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Kapitel1. 

Theoretische Photometrie. 
Von 

E. SCHOENBERG-Breslau. 

Mit 53 Abbildungen. 

Einleitung. 
Die erst en Versuche, Messungen der Lichtstarke der Himmelskorper aus

zuftihren, urn auf diesem Wege Aufschliisse iiber ihre Beschaffenheit zu erhalten, 
fallen in die Zeit jenes gewaltigen Aufschwungs, welchen die Optik durch die 
Arbeiten von NEWTON und HUYGENS am Ende des siebzehnten und zu 
Beginn des achtzehnten Jahrhunderts erfahren hatte. Schon HUYGENS1 selbst 
versuchte die Helligkeit des Sirius mit derjenigen der Sonne zu vergleichen, 
indem er das Sonnenlicht durch eine kleine Offnung im verschlossenen Ende 
eines langen Rohres abschwachte. Der schwedische Physiker CELSIUS2 suchte 
nach einem Gesetze der Lichtabnahme beleuchteter Flachen, doch waren seine 
SchluBfolgerungen, eben so wie diejenigen von HUYGENS, infolge der Unzulang
lichkeit der angewandten Methoden nicht stichhaltig. AuBer der Formel der 
Lichtabnahme mit dem Quadrate der Entfernung besaB die Physik noch keinerlei 
Riistzeug an strengen Definitionen und Gesetzen und keinerlei Apparate zur 
Messung der Lichtstarken. BUFFON 3 versuchte den Verlust zu bestimmen, den 
das Sonnenlicht bei Reflexion an glasernen Spiegeln erleidet. Aber erst die 
groB angelegten Arbeiten von PIERRE BOUGUER45 (1698-1758) und JOHANN 
HEINRICH LAMBERT (1728-1777) schufen die Grundlagen der Photometrie. 
In systematischer experimenteller Arbeit, die durch sinnreiche Theorien erlautert 
wird, behandelt BOUGUER ihre Hauptprobleme: die Absorption des Lichtes bei 
der Reflexion und beim Durchgang durch feste und fliissige Korper sowie die 
diffuse Reflexion an matten Flachen und beim Durchgange durch triibe Medien. 
Seine Messungen, die er auch auf die Gestirne, insbesondere auf die Sonne und 
den Mond ausdehnte, besitzen, trotz der Einfachheit seiner MeBapparate, einen 
hohen Grad der Genauigkeit. BOUGUER entdeckt und bestimmt die Rand
verdunkelung der Sonne, miBt das Helligkeitsverhaltnis der Sonne zum ·Monde, 
untersucht die Lichtabnahme der Gestirne infolge der Extinktion des Lichtes 
in der Erdatmosphare und gibt die erste Theorie dieser Erscheinung, die er auf 
das von ihm entdeckte Gesetz tiber die Abhangigkeit der Absorption von der 
Schichtdicke (das Gesetz der geometrischen Progression) aufbaut. Auch tiber 

1 Hugenii Cosmotheoros, sive de terris coelestibus earumque ornatu conjecturae. 
Hagae-Comitum Ed. II, S. 136 (1699). 

2 Histoire de I'Acad6mie des Sciences, S. 5, Paris (1735). 
3 Memoires de I'Academie des Sciences, S.84, Paris (1747). 
4 Essai d'optique sur la gradation de la lumiere. Paris (1729). 
5 Traite d'optique sur la gradation de la lumiere. Ouvrage posthume, public par I'abbc 

de Lacaille. Paris (1760). 

Handbuch der Astrophysik. II. 
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die Lichtverteilung am klaren Himmel hat BOUGUER Messungen angestellt. 
Seine Theorie der Extinktion und die Vorstellungen iiber den Vorgang der 
diffusen Reflexion sind zu einem bleibenden Schatze der Wissenschaft geworden. 

LAMBERTSI Photometrie ist ein Meisterwerk logischer Scharfe und syste
matischen Aufbaus. Aus den beiden Grundgesetzen der Photometrie, die LAMBERT 
einfUhrt und begriindet, dem Kosinusgesetze fUr Selbstleuchter und dem zu
sammengesetzten Kosinusgesetze fUr matte Flachen, leitet er in systematischer 
Weise eine Reihe wichtiger photometrischer Satze und Definitionen ab, die 
noch heute die Grundlagen der Photometrie bilden. Die Theorie der Extinktion 
und der Himmelshelligkeit wird von ihm unabhangig von BOUGUER behandelt, 
endlich lost er als erster mit Erfolg das Problem der Beleuchtung der Planeten 
durch die Sonne. Dasselbe ist vor LAMBERT, aber weniger gliicklich und voll
standig, schon von EULER2, KIES3 und R. SMITH4 angegriffen worden. EULER 
legte dabei die nach ihm benannte Formel fUr diffuse Reflexion zugrunde, welche 
aber sowohl mit der Theorie als mit den Beobachtungen an matten Korpern in 
so starkem Widerspruche steht, daB ihr nur ein geschichtliches Interesse zu
kommt. LAMBERT gehort auch das Verdienst, den Begriff der Albedo definiert 
und in die Astronomie eingefUhrt zu haben. Was die Scharfe der von ihm an
gestellten Beobachtungen betrifft, so steht dieselbe hinter der von BOUGUER 
erreichten zuriick. LAMBERTS Bedeutung liegt in dem theoretischen und logischen 
Aufbau der neuen Wissenschaft. 

Urn die Wende des Jahrhunderts ist es der groBe Theoretiker P. S. LAPLACE5, 
der durch eine neue Theorie der Extinktion einen wesentlichen Beitrag zur 
Photometrie des Himmels liefert. LAPLACE zeigt ihren Zusammenhang mit der 
Theorie der Strahlenbrechung in der Atmosphare und beriicksichtigt als erster 
die Kriimmung des Strahles auf seinem Wege. 

Nach diesen grundlegenden Arbeiten liegt die Entwicklung der Photometrie 
langere Zeit im wesentlichen auf praktischen Gebieten, in der Vervollkommnung 
der astronomischen Photometer und in der Sammlung genauerer Beobachtungen. 
F. ARAG06 und F. E. NEUMANN' geben durch die Theorie der Polarisation die 
Grundlage fiir den Bau des Polarisationsphotometers, das spater unter dem N amen 
des ZOLLNERschen Photometers allgemeine Verbreitung gefunq.en hat. L. SEIDEL8 
beobachtet urn die Mitte des 19. Jahrhunderts mit einem von STEINHEIL9 kon
struierten Photometer die Helligkeit von Planeten und Fixsternen. In diesem 
Instrumente werden im Gesichtsfelde des Okulars die auBerfokalen Bilder zweier 
Himmelskorper in bezug auf Flachenhelligkeit verglichen, wobei diese durch 

1 Photometria sive de mensura et gradibus luminis, colorum et umbrae. Augustae 
Vindelicorum (1760). Deutsche Ausgabe von E. ANDING. Ostwalds Klassiker der exakten 
Wissensch. Nr. 31-33. Leipzig (1892). 

2 Reflexions sur les divers degres de lumiere du soleil et des autres corps celestes. Hist. 
et Mem. de l' Acad. R. de Berlin, S. 280 (1750). 

3 Sur Ie plus grand eclat de Venus etc. Histoire et Memoires de l'Academie de Berlin, 
S.218 (1750). 

4 A Complete System of Optics. Cambridge 1728. 
5 Mecanique celeste 4, Kap. 3. 
6 -aber das Gesetz des Kosinusquadrats fiir die Intensitat des polarisierten Lichts, 

welches von doppelbrechenden Kristallen durchgelassen wird. Pogg Ann 35, S.444 (1835). 
7 Photometrisches Verfahren, die Intensitat der ordentlichen und auBerordentlichen 

Strahlen sowie die des reflektierten Lichtes zu bestimmen. Pogg Ann 40, S.497 (1837). 
8 Untersuchungen iiber die Lichtstarke der Planeten Mars, Venus, Jupiter und Saturn, 

verglichen mit Stemen, und iiber die relative WeiBe ihrer Oberflachen. Monumenta saecularia 
der Miinchner Akad. II. Kl. (1859). 

9 Elemimte der Helligkeitsmessungen am Sternenhimmel. Denkschr. der Miinchner 
Akad. II. Kl. 2 (1837) ; Verbesserte Form eines Prismenphotometers. Miinch. gelehrte Anzeigen. 
15, s. 9; Beitrage zur Photometrie des Himmels. AN 48, S.369 (1858). 
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Veranderung des Fokalabstandes in meBbarer Weise verandert werden kann. 
SEIDELS und ARAGOSI Messungen der Planeten und ihre theoretischen Be
trachtungen iiber dieselben bilden wertvolle Beitrage zur Photometrie, insbesondere 
da durch dieselben die Unvollkommenheit der LAMBERTschen Reflexionsformel 
nachgewiesen wird. SEiDEL gibt eine neue Tabelle der Extinktion und eine For
mel fUr die Helligkeit des Saturn in Abhiingigkeit von der Offnung seiner Ringe. 

Die Theorie der Beugung des Lichts im Fernrohr, die fUr die astronomische 
Photometrie von groBer Bedeutung ist, wird von SCHWERD 2 in einem umfassen
den Werke und gleichzeitig, mit der Beschrankung auf die Erscheinungen bei 
Lichtpunkten, von AIRy3 behandelt. 

In die Mitte des Jahrhunderts fallen auch die theoretische Abhandlung von 
A. BEER4 iiber die Grundziige des photometrischen Kalkiils sowie zwei andere 
theoretisch-photometrische Schriften, die sich mit LAMBERTS Photometrie 
kritisch befassen, von G. RECKNAGEL5 und J. RHEINAUER6• 

J. HERSCHEL lieferte einen Beitrag zur Theorie der Mondphasen durch seine Mes
sungen der Helligkeit un seres Trabanten mit Hilfe eines sinnreichen Astrometers7. 

Einen weiteren wesentlichen Fortschritt bilden dann die geistvollen Arbeiten 
von FR. ZOLLNER8, die in den sechziger Jahren des 19. Jahrhunderts erscheinen. 
ZOLLNER konstruiert gleichzeitig mit H. WILD9 das nach ihm benannte ZOLLNER
sche Polarisationsphotometer, das im wesentlichen fiir die Beobachtung von 
Lichtpunkten vorgesehen ist, aber auch Flachenhelligkeiten zu vermessen ge
stattet, und das ohne wesentliche Anderungen auch noch heute eine groBe An
wendung in der Astronomie findet. ZOLLNERS Messungen an Fixsternen, der 
Sonne und den Planeten mit dem neuen Apparate haben einen groBen Grad 
der Genauigkeit und gestatten es ihm, an den LAMBERTschen Theorien der Be
leuchtung der Planeten eingehende Kritik zu iiben. Seine eigene Theorie der 
Beleuchtung des Mondes ist aber nicht gliicklich. Durch die Fiille der theo
retischen Betrachtungen iiber die Beschaffenheit der Himmelsk6rper, die er 
durch seine Messungen zu stiitzen sucht, ist ZOLLNERS Werk fiir die Photometrie 
des Himmels auBerst fruchtbar geworden. Gleichzeitig mit ZOLLNER widmete 
sich G. P. BOND10 an der Sternwarte des Harvard College photometrischen 

1 Sieben Abhandlungen zur Photometrie. Aragos Werke; deutsche Ausgabe von 
Hankel, Bd. 10 (1859). 

2 Beugungserscheinungen. Mannheim (1835). 
3 Cambridge Transactions, 6 (1838). 
4 Vier photometrische Probleme. Pogg Ann 88, S. 114 (1853); Grundri13 des photo

metrischen Calciils. Braunschweig (1854). 
5 Lamberts Photometrie und ihre Beziehung zum gegenwartigen Standpunkt der 

Wissenschaft. Gekriinte Preisschrift. Miinchen (1861). 
6 Grundziige der Photometrie. Halle (1862). 
7 Account of some Attempts to compare the Intensities of Light of Stars one with another 

by the Intervention of the Moon by the Aid of an Astrometer adapted to that Purpose. Results 
of Astr. Obs. made during 1834 to 1838 at the Cape of Good Hope, S. 353 London (1847). 

8 Photometrische Untersuchungen. Pogg Ann 100, S. 381, 474, 651 (1857) und daselbst 
109, S.244 (1860); Grundziige einer allgemeinen Photometrie des Himmels. Berlin (1861); 
Photometrische Untersuchungen mit besonderer Riicksicht auf die physische Beschaffenheit 
der Himmelskiirper. Leipzig (1865); Einige Satze aus der theoretischen Photometrie. Pogg 
Ann 128, S.46 (1866); Resultate photometrischer Beobachtungen an Himmelskiirpern, 
ebenda ..128, S.260 (1866); AN 66, S.225 (1866). 

9 Uber ein neues Photometer und Polarimeter nebst einigen angestellten Beobachtungen. 
Pogg Ann 118, S.235 (1856); Uber die Umwandlung meines Photometers in ein Spektro
Photometer. Bull. Acad. St. petersb. 28, S. 392 (1883). 

10 On the Results of Photometric Experiments upon the Light of the Moon and the 
Planet Jupiter, made at the Observatory of the Harvard College. Mem. Amer. Acad. New 
Ser. 8, S. 221 (1861); Comparison of the Light of the Sun and Moon, ebenda 8, S. 287 (1861); 
On the Light of the Sun, Moon, Jupiter and Venus. M N 21, S. 197 (1861). 

1* 
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Versuchen tiber die Helligkeit der Planeten, des Mondes und der Sonne und 
forderte die theoretische Photometrie besonders durch eine neue Definition der 
Albedo der Planeten. Diese ist freilich erst durch H. N. RUSSELL nach einem 
halben Jahrhundert der Vergessenheit entrissen worden. 

Die photometrischen Erscheinungen, weIche die Jupitertrabanten wahrend 
der Verfinsterung aufweisen, wurden von A. CORNU! und A.OBRECHT 2 be
handelt. Letzterer gab eine vollstandige Theorie dieser Erscheinungen. 

Einen groBen Aufschwung nimmt die theoretische Photometrie durch die 
Untersuchungen HUGO v. SEELIGERS 3 und seiner Schtiler. SEELIGER hat die 
Theorie der Beleuchtung der Planeten, des Saturnringes und der Nebelflecke 
in mancher Beziehung auf eine soIche Hohe gebracht, daB ihre Bestatigung 
durch die Beobachtung zum Teil noch nicht moglich war. Sie wtirde eine soIche 
Scharfe photometrischer Messungen verlangen, wie sie bisher nicht erreicht 
isL Grundlegend sind SEELIGERS und E. LOMMELS4 Untersuchungen liber diffuse 
Reflexion, die zu dem nach beiden F orschern benannten Gesetze fUhrten; SEE
LIGER lei tete strenge Formeln fUr die Beleuchtung eines Rotationsellipsoids ab, 
ohne freilich die Wirkung einer umgebenden Atmosphare zu berlicksichtigen. 
Er entwickelte als erster die Theorie der Beleuchtung staubformiger Massen, 
insbesondere des Saturnringes, und folgerte aus seinen Entwicklungen die starke 
Veranderlichkeit des Ringes in der Nahe der Opposition. We iter berechnete 
er die Helligkeit des Zodiakallichtes und diejenige der Nebel in der Nahe 
leuchtender Sterne bei der Annahme, daB erstere aus einer Wolke von Meteoriten 
gebildet sind. Grundlegend ist SEELIGERS Erklarung fUr die VergroBerung des 
Erdschattens bei Mondfinsternissen, weIche auf einer strengen Berechnung der 
Brechung und Absorption des Lichtes in der Erdatmosphare beruht. 

Von den Arbeiten der SchUler SEELIGERS sind zu nennen diejenigen von 
E. ANDING5 tiber die Verfinsterung der Jupitertrabanten und tiber die Licht
verteilung auf einer Planetenscheibe. Eine andere Arbeit tiber das erstgenannte 
Thema hat V. WELLMANN6 geliefert, und eine Untersuchung tiber das Zodiakal
licht veroffentlichte K. SCHWEND7 • G. MULLER8 hat das groBe Verdienst, in 
seinem vortrefflichen Handbuch "Photometrie der Gestirne"8 eine Zusammen
fassung der neueren theoretischen Arbeiten, die im wesentlichen auf SEELIGER 
zurtickgehen, gegeben zu haben. 

Ich breche hiermit den Uberblick liber die geschichtliche Entwicklung der 
1 Sur la possibilite d'accroitre dans une grande proportion la precision des observations 

des eclipses des satellites de Jupiter. C R 96, S. 1609 (1883); Sur les methodes photometriques 
d'observation des satellites de Jupiter. AN 114, S.239 (1886). 

