung muBte vom Anfang des 19. Jahrhunderts an ein Programm-
punkt der Physik werden. Vertieft wurde diese Fragestellung durch die
Notwendigkeit, die Hypothese AMPEREs, daB Licht- und Warmewellen
gleicher Wesensart seien, zu priifen.

Aber die Maxwellsche Theorie und ihre durch HERTZ bestitigte
Folgerung, da Licht-, Warme- und die neuentdeckten elektrischen
Wellen identischer Natur seien und ein kontinuierliches Spektrum
bilden, daB sie nichts anderes seien als ,,Wechselstréme*‘, die sich nur
durch ihre Periode unterscheiden, riickte auch fiir den Experimentator
die ganze Problemstellung in eine véllig neue, prinzipielle Beleuchtung.
Es galt, das Verhalten elektromagnetischer Strahlung hinsichtlich
Absorption, Reflexion, Polarisation, Brechung, Beugung usw. fiir alle
Wellenlangen festzustellen, es galt, den Zusammenhang elektrischer
und optischer Materialkonstanten von den optischen Frequenzen bis
zum elektrostatischen Falle (Dielektrizititskonstante) zu erweisen.

Diese Aufgaben, deren Lsungen in jedem Einzelfall eine Bestitigung
der klassischen Theorie des elektromagnetischen Feldes bildeten, boten
einen fortwihrenden Anreiz zu Versuchen, die tatsichliche Kenntnis
und Erforschung des Spektrums von den lingsten bekannten ultraroten
Wellen zu immer lingeren Wellen, von den schnellsten bekannten
Schwingungen Hertzscher Oszillatoren zu immer schnelleren auszu-
dehnen.
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Technische Schwierigkeiten in dreifacher Gestalt traten immer
wieder an den Physiker heran, so oft er sich sozusagen um die Breite
weniger Mikronen vom Sichtbaren her in das ungebahnte Gebiet weiter
vorwagen konnte: Die Auffindung von Strahlungsquellen hinreichender
Intensitit und Konstanz im erforderlichen Spektralbereich, die Methodik
der Monochromatisierung und Wellenlingenmessung, die Konstruktion
empfindlicher MeBinstrumente fiir die Strahlung. In einem wahren
Guerillakrieg mit den Tiicken der Materie haben schlieflich HeiNrICH
RuBEeNs und seine Mitarbeiter die Kenntnis des schon von LANGLEY
und PascHEN durch Prismenmethoden durchforschten Spektrums bis
23 p erweitert, diskrete Reststrahlengebiete bis 150 u isoliert, durch
die Quarzlinsenmethode die langwellige Strahlung der  Quecksilber-
lampe ausgesondert. SchlieBlich gelang RuBENSs (30) das Meisterstiick,
trotz der ungemein geringen Intensititen, durch Gittermessungen der
Spektren des Auerbrenners (bis 0o y) und der Quarzquecksilberlampe
kontinuierlich den Wellenlingenbereich bis gegen 400 u zu verfolgen.
Von der anderen Seite her konnten LEBEDEW, LAMPA und v. BAEVER,
durch Herstellung immer minutiéserer Hertzscher Oszillatorensysteme
nacheinander die Aussendung von Wellen von 6, 4 bzw. 2 mm Linge
erreichen. Damit betrug das Intervall unbekannter Frequenzen nur
mehr wenige Oktaven. Aber ‘dieses Intervall in befriedigender Weise
zu {iberbritcken ist mit Hilfe der bisherigen Methoden aussichtslos.
Wenn man auch die Lange der Vibratoren bis auf Bruchteile von Milli-
metern herabmindern kann, so 1Bt sich doch nicht ihre Breite in ent-
sprechendem MaBe verringern — daher nimmt die auszusendende Wellen-
lange A nicht mehr proportional der Vibratorenlidnge ! ab, sondern das

2
Verhialtnis 7 wichst mit abnehmendem ! — es wird also schlieBlich

manuell nicht mehr méglich, Vibratoren herzustellen, deren Grund-
schwingung nur mehr Bruchteile eines Millimeters betragt. Mit ab-
nehmender Periode dieser kurzen gedimpften Wellen nimmt aber auch
die Intensitit in erheblichem MaBe ab und ihre Messung bedarf duBerst
empfindlicher Anordnungen. Endlich aber werden so winzig kleine,
leicht verletzliche Vibratoren durch den {iberspringenden Funken so
schnell verbrannt und zerfetzt, daBl an eine Konstanz der ausgesen-
deten Strahlung nicht zu denken ist.

Allerdings zweifelte auch schon lange niemand mehr, daB das elektro-
magnetische Spektrum kontinuierlich und die Maxwellsche Theorie
bestitigt ist; von diesem Standpunkte aus spielte die Unkenntnis eines
kleinen Frequenzbereiches bloB die Rolle eines Schonheitsfehlers, der
das Bedirfnis nach vollstindiger und liickenloser Beweisfiihrung un-
befriedigt lieB. Aber heute ist dieses Gebiet des Uberganges quanten-
haft bestimmter Frequenzen zu den durch klassische Gesetze be-
stimmtén langsamen Wechselfeldern aus theoretischen Griinden inter-
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essant, abgesehen von der Tatsache, daB hier die Eigenfrequenzen
einer Reihe von Substanzen liegen, die zu kennen im Interesse der
Strukturforschung wichtig ist.

Freilich hat MoBius (27) gelegentlich einer Untersuchung mit
langeren Wellen, auch Wellen von einer Linge bis zu 0,1 mm (100 u)
gemessen. Aber solche Messungen waren niemals exakt reproduzierbar.
Es handelte sich dabei um Oberttne der gedimpften, mehrere Milli-
meter langen Wellen, die von den verwendeten Erregern ausgesandt
wurden, oder auch um die selbstindigen Schwingungen mikroskopisch
kleiner Teilchen, die durch den Funken vom Erreger losgerissen worden
waren. .

Nicuors und TEAR (28) erzielten schlieBlich 1923 in AuBerst miih-
samer Arbeit, durch Herstellung Hertzscher Oszillatoren von 0,5—0,2 mm
Durchmesser und 5—0,2 mm Linge, und von Empfingersystemen,
deren Gewicht */,—1 mg betrug, exakt meBbare Schwingungen
von der Wellenlinge 1,8 mm. Die Bestimmung dieser Wellenldngen
geschah in allen Fillen durch interferometrische Methoden.

Damit war in gewisser Beziehung dem rein formalen Bediirfnis
nach Liickenlosigkeit des bekannten Spektrums Geniige getan. Aber
fur die Zwecke der Ultrarotforschung, die sich heute im wesentlichen
mit strahlungstheoretischen Fragen und mit Fragen, die den molekularen
Aufbau der Materie betreffen, beschiftigt, war damit praktisch wenig
erreicht. Sie bedarf einer Strahlungsquelle fiir sehr lange Wellen,
die sich dem Nernststift, Auerbrenner, der Quarzquecksilberlampe an
Konstanz zur Seite stellt, sie an Intensitdt und kontinuierlicher Spektral-
verteilung worndoglich noch ibertrifft.

Ein recht aussichtsreicher Weg scheint nun in einer jiingst erschiene-
nen Arbeit von Frau GLAGOLEWA-ARKADIEWA (13) beschritten worden
zu sein. Sie folgt der Uberlegung, daB zur Erzeugung der erforderlichen
kleinen Wellenlangen mikroskopisch kleine Vibratoren notwendig sind,
daB die benétigte Intensitit nur durch die gleichzeitige Ausstrahlung
einer sehr groBen Zahl von solchen Vibratoren erreicht werden kann,
und daf} die Konstanz der Strahlung nur garantiert sei, wenn die Vibra-
toren in der Funkenstrecke so schnell ausgewechselt werden, daB sie
der verbrennenden Einwirkung des Funkens entzogen sind.

Die Versuchsanordnung ist die folgende: In einem Glastroge wird
durch einen Riihrer ein Brei, der durch eine dichte Suspension fein-
gesiebter Metallfeilspine in Maschinendl dargestellt wird, in Bewegung
gesetzt. In der Fliissigkeit rotiert eine Scheibe mit horizontaler Achse
so, daB sich um sie infolge der Zentrifugalwirkung eine Art fliissigen
Radreifens bildet. In diesen Radreifen tauchen die Zuleitungsdrihte
eines Induktoriums, so daB die Funkenentladung an einer Stelle ent-
steht, die sehr viele Feilspanchen in fortwihrendem Wechsel passieren.

Alle diese Teilchen werden in Schwingungen versetzt, je zwei von
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ihnen, die einander hinreichend nahe sind, bilden einen Hertzschen
Erreger und der ganze ,,Massenstrahler* sendet ein Spektrum aus, das
sich, wenn wir die Ergebnisse der Analyse von Frau ARKADIEWA als
gesichert annehmen wollen, von 50 mm bis etwa 0.1 mm Wellenlinge
erstreckt. Als Strahlungsmesser dienen selektive Empfinger, Thermo-
kreuze, die nur auf wenige diskrete Wellenlingen reagieren, in Verbindung
mit einemn Galvanometer fiir 5,10~ Voltempfindlichkeit. Es scheinen
hinreichende Intensititen vorhanden zu sein, die Konstanz der Strah-
lung ist bis auf einige Prozent erreicht. Die Wellenlingenmessung
geschah mit einem Boltzmanschen Interferometer, und auf die Existenz
von Wellen von einigen 100 ¢ im Spektrum wurde indirekt durch har-
monische Analyse der Interferenzkurven erschlossen.

Soweit man bisher sehen kann, verspricht die neue Strahlungsquelle
Entwicklungsfahigkeit fiir die Zwecke der Ultrarotforschung. Gelingt
es, die Strahlung noch zu monochromatisieren und zur Verwendung
noch kleinerer Resonatoren iiberzugehen, erweist sie sich ferner als
hinreichend intensiv, um spektrale Zerlegung und Messung mit nicht
selektiven Empfangern zu gestatten, so wire damit ein auBerordentlich
wichtiger Fortschritt erreicht.