2 :Etude sur les eclipses des satellites de Jupiter. Annal. de rObs. de Paris 18 (1885). 
3 Zur Photometrie des Saturnringes. A N 109, S. 305 (1884); Bemerkungen zu Zollners 

"Photometrische Untersuchungen". V J S 21, S. 216 (1886); Zur Theorie der Beleuchtung 
der gro13en Planeten, insbesondere des Saturn. Abhandl. der Munch. Akad. II. Kl. 16, S. 405 
(1888); Zur Photometrie zerstreut reflektierender Substanzen. Sitzungsber. der Munch. 
Akad. II. Kl. 18, S. 201 (18i\8); Theorie der Beleuchtung staubformiger kosmischer Massen, 
insbesondere des Saturnringes. Abh. d. Munch. Akad. II. Kl. 18, S. 1 (1893); Uber den 
Schatten eines Planeten, Sitzungsber. d. Munch. Akad. II. Kl. 24, S. 423 (1894); Uber kos
mische Staub mass en und das Zodiakallicht. Ebenda 31, H. 3; Die schein bare Vergro13erung des 
Erdschattens bei Mondfinsternissen. Abhandl. d. Bayer. Akad. d. Wiss. II. Abt. 19 (1899). 

4 Uber Fluorescenz. Abschnitt I: Uber die Grundsatze der Photometrie. Wied Ann 10, 
S. 449 (1880); Die Photometrie der diffusen Zuriickwerfung. Sitzungsber. der Munch. Akad. 
II. Kl. 17, S.95 (1887)· 

~.5 Photometrische Untersuchungen uber die Verfinsterungen der Jupiterstrabanten. 
Preisschr. d. Univ. Miinchen (1889); Uber die Lichtverteilung auf einer unvollstandig be
leuchteten Planetenscheibe. AN 129, S.377 (1892). 

6 Zur Photometrie der Jupiterstrabanten. Berlin (1887). 
7 Zur Zodiakallichtfrage. Munchen (1904). 
8 Die Photometrie der Gestirne. Leipzig (1897). 
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theoretischen Photometrie abo Das in den Anmerkungen zu der vorstehenden 
Einleitung enthaltene Literaturverzeichnis macht auf Vollstandigkeit keinen 
Anspruch. Es bezieht sich im wesentlichen auf die Entwicklung derjenigen 
Probleme, welche auch von mir behandelt werden. Beobachtungsergebnisse sind 
nur dann angefiihrt, wenn sie mit theoretischen Betrachtungen verbunden sind. 
Uber neuere Arbeiten gibt der Inhalt dieser Ausfiihrungen geniigenden AufschluB. 
In meiner Abhandlung teile ich einige Resultate eigenerArbeiten aus dem Gebiete 
der theoretischen Photometrie erstmalig mit. Dazu gehoren u. a. die neue Formel 
fiir diffuse Reflexion und die Theorie der Beleuchtung eines von einer Atmosphare 
umgebenen Planeten. Eine Reihe von Hilfstafeln, zum Teil den Originalarbeiten 
entnommen, zum Teil auch neu berechnet, ist im Anhange gegeben. Sie sollen 
dazu dienen, einerseits langwierige Rechnungen zu erleichtern, andererseits zur 
Priifung der schwierigen neuen Probleme der Beleuchtung der Planeten anzuregen. 

a) Definitionen, Grundgesetze und Aufgaben. 
1. Definition der Photometrie. Die Photometrie der Gestirne ist derjenige 

Teil der Astrophysik, weIcher die Strahlung der Himmelskorper auf ihre Inten
si ta thin untersucht. 

Diese Strahlung offenbart sich der messenden Astronomie in verschiedenen 
Wirkungen; so zerfallt die Astrophotometrie in verschiedene Wissenszweige, je 
nachdem, weIche dieser Wirkungen Gegenstand der Untersuchung ist. Bis jetzt 
ist es gelungen, folgende Wirkungen der von den Gestirnen ausgehenden Strah
lung zu messen: 

1. Die physiologische Wirkung auf unser Auge, weIche die Grundlage des 
altesten Gebietes, der visuellen Photometrie, bildet. 

2. Die chemische Wirkung auf die photographische Platte, weIche der z. Z. 
am meisten verbreiteten, weil bequemen und fiir statistische Untersuchungen 
iiber Helligkeiten lichtschwacher Objekte besonders geeigneten photographi
schen Photometrie zugrunde liegt. 

3. Die lichtelektrische Wirkung, weIche mit der graBten Genauigkeit ge
messen werden kann und daher fiir feinere Untersuchungen geringer Licht
schwankungen von graBter Bedeutung geworden ist. 

4. Die Warmewirkung, weIche zunachst nur fiir die hellsten Gestirne meB
bar ist: 

Die drei erstgenannten Wirkungen der Strahlung sind selektiv. 
Nur mit Hilfe der Warmewirkung kann die Intensitat der Strahlung aller 

wirksamen Wellenlangen gem essen werden, weil der hierbei benutzte Empfiinger 
(LampenruB oder Platinmohr) die Eigenschaft besitzt, alle WelIenUingen nahezu 
vollkommen zu absorbieren und in Warme umzuwandeln. Es sind daher das 
Bolometer, das Pyrheliometer und iiberhaupt Apparate, weIche die Intensitat der 
Warmewirkung des Strahles auf geeignete schwarze Flachen messen, die einzigen 
vollkommenen Strahlungsmesser; mit ihrer Hilfe ist es gelungen, die Grenzen der 
anderen MeBmethoden der Strahlung festzustelIen; insofern gehart die Warme
wirkung der Strahlung in die Photometrie und ist hier zu Anfang erwahnt, 
wahrend sie im Wesentlichen in der Strahlungslehre behandelt wird. Die Bezeich
nung Photometrie (Lichtmessung) ist streng genommen nur auf die visuelle 
Messungsmethode anwendbar, weil die photographische und lichtelektrische Me
thode auch soIche Strahlung umfaBt, die auBerhalb des als Licht empfundenen 
Gebietes liegt; sie wird aber trotzdem auch auf diese Gebiete angewandt. 

Es bildet also die Strahlungslehre die Grundlage der verschiedenen Zweige 
der Photometrie, die alle nur einen Teil der Gesamtstrahlung zu messen ge-



6 Kap. 1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. Ziff. 2. 

statten, und es mussen deshalb die Grundbegriffe und Hauptgesetze der Strah
lungslehre, soweit sie fUr das Weitere in Frage kommen, hier angefUhrt werden, 
ehe die Definitionen und Grundgesetze der Photometrie, die gewissermaBen nur 
eine Ubersetzung der Strahlungslehre in die altere Sprache der Lichterscheinungen 
bilden, streng formuliert werden konnen. 

2. Grundgesetze und Definitionen aus der Strahlungslehre. Strahlender 
Punkt. In einem homogenen Medium pflanzt sich die Strahlung (Energie) 
nach allen Richtungen von der Strahlungsquelle geradlinig fort. Die von einem 
strahlenden Punkte ausgehenden Strahlen sind also die Wege der Energie. Bil
den wir eine Kegelflache mit der Spitze im strahlenden Punkte, so sind die 
Erzeugenden des Kegelmantels die Wege der Strahlung, so daB durch die Seiten
flachen keine Strahlung austreten kann. Es muB daher in der Zeiteinheit durch 
jeden Schnitt des Kegels dieselbe Strahlungsmenge passieren. Diese St rahl ungs
menge (Energiemenge), auch einfach Strahlung (Energie) genannt, ist dann durch 
die GroBe dieses raumlichen Winkels w bestimmt. Letzterer hat als MaB die Ober
flache des Schnittes s, den der Kegel mit einer Kugel vom Radius 1 bildet. Wir 
haben daher, wenn Fein beliebiger Schnitt des Kegels in der Entfernung r ist 

F 
w=s=r2 ' (1) 

Die Energiemenge im raumlichen Winkel wist also identisch mit dem Ener
g i e - oder S t r a h 1 u n g sst rom d urch einen belie bigen Schni tt des Winkels in 
der Zeiteinheit. Wir bezeichnen ihn durch G. Die Strahlungsintensitat U 
in der Richtung der Achse des Kegels ist der Quotient aus dem Energiestrom 
und der GroBe des raumlichen Winkels 

U = G . (2) 
w 

Man hat also auch die Gleichung: 
G=Uw=Us 

fiir den Strahlungsstrom durch einen beliebigen Schnitt des raumlichen Winkels 
in der Zeiteinheit. 

Bezieht man diesen Energiestrom auf die Einheit der Flache: 

B = ~ = ~ = U (4) 
5 W ' 

so heiBt B die Bestrahlung, und diese ist nach (4) durch dieselbe Zahl ge
mess en wie die Strahlungsintensitat U. 

Denken wir uns jetzt die Flache a b = s aus der Entfernung 1 in die Ent
fernung r versetzt, wobei sie immer senkrecht zur Achse des Kegels bleibt, so 
ist der Strom auf derse1ben nun im selben Verhaltnis verkleinert wie die Flachen 

s = ab = IX{J und AB zueinander stehen. Es ist 
deshalb der Energiestrom auf der Flache s im Ab-
stande r . 

(5) 

S <9 Denkt man sich jetzt die Flache s gedreht urn den 
Winkel i, so ist der Energiestrom auf derselben 
ebenso groB wie auf ihrer senkrechten Projektion 

Abb. 1. Die Grundgesetze der 
Strahlungslehre. s cosi, weil beide in demselben raumlichen Winkel 

liegen. Es ist also, wenn der Einfallswinkel des 
Strahles auf die Flache s gleich i ist, der Energiestrom auf dieselbe 

(6) 



Ziff. 3.4. Die Bestrahlung eines Elementes durch ein anderes. 

Die Bestrahlung auf der Flache wird dementsprechend 

B = Ucosi 
r2 

7 

(7) 

3. System strahlender Punkte und die strahlende FHi.che. Wenn eine 
Reihe strahlender Punkte sich in den A bstanden r l' r 2' .•• von der Flache s 
befindet und ihre Strahlungsstarken U1> U2 , ••• , die Einfallswinkel der Strah
lung auf die Flache s entsprechend i l , i2 , ••• sind, so muB der Gesamtstrom, 
der auf s einfallt, gleich sein 

(8) 

1st die Entfernung der Punkte voneinander klein im Vergleich zum Abstande 
von s, so daB man il = i2 = ia = ... = i und auch r1 = r2 = ra = ... = r 
setzen kann, so wird 

G=sco~(U I U + U -+-- ... )=scosi U r2 1 T 2 a· r2' (9) 
wo 

(9') 

Bei den genannten Bedingungen kann also ein System leuchtender Punkte 
durch einen Punkt mit einer Strahlungsstarke ersetzt werden, die der Summe 
der Strahlungsstarken der einzelnen Punkte gleich ist. 

Da eine strahlende Flache als aus einer Reihe naheliegender strahlender 
Punkte bestehend gedacht werden kann, so bezieht sich der letzteSatz auch 
auf eine strahlende Flache. 

Sind die Strahlungsintensitaten der einzelnen Punkte U1> U2 ••• einander 
gleich, so ist die Strahlungsintensitat der Flache der Anzahl der Punkte oder 
der GroBe 0 der strahlenden Flache proportional, 

U=1]o. (10) 

Bei der Bestimmung der Intensitat der Strahlung einer Flache kommt aber ein 
neues Element, die Richtung der Strahlung hinzu. Es sei AB = 0 ein 
Element der strahlenden Flache, MN die Senkrechte darauf, 
MO eine beliebige Richtung, die den Winkel emit der Nor
malen bildet, BD die senkrechte Projektion von AB, gleich 
(J cose, die sog. scheinbare GroBe von AB in der Richtung MO. 
1st U die Strahlungsstarke in der Richtung e, so gilt der 
Satz, daB sie fUr den sog. schwarzen Korper dem 
cosinus des Ausstrahlungswinkels e proportional ist, so daB 

N o 

U=1]ocose, (11) A 
Abb. 2. Die strah-

wo 1] eine Konstante bedeutet. Wir behalten diese Gleichung lende Flache. 
auch bei fUr beliebige strahlende Korper, die das cose-Gesetz 
nicht streng befolgen, indem wir 1] in diesem FaIle nicht mehr als konstant be
trachten und, durch die Gleichung 

U 
1] = acose (11) 

bestimmt, als Strahl ungsvermogen in der Richtung e definieren. Fur den 
schwarzen Korper ist also das Strahlungsvermogen unter allen Winkeln dasselbe. 

4. Die Bestrahlung eines Elementes durch ein anderes. Das strahle,nde 
Element 0 sende unter dem Em a nat ion s win k e 1 e Strahlung auf ein Ele
ment 5, auf welches sie unter dem Einfallswinkel i zur Normalen einfallt. r sei der 
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Abstand der Elemente. Es ist dann der Energiestrom von 0 auf s nach (9) 

G = Uscosi 
y2 ' 

wo U die Strahlungsstarke unter dem Winkel e bedeutet und aus (11) bestimmt 
ist. Es ist also 

Abb. 3. Die Bestrahlung 
eines FHi.chenelements 

durch ein anderes. 

G = 1'Jas cose cosi 
y2 • (12) 

Dieses ist das LAMBERTsche zusammengesetzte Grund
gesetz der Photometrie. LAMBERT gIaubte, daB dasselbe 
bei konstantem TJ allgemein gultig ist; wir behalten es 
mit der oben erwahnten Einschrankung in der Form 
beL Die Bestrahlung ist dann 

(13) 

Da die Flache s, von (J aus gesehen, unter dem raum-

I · h W' k I scosi h' k h IC en m e OJ = --2 - ersc emt, so ann man auc 
schreiben y 

G = fJoOJ cose. (14) 

Fur den schwarzen Korper, dessen Strahlungsvermogen in allen Richtungen 
konstant ist, ist es leicht, die in den raumlichen Winkel 2 n ausgesandte 
Strahlung, also die Gesamtstrahlung eines Flachenelementes nach einer Seite 
zu bestimmen. Beschreiben wir eine Kugel yom Radius 1 urn das strahlende 
Element aIs Zentrum, so fallt auf ein Segment der Kugel zwischen den Par
allelen e und e + de die Energiemenge 

dG = fJO cose 2n sinede 

und auf die ganze Halbkugel 
,,/2 

G = 2nflolsinecosedf. = nlJo. 
o 

(15 ) 

5. Zusammengesetzte Strahlung. Wir haben es bei der Messung von 
Strahlungsintensitaten in den allermeisten Fallen mit gemischter Strahlung ver
schiedener Wellenlangen zu tun, und nur bei den helleren Gestirnen ist die 
Messung monochromatischer Strahlungsintensitat moglich. Nun ist aber das 
Strahlungsvermogen fJ fur die verschiedenen Wellenlangen verschieden, woruber 
die Strahlungslehre ausfUhrlich Auskunft gibt. Bei der Anwendung der obigen 
Formeln ist also hierauf Rucksicht zu nehmen. 1st die Strahlung einer be
stimmten Wellenlange gemeint, was wir durch den Index A kennzeichnen wollen, 
so gilt die LAMBERTsche Formel in der Form: 

1'J;, as cosi cose 
G;,= 2 • 

Y 
(12') 

Wenn der zusammengesetzte Energiestrom gemeint ist, so ist er als Summe 
der Energiestrome fUr die einzelnen Wellenlangen aufzufassen, und da sich das ge
samte Emissionsvermogen zwischen den Wellenlangen Al und A2 durch die Summe 

A, 

fJ12 = .L: fJ;, j A 
At 
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oder in einem kontinuierlichen Spektrum als 
2, 

1]12 = jllAd)' 
).1 

9 

darstellt, wo jedes 1]). mit dem Bereich multipliziert ist, fiir welchen es als 
konstant angesehen werden kann, so kann man fiir den gesamten Energiestrom 
zwischen den WellenHingen 11 und ).2 schreiben: 

A, J., 

G - IJscosecosi ~ ,11 
12 - r2 ~ 1]J. oder = IJscOS8COSij d)' 

r2 1]).. (16) 
)., )., 

Hier muB das Strahlungsvermogen aus Messungen der Energieverteilung im 
Spektrum bekannt sein oder auch theoretisch aus den Strahlungsgesetzen be
rechnet werden. Fiir visuelle Strahlungsmessungen sind die Grenzen der Sicht
barkeit 11 = 0,370 ft und 12 = 0,760 ft. Es waren also fiir visuelle Messungen 
einer Lichtquelle, die ein kontinuierliches Spektrum besitzt, die obigen Grenzen 
einzusetzen. 

Bei bolometrischen Messungen der Gesamtstrahlung wird das gesamte 
Emissionsvermogen in Betracht kommen, welches durch das Symbol 

00 

1] =jllAd1 (17) 
bezeichnet wird. 0 

6. Die Definitionen der visuellen Photometrie. In der visuellen Photo
metrie ist das menschliche Auge mit der Netzhaut und dem anschlieBenden 
Nervenapparat, durch deren Vermittlung die Strahlungsenergie in eine Licht
empfindung umgewandelt wird, der Empfanger der Strahlung. Es ist deshalb 
notwendig, sich iiber die Umwandlungen, welche die Strahlung durch diesen 
Empfangsapparat erfahrt, ehe sie sich in die Lichtempfindung verwandelt, mog
lichst genau Rechenschaft zu geben. 