§ 2. Das Programm der Ultrarotforschung.

Untersuchungen der jiingsten Zeit haben nicht nur, wie wir oben
gesehen haben, im langwelligen Gebiet, sondern auch auf der kurzwelligen
Seite des Spektrums die liickenlose Kontinuitit des bekannten Wellen-
langenbereiches bis zu den kiirzesten Wellen dargetan. Die altgewohnte
Einteilung des Spektrums in verschiedene Strahlungsgattungen, deren
jeder ein bestimmies Frequenzintervall zugeordnet wird (ultrarote
Strahlen, Lichtstrahlen, Réntgenstrahlen), wie wir sie alle wohl noch
in der Schule gelernt haben, ist lingst abgetan. I allgemeinen sind wir
heute daran gewdhnt, den Begriff ,,Strahlung’ von drei verschiedenen
Standpunkten aus zu betrachten: Als ;elektromagnetische Wellen®,
soweit es sich, kurz gesagt, um den Mechanismus der Wellenfortpflan-
zung®) im Raume handelt, als ,,Wirmestrahlung, wenn wir die Zu-
sammenhéinge von Temperatur, Frequenz, Energie ins Auge fassen wol-
len, wie sie in den Strahlungsgesetzen zum Ausdruck gebracht werden,
endlich tm Hinblick auf die mateviellen Resonatoren, die Strahlungs-
tmpuls vom Felde empfangen und wieder abgeben und auf die Gesetz-
maBigkeiten der von ihnen absorbierten und emittierten Frequenzen.

Um den im folgenden festgehaltenen Gesichtspunkt zu erliutern,
seien einige Bemerkungen erlaubt: die molekulare Theorie betrachtet

1) Auf Fragen des Strahlungsmechanismus, wie sie der Einsteinsche
Begriff der Nadelstrahlung, oder die neue Theorie von BoHR-KRAMERS-
SLATER aufrollt, einzugehen, ist hier nicht der Ort.
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als Bausteine der Materie letzten Endes geladene Massenteilchen (a, f
Partikel, Wasserstoffkerne). In sukzessiver Naherung an diesen letzten
Schritt der Strukturanalyse werden Systeme (Atome, Molekiile, Mole-
kiilverbande) solcher geladener Massenteilchen als Ganzes und in ihrer
Wechselwirkung untersucht, deren Eigenschaften sich jeweils in be-
stimmten Gruppen physikalischer Erscheinungen manifestieren.

Dabei kann im Hinblick auf bestimmte Zwecke niherungsweise an-
genommen werden, daB in Teilen des Systems so starke Bindungskrifte
zwischen gewissen Partikeln herrschen, daB ihre Gesamtheit selbst
als starr gegeniiber den anderen Massenteilchen oder Systemen ange-
sehen werden kann. So sieht die Spektraltheorie im allgemeinen den
Atomkern als starres Gebilde an, so behandelt die Gittertheorie mitunter
die Ionen als starre, geladene Korper.

Systemen materieller Punkte, zwischen denen wechselweise Krifte
wirken, kommt, so lehrt die Mechanik, eine Anzahl von Eigenschwin-
gungen zu, entsprechend der Zahl ihrer Freiheitsgrade, deren Frequenzen
Funktionen der Massen und der zwischen ihnen herrschenden Krafte
sind. Man kann nun cum grano salis behaupten, und einige Uber-
legung wird diese Behauptung rechtfertigen, daB das gesamte Sepktrum
aufgefallt werden kann als der Inbegriff der Eigenfrequenzen von Kon-
figurationen materieller Tetlchen.

Dabei zerfallt das Spektrum in einzelne, einigermallen begrenzte
Frequenzbereiche, je nach der Art der Trager der Schwingungen, wobei
Uberschneidungen der so definierten Frequenzintervalle keineswegs
ausgeschlossen sind. Unter Lichtwellen z. B. versteht man im Bohr-
schen Sinne alle jene Frequenzen, die durch die #duBeren Elektronen
einer Atomschale ausgesandt werden, unter ,,Hertzschen Wellen"* muB
man dann konsequenterweise diejenigen meinen, die durch makrosko-
pische Oszillatoren in elektrischen Schwingungskreisen entstehen.

Uber die begriffliche Abgrenzung der Bezeichnung ,,ultrarot” be-
steht in der Literatur vielfach noch groBe Verwirrung. Wir wollen
‘an folgender Definition festhalten:’

-~ Unler ultrarotem Spekirum verstehen wir den Inbegriff dev geordneten
Schwingungen von Atommassen, sei es, daB diese unter gegenseitiger
Beeinflussung ihrer Kraftfelder im Molekiilverbande oszillieren, sei es,
daB3 Komplexe einer geringen Anzahl von Atomen als Ganzes rotieren.

In dieser Fassung des Begriffes liegt bereits das zunichst wesentliche
Programm der Ultrarotforschung vorgeschrieben. So wie die Aufdeckung
der GesetzmaBigkeiten der Atomspektren letzten Endes Schliisse iiber
‘den Bau der Atome zum Ziele hat, so handelt es sich hier um die Unter-
suchung von Molekiilspektren und die Aufklirung der molekularen
Konstitution der Materie. Dabei haben wir nicht nur an die freibeweg-
lichen Molekiile von mehratomigen Gasen und von Fliissigkeiten zu
denken, sondern auch, sofern der Kristall als die periodische Wieder-



Ultrarotfoéchung. 9 ;

holung einer Molekiilkonfiguration (Basisgruppe) aufgefat werden kann,
an die Kristallgitter. )

Als'nicht in unser Gebiet gehorig aber betrachten wir die Messungen
an Spektrallinien, die jenseits des roten Endes des sichtbaren Spektrums
liegen, deren Triger aber Elektronen beim Ubergang zwischen Bahnen
hoher Quantenzahlen im Innern einzelner Atome sind.

Die Richtung der im folgenden zu behandelnden ,,ultraroten
Arbeiten deutet fast ausnahmslos auf die Aufgabe hin, die selektiven
Schwingungen von Molekiilen und Molekiilgruppen auf spektroskopi-
schern Wege zu untersuchen. Uber diesem, ganz vom molekolar-theore-
tischen Gesichtspunkt aus formuliertem Programm diirfen wir nicht
der wichtigen Rolle vergessen, welche den Messungen der Hohlraum-
strahlung im Gebiete langwelliger Frequenzen zukommt. Haben doch
letzten Endes Beobachtungen von RuBENs und KuUrLBAUM (33) mit
den Reststrahlen von FluBspat und Steinsalz fiir die Abhangigkeit
der Strahlungsintensitit von der Temperatur einen  Zusammenhang
ergeben, der zur Formulierung des Planckschen Strahlungsgesetzes
und damit folgerichtig zur Quantenhypothese fithrte! Und ist doch
schlieBlich umgekehrt wieder das Plancksche Strahlungsgesetz durch
Messungen von der duBersten erreichbaren Préizision im Gebiete langer
Wellen von RuUBENS und MicHEL (34) sehr genau bestitigt worden!
Aber jeder weitere Fortschritt auf dem Gebiete der monochromatischen
Strahlungsmessungen des schwarzen Korpers ist, so scheint es, durch
eine Verbesserung der meBtechnischen Methoden bedingt. Si7e bilden
auch das Alpha und Omega fiir jede Entwicklung in der oben skizzierten
Richtung, und was an Verbesserung der Versuchsanordnungen in letzter
Zeit geleistet worden ist, soll in kurzem Uberblick zunichst zusammen-
gestellt werden.

§ 3. Einiges aus der experimentellen Methodik.

Zur Messung der Intensitdt ultraroter Strahlung dienen fast aus-
schlieBlich thermische Methoden. Die photographischen Verfahren
(z. B. Dicyaninsensibilisierte Platten, Photographie des Ultrarotspek-
trums durch seine ausléschende Wirkung auf belichtete Phosphore)
reichen alle nur bis zu einer Wellenldnge von hochstens 2 . TERENIN
(46) setzt eine gleichmaBig mit aktinischer Strahlung belichtete und
daher verschleierte photographische Platte ultraroter Strahlung aus
und erhilt, infolge der zerstérenden Einwirkung langwelliger Strahlung
auf den Schleier, bei der Entwicklung ein positives Bild des ultraroten
Spektrums. Aber auch diese Methode reicht nicht viel tiber T u Wellen-
lange hinaus und kann daher praktisch fiir unser Gebiet nur in Einzel-
fallen in Frage kommen. Meist wird fiir die Messung langwelliger
Strahlung die Thermosiule in Verbindung mit einem hochempfind-
lichen Galvanometer oder das Mikroradiometer verwandt. Uber die
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Versuche zu referieren, die Thermosidule zu verbessern (VOEGE 48)
oder das Mikroradiometer etwa durch Wahl geeigneter Dimensionen
dem theoretisch erreichbaren Maximum der Empfindlichkeit niher zu
bringen, ist hier nicht der Ort.

Hingegen seien iber Fortschritte in der spektroskopischen Anord-
nung einige Worte gesagt: Amerikanische Physiker (47) bedienen sich
in den letzten Jahren vorwiegend sehr lichtstarker und auflésungs-
fahiger ,,Echelettegitter, mit denen es Imes (17), CorBy, MEYER und
BRONK (9), BARKER (I) u. A. gelungen ist, duBerst genaue Aufnahmen
der Absorptionsspektren von Alkalihalogeniden zu machen. Diese so-
genannten Echelettegitter sind Reflexionsgitter, deren Furchenprofil
(meist ein ungleichseitiges Dreieck) so gewihlt ist, daB die aus der Tiefe
der einzelnen Furchen in bestimmter Richtung reflektierten Strahlen
derart zur Interferenz kommen, daB ihre Energie sich in bestimmten
Spektren auf der einen Seite des Mittelbildes konzentriert, wofiir
Energie dem Mittelbilde selbst und den anderen Spektren entzogen
wird. Dadurch kann man es z. B. erreichen, daB fiir ein bestimmtes
schmales Frequenzgebiet das Spektrum o-ter Ordnung (Mittelbild) prak-
tisch ausfallt und sich die entsprechende reflektierte Energie dafiir in
einem Spektrum héherer Ordnung wiederfindet. Und unter giinstigen
Bedingungen tritt der Fall ein, daB der gréBte Teil der verfiigbaren Inten-
sitdt in esmem Spektrum einer bestimmten Ordnung zusammengedringt
wird. Je hoherer Ordnung aber dieses Spektrum ist, um so groBer ist
die Dispersion, und so 148t sich der Vorteil hoher Dispersion erzielen,
ohne daBl man eine EinbuBe an Intensitit in demselben MaBe wie bei
gewohnlichen Gittern in Kauf nehmen mubB.

Die Gitter kénnen in einer Breite von mehreren Zoll hergestelit
werden und mit den bertithmten amerikanischen Teilmaschinen werden
auberst feine Teilungen erzielt. So teilte z. B. BARKER (I) ein Gitter
mit 2800 Furchen pro Zoll, das das Maximum seiner Intensitit im Ge-
biete um 3,4 4 im Spektrum erster Ordnung zeigt. Mit diesem Gitter
konnten die Messungen von IMEs an der HCl-Bande iibertroffen und
39 Linien im Bereiche von 3,2—4,I u aufgelést werden.

Fiir die Untersuchung lingerer Wellen (bis 150 u) ist noch immer
die bekannte Reststrahlenmethode (32) bei weitem die bequemste.
Die Zerlegung der Strahlung mit Drahtgittern, wie sie RUBENs (30)
angewandt hat, begegnet mit zunehmender Wellenlinge wegen der
Intensititsfrage groBen Schwierigkeiten, bedingt durch die rapide ab-
nehmende Intensitit der Strahlungsquellen, die notwendige Vorzer-
legung, die Einschniirung des Strahlenbiindels und Beugung am Spalt
und am Gitter. Darum vermeidet man, wo es angeht, die Verwendung
von Gitterspektrographen und sucht lieber nach anderen Methoden
der Monochromatisierung, wenn sie auch nicht denselben Grad von
Selektivitat erzielen. So nimmt man z.B. den spektralen Verlauf
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des Reflexionsvermoégens von Substanzen im Langwelligen auf, in-
dem man den Prozentualbetrag der reflektierten Intensitat fiir eine
Reihe einigermaBen monochromatischer Strahlenbiindel bekannter
Frequenz bestimmt, deren jedes durch eine Reststrahlenanordnung
ausgefiltert wird. Eine solche Aufnahme entspricht einer Gittermes-
sung mit sehr breitem Spalt.

Das Prinzip der Aussonderung von Reststrahlwellenlingen beruht
bekanntlich in folgendem: Die Eigenfrequenzen der Kristalle werden,
wie dies spiter noch ausgefithrt wird, in besonders hohemr MaBe (me-
tallisch) reflektiert, die ihnen benachbarten Wellenlingen zu beiden
Seiten mit einem abnehmenden Bruchteil ihrer einfallenden Intensitit,
wihrend im iibrigen Teil des Spektrums das Reflexionsvermégen gering
jst. Last man nun die Strahlung nacheinander an mehreren Platten
derselben Substanz reflektieren, so wird bis auf einen kleinen Prozent-
satz der Anteil kurzwelliger Strahlung (bei ca. 4 #), der in der einfal-
lenden Gesamtintensitit um GroBenordnungen den der langwelligen
Strahlung iibertrifft, geschwicht und es bleibt die ,,Reststrahlung*‘
iibrig. Dabei nimmt mit der Zahl der Reflexionen zwar auch die Ge-
samtintensitit der Reststrahlen ab, weil bei jeder Reflexion selbst die
Eigenfrequenz etwas geschwicht wird (R = 70—909%,), aber die ibrig-
bleibende Strahlung wird gleichzeitig auch homogener.

Der Vorteil der Reststrahlmethode besteht in der Moglichkeit,
mit weitgeoffneten Strahlenblindeln zu arbeiten und damit die ein-
strahlende Intensitit gut auszunutzen. Dafiir bedarf man aber auch
einer Anzahl (3—5) ziemlich groBer Kristallplatten (etwa 10 X I0 cm)
und nicht bei allen Substanzen stehen hinreichend grofie Kristalle zur
Verfiigung. Bei regulidren Substanzen kann man sich zwar oft dadurch
helfen, daB man aus pulverisierter Substanz Platten preBt und poliert;
-aber nicht jedes Material gestattet diese Behandlungsweise, und die
Herstellung von brauchbaren Reflexionsplatten aus mosaikartig zu-
sammengesetzten, geschliffenen kleinen Kristallen, die zudem, wenn
das Material irregular kristallisiert, noch sorgsam orientiert werden
miissen, erfordert groBe Miihe.

Wegen der Materialersparnis kommt zur Aussonderung von Rest-
strahlung ein Verfahren in Betracht, das M. CzerNy (II) in seiner
Berliner Dissertation ausgearbeitet hat. Es beruht auf folgender
Uberlegung. :

Strahlung, die auflerhalb der Gebiete selektiver Reflexion liegt,
gehorcht bei der Reflexion den Fresnelschen Formeln. Ist sie also
linear polarisiert, mit elektrischem Vektor in der Einfallsebene, so
nimmt bei wachsendem Einfallswinkel das Reflexionsvermogen ab,
beim Polarisationswinkel wird nichts mehr reflektiert.

Wird also die gesamte einfallende Strahlung zunéchst in der iiblichen
Weise durch Reflexion an einem Selenspiegel, der im Ultrarot keine
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Dispersion der. Polarisation zeigt, polarisiert und fillt dann unter dem
fiir eine mittlere Frequenz der kurzwelligen Strahlung berechneten
Polarisationswinkel auf eine Kristallplatte, so reflektiert diese nur
das Gebiet metallischer Reflexion, die reine Reststrahlung, die nicht
den Fresnelschen Formeln gehorcht. TFreilich hat diese Form der
Methode den Nachteil, dafl die Reststrahlung selbst auch erst polarisiert
werden muBl und somit einen Intensititsverlust erleidet. Auch ist
das so ausgesonderte Spektralgebiet noch ziemlich breit, der praktische
Vorteil einer weitgehenden Homogenitdt der ausgefilterten Rest-
strahlung wird stark eingeschrankt.

Um den Intensititsverlust moglichst herabzumindern, gleichzeitig
aber auch um die ausgesonderte Strahlung wenigstens etwas homogener
zu machen, kann man statt des beschriebenen ,,Einplattenverfahrens‘’
das ,,Zweiplattenverfahren verwenden. An Stelle des Selenspiegels
als Polarisator wird eine zweite Kristallplatte der gleichen Substanz
benutzt, auf die das Spektrum tnter dem Polarisationswinkel der kurz-
welligen Strahlung einfillt. An ihr wird die ,,Fresnelsche Strahlung‘
weitgehend polarisiert, nur ein kleiner Bruchteil natiirlichen Lichtes
bleibt iibrig, weil die Polarisation der Platte nicht dispersionsfrei ist,
also nicht alle Wellenlingen unter dem gewihlten Winkel vollkormmen
polarisiert werden. Die Reststrahlung aber bleibt unpolarisiert. Aller-
dings gelangt jetzt auch die unpolarisierte, kurzwellige ,,Verunreinigung“
mit in das Radiometer. Gelingt es auch, diese zum gréBten Teil un-
schidlich zu machen, indem man als Schirm vor dem Mikroradiometer
eine fiir die kurzwellige Strahlung durchsichtige Substanz benutzt, so
daf3 die durch sie hindurchgehenden Wellen dauernd auf das Instrument
wirken, so kommt doch beim Hochziehen der Klappe mit der zu messen-
den Strahlung auch der an der Klappe reflektierte Bruchteil der ,,Ver-
unreinigung’’ jetzt mit hinein und filscht den Ausschlag des Galvano-
meters. Um auch noch diesen Rest an verunreinigender Strahlung
praktisch unwirksam zu machen, wendet CZERNY einen kleinen Trick
an: Er bringt bei hochgezogener Klappe ein Gitter in den Strahlengang,
das die Gesamtstrahlung um denselben Prozentsatz schwicht, um den
die verunreinigende Strahlung durch die Reflexion an der Klappe ge-
schwicht wird. Es biit zwar dann auch die Reststrahlung um den-
selben kleinen Betrag an Intensitit ein, die wichtige Frage, ver-
unreinigende Strahlung zu eliminieren, ist aber gelost.

Fir die Bestimmung der Wellenlingen hat man eine Reihe von Ver-
suchen gemacht, bekannte interferometrische Methoden auf das Ultrarot
zu idbertragen. RUBENS und HoLLNAGEL (32) bestimmen die Schwer-
punkte der Reststrahlengebiete und der durch Quarzlinsen ausgesonderten
Strahlung mit einem Interferometer nach dem Fabry-Perotschen
Prinzip, bei dem das einfallende Biindel eine von zwei planparallelen
Quarzplatten durchsetzte Luftschicht variabler Dicke durchsetzt. Die
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Ausschliage des Mikroradiometers als Funktion der Dicke der Luftschicht
geben das Interferenzbild. Nun bekommt man aber nur bei sehr homo-
gener Strahlung eine einigermaBen scharfe Ausbildung der Maxima
und Minima, ist die Strahlung inhomogen, so werden die Interferenz-
kurven sehr verwischt. Durch Reflexion entstehen im Innern der
Quarzplatten selbst Interferenzwirkungen, die fiir eine homogene Welle
nur eine konstante Phasenverschiebung der gesamten Interferenzkurve
verursachen. Besteht jedoch die zu analysierende Strahlung aus ver-
schiedenen Frequenzen, so wird dann die Analyse ndch weiter erschwert.
Wegen des starken Absorptionsverlustes hat man es aber bisher ver-
mieden, diesen Fehler durch Erhshung des Reflexionsvermdgens an den
Grenzen der Luftplatte zu umgehen und zugleich das Interferenzbild
zu verschirfen, indem man die Quarzplatten innen in monomolekularer
Schicht versilbert. Fir die Schwerpunkte der Reststrahlengebiete
geben aber die Interferometermessungen zuverlissige Resultate, wie
aus ihrer Ubereinstimmung mit der Berechnung von Wellenlingen
aus Messung der an Reststrahlenplatten reflektierten Strahlung des
schwarzen Korpers bei verschiedenen Temperaturen und Anwendung
des Planckschen Strahlungsgesetzes auf die so gewonnenen Isochro-
maten hervorgeht (25). Auch mit dem Boltzmannschen Interferometer,
wie es bisher zu Messungen elektrischer Wellen benutzt wurde, lassen
sich deutliche Interferenzbilder nur bei stark selektiven Frequenzen
erzielen.