Zunachst ist seit HELMHOLTZ1 bekannt, daB beim Durchdringen der der Netz
haut vorgelagerten Medien des Auges, namlich der Hornhaut, der Kristallinse, der 
zwischen beiden liegenden wasserigen Fliissigkeit und dem jenseits der Linse 
liegenden Glaskorper, alle Strahlen, welche eine groBere Wellenlange als 0,812 ft 
haben, durch Absorption vollstandig verloren gehen. Nach anderen Forschern 
solI noch ein Teil der ultraroten Strahlen bis zur Netzhaut durchdringen, nach 
ASCHKINASS 2 bis zur WellenHinge 1,4 ft, sie tragen aber jedenfalls nicht mehr 
zur Lichtempfindung beL Ais untere Grenze der sichtbaren Wellenlangen wird 
fiir ein normales Auge 0,370 ft angenommen, was auch mit der Grenze der 
Durchlassigkeit der Kristallinse fiir kurzwellige Strahlen zusammenfallt (WID
MARK3). Die normalen Grenzen der Sichtbarkeit sind 0,760 ft im auBersten Rot 
und 0,370 ft im auBersten Violett. Dazwischen liegen die Farbempfindungen 
bei den Wellenlangen: 

AuBerst. Rot 0.760 !' 
Rot 0.683 It 
Orange 0.615 fl 
Gelb . . . 0.559 fl 
Griin . . . 0.512 fl 

Blaugriin (Cyan) 
Blau .... 
Violett 
AuBerst. Violett 

0.473 !t 
0.439 It 
0.410 It 
0.370 fl 

Dber den Vorgang der Umwandlung der die Netzhaut treffenden Strahlung in 
die obengenannten Farbenempfindungen sind wir nicht genau unterrichtet. Es 

1 Handbuch der physiologischen Optik (1856-1866). 2 Wied Ann 55. S. 401 (1895). 
3 R. TIGERSTEDT, Lehrbuch der Physiologie des Menschen II. S.254. Leipzig (1920). 
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ist aber bekannt, und wir wollen weiterhin naher darauf eingehen, daG nur ein 
Bruchteil der die Netzhaut treffenden Strahlungsenergie jeder Wellenlange in die 
physiologische Energie <Pverwandelt wird, welche die Lichtempfindung verursacht. 
Wir bezeichnen nun, indem wir die Absorption vor der Netzhaut mit derjenigen 
durch diesel be zusammenfassen, das Verhaltnis der physiologischen Energie 
der Lichtempfindung <P fUr die Wellenlange A zu der auGeren Energie durch K 2 , 

und fiir zusammengesetzte Strahlung durch Ke; dann kann man die Gleichungen 
ansetzen: 

und ( 18) 

wo U2 und Ue die Intensitaten der auGeren Energiestrome sind. Dber die Ver
anderlichkeit des Faktors K2 mit der Wellenlange solI weiterhin ausfiihrlich be
richtet werden. Zunachst ist aber leicht einzusehen, daG die Definitionen und 
Grundgesetze der Strahlungslehre mit Hilfe dieses Faktors sich in die Grund
begriffe der visuellen Photometrie iibersetzen lassen. Wir erhalten so an Stelle 
der Begriffe der Strahlungslehre die entsprechenden der visuellen Photometrie: 

G Energiestrom, Energiemenge . . . . . GK = Q Lichtstrom, Lichtmenge. 
U Strahlungsstarke, Strahlungsintensitat UK = J Lichtstarke, Lichtintensitat. 

1J Strahlungsvermogen . . . . . . . . . 17K = h Leuchtvermogen, oder auch 
Flachenhelle einer Licht
quelle. 

B Bestrahlung. . . . . . . . . . . . . BK = L Beleuchtung. 

Wir erhalten dann aus den Gleichungen der Strahlungslehre folgende ent
sprechende Beziehungen: 

Leuchtender 
Punkt 

Leuchtende 
FHiche 

Q = J w = ] s c~s i . 
r 

(19) 

Die Lichtmenge im raumlichen Winkel wist gleich dem Pro
dukt aus der Lichtstarke des strahlenden Punktes und der GroBe 
des Winkels w. Die Lichtmenge auf der Flache s ist der GroBe 
der Flache, dem cosinus des Einfallswinkel i direkt, und dem Qua
drate des Abstandes vom leuchtenden Punkte umgekehrt pro
portional. 

(20) 

Die Beleuchtung ist die Lichtmenge pro Flacheneinheit und 
wird gleich der Lichtstarke J fiir den Abstand Eins VOID leuchtenden 
Punkte und i = 0 . 

J = hacose. (21) 

Die Lichtstarke der leuchtenden Flache a ist der GroBe der
selben und dem cosinus des Emanationswinkels proportional. Fiir 
den schwarz en Korper ist die Flachenhelle h konstant. 

Q = has co:< cosi . 
r-

(22) 

Die Lichtmenge, die von der leuchtenden Flache a auf die 
FHiche s fallt, ist dem cosinus des Emanationswinkels e, dem cosinus 
des Einfallswinkel i direkt und dem Quadrate des Abstandes der 
Flachen r umgekehrt proportional. 

Die visuell-photometrischen GroBen haben mit denjenigen der Strahlungs
lehre kein gemeinsames MaB, wie es nach den obigen Gleichungen erscheinen 
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konnte, denn der Faktor K als Umwandlungsfaktor mechanischer Werte in 
EmpfindungsgroBen ist natiirlich seinem absoluten Betrage nach nicht zu be
stimmen, wenn auch seine Veranderlichkeit in relativem MaBe untersucht wer
den kann. Die BestimmungsgroBen der visuellen Photometrie konnen immer 
nur untereinander verglichen werden, und einen direkten Ubergang zu den 
GroBen der Strahlungslehre gibt es nicht. Trotzdem kann auch das Auge als 
relativer Strahlungsmesser dienen und zwar unter folgenden Bedingungen: Er
schein en die Liehtstarken zweier Liehtquellenvon gleieher Farbe und GroBe, 
deren Abbildungen auf der Netzhaut nahe beieinander liegen, einander gleich, 
so darf auf die Gleiehheit der StrahlungsintensWit geschlossen werden. Dieses 
gilt sowohl fUr zwei leuchtende Punkte, die sieh auf der Netzhaut als sehr kleine 
Scheibchen gleiehen Durchmessers abbilden, als auch fUr aneinandergrenzende 
FIiichen, bei denen die Fliichenhelligkeit verglichen wird. Erscheinen dem Auge 
die beiden Ieuchtenden Punkte oder die aneinandergrenzenden Flachen als von 
verschiedener Helligkeit, so ·ist das Auge nieht fiihig, den Helligkeitsunterschied 
anzugeben. Das Urteil Iautet dann wohl, der eine Punkt oder die eine Fliiche 
ist heller oder dunkler als die andere, und es konnen bei einiger tJbung einige 
Grade der Helligkeitsunterschiede geschatzt werden, doch zu einer strengen 
Messung ist das Auge nieht fiihig. Hieraus ergibt sich sofort das Prinzip, nach 
dem ein visuelles Photometer gebaut werden muB. Es muB die Moglichkeit 
bieten, die Intensitiit des einen der zu vergleichenden Objekte in meBbarer Weise 
zu veriindern; dann kann immer gIeiehe Lichtstiirke beider Objekte erreicht 
und sieher beurteilt werden; diese bedeutet dann auch gleiehe Strahlungs
intensWit, wenn die Farbung der Objekte dieselbe ist. 

Das Auge besitzt eine groBe Empfindliehkeit fUr kleine Helligkeitsdiffe
renzen. Nach BOUGUER 1 kann es noch 1/64 der Liehtstarke unterscheiden; 
ARAG0 2 beobachtete, daB bei Bewegung der leuchtenden Objekte bis zu 1/131 

der Helligkeit erkennbar ist, MASSON 3 fand im Mittel den Faktor zu 1/100 , und 
nahe denselben Wert lieferten die Versuche von FECHNER4. Die astronomisch
photometrische Praxis an punktformigen Objekten bestatigt im allgemeinen, 
daB unter giinstigen Umstanden 1 % der Helligkeit unterscheidbar ist. Genauer 
als fiir punktformige Lichtquellen empfindet das Auge Unterschiede der Flachen
helligkeit aneinandergrenzender gleiehgefarbter Flachen, wie das die Beobach-
tungen veranderlicher Sterne mit Hilfe von Flachenphotometern zeigen 5. . 

Die Empfindlichkeit verschiedener Beobachter scheint iibrigens recht ver
schieden zu sein; sie hangt auch sehr von der Ubung ab, was jeder beginnende 
Beobachter an sieh bestatigt findet. Sie ist auBerdem verschieden fUr ein hell
adaptiertes und ein dunkeladaptiertes Auge und zwar groBer fiir das Ietztere. 
Endlich nimmt sie wie die Scharfe aller menschlichen Empfindungen mit der 
Ermiidung abo Die oben angefiihrte Zahl setzt natiirlich giinstigste Bedingungen 
voraus, wie sie auch in der Regel bei wissenschaftlichen Messungen verwirk
licht werden. 

7. Die Empfindlichkeit des Auges fUr Helligkeitsdifferenzen fUr die ein
zelnen Farben des Spektrums 6 ist recht verschieden, was bei spektralphoto
metrischen Beobachtungen von Bedeutung ist. 

1 Traite d'optique sur la gradation de la lumiere. Ouvrage posthume. S. 25. Paris (1760). 
2 Samtliche Werke. Deutsche Ausgabe von Hankel, 10, S. 210. 
3 ~nn d chim et d phys. Serie 3, tome 14, p. 150 (1845). 
4 Uber ein psychophysisches Grundgesetz etc. Abh. d. Kg!. Sachs. Ges. d. Wiss. 4, 

S. 455 (1859). 
5 E. SCHOENBERG, Eine SOI\derklasse veranderlicher Sterne. Commentationes phys.

math. Societ. Scient. Fennicae. I, S. 30 (1923). 
6 R. TIGERSTEDT, Lehrbuch der Physiologie des Menschen II, S. 273 (1920). 
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Nach LAMANSKY ist die Unterschiedsschwelle fUr Griin und Gelb 1/286 , fUr 
Blau 1/212 , fUr Violett 1/109 , fur Orange und Rot 1/78 bzw. 1/70 , DOBROWOLSKY 
gibt fUr die einzelnen Farben nicht unwesentlich von den obigen abweichende 
Zahlen an. Nach KONIG und BRODHUN schwanken die Empfindlichkeits
schwellen fiir die einzelnen Farben viel weniger und sind an sich groBer: 1/40 

bis 1/51 , In der Verschiedenheit dieser Zahlen kann man nur eine Bestatigung 
der zeitlichen und individuellen Verschiedenheit der Empfindlichkeitsgrenze 
sehen; auBerdem macht sich in ihr vielleicht ein geringer Grad partieller Farben
blindheit einzelner Beobachter bemerkbar. 

Fiir die gewohnlichen astrophotometrischen Messungen an Sternen und 
Planeten, wo man es mit gemischtem Lichte und nicht mit reinen Spektral
farben zu tun hat, fallen diese Unterschiede der Empfindlichkeitsschwelle 
weniger ins Gewicht. 

Das Prinzip des visuellen Photometers verlangt eine Abstimmung des 
kiinstlichen Lichtes auf gleiche Farbe mit dem Himmelsobjekt. Dies wird in 
der Regel nur annahernd erreicht. Fiir punktformige Objekte besitzt das Auge 
auch nur ein geringes Unterscheidungsvermogen der Farben; bei flachenphoto
metrischen Messungen ist eine scharfere Ubereinstimmung der Farben erforder
Hch; genauere Zahlen fiir die Unterscheidungsschwelle der gemischten 
Farben der Himmelskorper besitzen wir nicht. Fiir die Farben des Spektrums 
und ein normales farbentiichtiges Auge tritt nach UTHOFF1 ein merkbarer 
Unterschied des Farbentones bei einer Veranderung der Wellen lange urn recht 
verschiedene Betrage ein. MiBt man diese Veranderungen in fLfL, so ist die 
Schwelle im auBersten Rot 4,7 ftfL, nimmt im Orange schnell ab und erreicht 
im Gelb ein Minimum von 0,9 fLfL' steigt dann im Griin wieder an bis 1,9 fLfL, urn 
im Blaugriin ein zweites Minimum mit 0,7 fLfL zu erreichen und dann nach dem 
Indigo zu wieder anzusteigen bis 2,2 fLfL. Am empfindlichsten ist also das Auge 
gegen Differenzen in der Wellen lange im Orangegelb und Blaugrun. 

8. Das PURKIN]ESche Phanomen. Ganz besondere Erscheinungen treten 
bei farbigen Objekten sehr schwacher Intensitat auf. Das Auge kann bei einiger 
Ubung auch bei verschiedenfarbigen Feldern Helligkeitsgrade schatzen. Wenn 
uns nun zwei verschieden gefarbte Felder bei schwacher Beleuchtung gleich 
hell erscheinen, so ist dies nicht mehr der Fall, wenn wir die Beleuchtung fUr 
beide Felder in gleichem MaBe verstarken, und zwar andert sich das in lang
welligem Lichte leuchtende Feld starker in seiner Helligkeit. Sind die urspriing
lich gleichhell erscheinenden Felder z. B. rot und blau, so erscheint das rote Feld 
bei gesteigerter Beleuchtung heller, bei verminderter dunkler als das blaue. Bei 
schwachen Beleuchtungen ist somit das Auge empfindlicher fiir blaues Licht, 
bei starken dagegen fiir rates. 

Diese Erscheinung nennt man das PURKINJEsche Phanomen. Die bekannte 
Wahrnehmung, daB in einem dunklen Zimmer zuerst die blauen Gegenstande 
und dann die raten bemerkt werden, gehort dazu. 

Glucklicherweise besteht, wie BRODHUN2 durch spektralphotometrische 
Messungen nachweis en konnte, das PURKINJEsche Phanomen nicht mehr oder 
nur noch in sehr geringem MaBe, sobald die Helligkeit einen gewissen Betrag 
iiberschritten hat, d. h. zwei an dieser oberen Grenze der Helligkeit gleich hell 
erscheinende verschiedenfarbige Felder bleiben gleich hell bei VergroBerung der 
Beleuchtung in demselben Verhaltnis. 

A. KONIG 3 hat unter Mitwirkung von mehreren Personen die Helligkeits-

1 R. TIGERSTEDT, Lehrbuch der Physiologie des Menschen, II. S. 273. 
2 Inaugural-Dissertation. Berlin (1887). 
3 Gesammelte Abhandlungen zur Physiologischen Optik. S. 144. Leipzig (1903). 
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verteilung im normalen Sonnenspektrum untersucht und die Ergebnisse gra
phisch dargestellt. Seine Kurven sind hier wiedergegeben (Abb. 4). 

Die Abszissen bedeuten die WellenHingen, die Ordinaten die Helligkeiten. 
Kurve a gibt die Helligkeiten bei einer Beleuchtung, in der das PURKINJEsche 
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Phanomen nicht mehr auftritt, Kurve b 
dagegen die Helligkeitsverteilung bei 
den geringsten zur Messung noch be
nutzbaren Helligkeitsstufen. In Kurve a 
liegt das Maximum im Gelbgriinen bei 
l = 570 ILI1. Wenn man die absolute 
Helligkeit des Spektrums etwa durch 
Verengerung des Spalts allmahlich ab
schwacQt, verschiebt sich infolge des 
PURKINJEschen Phanomens das Maxi
mum allmahlich in der Richtung nach 
dem violetten Ende, bis es bei der un-

7006806606'106105005805605'10520500 'I80'l60990¥20'l00 

tersten Stufe der Helligkeit ins Blau- Abb. 4. Das PURKIN]ESche Phanomen. 

griin bei A = 5101111 kommt. 
Fiir diepraktische Astrophotometrie ist das PURKINJEsche Phanomen eine 

Warnung, sicli nicht mit nahezu gleicher Farbung des kiinstlichen Lichtes und 
des wirklichen Sternenlichtes, die miteinander verglichen werden, zu begniigen. Es 
kann das bei schwachen Sternen zu erheblichen Fehlern fiihren, wenn sie mit 
Hilfe einer Abschwachungsvorrichtung (NlcoLsche Prismen, Keil) an bedeutend 
hellere Sterne angeschlossen werden. Die Farbe des kiinstlichen Sterns ist 
infolge des PURKINJEschen Phanomens bei der Messung des schwachen Objekts 
wesentlich anders verandert, als es diejenige des wirklichen Sternes infolge 
desselben Phanomens ist. Dieser Farbenunterschied wird aber bei der geringen 
Helligkeit gar nicht empfunden. Sind die zu vergleichenden Sterne auch von 
genau demselben Spektraltypus, also derselben Farbe, die von derjenigen des 
kiinstlichen Sterns abweicht, so ist die gemessene Abschwachung des kiinst
lichen Sterns kein richtiges MaG fUr das Helligkeitsverhaltnis der Sterne. 