Das Michelsonsche Interferometer mit FluBspatoptik hat M. RuscH (35)
zur Bestimmung der Wellenlinge von Kalkspatreststrahlen (bei 6,7 u)
benutzt. Dieselbe Anordnurig 148t sich ohne weiteres auch fiir die
Frequenzbestimmung im langwelligeren Gebiet durch Verwendung von
Quarzoptik modifizieren.

Fiir die Aufnahme von Spektren mit interferometrischen Methoden
ergibt es sich auch im Ultrarot als selbstverstindliche Notwendigkeit,
zunichst durch eine Vorzerlegung schmale Spektralgebiete auszu-
blenden, deren Feinstruktur, bzw. mittlere Wellenlinge interferometrisch
untersucht wird. Zu den bekannten Methoden der Vorzerlegung geben
Nichols und Tear ein neues Verfahren zur Homogenisierung des Spek-
trums an, mit dem sie u. a. die langwellige Strahlung der Quarzqueck-
silberlampe untersucht haben. Sie benutzen ein Reflexionsstufen-
gitter, bestehend aus einer Reihe planparalleler Messingblécke von
gleicher Hohe, die in Stufen gleicher Breite iibereinandergeschichtet
sind. Bei einein bestimmten Einfallswinkel und konstanter Stufen-
breite wird dann eine gewisse Wellenlinge aus dem einfallenden Spek-
trum in maximaler Intensitit reflektiert, wihrend die iibrigen durch
Interferenz geschwicht werden. Zur Analyse der Strahlung dient
ein zweites solches Echelon, dessen Stufenkanten normal zu denen des
ersten orientiert sind und bei dem die Stufenbreite kontinuierlich variiert
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wird. Derartige,,Echelons‘ sind auch von MiLENTZ in Moskau verwendet
worden.

Die Benutzung dispersionsfreier und gut ,,schwarzer’ Schwarzungs-
mittel ist fiir die Ultrarottechnik sehr wesentlich. Bei Strahlungs-
messungen spielt ja die ,,Schwirzungskorrektur’® immer eine aus-
schlaggebende Rolle und auch fiir die Empfindlichkeit von Mikroradio-
metern ist es von EinfluB}, ob die Schwirzung der Lotstelle des Thermo-
elementes eine gute und gleichmiBige Absorption der Strahlung aller
Wellenlingen ermoglicht. RuBeNs und HoFFMANN (31) untersuchen
die Emission geschwirzter Flichen fiir eine Reihe von Schwirzungs-
mitteln fiir die Gesamtstrahlung und spektralzerlegte Strahlung im
Bereiche von 0,0—117 u, sie messen auch die Durchlissigkeit diinner
Schichten in einem groBen Frequenzgebiet (bis 300 u), und geben eine
,,-absolut graue’ Farbe (Gemisch aus Natronwasserglas und RuB}, nach
genauer Vorschrift bereitet) an, die sich in dem untersuchten Spektral-
bereiche als Absorptions- und Emissionsfliche eignet. HOFFMANN (I6)
findet eine Temperaturabhingigkeit des wahren Emissionsvermogens
dieser Substanz im Intervall von 184—100°, und dieses Resultat macht
eine Untersuchung von MicHEL und KussMANN (26) iiber das Ab-
sorptionsvermogen geschwirzter Flichen bel Zimmertemperatur not-
wendig, deren Kenntnis man z. B. fiir die nach der Gerlachschen Methode
ausgefithrten Bestimmungen der Konstante der Gesamtstrahlung bedarf.
In zwei Berliner Dissertationen wird die Konstante ¢ des Stefan-Boltz-
mannschen Gesetzes mit Benutzung der ,,grauen Farbe‘* bestimmt, HoFF-
MANN (I6) findet nach der Westphalschen Methode

0 = 5,76, Watt - cm—" . grad—*,
wahrend KussmManN (21) nach der Methode von Gerlach
0= 5,79, - 10~ ** Watt . cm—* . grad—*

bestimmt. Das steht mit den zuverldssigsten bekannten Messungen
in gutem Einklang. :

§ 4. Die Bandenspektren der Gase.

Die Theorie der Bandenspektren, wie sie von BJERRUM (2), SCHWARZ-
SCHILD (42), HEURLINGER (15), LENz (22), SPONER (43), KRATZER (20)
u. a. entwickelt wurde, hat in Bd. I dieser ,,Ergebnisse’* von berufener
Seite eine so klare und eingehende Darstellung erfahren, daB hier nur
tibrigbleibt, das Notwendigste zu rekapitulieren und iiber die Fort-
schritte, die die Versuche, die Struktur der Banden im Ultrarot zu
entwirren, seit dem Jahre.1g2z gemacht haben, zu berichten.

Betrachten wir das einzelne Gasmolekiil als ein System geladener
Massenteilchen (Atomkernen und Elektronen) zwischen denen An-
ziehungs- und AbstoBungskrifte wirken, so zerfallt das Spektrum seiner
Eigenfrequenzen zunichst in drei Gruppen: Die Frequenzen der Elektro-
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nen, der intramolekularen Schwingungen der Kerne, der Prazessionen?),
bzw. Rotationen, die das Molekiil als Ganzes ausfiihrt.

Da die Konfiguration der Elektronen und damit ihre Energie bisher
nur im einfachsten Falle, dem des ionisierten Wasserstoffmolekiils,
explizit angebbar ist, so kénnen wir aus der bloBen Kenntnis der Zahl
der Massen und ihrer Ladungen noch nicht, wie dies das ideale Ziel der
Strukturtheorie ist, die Kohisionskrifte, die Lage der Kerne, die Eigen-
frequenzen berechnen.

Die allgemeinen, auf Stérungsrechnungen basierenden Methoden, die
die Grundlage fiir eine systematische Theorie der Bandenspektren bilden
sollen, sind jiingst von BorN und HEISENBERG?) (4) bereitgestellt worden.
Sie entwickeln die Energiefunktion nach Potenzen eines Parameters,
dessen Quadrat von der GréBenordnung des Verhiltnisses der Elektronen-
masse zur Kernmasse ist, und zeigen, daB3 die sukzessiven Naherungen
ihrer Entwicklungen ungefihr den sukzessiven Verallgemeinerungen
entsprechen, die, historisch betrachtet, die Theorie der ultraroten
Spektren der Molekel bisher erfahren hat. Im Speziellen weisen sie darauf
hin, daB eine Methode, die Rotationsenergie beliebiger Molekiile zu
quanteln, die KRAMERS (I8) jiingst verdffentlicht hat, von ihrer Theorie
mit umfafBt wird.

Der empirische Befund zeigt, daB3 Molekiile im allgemeinen Triger
dreier Arten von Bandenspektren sein kénnen. Man unterscheidet die
,» Rotationsbanden'‘, Systeme nahezu dquidistanter Linien im langwelligen
Ultrarot (bei einer Wellenlange von etwa 100 u), die Kernschwingungs-
banden im kurzwelligen Ultrarot (bei einigen ) und schlieBlich die kornpli-
zierten optischen Bandensysteme im sichtbaren oder ultravioletten Gebiet.

Die Gesamtenergie des Molekiils setzt sich zusammen aus der Energie
der Rotationsbewegung W,,, des Gesamtsystems im Raume, aus der
Energie der oszillatorischen Bewegung W, die die Atomkerne gegen-
einander ausfithren und aus der Elektronenenergie W,. Dazu kommen
noch die Wechselwirkungsglieder, der EinfluB einer Anderung der
Elektronenkonfiguration auf das Triagheitsmoment, der gegenseitige
EinfluBl von Zentrifugalkriften und Trigheitskriften, der Beitrag, den
die kreisenden Elektronen zur gesamten Rotationsenergie liefern.

Alle diese einzelnen Energieanteile k¢nnen sich nur unter Einhaltung
ihrer Quantenregeln dndern, und das Molekil wird gem48 der Bohrschen
Frequenzbedingung eine Frequenz

W,.—w, AW
Y= 7 = (1)

1) Wir sprechen im folgenden immer von Rotation, auch wenn wir
nicht diesen einfachen Spezialfall, sondern den allgemeinen Fall einer
Kreiselbewegung meinen.

2) Thre Formeln gelten nicht fiir den entarteten Fall, daB alle Atom-
kerne in einer Geraden liegen, speziell also nicht fiir zweiatomige Molekiile.

Ergebnisse der exakten Naturwissenschaften. III. 7



98 G. LAsKI:

emittieren oder absorbieren, wenn die Gesamtenergie W von einem
quantenmaBig bestimmten Zustand W, in einen quantenmifig be-
stimmten Zustand W, iibergeht.

Das bedeutet aber weiter, wenn wir die Faktoren der Wechsel-
wirkung in den drei Hauptbestandteilen der Schwingungsenergie be-
ricksichtigen, wegen W =W, + W, + W,

AW, AW, AW,
V=g T T = e e @)

Die Gesamtheit der Frequenzen # konstituiert die Bandenspektren.