9. Die Bestimmung des Faktors K;.. Die :Empfindlichkeit des Auges 
fUr Strahlung verschiedener Wellenla.ngen. Die Kurve a der letzten Abbildung 
gibt uns ein Bild der Helligkeitsverteilung im normalen Sonnenspektrum. Sie 
fallt durchaus nicht mit der Kurve der Intensitatsverteilung der Sonnen
strahlung zusammen, wie sie mit Hilfe eines Bolometers einwandfrei bestimmt 
werden kann. Die Ursache dieses Unterschiedes liegt in der schon erwahnten 
Verschiedenheit des Faktors K;. fUr verschiedene Wellenlangen, oder m. a. W. 
in der verschiedenen Empfindlichkeit des menschlichen Sehorgans fUr die Strah
lung verschiedener Wellenlange. Ein relatives MaG fiir die Werte des Faktors K;. 
kann aus dem Vergleich der bolometrischen und der Helligkeitsmessungen des 
Sonnenspektrums erhalten werden. Wir geben hier die von LANGLEY im Mittel 
aus den Messungen dreier Beobachter abgeleiteten Werte der Verhaltnisse 
von ];. : U;. = K;., wo U;. die Strahlungsstarke, ];. die Lichtstarke fUr diesel be 
Wellenlange bedeuten und fUr l = 0,7511 K). = 1 gesetzt ist. 

Ta belle 1. 

Wellenlange l in ,. 

;., 0,40 0,47 0,53 I 0,58 I 0,60 0,65 0,75 
K). 1600 62000 100000 28000 14000 1200 1 

Hiernach ist die Empfindlichkeit des Auges auGerst verschieden in ver
schiedenen Wellenlangen, am gr6Gten fUr die griinen Strahl en. Wenn von zwei 
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FHichen, welche das gleiche Emissionsvermogen besitzen, a nur Strahl en von 
der Wellenliinge 0,50 fl, b nur solche von 0,65 fl aussendet, so erscheint a 
83ma1 heller als b. Wir sagen dann, die Fliichenhelle von a ist 83mal so groB 
wie diejenige von b. Haben die Fliichen gleiche GroBe, so sind ihre Strahlungs
stiirken U;. einander gleich, ihre Lichtstiirken dagegen stehen im genannten 
Verhiiltnis. 

Folgende Tabelle 2 enthiilt die von der Internationalen Beleuchtungs
kommission in Genf 1924 angenommenen Standardwerte der physiologischen 
Koeffizienten, die als Mittelwerte von insgesamt 250 Beobachtern abgeleitet 
worden sind. Sie sind deshalb fiir ein norm ales Auge giiltig und von den 
individuellen Unterschieden, die fUr einzelne Beobachter nicht unbedeutend 
sein konnen, in hohem Grade befreit. 

Tabelle 2. Standardwerte der physiologischen Koeffizienten. 

WellenHinge in ft I K;. Wellenlange in p. 
, 

K). I Wellenlange in p. I K}. 

0,40 0,000+ 0.53 0,862 0,65 I 0,107 
0,41 0,0012 0,5+ 0,95+ 0,66 0,061 
0,42 0,00+0 0,55 0,995 0,67 0,032 
0,43 0,0116 0,56 0,995 0,68 0,017 
0,4+ 0,023 0,57 0,952 0.69 0,0082 
0,45 0,038 0,58 0,870 0,70 0.0041 
0,46 0,060 0,59 0,757 0,71 0,0021 
0,47 0,091 0,60 0,631 0,72 0,00105 
0,48 0,139 0,61 0,503 0,73 0,00052 
0.+9 0.208 0.62 0,381 0,74 0,00025 
0,50 0,323 0,63 0,265 0,75 0,00012 
0,51 0,503 0,6+ 0,175 0,76 0,00006 
0,52 0,710 

10. Das FECHNER-WEBERsche psychophysische Gesetz. Dieses Gesetz be
antwortet die Frage nach der Abhiingigkeit der EmpfindungsgroBe, z. B. der 
geschiitzten Lichtstiirke cines Gestirns von der GroBe des iiuBeren Reizes, also 
seiner Strahll1ngsstiirke. Eine einfache Vorstellung von dem Wesen des Gesetzes 
gibt die Erscheinung, daB man die Sterne am Tage mit bloBem Auge nicht 
sehen kann, obgleich die absolute Differenz der Intensitiit eines Sternes und 
des umgebenden Himmelsgrundes gegen den Himmelsgrund allein bei Tage 
ebenso groB ist wie bei Nacht. Bei Tage vergleichen wir zwei absolut starke 
Intensitiiten, bei Nacht wesentlich schwiichere. Man sieht also, daB das 
menschliche Auge die gleiche Differenz zweier Lichteindriicke ganz ver
schieden beurteilt in Abhiingigkeit von der absoluten GroBe derselben. Das
selbe lehrt ein einfacher Versuch: 1st eine Tafel von einer Kerze beleuchtet, 
eine zweite ebensolche Tafel von zwei Kerzen, so kann man den Unterschied 
der Helligkeit sofort erkennen; ist aber eine der Tafeln von 150 Kerzen be
leuchtet, die andere von 151, so ist der Unterschied iibcrhaupt nicht merkbar, 
obgleich die Intensitatsdifferenz dieselbe ist. 

Ganz andere Resultate ergeben sich, wenn man zwei Lichtquellen nicht urn 
ein gleiches Plus, sondern in demselben Verhaltnis veriindert. FECHNER be
obachtete zwei Wolkenflachen, deren Helligkeitsunterschied gerade noch merk
bar war, zuerst mit bloB em Auge und dann durch absorbierende Glaser ver
schiedener Dichte. Der Helligkeitsunterschied blieb immer gerade noch merk
bar, obgleich die absolute Helligkeit vie I geringer war. Die Glaser schwach
ten beide Lichtintcnsitaten im selben Verhaltnisse. Allgemein ergibt sich aus 
diesen und vielen anderen Versuchen, daB bei den verschiedensten Helligkeits
graden die Differenz der Intensitaten, welche vom Auge gerade noch unter-
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schienen werden kann, nahezu denselben Bruchteil der ganzen IntensWit aus
macht. FECHNER ist derjenige gewesen, der dieses Gesetz zuerst als solches 
erkannt und formuliert hat, wahrend die Erscheinungen selbst auch vor ihm 
vielfach beobachtet und auch beschrieben worden sind. Die geringste Unterschei
dungsstufe entspricht bei giinstigsten Bedingungen durchschnittlich 1 % der Total
helligkeit. Fur die mathematische Formulierung des Gesetzes mussen wir den Be
griff der geschatzten EmpfindungsgroBe E im Unterschiede von der 0 b j e k t i v e n 
Lichtstarke I, die wir schon kennengelernt haben, einfUhren. Letztere ist mit 
Hilfe von Photometern unter Vermeidung des PURKINJE schen Phanomens meBbar, 
und objektive Verhaltnisse der Lichtstarken sind nach unseren Fundamental
gleichungen den Intensitatsverhaltnissen der Strahlung gleicher Farbe gleich. 
Das menschliche Auge aber ist auch ohne Hilfsapparate fahig, Helligkeitsgrade 
zu schatz en und hat in dieser Weise der Photometrie groBe Dienste geleistet. 
Vor der Begrundung der messenden Astrophotometrie durch ZOLLNER war die 
Schatzung der Helligkeitsstufen die einzige angewandte Methode, und auch heute 
noch leistet dieselbe bei der Untersuchung veranderlicher Sterne und bei Katalog
arbeiten der Astronomie wichtige Dienste. Die objektiven Helligkeiten I sind 
durch das FECHNERsche Gesetz mit den geschatzten, die wir als Empfindungs
groBen mit E bezeichnen wollen, verbunden. Wir bezeichnen durch dE die Zu
nahme der Empfindungsstarke, die dem Zuwachs dl der objektiven Helligkeit 
entspricht. Dann ist nach FECHNER dE dem Verhaltnis dJ: I proportional: 

di 
dE = cI T ' (23) 

wo cI eine Konstante ist. Durch Integration erhalt man: 

E = cIlnI + C = clog I + C . 

Fur ein anderes Paar einander entsprechender Werte Eo und 10 hat man ebenso 

und daraus folgt 
Eo=cloglo+C, 

I E - Eo = clog 10' (24) 

Denken wir uns zwei Sternpaare, bei denen sich die beiden Sterne fur uns 
empfindungsmaBig urn eine gleiche Anzahl Helligkeitsstufen voneinander unter
scheiden (E - Eo fUr beide Paare gleich), dann ist in beiden Paaren das Hellig
keitsverhaltnis lifo dasselbe. 

Das FECHNERsche Gesetz hat nicht unbeschrankte Giiltigkeit. Bei sehr 
geringen Helligkeiten wird es ungenau, worauf schon FECHNER selbst hinge
wiesen hat. Er erklart diese Abweichung durch den EinfluB des sUbjektiven 
Eigenlichtes des Auges, das uns auch bei vollkommener Dunkelheit und bei 
geschlossenen Augen einen verschwommenen, ungleichmaBigen Lichtschimmer 
empfinden laBt. Die Sehnerven werden namlich nicht nur durch auBere Licht
einwirkung gereizt, sondern es findet auch sUindig eine Reizung durch inn ere 
Einflusse statt, die jenes Eigenlicht verursacht. Dieses ist so schwach, daB es 
bei starkeren Lichteindrucken bedeutungslos wird. Bezeichnen wir seine Inten
sitat durch Ie, so muBte, da es jederzeit zu der objektiven Intensitat hinzu
addiert wird, das FECHNERsche Gesetz die Form haben 

di 
dE = C I + Ie' 

Der Empfindungszuwachs wird somit geringer, als wenn Ie = 0 ware; die Ab
weichung von der Form (23) wird urn so groBer, je kleiner I selbst ist. So plau-
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sibel diese ErkHirung erscheint, so fehlen noch der sichere Nachweis ihrer Richtig
keit und die Kenntnis der Intensitat des Eigenlichts; die Versuche von FECHNER 
und VOLKMANN, dieselbe zu bestimmen, ergaben offenbar zu kleine Werte. Auch 
bei allzu starken Lichteindriicken, die eine Blendung des Auges hervorrufen, 
versagt das FECHNERsche Gesetz. Dies bedarf keiner weiteren Erklarung, 
weil Blendung eben eine Schadigung des Sehapparates ist, der allzu groBe Be
lastungen, wie etwa durch das Sonnenlicht, nicht vertragt. Die Schadigungen 
durch direkte Betrachtung der Sonne konnen ja bekanntlich zur Erblindung 
fiihren, aber auch bei geringeren Lichtstarken, die Blendung hervorrufen, hort 
das Auge iiberhaupt auf, Intensitatsunterschiede wahrzunehmen. 

11. Die GroBenklassen der Gestirne. Von alters her sind die Gestirne 
nach dem Eindrucke, den ihr Licht auf das Auge macht, in gewisse Helligkeits
klassen, s. g. S t ern g roB e n k I ass e n, eingeteilt worden, und zwar wurden mit 
bloBem Auge 6 GroBenklassen unterschieden. Die Empfindungsunterschiede 
zwischen je zwei solchen GroBenklassen sind diesel ben. Spiiter hat man diese Hellig
keitsskala auch auf schwachere, nur dem Fernrohr zugiingliche Sterne ausgedehnt 
und so eine zunachst willkiirliche Einteilung der Helligkeiten am Himmel ge
troffen. Es entsteht nun die Frage, ob diese Skala im FECHNERschen Gesetze 
begriindet ist. Man bezeichne die objektiven Helligkeiten der Sterne von den 
GroBenklassen 1, 2, 3, ... , n mit] 1,12' 13' ... , In' die entsprechenden Emp
findungsgroBen durch E 1 , E2 , ••• , En. Dann haben wir die Gleichungen 

also 

En = clogln + C, 
En_1 = clogJn_1 + C, 

En - En_1 = Clog-]~-. (25) 
n 1 

Gilt das FECHNERsche Gesetz, so mull, da der Unterschied zweier aufeinander
folgenden GroBenklassen En - En_1 konstant ist, sein: 

clog-~ = k. 
]n-l 

Bezeichnet man noch k: c durch eine neue Konstante log 1/ e, so hat man 

]j:' = e. (26) 

In der Tat zeigen nun aIle bisherigen Untersuchungen, daB innerhalb gewisser 
Grenzen das Helligkeitsverhiiltnis In-t!fn als konstant angesehen werden kann, 
und daB also die GroBenschiitzungen der Gestirne eine Bestiitigung des FECHNER
schen Gesetzes liefern. Der Nachweis wird durch direkte Messung des Inten
sitatsverhiiltnisses In-t!fn gefUhrt. Eine groBe Reihe spezieller Untersuchungen, 
unter anderen auch der groBe Potsdamer Katalog der Helligkeiten (Potsdamer 
photometrische Durchmusterung), der aIle Sterne der Bonner Durchmusterung 
des nordlichen Himmels bis zur GroBe 7,5 umfaBt und auf Messungen mit Hilfe 
des ZOLLNERschen Photometers beruht, hat die Konstanz von e fur denselben 
Beobachter nachgewiesen. Eine Ausnahme bilden die geschiitzten GroBenklassen 
der hellsten Sterne 1. und 2. GroBe. Fiir die schwiicheren bis zur 6. GroBe und 
auch die teleskopischen hat sich fUr jeden Beobachter ein ziemlich konstanter 
Wert von e ergeben. Die Werte liegen aIle in der Niihe des Wertes e = 2,5, 
loge = 0,398. Durch Addition der Gleichungen 

10gI) - logJ2 = logI2 - 10gIs = ... = 10gIn-t - logIn = loge 
folgt logIn - 10gII = - (n - 1) loge. 
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Diese Gleichung gestattet, den Wert von loge aus solchen GroBenschatzungen 
von Sternen abzuleiten, fUr welche auch photometrische Messungen der Inten
sitaten vorliegen. Die folgende Tafel, die wir MULLERS "Photometrie der Ge
stirne" entnehmen, enthalt eine Zusammenstellung einer Reihe von Bestimmungen 
des log e fUr die Schatzungen der Bonner Durchmusterung aus Messungen ver
schiedener Beobachter. In der ersten Kolumne stehen die GroBenklassen der 
Sterne, welche zur Ableitung verwendet worden sind. 

Ta belle 3. 

Bonner Scbatzungen Z~~~. 1 SEIDEL PEIRCE W 1 Harv. 
OLFF Photo 

U ranom'l Potsd. ROSEN 
LINDE-

Oxon. Durchm. MANN 

2.-3. GroBe I 0,406 1 0,487 - 1°,368 0.396 0,424 0.329 1 
- -

3.-4. " 
0,283 0,362 0.391 0,328 0.368 0,368 0,329 - 1 

4.-5· " 0.315 0.342 0.340 0.230 0,328 0,364 0.329 - JO,291 

5.-6. " 
.. 0,209 - 0,437 0,178 0.382 0.377 0,329 0,388 0.303 

6.-7. " 
- - - - - - 0,400 0.388 0,394 

7.-8. " 
- - - - - - 0,400 0,363 0,392 

8·-9. " 
- - - - - - - 0.379 0,437 

Aus allen Sternen 
2.-6. GroBe 0.341 - 0,371 0,3051 0,356 ! 0,3851 0,329 - 1 0,280 
6.-9. " 

- - - - - I - 0,400 0,380 0,402 

In dieser Tabelle fallt der systematische Gang der WOLFFschen Werte von loge 
auf. Doch ist dieser Gang nach MULLER! nicht Schatzungs-, sondern systema
tischen Messungsfehlern zuzuschreiben. Die anderen Reihen zeigen bis auf Ab
weichungen bei den helleren Sternen 2.-3. GroBe keinerlei Gang mit der Hellig
keit. Die Mittelwerte weichen freilich, wie nicht anders zu erwarten war, bei 
den einzelnen Beobachtern voneinander abo 

Nach einem Vorschlage von POGSON ist in den neueren Helligkeitskatalogen 
eine bestimmte Zahl fUr log e angenommen, namIich: 

loge = 0,4, 
woraus folgt: 

e = 2,512; 

Damit sind die GroBenklassen der Sterne streng definiert, und alle mit dieser 
Zahl reduzierten HelIigkeitskataloge diirften sich nur durch den Anfangspunkt 
der Zahlung voneinander unterscheiden; tatsachlich sind aber die Messungen 
gewissen, von der Farbe abhangigen Fehlern unterworfen, von denen weiter die 
Rede sein wird. Die Zahl log e = 0,4 ist natiirlich wiIlkiirlich und aus Be
quemlichkeitsriicksichten einfach gewahlt; mit ihrer Hilfe gestaltet sich der 
Dbergang von SterngroBen zu Helligkeitsverhaltnissen und umgekehrt rechne
risch folgendermaBen: 

] ~h-~~ "J-"- = Num log [(nl - n) 0,4] und n1 - n = . (27) 
~ M 

Die Angabe der SterngroBe kann durch (27) mit beIiebiger Genauigkeit ge
schehen, also mit beliebig vielen Dezimalen, wie sie bei der Scharfe der heutigen 
photometrischen Messungen notwendig geworden sind. Die Umrechnung von 
GroBenklassendifferenzen in HelIigkeitsverhaltnisse ist durch eine Tabelle im 
Anhange (Tafel I) erleichtert. 