Oder genauer: Bei quantenhaften Anderungen der Elektronen-
energie W, werden Spektrallinien ausgesandt, deren Anordnung, wie
man vermuten darf, analogen Gesetzen gehorchen wird, wie die Serien-
spektren der Atome. Betrachten wir nun eine bestimmte dieser Linien
mit der Frequenz #,! Andern sich z. B. in allen Molekiilen, die
die Frequenz #, emittieren, gleichzeitig die Kernschwingungsenergien,
indem sie alle ihnen méglichen Spriinge ausfithren, dann emit-
tiert das Gas simultan die im Ultrarot liegenden Schwingungs-
frequenzen 5%, #s*....#". Aber auch im optischen Gebiet entsteht
ein System von Schwingungslinien, das den Frequenzen v. - ',
v, -+ " .... 9 -+ v* entspricht. Fithrt aber gleichzeitig auch die
Rotationsenergie der verschiedenen Molekeln alle ihr erlaubten Spriinge
aus, so ergibt sich folgendes Bild: Im langwelligen Ultrarot entsteht
das Rotationsspektrum, im kurzwelligen Ultrarot spaltet sich jede
Schwingungslinie #; in eine Teilbande des Kernschwingungsspektrums
mit den Frequenzen ¥ —- %,.; entsprechend spaltet sich auch jede
Schwingungslinie im optischen Gebiet in eine Teilbande, die ihrerseits
wieder aus mehreren Zweigen besteht.

So gruppiert sich um jede im Sichtbaren oder Ultraviolett liegende
Elektronenfrequenz eine Bande, die durch Uberlagerung der kleineren
Frequenzen der Massenkerne und der noch kleineren der Rotationen
entsteht. Wir wollen hier auf die Strukturanalyse der optischen Ban-
den als zu weit fithrend nicht eingehen, und verweisen beziiglich aller
nidheren Details auf den zitierten Aufsatz. Ihr Studium gehért aber
durchaus in den gedanklichen Zusammenhang des von uns umgrenzten
Gebietes der Ultrarotforschung, denn in dem EinfluB der Ultrarot-
frequenzen im optischen Gebiet dokumentiert sich die Lage der Kern-
massen und ihre Bindungskriafte. Und bei homdopolaren symrmetrischen
Molekiilen (H,, N,), die kein elektrisches Moment aufweisen, tritt die
Bewegung der Massen nur hier in Erscheinung (weil die Elektronen-
spriinge ein elektrisches Moment verursachen), wihrend im langwelligen
Gebiet {iberhaupt keine Linien auftreten.

Wenden wir uns also dem uns hier besonders interessierenden, ein-
fachen Fall zu, in dem die Quantenzahlen der Elektronenenergien un-
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geandert bleiben (v.,=10). In einem zweiatomigen Molekiil (Hantel-
modell) schwingen die Kerne langs ihrer Verbindungslinie mit endlicher
Amplitude und (in erster Niherung) einer Energie:

W,=mnhy, (1—xn) n=1,2,3...) (3)

Dies ist der Ausdruck fiir die Energie eines anharmonischen Oszilla-
tors, ¥, entspricht der Frequenz des entsprechenden harmonischen
Oszillators, der mit unendlich kleiner Amplitude schwingt. Der kleine
Faktor x ist die ,,Verstimmung®’, in ihm ZuBert sich der EinfluB der
asymmetrischen Bindungskrafte, die von den Elektronen herriihren.
Ein solcher anharmonischer Oszillator fithrt keine reine Sinusschwingung
aus, sondern seine Schwingung stellt sich gemif einer Entwicklung
in eine Fourierreihe als Uberlagerung von Grundton und Obert6nen
dar. Die Quantenzahl des anharmonischen Oszillators darf sich um
beliebige Einheiten dndern.

Die Frequenzen der Schwingung sind:

Vs = (%1 - nz) Yo— (nl — ", 2) Vo - (4)
Aus den Experimenten ist bekannt, daB bei gewshnlichen Temperaturen
der schwingungslose Zustand (#, = 0) der wahrscheinlichste ist. Das
Molekiil wird also auch bei Strahlungsvorgingen fast immer in diesen
Endzustand zuriickkehren®). In diesem Falle hat das System der
Schwingungslinien die folgenden Frequenzen:

v, (I —2%), 2v,(I—2%), 39, (I—3%)....

Ist aber der Endzustand ein hoher energetischer, speziell z. B. n, =1,
dann tritt ein zweites System von Kernschwingungen auf, das nun-
mehr gegen das erste (gemiB dem EinfluB des in # quadratischen
Gliedes) etwas verschoben ist. .

Um das gesamte Kernschwingungsspektrum zu berechnen, muf
man nach dem oben gesagten nun auch noch die Rotationsenergie
kennen. Die Frage der Quantelung der Rotationsenergie ist eine sehr
schwierige, wenn man bedenkt, daB die Kreiselbewegungen des Molekiils
durch den Drehimpuls der kreisenden Elektronen im Molekiilinnern
mitbestimmt werden. Alle Impulse und Drehimpulse sind gemal der
Quantentheorie als ganze Vielfache von %/2 7z von gleicher GroBenord-
nung. Daher ist der EinfluB des Elektronenimpulsmomentes bei Berech-
nung von W, nicht zu vernachlissigen.

KRraMERS (8) betrachtet in der schon erwidhnten Untersuchung
beliebige, mehratomige Molekiile, die er, mit ruhenden Kernen, als
starre Korper auffaBt, in deren Innern die Elektronen frei um eine
feste Achse, die mit der Figurenachse starr verbunden ist, rotieren.
Er stellt den Energieausdruck fiir solche ,, Kreiselkorper mit eingebautem
Schwungrad® auf. In Gemeinschaft mit Pauri (19) spezialisiert er

1) Das gilt fir die Emission; bei Absorptionsvorgdngen ist natiirlich
n. die Quantenzahl des Anfangszustandes, #: die des Endzustandes.

7*
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seine Formeln fiir den Fall zweiatomiger Molekile mit esnem Tragheits-
moment J. Der gesamite Drehimpuls der Molekel ist gleich 2"7};, worin

m eine ganze Zahl ist. In gleicher Ebene wie die Resultierende des
Gesamtimpulses und die Kernverbindungslinie liegt auch noch das
resultierende Impulsmoment des ,,Elektronenkreisels’, unter einem
beliebigen, aber quantenmiBig bedingten Winkel zur Kernverbindungs-
linie. Die Rotationsenergie des gesamten Korpers wird:

h? _
Wt = 5—+ 2 — 0% —¢)*=m**hB
= gy (=7 — = 5
h
wenn wir m* = }m* — o*—¢, B= 872] setzen.

Darin bedeuten ¢ und & die Komponenten des Elektronenimpulses
parallel, bzw. senkrecht zur Kernverbindungslinie.

Zu einem analogen Ausdruck gelangt KRATZER (20), der allgemein
mit Hilfe der Stérungstheorie ein System von Elektronen und zwes
Atomkernen durchrechnet. Auch er nimmt, mangels genauer Kenntnis
der Elektronenkonfiguration, an, daf3 die Resultierende des Elektronen-
impulses unter einem Winkel zur Kernverbindungslinie liegt. Er be-
trachtet aber die Molekel nicht als starr, sondern beriicksichtigt, daB
das Tragheitsmoment infolge der Kernschwingung periodisch verinde-
lich und sein Mittelwert von der Oszillationsquantenzahl # und der
Elektronenkonfiguration abhéingig ist. Dann folgt.:

W ot = m**hB (1 — an). (6)

Dabei miissen in der als starr betrachteten Molekel # und & gleiches
Vorzeichen haben; im Falle der Deformierbarkeit kann die Molekiil-
rotation auch entgegengesetzt zum Elektronenimpuls erfolgen. o ist
ein kleiner Faktor, der die Abhingigkeit von der Elektronenkonfigura-
tion beschreibt.

Ist speziell 0 = o, so steht das Elektronenimpulsmoment senkrecht
zur Kernverbindungslinie; die Molekel fiihrt eine reine Rotation, keine
Prazessionsbewegung aus. Dann wird m* = m — ¢, das Korrespondenz-
prinzip erlaubt fiir m die Uberginge == 1 und fiir die Rotationsfrequenzen
folgt (mit Vernachlassigung des kleinen Faktors a#)

Vyp=(IZEZ2(m—¢)B=ax2m®)B m=1,2,3.... (%)

Die GréBe m* = m — ¢ wird als ,,Laufzahl” bezeichnet.

Leider ist bis jetzt noch kein Rotationsspektrum eines zweiatomigen
Molekiils aufgelost worden, so daB Formel (7) nicht an der Erfahrung
gepriift werden kann. Fiir das Kernschwingungsspektrum aber resul-
tiert aus (4), (6) und (7) das System:

y=(m,—n,) v’ — n,"—n,")xv° 4 (T =2m*¥) B+ .... (8)
[(m* = 1) *n, — m**n, ] a B
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und dieser Ausdruck 1Bt sich an den vorliegenden Messungen fiir
Halogenwasserstoffe einer Priifung unterziehen. Zunichst ist aus
(8) und (4) zu schlieBen, daB die Schwingungslinie #; nicht in der
Bande auftritt; das ist auch mit der Erfahrung in Einklang zu bringen.

Abb. 1 (4) zeigt die Darstellung der Doppelbande des Chlorwasser-
stoffes (Grundfrequenz), nach den neuesten Messungen von COLBY,
MeveEr und BroNk (9). Bei zunehmenden Frequenzen riicken die
Linien naher aneinander, entsprechend dem EinfluB des Wechsel-
wirkungsgliedes von Oszillation und Rotation in (8). Die Bande hat
einen positiven und einen negativen Zweig, entsprechend den erlaubten
Quantenspriingen 4m = == 1, die sich in erster Ndherung symmetrisch
um die Wellenlinge 3,46 u gruppieren. Die Nullinie, die man erhilt,

A) Grurdbande (7=3009%

wenn man in der Serienformel (8) m = o, also die Laufzahl m*= —¢
B) Oberbande l | ll |

setzt, fillt aus.
bertar lll l I‘ i

1854 1604 1754

|l!'|

|Hauptiinien (rny=0)
i schwatte Linien (nzT)

NERRnn

4l 40e  J9u  3su 374 J6u 354 Jhu

lltﬂillw

Abb. 1 (aus Astrophysical Journal Bd. 57, 1923).

Dieses Ausfallen der Nullinie hat frither den Theoretikern viel
Kopfzerbrechen gemacht. DaB der rotationslose Zustand (m = o)
an und fiir sich sehr unwahrscheinlich ist, auch als Anfangs- oder End-
zustand der Rotation, ist anzunehmen. Schwierigkeiten aber bereitete
die Tatsache, daBl die Breite der Liicke zwischen den beiden Banden-
zweigen fast genau doppelt so groB ist, wie die Distanz zweier benach-
barter Linien. Wenn aber die Spriinge m = 1 — o (Emission) oder
m = 0 — I (Absorption) nicht auftreten, dann kann man die Breite
dieser Liicke nur so erkliren, daB man fiir ¢ den Wert Y/, setzt, also
die Laufzahl m* = m — */, halbzahlige Werte annehmen 14Bt.

Fiir diese halben Laufzahlen hat sich in der Literatur vielfach der
Name ,,Halbquanten eingenistet. Da eine solche Bezeichnung leicht
zu dem MiBverstindnis AnlaBl geben konnte, als ob die Theoretiker sich
bereit gefunden hitten, die quantenmiBig bedingten Impulse beliebig
zu unterteilen, so sei ausdriicklich betont, daB in der Tatsache, daB
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man die Resultierende des Elektronenimpulses gleich p zifr (p = beliebige
7

gebrochene Zahl) setzt, nichts anderes liegt, als daB man den Gesamt-
effekt von Wirkungen, die man im einzelnen nicht kennt (Elektronen-
bewegungen), als Rechengréfe in die Serienformel einfithrt und aus
dem Experimente bestimmt. Damit ist aber nicht gesagt, daB irgendeine
Quantenregel verletzt werden miifite, wenn man, falls die Konfiguration
der Elektronen heute schon?) genau bekannt wire, aus ihr diese GroBe
zahlenm#Big berechnen wolite.

Bei den ultraroten Halogenwasserstoffbanden und bei manchen
optischen Banden hat sich nun gerade die Wahl des Zahlenwertes */,
fir & als zweckmaBig erwiesen.

Mit Hilfe dieses Parameters hat neuerdings CorLBy (8) den Verlauf
der Grundbande des Kernschwingungsspektrums von HCl unter Be-
riicksichtigung aller neu gemessenen Linien dargestellt und die Kon-
stanten der Kratzerschen Formel neu berechnet. Entspricht dieses
bei Zimmertemperatur gemessene Spektrum dem Oszillationsquanten-
sprung #, = I, #, = 0, so stellt Kurve B die von IMES gemessene
zugehorige Oberbande (Oktave) (17) (n, =2, #, = 0) dar. In ihr
wird bekanntermaBen das Auftreten neuer schwacher Linien zwischen
den Hauptlinien durch die Wirkung der Isotopen des Chloratoms
erklart.

CorBY, MEYER und Bronk (9) beobachteten ferner in der Grund-
bande das Auftreten neuer schwacher Absorptionslinien (in der Abbil-
dung gestrichelt in der Gegend 3,9 — 4,I u gezeichnet), wenn sie das

.HCl-Gas auf etliche Hundert Grad erhitzten. Zu ihrer Erkliarung ziehen

sie folgende Uberlegung heran. Nach dem Verlaufe der spezifischen
Warme der Gase bei hohen Temperaturen ist anzunehmen, dal3 im er-
hitzten Gase ein Teil der Molekel auch dann intramolekulare Schwin-
gungen aufweisen wird, wenn sie nicht durch Strahlung angeregt werden.
Es werden also schon zu Beginn des Strahlungsprozesses sich ein Teil
der Molekel in einem Schwingungszustand (#, == o) befinden. CorLpY
berechnet nun gemiB dem Kombinationsprinzip aus den Konstanten
und Frequenzen der Grund- und ersten Oberbande bei Zimmertempera-
tur die Schwingungsfrequenz, die den Oszillationsquantenzahlen n;, = 2,
7, = I entspricht, und die Lage der Linien in ihrer Rotationsschwin-
gungsbande. Es ergibt sich durch die konsequente Annahme halber
Laufzahlen eine sehr gute Ubereinstimmung der berechneten mit der
bei hohen Temperaturen gemessenen Serie.

Aber noch einen dritten unabhingigen Beweis, da die verwendeten
Annahmen in dem Bau der HCl-Molekel eine reale Basis finden, erbringt

1) Es sei daran erinnert, daB man an vielen Stellen der Atomtheorie
(Zeemaneffekt, Magnetonen usw.) gleichfalls gezwungen ist, mit unganzen
»effektiven® Quantenzahlen zu rechnen.
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E. F. BArRkER (I). HETTNER hat (1920) gezeigt, dafl ein elektrisches
Feld als Analogon zum Stark-Effekt eine Aufspaltung der ultraroten
Absorptionslinien der Gase in mehrere Komponenten zur Folge haben
mifite. Bei den HCl-Linien wire mit den erreichbaren Mitteln dieser
Aufspaltungseffekt im allgemeinen nicht beobachtbar, nur bei einer
Linie nahe der Bandenmitte miilte, wenn man mit HETTNER ganze
Laufzahlen annimmt, eine deutlich beobachtbare Aufspaltung eintreten.
Durch die Annahme halber Laufzahlen im Sinne unserer obigen Aus-
fithrungen miifte aber, wie KRAMERS und PAULI bemerken, die Sonder-
stellung dieser Linie verschwinden. BARKER untersucht nun das Ver-
halten der HCl-Bande bei 3,5 4 in einem elektrischen Felde und findet
keinerlei beobachtbaren Aufspaltungseftekt. So leitet auch dieses Re-
sultat wieder zu der Folgerung, dafl im HCIl-Molekiil die Resultierende
des Elektronenimpulsmomentes mit der Kernverbindungslinie einen
rechten Winkel einschlieBt.

Eine systematische Untersuchung der Oberschwingungen von CO,
HCl und HF fithren SCHAFER und THOMAS (39) bei Zimmertemperatur
durch und geben eine Zusammenstellung eigener und fremder Mes-
sungen. (Tabelle 1.)

Tabelle 1.
Gr}md~ Oktave | Duodezime

schwingung

|
CO. ., 467 2,35 1,573
HCIl . 3,46 1,76 1,10
HF. . 2,52 1,27 —
HBr . 3,31 1,98 —

Die Werte Grundton: Oktave: Duodezime verhalten sich, der Theorie
entsprechend, bei CO und HCl wie

V(T — ) 12w, (T — 2%) : 30,(T — 3%)
und erlauben, die ,,Verstimmung® x genau zu ermitteln (39). Die Fest-
legung der hoheren Oberténe ist sehr schwierig, weil ihre Intensitit
rapide abnimmt. Dennoch scheint die Folgerung von TARTAKOWSKY (44),
daB theoretisch tiberhaupt nur eine endliche Anzahl von Oberténen
auftreten darf (d. h. die Oszillationsquantenzahl #, soll eine end-
liche obere Grenze haben), nicht zutreffend zu sein.

Wir haben im HCI ein Molekiil betrachtet, das eine einfache Rota-
tionsbewegung ausfithrt. Wie steht es nun aber mit komplizierter ge-
bauten, z. B. mehratomigen Molekiilen?

Wenn die Komponente des Elektronenimpulses um die Figuren-
achse, 0, nicht verschwindet, so fiithrt die Molekel eine allgemeine Kreisel-
bewegung (Prizession) aus. Nach dem Korrespondenzprinzip sind fiir
solche Systeme auch Zustinde erlaubt, bei denen mit einer Anderung
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der Oszillationsenergie (4% = beliebige ganze Zahl) nicht auch zu-
gleich eine Anderung der Rotationsenergie verbunden ist. Es darf also
auch der Fall #/m = o eintreten, d. h. es tritt die Schwingungslinie (7s)
bzw. ein ,,Nullzweig* in der Bande auf.

Abb. 2 zeigt einen Teil der Absorptionsbanden des Ammoniaks,
NH,, die SCHIRKOLK (40) im Gebiete von I1—13 ¢ aufgenommen hat.
Die serienmaBige Darstellung dieser Banden wurde wegen ihrer Kom-
pliziertheit noch nicht durchgefiihrt; die Abbildung zeigt aber sehr schén
die drei Zweige der Teilbande bei 6 u (positiver, negativer, Nullzweig).

CooLEY (10) stellt auch in der Methanbande (CH,) bei 3,3 4 den
Nullzweig fest. Bei tiefen Temperaturen (wenn groBe Quantenzahlen
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nicht mehr auftreten) wird der Nullzweig in seiner Breite stark redu-
ziert und zieht sich auf das Zentrum zurtick. Die Serie 148t sich auch
hier wieder formell angendhert durch halbe Laufzahlen darstellen
(BARKER), aber dieser Darstellung liegt jetzt ein anderer physikalischer
Tatbestand, ein anderer Bewegungsmechanismus zugrunde, wie bei
der HCl-Molekel. Uber die Absorption komplizierter gebauter Mole- .
kille, z. B. auch organischer Verbindungen, liegen viele Messungen
vor. Die Versuchsresultate sind aber zu kompliziert und zu unsystema-
tisch, um sie theoretisch verwerten zu koénnen. ‘

Im groBen und ganzen ist das vorliegende experimentelle Material
an stark aufgelgsten ultraroten Absorptionsspektren, wie sie zur Auf-
klarung des Molekiilbaues dienen konnten, noch herzlich gering. Die
Theorie bote heute schon genug Handhaben, um Schliisse iiber die
Tragheitsmomente und die Lage der Kerne, sowie iiber ihre Bindungs-
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krafte aus den Konstanten der Bandenformel fiir einfach gebaute
Molekiile zu ziehen. Fiir den Experimentator liegt hier noch ein weites
Feld der Betitigung offen.

§ 5. Eigenfrequenzen der Kristalle.