Die Gleichung (27) gestattet auch eine beliebige Ausdehnung der GroBen
klassenskala nicht nur nach den schwachen, sondern auch nach den hellen 

1 Photometrie der Gestirne, S. 457. Leipzig (1897). 

Handbuch der Astrophysik. II. 2 
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Sternen hin, die nicht mehr, wie ursprunglich, als kurzweg 1. GroBe bezeichnet 
werden, sondern dariiber hinaus uber 0 auch negative GroBenklassen haben konnen. 

"12. Systematische, von der Farbe der Sterne abhangige Fehler visueller 
photometrischer Messungen. Wie schon in Ziff. 8 erwahnt, muB die verschiedene 
Empfindlichkeit des Auges fUr verschiedene Farben auch bei photometrischen 
Messungen zu Fehlern fUhren, wenn die verglichenen Sterne in ihrer Farbe 
nicht identisch sind. Diese Fehler mussen sich besonders bei den schwacheren 
Stern en bemerkbar machen und sind auBerdem, da sie von der Farbentuchtig
keit des Auges abhangig sind, individuell. Tatsachlich weisen denn auch die 
verschiedenen Helligkeitskataloge der Sterne systematische Abweichungen unter
einander auf, und ein absolutes System der Helligkeiten der Sterne gibt es 
nicht und kann es strenggenommen auch nicht geben. Es kann aber jedes 
von demselben Beobachter uber eine groBe Anzahl von Sternen aller Spektral
klassen ausgedehnte System als Standardsystem angenommen werden, und jedes 
andere ahnliche System kann dann durch systema tische Korrektionen fUr die Sterne 
verschiedener Spektralklassen auf das erstere reduziert werden. Als solche Standard
systeme der Helligkeiten sind heute vornehmlich dasjenige der Pot s dam e r 
phot ometrischen Durchm us terung und das der Harvard Photo
metryangenommen. Der erstgenannte Katalog umfaBt 14200 Sterne der nord
lichen Halbkugel bis zur GroBenklasse 7,5, der zweite, der sich uber den ganzen 
Sternhimmel erstreckt, enthalt 45792 Sterne. Durch sorgfaltige Vergleichung der 
Helligkeiten der gemeinsamen Sterne beider Kataloge, nachdem dieselben nach 
Farbe und Helligkeit in Gruppen geteilt waren, haben die Verfasser des erstge
nann ten Werkes ein System von Korrektionen "Potsd. Durchm. - Harv. Photom." 
abgeleitet, das hierwiedergegeben werden solI. Es ist nicht unwichtig, zu bemerken, 
daB die Potsdamer Beobachter 14 Abstufungen der Sternfarben zwischen weiB 
und rot unterschieden haben. Die folgende Tabelle gibt eine Zusammenstellung 
dieser Stufen mit einem anderen viel benutzten Sternfarbensystem von OSTHOFF}, 

das eine zehnstufige Skala mit Unterabteilungen bis zu einem Zehntel fUr die 
Farben der Sterne einfUhrt. In der Tabelle der Korrektionen sind die 14 Pots
darner Gruppen zu vier Hauptgruppen zusammengefaBt. 

Tabelle 4. 

Farbe HeJligkeit der I Potsdam - Harvard·Photometry 
-- ---- ---- Sterne 

I I Potsdam OSTHOFF W GW WG G Aile 

W 2,4 2m,00 -2m,49 +0,23 +0,20 +0,12 +0,07 +0,16 
W+ 2,5 2 ,50 -2 ,99 +°,24 +0,21 +0,12 +0,05 +0,16 
GW- 2,8 3 ,00 -3 ,49 +-0,25 +0,22 +0,11 +0,04 +0,16 
GW 3,3 3 ,50 -3 ,99 +0,27 +0,23 +0,11 +0,03 +0,16 
GW+ 3,8 4 ,00 -4 ,49 +0,28 +0,23 +0,10 +0,02 +0,16 
WG- 4,1 4 ,50 -4 ,99 +0,29 +0,24 +0,10 +0,01 +0,16 
WG 5,2 5 ,00 -5 ,49 +0,30 +0,25 +0,10 -0,01 +0,16 
WG+ 5,5 5 ,50 -5 ,99 +0,31 +0,26 +0,09 -0,02 +0,16 
G- 6,1 6 ,00 -6 ,49 +0,33 +0,27 +0,09 -0,03 +0,16 
G 6,4 6 ,50 -6 ,99 +0,34 +0,27 +0,09 -0,04 +0,16 
G+ 6,5 7 ,00 -7 ,49 +0,35 +0,28 +0,08 -0,05 +0,16 
RG- 6,7 

I 
7 ,50 -7 ,99 +0,36 +0,29 +0,08 -0,07 +0,16 

RG 6,9 8 ,00 -8 ,49 +0,37 +0,30 +0,07 -0,08 +0,16 
GR 8,8 

13. Die Ausgleichung photometrischer Beobachtungen. Die Genauigkeit 
nicht nur der Helligkeitsschatzungen, sondern auch diejenige der photometri
schen Messungen, die letzten Endes auf eine Schatzung der Gleichheit zweier 

1 Public. d. Spec. Vatic. VIII (1916). 
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Lichteindrucke hinauslaufen, unterliegt dem FEcHNERschen Gesetze 

E= clogJ +C, 

naeh dem nicht die IntensWiten selbst, sondern ihre Logarithmen zur Empfin
dung kommen. Dieses ist bei der Ausgleichung einer Reihe von Beobachtungen 
zu beachten, wenn es sich darum handeIt, den wahrscheinlichsten Wert fur-die 
Helligkeit zu bestimmen. EsseienJv J2"'" In die gemessenen oder geschatzten 
objektiven Helligkeiten, denen die Empfindungsstarken E1, E2 , ••• , En ent
sprechen m6gen, wahrend die wahrscheinlichsten Werte J und E sind. Es 
geIten dann die Gleichungen 

oder 

Ebenso hat man 

E1 = clogJ1 + C, 
E = clogJ + C 

El - E = clog I/ . 

E2 - E = clogil' 

En - E = clog j" . 
Betrachtet man die Gr6Ben E1 - E, E2 - E, .... En - E als Beobachtungs
fehler und legt der Ausgleichung das GAusssche Fehlergesetz zugrunde, so muB 
die Summe der Fehlerquadrate ein Minimum werden, was die Gleichung ergibt 

(log 1ft + (log ~2 t + '" + (log 1 t = Minimum. 

Fur die Bestimmung des wahrscheinlichsten Helligkeitswertes J hat man dann 
die Gleichung 

oder 
I J logIl + logI2 + ... + logIn 
og = n . 

Man hat also bei Ausgleichungen nicht die Helligkeiten selbst, sondern ihre 
Logarithmen der Rechnung zugrunde zu legen, wei! nur die Fehler der Empfin
dungsgr6Ben oder die ihnen proportionalen Helligkeitslogarithmen gleiches 
Gewicht besitzen. 

Die Anwendung des GAussschen Fehlergesetzes setzt freilich voraus, daB 
die Gr6Ben En - E reine Beobachtungsfehler sind, also auf der Unvollkommen
heit des Auges beruhen, wahrend sie tatsachlich auch durch auBere Umstande, 
zu denen bei astronomischen Messungen die Unruhe der BiIder und die ver
anderliche Durchsichtigkeit der Luft gehOren, mit beeinfluBt sind. SEELIGER 1 

findet, daB beim "Oberwiegen dieser auBeren Fehlerquellen unter Umstanden 
eine andere Ausgleichungsformel vorzuziehen sei. 

14. Beleuchtungsprobleme. Die Beleuchtung einer ebenen FUiche 
durch einen leuchtenden Punkt. Es sollen jetzt diejenigen Fragen des photo
metrischen Kalkiils, die in der Astronomie von Bedeutung sind, behandeIt 
werden. Da die Sterne und Planeten in den meisten Aufgaben als leuchtende 
Punkte angesehen werden konnen, empfiehIt es sieh, diesen einfaehen Fall der 
Beleuchtungsaufgaben zu Anfang und getrennt zu behandeln. 

1 AN 132. S. 209 (1893). 

2* 
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Als Grundlage dienen uns die Formeln (19) bis (22) und die Definitionen 
der Ziff. 6. 

1st der leuchtende Punkt in endlicher Entfernung von der Flache, so be
zeichnen wir den senkrechten Abstand derselben von ihm durch c und zerlegen 
die Flache in Elemente ds, auf weIche die Gleichung (19) angewandt werden 
kann, d. h. fUr weIche der Abstand r und der Einfallswinkel des Lichtes i einen 
bestimmten Wert hat. Die elementaren Lichtmengen dQ sind dann fUr alle 
Elemente der Flache zu summieren, wobei die Intensitat J, da sie fUr einen 
leuchtenden Punkt in allen Richtungen dieselbe ist, konstant bleibt: 

p 

Abb. 5. Die Beleuch
tung einer Kreis

scheibe. 

Q = J f co:: ds , 

wo das Integral iiber aIle Elemen te der Flache zu erstrecken ist. 
1st die Begrenzung der Flache ein Kreis, und befindet 

sich der leuchtende Punkt senkrecht liber seinem Zentrum, 
so ist die Ausrechnung des Integrals sehr einfach. Man 
zerlegt die Flache durch polare Koordinaten in Elemente 
ds = (! d 9' de oder noch einfacher in Kreisringe 21l (! d (! , 
wei! auf allen Elementen eines soIchen Kreisringes r und i 
denselben Wert haben. Die gesamte auf die KreisfHiche vom 
Radius a auffallende Lichtmenge wird dann durch ein ein
faches Integral bestimmt 

(t ((, 

( edeCOSi /. cede { c} Q = 21lJ----.--- = 21lJ -~- = 21lJ 1 - -= . 
. r2 . (e2 + c2)1 J1a2 + c2 
o 0 

(28) 

Denkt man sich den Radius a unendlich groB, so erhalt man Q = 2nJ. Dieses ist 
die Lichtmenge, die der leuchtende Punkt nach der einen Hemisphare aussendet. 

15. Die Beleuchtung einer beliebigen geschlossenen FHiche. Wir wollen 
hier eine Gleichung fiir die elementare Lichtmenge benutzen, weIche sich aus 
der Fundamentalgleichung (19) ergibt, wenn man das Lot aus dem strahlenden 

Punkte P auf die Ebene einer ElementarfHiche ds, 
das wir durch p bezeichnen wollen, einfiihrt. Es 
ist dann p = r cosi, wo r der Abstand desPunktes P 
von d s ist und die elementare Lichtmenge 

dQ = Jds ~. r (29) 

Wir denken uns die geschlossene Flache liberall 
konvex. Ziehen wir aus dem strahlenden Punkte 
einen beriihrenden Kegel an die Flache, so ergibt 
sich auf derselben eine Beriihrungskurve a a a, 
weIche auf der Flache den beleuchteten von dem 
beschatteten Teil trennt. Denkt man sich urn den 
strahlenden Punkt Peine Kugel beschrieben und 

Abb 6 D · B 1 ht . legt an diese Kugel und die Flache aIle gemeinsamen .. Ie e euc ung emer 
geschlossenen FHiche. Tangentialebenen, so bilden diese zusammen eine 

konoidische umhiillende Flache, deren Beriihrungs
kurve b b b mit der Flache die Eigenschaft hat, daB fiir aIle Punkte derselben p 
denselben Wert hat, der dem Radius der Hilfskugel urn P gleich ist. Je groBer 
dieser Radius angenommen wird, desto kleinerwerden die Beriihrungskurven b b b, 
bis sie, wenn die Kugel die Fla.che beriihrt, zu einem Punkte c zusammenflieBen. 
Dies ist der Punkt der starksten Beleuchtung, der auch der g 1 a. n zen d e Punkt 
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der FHi.che genannt wird. Fur dresen Punkt erreicht p seinen Maximalwert, wah
rend rein Minimum wird. Legt man durch P und c Ebenen, so schneiden diese 
die Flache Hings sog. Bel e u c h tun g s mer i d ian en, auf denen die Beleuchtung 
vom Punkte c aus standig abnimmt. Die zu Pc senkrechten Schnitte der Flache 
nennen wir Beleuchtungsparallele. Denkt man sich diejenigen Punkte der Flache 
durch Kurven verbunden, in den en die Beleuchtung diesel be ist, so erhalt man 
sog. Iso p hot e n. Es ist leicht einzusehen, daB, wenn die betrachtete Flache 
eine Kugel ist, die Isophoten mit den Beleuchtungsparallelen zusammenfallen. 
Auch wenn der strahlende Punkt sich in der Rotationsachse einer Rotations
fIache befindet, ist dasselbe der Fall. 

Bei der Berechnung der gesamten Lichtmenge, die auf eine Flache von 
einem leuchtenden Punkte aus fallt, brauchen wir nur den raumlichen Winkel 
zu kennen, unter dem die Flache von P aus erscheint. Dieser ist durch das 
Flachenstuck einer Kugel vom Radius 1 gemessen, das von dem beruhrenden 
Kegel aus ihr herausgeschnitten wird. 

1st die Flache eine Kugel oder eine Rotationsflache, deren Achse 
durch den leuchtenden Punkt geht, so ist der Beruhrungskegel ein gerader 
Kegel und das Fliichenstuck, das den raumlichen Winkel miBt, eine Kalotte 
auf der Kugel vom Radius 1. 1m FaIle einer Kugel mit dem Radius a und 
dem Abstande c des Zentrums vom leuchtenden Punkte wird die Fliiche der 

Kalotte gleich 2 n {1 - v~a2}. Somit ist die auf eine Kugel einfallende 
Lichtmenge 

{ V~~} 2nI 1 - . c 
(30) 

1st der Abstand des leuchtenden Punktes von der Fliiche so groB, daB er 
fUr aIle ihre Elemente als gleich betrachtet werden kann (r = konst.), so wird 
bei EinfUhrung der Bezeichnung IT fUr I: r2 die elementare Lichtmenge 

dq = IT ds cosi , (31) 
wo also IT die Intensitiit im Abstande r bedeutet. Der umhullende Kegel ver
wandelt sich dann in einen beruhrenden Zylinder, dessen Achse in der Richtung 
der Strahlen liegt. Die Gleichung der lsophoten erhiilt man dann aus der 
Bedingung, daB fUr dieselben cos i = konst. 1st die Gleichung der Fliiche 
F(x, y, z) = 0 und sind iX, /3, y die Winkel der einfallenden Strahlen mit den 
Koordinatenachsen, so ist cosi, als Kosinus des Winkels der Normalen zur Flache 
mit der Richtung der Strahlen, fUr die lsophoten durch die Gleichung gegeben 

of of of 
- cos IX + - cos{J --j- - cos" . ax oy oz' cosz = ----.---. _-cccc~-_-_· -==-- = konst., 

V(~~)\ (~:r + (~~r 
(32) 

und diese Gleichung ist die Gleichung der lsophoten. 
Fur die Kugel ist die Beleuchtungsgrenze der groBe Kreis, der senkrecht zur 

Beleuchtungsrichtung liegt, und die lsophoten sind Kreise, die zu ihm parallel 
sind. Ferner ist die Beleuchtung in jedem Punkte der Kugel dem Sinus der Breite 
proportional, die von jener Beleuchtungsgrenze als Aquator gerechnet ist. 

16. Das Lambertsche Emanationsgesetz. Wir haben in den Gleichungen (21) 
und (22), die der Strahlungslehre entnommen sind, die Grundlage fUr die Be
handlung der Probleme uber leuchtende Fliichen. Der Gleichung fUr die von 
der leuchtenden Flache a auf die Fliiche s einfallende Lichtmenge 

Q = ha S cos".r::_osi 
r2 
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liegt das LAM B E R TS C he Em a nat i 0 nsg es e t z zugrunde. Dasselbe folgt flir 
den sog. s c h war zen Korper aus seiner Definition. Es gilt aber genahert auch 
iiberhaupt flir undurchsichtige gliihende Korper, was wir hier wegen der Wichtig
keit dieses Gesetzes flir unsere Probleme durch einen Beweis bekraftigen wollen. 