Uber die Verteilung der Eigenfrequenzen der Kristalle sind von
M. BorN (3) und seinen Mitarbeitern allgemeine Resultate abgeleitet
worden unter der Annahme, daB das Kristallgitter als die Translations-
gruppe einer bestimmten Konfiguration von ¢ Partikeln ([o—p] Elek-
tronen und pAtomkernen), der sogenannten Basis, aufzufassen ist.
Einen solchen Kristall nennt man p-atomig.

Die Krifte, die zwischen den einzelnen Bausteinen eines solchen
Gitters wirken (Zentralkrifte) sind, wie man durch quantentheoretische
Uberlegungen®) annehmen muB, alle von ungefahr gleicher GréBen-
ordnung. Die Lage der Eigenfrequenzen wird also demnach wesent-
lich nach der Grofle der Massen ihrer Trager in zwei Gruppen zerfallen:
in eine Gruppe schneller (ultravioletter) Schwingungen der kleinen
Elektronenmassen, in eine Gruppe langsamer (langwelliger) Schwingun-
gen der groBeren Atommassen. Im allgemeinsten Falle ergibt sich,
daB, wenn die Zahl der Freiheitsgrade der Basiskonfiguration 3¢ ist,
3(¢—p) Elektronenschwingungen und 3 sehr langwellige (mechanische)
Eigenfrequenzen resultieren, die den Schwingungen des Gitters nach
den drei Translationsrichtungen des Raumes entsprechen. Die Zahl
der Etgenfrequenzen dev Atome aber ist 3 (p — 1), ihre Wellenlange liegt
in jenem Bereiche des Spektrums, den wir als den wltraroten abgegrenzt
haben. In Spezialfillen konnen, wie in jedem mechanischen System,
je nach den Symmetrieverhiltnissen der Anordnung, eine Anzahl von
Eigenfrequenzen zusammenfallen.

Es ist einleuchtend, wenn auch die Einzelheiten des physikalischen
Vorganges heute noch nicht aufklirbar sind, daB eine einfallende elektro-
magnetische Welle durch das Feld, das durch die Schwingungen eines
solchen Verbandes elektrisch geladener Oszillatoren, wie es der Kristall
darstellt, entsteht, affiziert werden muB3. Eine Welle, die sich durch
ein derartiges Aggregat geladener, schwingender Partikel durchdringen
will, wird natiirlich in ihrer Fortpflanzungsgeschwindigkeit (Brechungs-
exponent) entsprechend beeinfluBit. Diese Beeinflussung hingt ab von
der GroBe der gegenseitigen Bindungskrifte der Teilchen und von ihren
Massen, — also von den Eigenfrequenzen des durchsichtigen Mediums
und von der Wellenldnge der einfallenden Strahlung.

Der Gedanke, den Verlauf des Brechungsexponenten durchsichtiger
Medien in Abhingigkeit von der Wellenlinge mit der Lage der Eigen-

1) Es miissen alle Impulse endlich fein und zwar ganzzahlige Viel-

fache von i .
27
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frequenzen in Verbindung zu bringen, lag wesentlich in seiner heutigen
molekulartheoretischen Form schon der Dispersionstheorie in der Fas-
sung von DRUDE zugrunde. Die Drudesche Theorie gab Veranlassung,
die Lage der Eigenfrequenzen angenihert aus der Dispersionskurve
zu erschlieBen und experimentell zu suchen, sie fithrte RUBENS zur
Entdeckung der ultraroten Reststrahlen.

Die Lage der Eigenfrequenzen durchsichtiger Medien dokumentiert
sich bekanntlich im Spektrum durch Stellen hohen Reflexionsvermégens
und hoher Absorption, die praktisch nahezu zusammenfallen. Durch
Absorptions- und Reflexionsmessungen sind nun in neuerer Zeit im
ultraroten Spektrum vielfach die Eigenfrequenzen ermittelt worden.

Wenn man die Bindungen zwischen den Atomen und den ihnen zu-
gehorigen Elektronenschalen zunéchst als starr betrachtet, so kann man
mit dieser Vernachldssigung den gesetzm#Bigen Aufbau des Kristalls aus
Atomen oder Ionen untersuchen. Von den Kohisionskriften, die
zwischen diesen Bausteinen herrschen, und die nach den modernen
Anschauungen wesentlich elektrischer Natur sind, werden die Krifte
bedingt, die notwendig sind, das Gitter zu deformieren. Da nun einer-
seits die Kohasionskrifte mit den Werten der ultraroten Eigenfrequenzen
enge zusammenhingen, anderseits die Deformationsverhéltnisse sich in
den elastischen Konstanten ausdriicken, so ist einzusehen, da sich
gesetzmiBige Beziehungen zwischen den elastischen Konstanten (Kom-
pressibilitit usw.) und den gemessenen Reststrahlfrequenzen?) ergeben
miissen, aus denen riickwirts wieder bei bekannten Massen auf die
Gitterkrafte geschlossen werden kann.

Aber nicht nur die mechanischen Krifte, die das Gitter deformieren
koénnen, auch die thermischen Energien (spezifische Warme, Schmelz-
warme, Sublimationswirme) die notwendig sind, um den Gitterverband
zu lockern oder aufzuldsen, sind bestimmt durch die Kohisionskrafte.
Daher ist es klar, daB fiir die modellmaBige Deutung aller dieser GroBen
die Kenntnis der Reststrahlfrequenzen eine bedeutsame Rolle spielt.

Hinsichtlich ihrer Dispersion ist aber nicht nur der Verlauf des
Brechungsexponenten, sondern auch die Lage der optischen Symmetrie-
achsen im Kristall (RuBENs, GOns) und die spezifische Drehung der Pola-
risationsebene des Lichtes in Kristallen (z.B. in NaClO,, NaBrO,) durch
die Gitterstruktur und damit durch die Massenschwingungen bedingt.

Experimentell hat man durch Reiflexionsmessungen zwei Gruppen
von FEigenfrequenzen der Kristalle festgestellt: die im langwelligen
(30—150 u) Gebiet liegenden Maxima, die Rubens (23) und seine Mit-
arbeiter grofitenteils durch Verwendung von Reststrahlanordnungen
gemessen haben. Und eine im kurzwelligen Ultrarot (etwa 2—40 u)

1) Die experimentell bestimmte Reststrahlwellenlinge mu3 dabei nach
einer von FORSTERLING (1920) angegebenen Methode auf die Eigenwellen-
linge korrigiert werden (3).
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liegende Gruppe von Eigenschwingungen, die nur bei mehr als zwei-
atomigen Kristallen auftritt. Mit ihrer Untersuchung haben sich
besonders eingehend im Gebiete von z—20 # CL. SCHAFER und seine
Mitarbeiter befaBt (38, 6, 37, 41).

Das Charakteristische ist nun, daf3 die kurzwelligen Eigenschwin-
gungen bei allen Verbindungen, die das gleiche komplexe Ion haben,
z. B. bei allen Karbonaten, Sulfaten, Chloraten, wie SCHAFER und
SCHUBERT zuerst festgestellt haben, nahezu die gleichen Frequenzen
zeigen, fast unabhingig vom Metallion. Bei den langwelligen Rest-
strahlen 148t sich keinerlei derartige GesetzmiBigkeit auffinden.

Man schreibt daher die ,,kurzwelligen Eigenfrequenzen den nneren
Schwingungen des CO;-, SO,-, C10;-Ions zu. Der Annahme, dal deren
Atomkerne durch besonders starke Bindungen gekoppelt sind, ent-
spricht auch die Tatsache der groBeren Frequenz dieser Schwingungen.
Die langsameren, duferen Eigenfrequenzen entstehen, indem das Gitter
der Anionen gegen das der Kationen schwingt.

Der charakteristische Unterschied der inneren und duBleren Schwin-
gungen zeigt sich auch bei der Auflésung des Kristalls: die inneren
Schwingungen bleiben in der Salzlosung erhalten, die &duBeren ver-
schwinden infolge der Dissoziation. Es geht also auch daraus hervor,
daB die Kriafte, die die Komplexgruppe zusammenhalten, groBer sind
als die Krifte, die zwischen Anion und Kation wirken.

Als Beispiel innerer Schwingungen seien die Frequenzen der NO,
Gruppe zusammengestellt:

Substanz Y8 Az A3
NaNO; .| 7,124 12,04 4 | 14,44
KNO; .| 7,18 12,35 15,14
RbNOS . 7,14 12,32 15,24
SrNO; .| 7,28 12,36 15,36
BaNOS . 7,30 13,74 ISvSS
RbNO; .| 7,72 13,94 15,92
HgNO; .| 8,06 12,50 15,92

Aber die schwingende Molekiilgruppe mu8 nicht immer das Anion,
sie kann auch das Kation bilden; so treten in den von REINKOBER (29)
beobachteten Ammoniumhalogeniden durchwegs Reflexionsmaxima bei
3,20, 5,85, 7,00 auf; bei NH, SO, und NH, NO, kommen auBerdem
aber noch die der Sulfat- bzw. Nitratgruppe eigentiimlichen Frequenzen
vor. Hingegen hat das NaNO, seine langwelligen Frequenzen bei 461
und 110 &, PbNO; eine Frequenz bei 79 u, NH,Cl bei 51.5 4, NH, Br
bei 59.3 1 ohne dafl man hier GesetzmaBigkeiten erkennen konnte.

Will man das Spektrum der Eigenfrequenzen eines Kristalls voll-
standig erforschen, so gilt es, Sorge zu tragen, daBl neben Schwingungen
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groBer Intensitdt nicht diejenigen schwacher Intensitit der Beobach-
tung entgehen. Im langwelligen Ultrarot wird man dies nur unter
Anwendung grofler Vorsicht vermeiden koénnen; bei Messung des
Reflexionsvermoégens nur fiir sehr diskrete Spektralgebiete, wie dies
RUBENSs tat, werden schwache Maxima leicht der Messung entgehen.
Das gleiche kann aber auch vorkommen, wenn die Wellenlinge eines
Reflexionsmaximums gerade mit einer starken Absorptionsbande des
Wasserdampfes, der in der Zimmerluft enthalten ist, zusammenfillt.

Unvergleichlich gréBere Genauigkeit ist der Messung mit Prismen-
spektrographen zuzuschreiben, wie sie im kurzwelligen Gebiete még-
lich ist. Aber auch hier kénnen leicht schwache Reflexionsmaxima
neben den starken Maximis {ibersehen oder zumindest sehr undeutlich
beobachtet werden. Die empfindlichste und zugleich bequemste Methode
ist unstreitig die der Messung der Absorption. Selbst bei Stellen
schwacher Absorption kénnen die Schichten so dick gemacht werden,
daB ein hinreichender Effekt beobachtbar ist. So werden gerade an
Stellen, wo das Reflexionsvermogen eine schwache Erhebung (schwache
Intensitit der Eigenfrequenzen) zeigt, die Absorptionsmessungen alle
Details enthiillen. Aber an Stellen sehr hohen Reflexionsvermogens
versagt die Absorptionsmethode — weil hier der Absorptionskoeffizient
in dem ganzen, der Eigenwelle benachbarten Gebiet so groB wird, daf3
man nicht hinreichend diinne Schichten der Substanz herstellen kann,
umn noch Unterschiede in der Absorption bei verschiedenen Wellenlingen
festzustellen.

Aber nicht alle Frequenzen der Eigenschwingungen, die das Gitter,
als mechanisches System betrachtet, ausfithren kann, miissen auch
tatsachlich optisch beobachtbar sein. Auf eine einfallende Strahlung
kann nur dann Resonanz eintreten, wenn bei der betreffenden Eigen-
schwingung ein elektrisches Moment auftritt, das eine Komponente
parallel zur Richtung des Strahlungsfeldes hat. Wenn der Vektor des
bei einer Eigenschwingung auftretenden Momentes normal steht zu
dem elektrischen Vektor einer einfallenden polarisierten Strahlung,
dann tritt kein Reflexionsmaximum auf. Und selbstverstindlich
dokumentiert sich die Eigenschwingung nicht, wenn das elektrische
Moment tiberhaupt Null ist.

Schwingungen, bei denen kein elektrisches Moment auftritt, heiBen
inaktive. Im Gegensatz dazu werden die im Strahlungsfelde beobacht-
baren Eigenfrequenzen akfive genannt. Samtliche aktiven Eigenfre-
quenzen sind nur in reguliren Kristallen nach allen Achsenrichtungen
gleich ausgepragt. Im einachsigen bzw. zweiachsigen Kristall werden
nach den zwei bzw. drei verschiedenen Achsenrichtungen auch die
bei den Eigenschwingungen auftretenden elektrischen Momente ver-
schieden gerichtet sein. Dafl die Richtungen der Eigenschwingungen
im anisotropen Medium eine Rolle spielen, sieht man ja auch schon
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darin, daB der Dispersionsverlauf des Brechungsexponenten und somit
die Konstanten der Dispersionsformel nach den verschiedenen Achsen-
richtungen nicht gleich sind. Man wird also den einachsigen Kristall
parallel oder senkrecht zur optischen Achse, den zweiachsigen Kristall
nach jeder seiner drei Achsenrichtungen a b ¢ orientiert, im polarisierten
Licht untersuchen, um festzustellen, welche Eigenschwingungen den
verschiedenen Achsen zuzuordnen sind. Abb. 3 zeigt als Beispiel den
Dichroismus des einachsigen Natrium-Kaliumsulfats. Alle anisotropen
Sulfate zeigen ein gemeinsames Maximum der Reflexion bei g u, dessen
Struktur, im natiirlichen Lichte untersucht (mittlere Kurve), deut-
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lich komplex ist. Beleuchtet man aber den Kristall mit polarisiertem
Licht, mit elektrischem Vektor normal oder parallel zur optischen
Achse, dann treten im ordentlichen und im auBlerordentlichen Strahi
zwei scharf ausgeprigte Eigenschwingungen auf, die nicht nur ver-
schiedene Wellenldnge, sondern auch verschiedene Dampfung haben.
Abb. 4 fithrt den Trichroismus eines zweiachsigen Kristalls (Célestin
Sr SO,) fiir das Reflexionsmaximum bei g 4 vor Augen. Abb. 5 zeigt
die Messungen von RUBENs und LIEBISCH am Colestin im langwelligen
Gebiet. Es entspricht also die Form sowohl der duBeren wie der inneren
Schwingungen den Symmetrieverhiltnissen des Gitters. Daraus geht
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hervor, daB auch die inneren Schwingungen der Molekiilkomplexe
Raumgitterschwingungen sind.

Die Zahl der aktiven Eigenschwingungen des Gitters aus einer Be-
trachtung der Symmetrieverhiltnisse fiir alle 230 moglichen Raum-
gitter theoretisch erschlossen zu haben, ist das Verdienst einer in Got-
tingen ausgefithrten Arbeit von BRESTER (42). Er zeigt, daf die
Schwingungsformen, d. h. die Art, wie die Ionen im Gitter gegen-
einander schwingen, mit den Symmetrieeigenschaften des Kristalles
zusammenhingen. Es gelingt ihm, fiir alle 32 Symmetrieklassen (end-
liche Punktgruppen) die bei den Kristallen vorkommen, diese Schwin-
gungsformen festzulegen, unter der Annahme, dafBl die p Atomkerne

80
X
T 6o "..‘L}‘- 1/ \\\ P S
i \ { s
. }\ AW, 3
o L] ! !
; { i !
N ) é ! ':\ !
S HEHEY ]
8 R
? q -
< IR
20 ‘r / LUN"A VB
; !
A A M ¥
&:F;Aj 1
020 30 40 50 60 0 80 90700 750 200 250 300
Wellenldnge in p ——>
Abb. 5.
o oo Elektr. Vektor | a-Achse. xxx Elektr. Vektor || b-Achse

« « « Elektr. Vektor | c-Achse
(Aus Sitzungsberichte der Berliner Akad. d. Wissensch. 1919.)

einer jeden Basisgruppe starre Ionen sind, zwischen denen konservative
Krifte wirken. So kann er auf die fiir jede Symmetrieklasse auftretende
Anzahl von aktiven und inaktiven Schwingungen und auf die Richtung
der dabei auftretenden elektrischen Momente schlieBen. Es ergeben
sich nun einerseits durch den analogen Bau der Schwingungsgleichungen )

1) Jedes einzelne der p Partikel, die die Basis bilden, und die in der
durch die drei Grundvektoren des Gitters aufgespannten ,,Elementarzelle«
des Kristalls liegen, ist fiir alle unendlich vielen Zellen gleichwertig. Durch
eine auffallende polarisierte. langwellige Strahlung werden sie auch in glei-
cher Weise beeinfluBt. Verbindet man alle Partikel gleicher Frequenz und
Amplitude zu einem starren Raumgitter, so baut sich der ganze Kristall
aus p einfachen ineinandergeschachtelten Gittern auf und hat 3(p—1)
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anderseits auf Grund des kristallographischen Gesetzes des ,,Isomorphis-
mus“ die Moglichkeiten, die fiir endliche Punktgruppen gewonnenen
Resultate auf die unendlichen Raumgitter zu iibertragen.

BRrESTER (42) vergleicht seine Resultate mit den experimentellen
Befunden und findet im groBen und ganzen so gute Ubereinstimmung,
wie man bei der Einfachheit seiner Annahmen und der teilweisen Un-
zuverlassigkeit der Messungen nur erwarten kann. Wo weniger Eigen-
frequenzen beobachtet sind als berechnet, kann man sich damit trésten,
daB schwache Maxima der Beobachtung entgangen sind. Unaufgeklart
ist der Fall des FluBspats (CaF,), wo nach der Theorie nur e;» Maximum
auftreten darf und RUBENS deren zwei (bei 23 und 33 ) beobachtet hat.

Aber in den meisten Fillen stimmt die Theorie mit der Erfahrung:
fiir den einachsigen Kalkspat z. B. sollen drei aktive Schwingungen
mit elektrischem Moment parallel zur optischen Achse, fiinf mit Moment
senkrecht dazu existieren. Tatsichlich haben sich fiir den ordentlichen
Strahl im langwelligen Gebiet 3, im kurzwelligen 2, also im ganzen
5 Maxima ergeben, fiir den auBerordentlichen Strahl hingegen 2 lang-
wellige und 1 kurzwelliges, wie erwartet.

Aus diesen Ergebnissen entspringen die Méglichkeiten, auf Grund
von Ultrarotmessungen die Resultate der Réntgenanalyse {iber Kristall-
struktur zu kontrollieren und eventuell zu korrigieren.

Allerdings werden die einfachen Voraussetzungen BRESTERS noch
revidiert werden miissen.

Die Theorie der Kristalle hat zu der Annahme gefithrt, daB die
Schwingungen der Partikel gegeneinander notwendig mit endlicher
Amplitude vor sich gehen miissen. Man kénnte sonst die thermische
Ausdehnung der Kiristallgitter und den Anstieg der spezifischen
Wairme bei hohen Temperaturen iiber den Dulong-Petitschen Wert nicht
erklaren. Sind aber die Schwingungen der Partikel anharmonisch,
dann miissen wie bei den freien Gasmolekeln, auch im Kristall Oberténe
und Kombinationsténe auftreten.

SCHAFER und THOMAS (36, 14, 39) haben systematisch bei festen
Korpern nach solchen (schwachen) Oberbanden gesucht. Sie finden
in Absorption bei Colestin (SrSO,) neben der Grundfrequenz bei g u
(8,35 bzw. 9,05), die (schon vorher beobachtete) Oktave bei 4,5 u, die
Duodezime bei 3 4, die entsprechend der Grundfrequenz in zwei Maxima
geteilt ist, schlieBlich die Doppeloktave bei 2,30 . Auch bei Langbeinit
und Carborund (SiC) werden die Oberschwingungen aufgefunden. Es
ist selbstverstindlich, daB8 auch in Kristallen, wie bei Gasen, nicht die
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