LAMBERTI selbst hielt sein Gesetz unter anderem durch den Umstand flir 
bewiesen, daB die Sonne eine gleichmaBige Helligkeit besitzt. Das trifft nun tat
sachlich nicht zu, und der Irrtum ist dadurch zu erklaren, daB LAMBERT 
keinerlei Messungen der Lichtverteilung auf der Sonnenscheibe vorgenommen 
hat, eben so wenig wie an anderen selbstleuchtenden Korpem, also etwa gliihenden 
Platten oder Kugeln. Trotzdem ist das LAMBERTsche Gesetz im wesentlichen 
richtig. Einen Beweis flir dasselbe zu liefem, ist erst gelungen, nachdem man 
die FouRIERsche Anschauung iiber das Wesen der Ausstrahlung zugrunde ge
legt hat, nach welcher die Ausstrahlung nicht von der Oberflache allein, son
dem aus einer gewissen Tiefe unter derselben vor sich geht. Wie ZOLLNER2 

nachgewiesen hat, sind die friiheren Versuche, die Richtigkeit des LAMBERTschen 
Gesetzes zu beweisen, derjenige von LAMBERT selbst sowie die von BEER3 und 
RHEINAUER4, unzulanglich. ZOLLNER hat als erster die FOURIERsche Anschau
ung flir seinen Beweis benutzt, ebenso andere Physiker, wie z. B. LOMMEL5. 
Auch diese Beweise ermangeln einer vollkommenen Strenge, soweit sie die 
Brechung der Strahlung an der Grenze des leuchtenden Korpers nicht beriick
sichtigen. Tut man das, so ergibt sich eine flir die astronomische Praxis un
wesentliche Abweichung von der LAMBERTschen Formel, die wir aber des prinzi
piellen Interesses wegen nach SMOLUCHOWSKI DE SMOLAN6 hier mitteilen wollen. 
Die strenge Formel hat den Vorzug, auch der durch Beobachtungfestgestellten 
teilweisen Polarisation der Strahlung Rechnung zu tragen. 

Wir denken uns den Korper eben be
grenzt und betrachten ein Flachenelement do 
der Begrenzungsflache MM als Spitze des 
raumlichen Winkels dw, der sich unter dem 
Winkel i zur Normalen ins Innere des strah
lenden Korpers ausdehnt. Wir betrachten 

N~w,w,~w,~~~w,w,~~~N die Strahlung eines Elementarvolumens dv 
innerhalb dieses raumlichen Winkels im Ab
stande r von do. Es sei dv ein Element des 
raumlichen Winkels zwischen den Radien r 
und r + dr und daher dv = r2 dw dr. Die 
Leuchtkraft des Korpers, die wir in allen 

Abb.7. Das LAM BERTsche Gesetz fUr seinen Teilen gleich graB annehmen, sei in 
Selbstleuchter. allen Richtungen gleich 10. Es ist also Jo dv 

die von dv in den raumlichen Winkel 1 aus
gestrahlte Lichtmenge; die auf das Element do von dv gelangende Lichtmenge 
ist also 

fodvda cosi J d . d d q = y2 = 0 0 cos 2 r w, 

vorausgesetzt, daB auf dem Wege r keine Absorption stattfindet. Die Abnahme 
dieser Lichtmenge auf dem Wege dr durch Absorption ist der urspriinglichen 

1 Photometria sive de mensura et gradibus luminis, colorum et umbrae . (1760). 
Deutsche Ausgabe von ANDING. Leipzig 1892. 

2 Photometrische Untersuchungen usw., S. 12. Leipzig 1865 . 
3 GrundriB des photometrischen Calciils, S. 6. Braunschweig 1854. 
4 Grundziige der Photometrie, S. 2. Halle 1862. 
5 Wiedem Ann 10, S.449. (1880). 6 J de Phys (3) 5, S. 488. (1896). 
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Lichtmenge q und der Strecke d r proportional, daher ist 

dq = -kqdr 

und nach Integration iiber die ganze Strecke r bis zur Oberfliiche 

In qo = -kr; 
q 
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Hier ist k der Absorptionskoeffizient des Mediums und qo die bis zur Oberflache 
gelangende Lichtmenge. Setzt man in die letzte Gleichung den Wert von q ein, 
so wird 

qo = Jodwdocosie-krdr. 

Von samtlichen Volumelementen innerhalb des raumlichen Winkels erreieht die 
Oberflache also die Lichtmenge, die man durch Integration dieses Ausdrucks 
von r = 0 bis zu einem Abstande r = e erhiilt, aus welchem kein Licht mehr 
bis zur Oberflache gelangt: 

(! 

Q = Jodwdocosije-krdr = {Odocosidw (1 - e- ke). (33) 
o 

Da nun e-ke verschwindend klein sein muB, wenn der Korper undurchsiehtig 
ist, so erhalt man fiir einen solchen Korper 

Q = {o do cosidw. (34) 

Dad man die Brechung der Strahlen an der Oberflache vernachlassigen, so 
tritt nach auBen aus dem Element do in den raumlichen Winkel dw derselbe 
Energiestrom. Es ist dann i = e, und wir erhalten das LAMBERTsche Emanations
gesetz in der Form 

wo 

gesetzt ist. 

Q = Jdocosedw, 

Jo= I 
k 

Bei senkrechter Ausstrahlung (e = 0) wiirde Qo = Jdodw und 

Q-Qo - cose. 

(35) 

1st dagegen der gliihende Korper teilweise durehsichtig, so ist die Integration 
bis zur unteren Begrenzung auszufiihren. Denken wir ihn uns von beiden Sei
ten durch parallele Ebenen begrenzt, deren senkrechter Abstand H sein moge, 

so wird e = ~, und wir erhalten, i = e vorausgesetzt, Cose 

Q = {o docosedw (1 - e-!~), (35') 

ebenso 

und mithin 
kH 

Q 1 - e - cos. 
-Q = cose-- -kH • ° 1 - e 

(36) 

Fiir e = 0 0 und e = 90 0 wird dieser Ausdruek gleich 1 resp. 0, falIt also mit 
dem LAMBERTschen Gesetze zusammen, fUr dazwischenliegende Werte weist er 
dagegen Abweichungen auf, die von dem Produkte kH abhangig sind. 
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Urn nun den Fall einer merkbaren Brechung und Reflexion der Strahlen 
beim Austritte aus der Oberflache des Korpers ebenfalls zu untersuchen, miissen 
wir zunachst einen Hilfssatz iiber die Bre ch ung eines r a u mlich e n Win
k e I s einfiigen. 

Wir betrachten in Abb. 7 MM als die Grenze zweier Mittel I und II mit 
den absoluten Brechungsexponenten n1 und n2 • Die Strahlung im raumlichen 
Winkel dw mit dem Neigungswinkel i zur Normalen tritt in den raumlichen 
Winkel dol unter dem Neigungswinkel e zur Normalen in das obere Mittel. 
Dann haben wir nach dem SNELLIUsschen Gesetze 

n l sini = n2 sine. (37) 

Die GroBe des raumlichen Winkels driicken wir in spharischen Koordinaten 
durch Zenitdistanz und Azimut (AI und A2 ) auf der Einheitskugel aus, so daB 

dw = sini dAI di, dw' = sine dA 2 de. 

Da aber Al = A2 und dAI = dA 2, so ist 
dm sini di n 2 di 
dw' = sine de = n 1 de' 

Differenzieren wir die Gleichung (37), so wird 

und daher 
nl cosi di = n2 COSe de 

di n 2 case 
de n1 cosi ' 

dm _ (n2)' 2 case 
dm' - ,n1 cosi' 

(38) 

Wir nehmen also an, daB die Strahlung, aus einem undurchsichtigen Kor
per austretend, in do gebrochen wird; dann wird sie durch Reflexion nach der 
FREsNELschen Formel geschwacht, und zwar im Verhaltnis 

p = 1 _ ~ [Sin2 (i - e) + tg:(i:--~l 
2 sin2 (i + e) tg2 (i + e) . 

Der austretende Energiestrom ist also: 

Q = P {o docosi dw. 

Ersetzt man hier dw durch seinen Ausdruck (38), so ergibt sich 

Q = P {o (::Y dw' do case. (34') 

Es tritt also jetzt an Stelle von {o, das bei dem einfachen LAMBERTschen Ge

setze das konstante Leuchtvermogen der Oberflache oder die kon
s tan t e F I a c hen h e II i g k e i t des leuchtenden Korpers bedeutet, die GroBe 

p fo. n: 
k n~ 

auf, welche nicht mehr konstant ist, da sie sich mit p andert, also von i und 
e abhangig ist. Es ist also das LAMBERTsche Gesetz in dies em Falle nicht mehr 
streng giiItig. Die Formel (34') enthaIt auBerdem den Satz von KIRCHHOFF
CLAUSIUS, welcher ausdriickt, daB das Emissionsvermogen eines Korpers Idem 
Quadrate des Brechungsexponenten des Mittels II, in dem er sich befindet, pro
portional ist. 
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Infolge der Brechung muB das schrag ausgestrahlte Licht teilweise polari
siert sein. Das haben schon ARAGO sowie PROVOSTAYE und DESSAINS gefunden, 
und MAGNUS hat als Grund dafUr die Brechung erkannt. Ftir teilweise durch
sichtige Korper erhalt die Formel (34') eben so wie (35') noch den Faktor 
(1 - e-kHsec,). Diese Formel ist von verschiedener Seite einer experiment ellen 
Prtifung unterworfen worden. Ftir Gase mit wenig von 1 verschiedenen Bre-

chungsexponenten wird p n! nahezu gleich 1, und die Formel (35'), die ftir 
n 1 

diesen Fall gilt, fand eine gute Bestatigung in den Messungen von LUMMER und 
REICHEl, GROSS2 u. a. Bei fest en gltihenden Korpern, wie Quarz- und Metall
platten, gltihenden Drahten, sind die auftretenden Abweichungen von der ein
fachen LAMBERTschen Form (35) im Sinne der Formel (34'), also durch Reflexion 
und Brechung bedingt. Das einfache LAMBERTsche Gesetz (35) ist somit als 
Grenzgesetz anzusehen, das nur fUr schwarze Strahlung streng gilt. Aus der 
umfangreichen Literatur tiber dasselbe nennen wir von theoretischen Arbeiten 
noch: H. V. HELMHOLTZ, Vorlesungen tiber theoretische Physik 6, ULJANIN, 
Wiedem. Annalen 62, S. 528, 1897 und F. ]ENTZSCH, "Studien tiber Emission und 
diffuse Reflexion", Habilitationsschrift, GieBen 1912 und Ann. d. Physik 39, 
S. 997, 1912. Eine vollstandige Ubersicht tiber die experimentellen Arbeiten findet 
sich im Beitrage von H. COHN tiber Photometrie in MULLER-POUILLETS Lehr
buch der Physik, II, 1929. 

Wir wollen das Ausstrahlungsgesetz leuchtender Korper, da in den astro
nomischen Anwendungen desselben nur undurchsichtige Strahler in Frage kom
men, immer in der LAMBERTschen Form anwenden: 

Q = Jdocosedw, 

wo mit J die Leuchtkraft der Oberflache bezeichnet ist, welche also bei strenger 
Gtiltigkeit des LAMBERTschen Gesetzes eine Konstante, bei Abweichungen von 
demselben dagegen mit dem Emissionswinkel veranderlich ist. 

17. Die Dichtigkeit der Beleuchtung und die HeUigkeit des leuchtenden 
Elementes. Will man die Lichtmenge bestimmen, die vom Element do auf 
ein Element ds eines anderen K6rpers tibergeht, so hat man an Stelle des raum
lichen Winkels dw den Ausdruck ds cosijr2 zu setzen, weil beim Einfallswinkel i 
und dem Abstande r dieses der raumliche Winkel ist, unter welchem ds von do 
aus erscheint. Wir erhalten somit 

Q = J dads c~se cosi . 
r 

Die Beleuchtung des Elementes ds ist 

L = J d a cos:_c.~si_ . 
r 

Setzt man hier i = 0, so fallt das Licht senkrecht auf; man nennt diese vom 

Elemented a auf die Flacheneinheit senkrecht einfallende Lichtmenge D = ] ~~ose 
r 

auch die Dichtigkeit der Beleuchtung. Wird noch statt r die Einheit 
der Entfernung genommen, so erhalt man die von do auf die Flacheneinheit 
in der Entfernung 1 senkrecht auffallende Lichtmenge J do cos e, welche auch 
die unter dem Winkel e ausgestrahlte Lichtmenge genannt wird. 

Denkt man sich an Stelle des beleuchteten Elementes ds das menschliche 
Auge und meint die Wirkung von do auf dasselbe, so spricht man von der 
Helligkeit des leuchtenden Elementes, und zwar unterscheidet man 

1 Ann d Phys 33, S. 857. 1910. 2 Dissertation, Breslau 1911. 
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die wi r k I i c h e und die s c h e i n bar e Helligkeit. Erstere ist gleich der Be
leuchtung bei senkrechter 1nzidenz dividiert durch die GroBe des Elementes do, 
also 

D 1 
H = -d = J 2 cos 10 • a r (39) 

Die s c h e i n bar e Hell i g k e i t dagegen ist gleich der Beleuchtungsdichte divi
d a COSIO 

diert durch die scheinbare GroBe des Elementes do, welche gleich ist 
Dr2 

h- - J - daCOSE - . (40) 

Flir einen leuchtenden Korper, der das LAMBERTsche Gesetz befolgt, ist die 
scheinbare Fliichenhelligkeit unabhiingig von seiner Form in allen Punkten die
selbe und gleich der Leuchtkraft. Sie ist una b h ii n gig von de r En tf er
nun g des leu ch ten den Karp e rs. Dieselbe Definition der scheinbaren 
Fliichenhelligkeit gilt auch flir beleuchtete Korper. 1st d t das reflektierende 

Fliichenelement, rt(i, f) das Reflexionsgesetz, D = IJ!:i.,-:)d f die senkrecht in 
r 

der Entfernung r auf die Fliicheneinheit reflektierte Lichtmenge, so ist auch 
hier die scheinbare Helligkeit oder die Fliichenhelle des Elements dt 

h = _D_ = rt(i,f) sec 10 
dw 

unabhiingig von der Entfernung des beleuchteten Korpers. 
18. Einige Aufgaben iiber die Beleuchtung von FHichen durch FHichen. 

1st die Lichtmenge zu berechnen, die von einem leuchtenden Korper auf ein 
Fliichenelement ds libergeht, so ist die Formel 

dQ = jdadscose 
r2 

liber alle Elemente do des Korpers zu summieren, welche nach ds Licht senden 
konnen, d. h. liber aBe Elemente, die durch die Berlihrungslinie mit dem von ds 
an den Korper gelegten Tangentialkegel begrenzt sind: 

"'"' d a cos 10 j d a Q=dS..:;;..J-r-2-=ds J~COSf. (41) 

Bei strenger Giiltigkeit des LAMBERTschen Gesetzes, wenn also die Leuchtkraft 
aBer Elemente diesel be ist, kann J vor das Summen- oder 1ntegralzeichen ge-
nommen werden: 

Q=Jdsjda;2oSE . (42) 

Da nun do cos fjr2 gleich ist d w, dem riiumlichen Winkel, unter dem das Ele
ment do erscheint, so kann man auch schreiben 

und bei J = konst. 
Q = ds f Jdw 

Q = Jds f dw = Jdsw. (43) 
Es kann also die leuchtende Fliiche ersetzt werden durch diejenige, welche aus 
der Kugel mit dem Radius 1 von dem Tangentialkegel herausgeschnitten wird. 
J eder Punkt dieses Ausschnittes besitzt dann die Leuchtkraft des entsprechenden 
Elementes des leuchtenden Korpers, und aBe Punkte haben dieselbe Leuchtkraft. 

1. Der ANDINGSche Satz. ANDING hat aus diesem Hilfssatz eine wich
tige Folgerung gezogen. "Bei allen leuchtenden Flachen, die einen 
Mittelpunkt haben, reduziert sich die Beleuchtungsaufgabe 
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darauf, die LichtquantitH zu ermitteIn, weiche die betr.ef
fende Flache auf ein horizontales Element sendet, wenn Ihr 
Mittelpunkt senkrecht tiber demselben liegt". In derTat, esseiF 
die leuchtende Flache mit dem Mittelpunkte C, d / das beleucht(!te horizontale 
Element. Ist auf der Hilfskugel dm die scheinbare GroBe eines Elements dF, 
femer M die Projektion des Mittelpunktes, Z diejenige des Zenits, dann ist Z M die 
Zenitdistanz z des Mittelpunktes, Z dw der Einfallswinkel i. Bezeichnet man noch 
die Seite M dw durch v und durch cp den Winkel zwischen den Seiten v und z, 
so hat man 

cosi = cosz cosv + sinz sin v coscp. 

Die Lichtmenge, die von dF auf d/ tibergeht, ist 

dQ = Jdfcosidw 

oder nach Einsetzung des Wertes von cosi 

dQ = (fdfcoszcosv + Jd/sinzsinv coscp) dw. 

Bei einer Mittelpunktsflache gibt es zu jedem Element 
,dF ein zweites, fUr welches v denselben Wert hat, cp aber 
in den Wert cp + II tibergeht. Bei der Integration tiber 
aBe Elemente dF fallt deshalb das zweite Glied fort, und 
man erhalt ftir die gesamte Lichtmenge 

Q = Jdflcoszcosvdw, 

und da cosz konstant ist, so wird 

Q = Jd/coszfcosvdw. 

df 

Abb. 8. Der Satz von 
ANDING. 

Es folgt hieraus, daB die Lichtmenge, welche eine Mittelpunktsflache auf ein 
horizontales Element wirft, immer proportional ist dem Kosinus der Zenit
distanz des Mittelpunktes. Wir haben bis jetzt gleiche Leuchtkraft der Elemente 
angenommen; der Satz gilt aber auch dann, wenn den Elementen v, cp 
und v, cp + II gleiche Leuchtkraft entspricht, denn das zweite Integral ver
schwindet auch in diesem Faile. Es wird dann die gesamte Lichtmenge 

Q = dfcosz f J cosv dw. (44) 

Nach dem ANDINGSchen Satze kann also die Beleuchtung durch eine Mittel
punktsflache einfach fUr den Fail berechnet werden, daB der Korper im Zenit 
steht, z = O. In diesem FaIle wird aber, da v = i ist, das Integral der 

Gleichung (44) gleich f J cosi dw. Denkt man sich an die Flache der Ein

heitskugel im Zenit eine TangentiaIebene gelegt, so wird cosi dw zur Pro
jektion von dw auf diese Ebene. Die leuchtende Flache wird somit ersetzt 
durch ihre Projektion auf ihre Tangentialebene im Zenit, z. B. eine Kugel 
-<lurch einen Kreis. Hat die Kugel den scheinbaren Radius s, so ist der 
Radius des Kreises sins, und die von einer gleichmaBig hell en Kugel auf das 
Flachenelement tibergehende Lichtmenge wird einfach der Fliiche des Kreises 
proportional: 

Q=Jd/llsin2 s. (45) 

1st die Kugel nicht im Zenit und hat ihr Zentrum die Zenitdistanz z, so hat man 

Q = J df II sin2s cosz. (46) 
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Ahnlich findet man die Lichtmenge von einem gleichmaJ3ig hellen Ellipsoid 
mit den scheinbaren Halbachsen Sl und S2 zu 

Q = f d f n sinsl sins2 cosz . 
2. E sis 't die L i c h t men g e Q z u b ere c h n en, die von d e r Son n e 

in der Zenitdistanz z auf ein horizon tales FIachenelement ds 
fall t. 

Die Intensitatsverteilung auf der Sonne nehmen wir nach EMDENl an 

f = fo}(1 + t cos i ). (47) 
Hier ist fo die Leuchtkraft des Zentrums der Sonne und i der Austrittswinkel 
der Strahlen, der durch die Gleichung sin i = r : R bestimmt ist, wo R der 
Sonnenradius, r der Abstand vom Sonnenzentrum, die wir uns in WinkelmaB aus
gedriickt denken. Wir verlegen die Sonne in den Zen it und projizieren sie auf 
die Tangentialebene. So erhalten wir die Sonne als kreisrunde Scheibe, die wir 
uns in Ringe 2 nr dr gleicher und nach dem Rande zu abnehmender Helligkeit 
zerlegt denken. Die Lichtmenge der gesamten Scheibe wird dann 

R R 

Qo=2nds!frdr =4Jl{odS!(1+ ~-V1- ~2)rdr; 
o 0 

nach Ausfiihrung der Integration erhalten wir: 

Qo = Jn fO R2 ds. 
Bei der Zenitdistanz z erhalt man also 

Q = t nfoR2coszds. (48) 
3. Es ist die Lichtmenge, die von einer teilweise verfinster

ten k rei s run den 1 e u c h ten den S c h e i b e v 0 m R a diu s 1 (S 0 nne, 
Stern) a usgeh t, welche die Rand verd unkel ung 

F(r) = A(1 + f"cosi) = A(1 + f" 11- r2) (49) 

aufweist, zu berechnen, wenn die Verfinsterung durch ellle 
kreisrunde Scheibe vom R adi us R erfolgt. 

Die gesuchte Lichtmenge entspricht bei f" = t (siehe vorige Aufgabe) und 
R gleich dem Mondradius der Beleuchtung bei Sonnenfinsternissen, denn der 
obige Wert der Konstanten f" entspricht der Randverdunkelung der Sonne nach 

visuellen Messungen. Bei anderen Werten von f" ist 
die Formel auch fiir verschiedene getrennte Spektral
bereiche annahernd giiltig, wie das WITTING 2 gezeigt 
hat. Wir diirfen sie, solange ii ber die Randverdunkelung 
bei Sternen anderer Spektralklassen nichts bekannt ist, 
als Naherung auch fUr diese betrachten. 

Wir fiihren polare Koordinaten (r, w) ein mit 
dem Ursprung im Zentrum der verfinsterten Scheibe 
und rechnen die Winkel w von der Verbindungslinie 

Abb.9. Die Verfinsterung der Zentren beider Scheiben. Der Abstand der Zentren 
eines Sterns. sei a. Dann ist die gesuchte Lichtmenge 

t n 1 Jt 

Q = 2 f dr frF(r)dw = 2A f dr fr (1 ..f.-It 11 .- ----;2) drdw, (50) 
r' +a3 - R'I. 

R-a Wo R-a arccos~ 

1 Probleme der Astronomie. Seeliger-Festschrift S. 347. (1924). 
2 Festschrift zu A. DONNERS 60jahrigem Geburtstag. Om stnllningen fran olika delar 

af solskifvan. Helsingfors 1915. 
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wo Wo der einem bestimmten r entsprechende Grenzwert von wist. Wir inte
grieren nach w I dann ist 

1 1 

( ," ~+~-W Q = 2n rF(r)dr - 2 rF(r)arccos dr 
.' . 2ar 

R-a R-a 
1 I I , 

= 2.1 n 1 rdr +2AlTp. frV1=- r2 dr -2A 1 r(1 + p. V1--Yii)arccos r2 +2:;R2 dr 
R-a R-a R-a 

( 1 (R - a)2 ~ ') [ J! r2 ~ a2 - R2 
= 2An 2 - 2 +3 [1- (R - a)2J' - 2A rarccos 2ar dr 

11 1 II r2 + :2-~ R2 1 
+ fl r(1 - r2)2 arccos dr . 

2ar 
R-a 

Das erste der iibrigbleibenden Integrale ergibt nach partieller Integration 

I=- arccos----- -(R-a)2n + rdr' ". . . 1 [( 1 + a2-R2 ) f r2 - a2 + R2 ) 
2 2 a V2a2r2+ 2a2 R2+2r2 R2_r4-a4_R4 

Setzt man im letzten Integral 

so wird dasselbe 
x = r2 - a2 - R2 I 

I-a'-R' 1 I-a'-R' l-a'-R' I 
1 X + 2R2 1 2 l R dx 

= 2!V4a2R2_i2dX= -Z(4a R2- X2)'j+2a!li __ ~ 
I ! 1 4 a2 R2 

-2aR -2aR -2aR 

1 I ,--- ( 1 - a2 - R2 ) 
= - - -l4 a2 R2 - (1 - a2 - R2)2 - R2 arc cos-~--- - n . 

2 2aR 
Es ist also 

- 2A I = --A [arccos 1 + :2a- R2 - n(R _ a)2 - ~ {4~2R2 - (1- a2 ~712)2 

- R2arccos + nR2 . 1 - a2 - R2 ] 
2aR 

Das Integral II lassen wir unverandert; es laBt sich freilich auf eine 
Funktion zweier elliptischer Integrale erster und zweiter Gattung zuriickfiihren, 
doch wird dann die numerische Auswertung schwieriger als die des ursprting
lichen Integrals. Damit haben wir 

= A n + -. [1 - (R - a)2J2 - arccos---"_- + R2 arccos ,,-1 2nfl 3, 1 + a2 - R2 1 - a2 - R2 
3 2a· 2aR 

1 ,1. r~a2-R2 
-+ '-Y4a2R2-(1-a2-R2)2-nR2-2p. (r(1 - r2)2 arccos,---- dr 1 I 
, 2 "2ar 

R-a I 1 + a2 - R2 1 = A n (1 - R2) - arc cos --,-_ .. 
2a 

(Sib) 
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Diese Formel ist fur den Fall abgeleitet worden, daB a < R. Man kann sich 
leicht uberzeugen, daB bei a> R alles unverandert bleibt bis auf das vorletzte 

Glied, welches sich auf die Form 2 At n reduziert. Die Formel 

J l+~-W l-~-wl Q = Ar(1 - R2) - arccos--2a-- + R2arccos 2aR 

+ ~ -Y4 a2 R2 - (1 - a2 - R2)2 (51a) 
2 

n (. J )'2 + a 2 _ R2 

[
- 1 II + 2ft -T --:~Rr(1 - r2)2 arccos--2-a-1'--dr 

gilt also fUr den Anfang der Verfinsterung, und zwar sowohl bei R > 1 als auch 
im FaIle R < 1; bei R> 1 gilt sie bis a = R, worauf dann Formel (S1b) in 
Kraft tritt bis zur vollkommenen Bedeckung. Bei 1 > R > i gilt (S1a) eben
falls bis a = R, (S1b) gilt aber nur bis a = 1 - R, dem Momente der inneren 
Beruhrung, worauf dann die ebenso abzuleitende Formel: 

J [- :T 3. a j+: R 1 1'2 + a2 - R2 II 
Q=Ar(1- R 2)+2,U -~ (1-(R-a)2)~~:..:(1-r2)2arccos 2ar dr (Sic) 

anzuwenden ist. Endlich, bei R < 1 gilt (S1a) bis a = 1 - R. Von a = 1 - R 

bis a Q~c~R Agr~(:;~ ::;m:l~1' r ~ --.J~;(1 _ ")' ",","", \";;- R'd'l (S1d) 
wahrend von a = Rbis a = 0 Formel (Sic) in Kraft tritt. 

Somit ist die Lichtmenge, die von einer teilweise verfinsterten Scheibe aus
geht, auf die Form gebracht 

Q = A(c + ftd), (52) 
wo c und d Funktionen des Abstandes und der Durchmesser der $cheiben 
und ft die fUr die Randverdunkelung charakteristische Konstante sind. Dieselbe 
Aufgabe haben H. N. RUSSELL und H. SHAPLEY! durch ein graphisches Verfahren 
ge16st. Die ihren Tafeln zugrunde liegende Formel ist mit un serer Formel (49) 
identisch, wenn man un sere Konstanten A und ft durch die RUSSELLschen 

x = _fl_ 
1 +,1' 

und 
A 

10 = 1 - x 

ersetzt. 10 ist die Helligkeit im Zentrum, und x, das zwischen 0 und 1 liegt, das 
MaB der Randverdunkelung. Die Tafeln von P. HARZER2 beziehen sich auf eine For
mel, die man aus der Formel (49) bei Hinzunahme eines Gliedes mit cos 2i erhalt. 

19. Einige Aufgaben tiber diffuse Reflexion. Wir wollen jetzt einige Auf
gaben behandeln, in denen die Beleuchtung nicht durch selbstleuchtende K6rper 
hervorgerufen wird, sondern von bel e u c h t e ten K6rpern, die das Licht diffus 
reflektieren. Dber die Gesetze der diffusen Reflexion wird im nachsten Kapitel 
eingehend berichtet werden. In den folgenden Aufgaben werden wir das ein
fache LAM BERTsche Gesetz fUr diffuse Reflexion anwenden, nach dem die von 
einem Flachenelement ds unter dem Winkel e reflektierte Lichtmenge aus
gedruckt wird durch 

1 ApJ 36, S. 239, 1912. 

d AL . d q = --- cos~ cOSe S, 
:x 

(49) 

2 Uber die Helligkeitsabnahme von Bedeckungsveranderlichen. Publik. der Stern
warte in Kiel 16, 1927. 
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wo A eine Konstante, die fiir einen weiBen Korper gleich Eins ist, und i den 
Einfallswinkel bedeutet. List die Beleuchtung. 

1. Eine kreisrunde weiBe Scheibe vom Radius R ist der senkrechten Be
leuchtung aus sehr groBer Entfernung ausgesetzt. Ein Flachenelement ds be
findet sich auf der Normalen zum Zentrum der Scheibe auf dem Wege der ein
fallenden Strahlen. In welcher Entfernung x von der Scheibe ist die Beleuch-
tung der Flache ds durch die direkt einfallenden Strahlen E 

doppelt so groB als die Beleuchtung durch die Riick- E 
strahlung von der Scheibe? l: d 

Wir bezeichnen durch L die Beleuchtung oder die R x S 

Lichtmenge auf die senkrechte Flacheneinheit. Die Scheibe 
denken wir uns in unendlich schmale konzentrische Ringe 
geteiIt, auf welche die Lichtmengen 2:n L r d r einfallen, und 
von denen die Lichtmengen 

Abb.10. Die Rtickstrah
lung von einer Wand auf 
ein Flachenelement ds • 

A ds eose 
2:nLrdr - cosedw = 2AL coser--2-dr 

Jl e 
auf ds reflektiert werden. e ist der Abstand aller Elemente des Ringes von ds. 
Die gesamte auf ds reflektierte Lichtmenge ist dann 

R 

j cos2 e 
Q=2ALds 7rdr. 

Wenn man die Gleichungen 
o 

e cose = x, de cose = e sine de , 
% 

r = xtge, dr = --2 de, 
cos e 

benutzt, urn e als Integrationsvariable einzufiihren, so erhaIt man 
Vx'+R' 

Q = 2ALdsx2 ( d; = ALdSX2(-\)X __ = ALds(1 - 2+%2 R2) . 
. ~ e '2 Vx'+R' % 
x 

Die auf die andere Seite von ds direkt einfallende Lichtmenge 
haben also, wenn wir noch A = 1 setzen, fiir x die Gleichung 

%2 1 
1 - X2 + R2 = 2' woraus folgt: x = R. 

ist Lds. Wir 

Man sieht iibrigens auch, daB die Beleuchtungen niemals gleich werden 
konnen, auBer fiir x = 0 und fiir R = ex:; , wo sie es dann fUr aile endlichen x 
auch bleiben. 

2. Statt fUr eine kreisrunde Scheibe ist die vorige Aufgabe fiir eine parallel 
bestrahlte Kugel mit dem Unterschiede zu 16sen, daB nach dem Bruchteil y 
der direkten Beleuchtung Lds im Abstande R = 2 e vom Zentrum der Kugel 
gefragt wird (e der Radius der Kugel). 

Fiir die Riickstrahlung kommen nur die Elemente der Kugel in Betracht, 
welche durch den Kreis begrenzt sind, der sich als Beriihrungskurve der Kugel 
mit dem von ds aus gezogenen Tangentialkegel ergibt. Wir teilen die Ober
flache in Zonen 2:nrisinidi, welche die Lichtmengen 

2' ·d· AL . d AL 2" • dscos(.<;-i) 2:n e SIll t t -;- cos t cos e w = 2 e SIll t cos t cos e --,,2--

auf ds reflektieren. Die gesamte auf ds einfallende Lichtmenge ist also 
arccos(!jR 

j sini cosi cose cos(e - i) d' 
Q = 2ALn2ds t 

0: r2' 
o 
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Mit Hilfe der Gleichungen 
. R2 + e2 - r2 

cos t = ---'-2 R e-- ; . 'd' rdr Slllt, t = "'-- . 
Re ' 

Abb. 11. Die Riickstrahlung 
von einer Kugel auf ein 
FHichenelement d s in ihrer 

R2 _ e2 - r 2 
COSIO = . 

2Qr ' 

• R2 _ e2 + r2 
COS(f - t) = --2-k-e--

erhalten wir 

VR'-e' 
Q = A L d s r [( R2 =_e:~ ::-_r4] [R~_±_i..-:-:1'~] dr' 

4R3e . r3 ' 
R-e 

nach AusfUhrung der Integration ergibt sich 

Nahe, ! 
Q = A-l ds k1i :: 

und wenn man N = x setzt: 

1 [' (1 - X 2)2 1/1 -t-x] Q=-ALds 1+x2 +2x3 ----1n ,--. 
4 x 1 - x 

Setzt man A = 1, so hat man zur Bestimmung von y die G1eichung 

Lds [1 + 2 + ~ 3 (1- X2)21 '1 //1-+ x] - Ld . -4 x.!. x - x n '1-:::" x - Y s, 

fUr x = t erhalt man 
y = 0,283· 

Die Beleuchtung ist also in diesem FaIle noch wesentlich geringer als im FaIle 
einer reflektierenden Scheibe. Die Zunahme der Beleuchtung bis zum Werte Lds 
an der Oberflache (x = 1) ist bedeutend groBer. 

b) Die diffuse Reflexion. 
20. Die LAMBERTsche Formel und die LAMBERTsche Albedo. Sehr viel 

schwieriger als fUr die Strahlung selbstIeuchtender Korper ist die Ableitung 
einer theoretischen Formel fur die von einer matten Flache reflektierte Licht
menge. Die Gesetze der Reflexion kennen wir nur fur glatte spiegelnde 
Flachen. Fur die Aufgaben der Photometrie der Planeten, Kometen, des Zo
diakallichts und der dunkeln Nebel sind aber die Gesetze der Ruckstrahlung 
matter, diffus reflektierender Korper von wesentIicher Bedeutung. In der reinen 
Physik spielt die genannte Aufgabe fUr die Beurteilung der Natur und Be
schaffenheit der Korper keine Rolle und ist auch wegen ihrer Schwierigkeit und 
der Aussichtslosigkeit, hier zu allgemein gultigen Gesetzen zu gelangen, wenig 
beachtet worden. Es ist von vornherein klar und durch die tagliche Erfahrung 
bestatigt, daB die von einem matten Korper reflektierte Lichtmenge von seiner 
Form abhangig ist. Aber auch bei besonders praparierten, eben begrenzten, 
matten Substanzen kann die Beschaffenheit der matten Oberflache, etwa durch 
ein Mikroskop betrachtet, noch unendlich verschieden sein, und die unter ver
schiedenen Winkeln reflektierte Lichtmenge wird von dieser Beschaffenheit ab
hangen. Die Physik besitzt viele andere wirksamere Methoden, die Natur der 
Korper zu studieren; fUr die Astronomie aber ist die von den be1euchteten 
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Kometen, Planeten usw. reflektierte Lichtmenge eine der wenigen genau meB
baren GroBen, und die Versuche, aus ihr und ihrer Ver1inderlichkeit bei ver
schiedenen Beleuchtungsumst1inden Schliisse iiber die Natur der reflektierenden 
Oberfl1iche zu ziehen, sind trotz des Mangels strenger physikalischer Grundlagen 
auch tats1ichlich sehr fruchtbar gewesen. Hiernach ist es verstandlich, daB auch 
die Theorie der diffusen Riickstrahlung zum groBen Teile von astronomischer 
Seite her (LAMBERT, ZOLLNER, SEELIGER) gefordert worden ist. 

Die erste Formel' fUr diffuse Reflexion stammt von LAMBERTI, welcher 
sich die Aufgabe, die von einer beleuchteten matten, eben begrenzten OberfHiche 
reflektierte Lichtmenge zu bestimmen, freilich sehr einfach gemacht hat. Aus
gehend von der Beobachtung, daB eine von der Sonne beleuchtete Wand unter 
allen Betrachtungswinkeln gleich hell erscheint, stellte er den Satz auf, daB eine 
beleuchtete matte Flache sich verh1ilt wie eine selbstleuchtende, d. h. das Licht 
proportional dem Kosinus des Emanationswinkels reflektiert. 1st ds ein Ele
ment der beleuchteten Flache, auf welche ein Lichtstrom unter dem Einfalls
winkel i einf1illt, L der Lichtstrom auf die Einheit der Fl1iche bei senkrechtem 
Einfall, so ist der auf ds einfallende Lichtstrom L ds cosi. Verh1ilt sich nun 
das beleuchtete Element wie ein selbstleuchtendes, so ist die von ihm unter 
dem Winkel 10 reflektierte Lichtmenge 

q = CLcosicoseds, 

wo C ein Proportionalit1itsfaktor ist; dieser gibt den Bruchteil des Lichts an, 
der in senkrechter Richtung reflektiert wird. Da der Korper einen Teil des ein
fallenden Lichtstroms absorbiert, so ist C < 1 eine das Reflexionsvermogen be
stimmende Konstante. Ein Element dw der Halbkugel vom Radius 1, die wir 
uns urn ds beschrieben denken, erh1ilt den Lichtstrom 

dQ = qdw = CLdscosicosedw, 

die gesamte Halbkugel also die Lichtmenge Q = CLndscosi. (Vgl. die Ablei
tung von (15) Seite 8). Da dieser Lichtstrom ein gewisser Teil A des einfallen
den ist, sohaben wir auch 

Q = ALdscosi, 

woraus durch Gleichsetzen folgt, 

(1) 

Der Faktor A, der angibt, welcher Teil des einfallenden Lichtstroms in den 
Raumwinkel n reflektiert wird, heiBt die Alb e d o. Sie ist immer kleiner 
als 1, da auch bei dem weiBesten Karper ein Teil des einfallenden Lichts ab
sorbiert wird. DieLAMBERTsche Formel schreibt sich also auch in der Form 

q = A L ds cosi COSIO = I~ cosi COSIO ds, 
n 

wo r l = A L eine Konstante ist. 
:n: 

(2) 

Diese Formel hat keine theoretische Begriindung, entspricht aber den Beob
achtungen an matten Substanzen zum mindesten ebensogut wie andere weiter 
zu besprechende Formeln, denen theoretische Vorstellungen iiber den Vorgang 
der diffusen Reflexion zugrunde liegen. 

1 Photometria S. 321 ff. 

Handbuch der Astrophysik. II. 3 
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21. Die LOMMEL-SEELIGERSche Forme!. LOMMEI.! und nach ihm SEELIGER2 
gehen von folgender Vorstellung liber den Vorgang der diffusen Reflexion aus. 
Das Licht dringt bis zu einer gewissen Tiefe in den Korper ein, wobei ein Teil 
von ihm absorbiert wird, und tritt dann wieder aus der Oberflache heraus, wo
bei es auf dem Rlickwege wiederum Absorption erleidet. In Wirklichkeit er
fahrt das Licht unzahlige Reflexionen an den Molekeln der durchdrungenen 
Schicht, und die Schwachung desselben auf dem Hin- und Rlickwege ist auf den 
Lichtverlust hei den Reflexionen an den Molekeln zurlickzufUhren. Es wird bei 
LOMMEL und SEELIGER vorausgesetzt, daB als Resultat dieser Reflexionen ein 
Volumelement dv nach allen Richtungen gleiche Lichtmengen zerstreut, welche 
auf dem Wege innerhalb der Substanz eine Schwachung (Ahsorption) wie in 
einem homogenen Medium erleiden. 

Die Oberflache des matten Korpers sei ehen begrenzt und derselbe un
durchsichtig; dv sei ein Volumelement innerhalb desselben; es ist die Licht
menge zu bestimmen, die aus dem Flachenelemente d s der Oberflache unter 

I 
I 
I 
I 
IR 
I 
I 
I 
I 
! 

Abb. 12. Die Reflexion aus dem 

dem Winkel c zur Normalen austritt, wenn der 
Einfallswinkel des parallel gedachten Lichts i 
ist. Es sei L der Lichtstrom, der auf die Einheit 
des Volumens an der Oberflache einfallt, und k 
der Absorptionskoeffizient fUr die in den Kor
per eindringenden Strahlen; wenn dL die Ver
anderung des Lichtstroms auf dem unendlich 
kleinen Wege d x ist, so muB dL dem Licht
strome L, dem Absorptionskoeffizienten k 
und cler Weglange d x proportional sein: 

Inneren einer matten Platte. 
dL = -kLdx; 

hieraus erhalt man durch Integration von 
der Oberflache bis zum Abstande x fUr die auf dv einfallende Lichtmenge: 

Lx = Le kx dv. 

Wenn nun dv einen gewissen Teil des allffallenden Lichtes zerstreut, so wollen 
wir durch It den Diffusionskoeffizienten bezeichnen; derselbe ist lallt Voraus
setzung, fUr aile Richtungen dassel he, also eine Konstante, und der Lichtstrom 
in der Richtung c zur Normalen ist JlLx • Er erfahrt auf dem Rlickwege y eine 
neue Absorption, welche nach SEELIGER durch einen anderen Absorptions
koeffizienten k' gekennzeichnet werden solI. An die Oberflache gelangt somit 
von dv aus die Lichtmenge 

dq = JlLx e-k'y dv = IlL r(knk'y) dv, 

oder, da 
x = rseci, y = rsecc und dv=drds, 

dq = IlL ds e-lkseci+k'secE)1" dr. 

Urn den vollen Lichtstrom vom Elemente ds zu erhalten, mlissen wir liher alle 
Elemente dv summieren bis zu einer Tiefe, von welcher liberhaupt noch Licht 
bis zur Oberflache clurchclringen kann, also von r = 0 bis r = R, wo Reine 
solche Tiefe 11nter cler Oberflache bedeutet, fUr welche e - l/ex+/c'y) verschwindend 

1 MUnch. Akad. II Kl. Sitzber. 17, S. 95 (1887). Wied. Ann. 36, S. 473 (1889). 
2 Vierteljahrschr. d. Astr. Ges. 20, S. 267, (1885),21, S. 216, (1886). MUnch. Akad. 

II Kl. Sitzber. 18, S. 201 (1888). 
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klein wird. Wir haben also 
R 

q = ILL dsI e-(k"citk'secE)r dr 
[J 

und nach Ausfiihrung der Integration 

= tLds eosieOSE .[1_e-R(ksedtk'seCEl]. 
q I keOSE + k'eosz ' 
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das zweite Glied in der Klammer ist fUr einen undurchsichtigen Korper gleich 
0, daher wird 

__ L ds eosi eOSE 
q - f1 k eOSE + k'eosi' 

S h k , d Lu r. h"l etzt man noc k' = A un -k" = 2' so er a t man 

_ r. d eosi eose 
q - 2 S eosi + .a eOSE . (4) 

Die Annahme verschiedener Absorptionskoeffizienten fUr die ein- und aus
tretenden Strahl en hat bei der heutigen Auffassung iiber den ProzeB der dif
fusen Reflexion keine physikalische Grundlage. Haben wir es tatsachlich nur 
mit unzahligen Reflexionen des Lichts von Molekel zu Molekel zu tun, die 
als Gesamtwirkung eine Schwachung (Absorption) des austretenden Lichtes be
wirken, so ist das SEELIGERSche Modell kein Bild des wirklichen inneren Vor
ganges. Verschiedene Absorptionskoeffizienten fUr ein- und austretende Strahlen, 
haben ihren scheinbaren Grund in der Erfahrung, daB farbige Pulver eine desto 
hellere Farbung zeigen, je feiner sie gemahlen sind. Das Licht dringt urn so 
tiefer in die Oberflachenschicht solcher Pulver ein, je groBer die Poren zwischen 
den einzelnen Kornern sind. Die selektive Absorption des Lichts ist also desto 
groBer, je tiefer das Licht in die Oberflache eindringt. Hiernach wird auf dem 
Riickwege der Strahl en aus der Tiefe bis zur Oberflache das Licht schon ge
fiirbt sein und einen geringeren Verlust durch Absorption erleiden. Bei dieser 
Betrachtungsweise wird von den Beugungserscheinungen, welche die wirkliche 
Ursache der Farbung sind, abgesehen und die Korner des Pulvers als die dif
fundierenden Partikel angesehen. Da wir es nach heutigen Anschauungen aber 
mit einem intramolekularen ProzeB zu tun haben, bei welchem die Reflexionen 
von Molekel zu Molekel mit einer geringen, sich dazu kontinuierlich andernden 
Absorption verbunden sind, so erscheint die Trennung der Absorptionskoeffi
zienten in zwei verschiedene Werte unbegriindet. Setzt man k = k', so erhalt 
man die iibliche Form der SEELIGERSchen Gleichung fUr die aus dem Elemente ds 
austretende Lichtmenge: 

= r. d eosi eose 
q 2 S eosi + eose . (5) 

Die schein bare Helligkeit einer eben begrenzten matten Substanz ist nach 

SEELIGER h2 = r 2 ~osi und nach LAMBERT hI = r 1 cosi. Bei senkrechter 
eosz + eOSe 

Beleuchtung wird nach SEELIGER h2 = r 2 ___ 1 __ , nach LAMBERT hI = r;; bei 
1 + eose 

B = 0° und B = 90° erhalten wir nach SEELIGER h~ = ! l~ und hr: = r 2 , d. h. 
die Helligkeit ist nach SEELIGER bei senkrechter Betrachtung halb so groB als 
bei streifender, wahrend nach LAMBERT die Helligkeit nur von dem Einfalls
winkel allein abhangt und unabhangig vom Emanationswinkel ist. 

3* 
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Die SEELIGERSche Formel ist auch yom Standpunkt der zugrunde gelegten 
Anschauung tiber den Vorgang der diffusen Reflexion nur als erste Annaherung 
zu betrachten, weil bei ihrer Ableitung die Beleuchtung des Volumelements dv 
durch die N achbarelemente vernachlassigt wird, was mit der Vorstellung tiber die 
Diffusionsfahigkeit jedes einzelnen Volumelements nicht vereinbar ist. Jedes ein
zelne Volumelement ist als Zentrum einer neuen Lichtbewegung anzusehen und 
muB deshalb zur Beleuchtung der anderen einen Beitrag liefern. Es ist von 
vornherein klar, daB die Berechnung des Effekts dieser Selbstbeleuchtung der 
Elemente durcheinander zu komplizierten mathematischen Formeln ftihren muB. 
LOMMELI hat seine Anschauungsweise konsequent durchgeftihrt und ist denn 
auch zu auBerordentlich verwickelten Ausdrticken gelangt, die er dann durch 
Einfiihrung empirischer Funktionen zu vereinfachen versuchte. Der groBe mathe
matische Apparat, den LOMMEL angewandt hat, urn den Effekt der Selbst
beleuchtung der Volumelemente durcheinander schlieBlich doch nur annahernd 
zu bestimmen, kann aber entbehrt werden, wenn es sich urn undurchsichtige 
Kbrper handelt. 

Bei einem undurchsichtigen Kbrper wird die eingestrahlte direkte Lichtmenge 
nahe der Oberflache wesentlich groBer sein, als die von der Selbstbeleuchtung 
herstammende, wahrend in groBerer Tiefe beide Teile von derselben GroBen
ordnung werden konnen. Da aber aus grbBeren Tiefen nur ein verschwindender 
Bruchteil der Lichtmenge bis zur Oberflache gelangen kann, so ist es klar, 
daB der Gesamteffekt der Diffusionen hbherer Ordnung nicht groB werden 
kann. Es erscheint daher angemessen, zunachst einmal den Effekt der Reflexe 
zweiter Ordnung zu berechnen. Darunter verstehen wir die Lichtmenge, welche 
ein im Inneren gelegenes Element dv von den Nachbarelementen erhart, wobei 
aber vorausgesetzt wird, daB diese selbst nur die direkt empfangene Licht
menge zerstreuen und nicht auch noch ihre Beleuchtung durch die gesamten 
anderen Elemente in Rechnung gezogen wird. 

Wir wollen die sich bei dieser Beschrankung aus der LOMMELschen An
schauung ergebende Formel weiter mit Berticksichtigung des Diffusionsgesetzes 
von RAYLEIGH ableiten. Dieses tragt unseren Vorstellungen tiber die Licht
zerstreuung an Molekeln in genauerer Weise Rechnung als die Annahme gleich
maBiger Zerstreuung in allen Rid::tungen. 1m tibrigen ist aber die Ableitung 
auf denselben Anschauungen aufgebaut wie die LOMMELsche Theorie. 

Hier solI vorher noch ein besonderer Fall der einfachen SEELIGERSchen Theorie 
besprochen werden, in welchem der Korper als teilweise durchsichtig angesehen 
werden kann. Ftir einen solcIlen Kbrper ist der Exponent Rk(seci + secs) 
nicht mehr als groB anzusehen und das zweite Glied in der Klammer in 
Formel (3) nicht mehr als verschwindend. Wir haben also fur die reflektierte 
Lichtmenge den Ausdruck 

= r. ds co~icos,,- [1 _ e-kR(seci+sece)] . 
q 2 COSZ + COSE ' 

(6) 

dieser nimmt im FaIle eines sehr kleinen Exponenten, nach Entwicklung des 
Klammerausdrucks in eine Reihe und nach Vernachlassigung hbherer Potenzen 
des Exponenten, die Form an 

q = Cds, 
wo C eine Konstante ist. 

Die Helligkeit eines so reflektierenden Kbrpers ware h = £- und mtiBte 
COSE 

also mit zunehmendem s wachsen. Ahnliches kann man bei einer staubbedeckten 

1 Siehe S. 4, Anm. 4. 
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Glasplatte beobachten, wo die Helligkeit tatsachlich bei streifender Beobachtung 
stark zunimmt. 

Aus historischen Griinden muB auch noch eine andere Formel fur diffuse 
Reflexion erwahnt werden, die den Namen der EULERschen Formel tragt, 
weil dieser Mathematiker sich am eingehendsten mit ihr beschaftigt hat, die 
aber weder eine theoretische Begriindung besitzt, noch durch Experimente auch 
nur annahernd bestatigt wird. Nach dieser Formel ist die vom Flachen
element ds reflektierte Lichtmenge 

q = ra cosi ds , 

also ganz unabhangig vom Reflexionswinkel. N ach ihr muBte die Helligkeit 
einer unter groBem Emanationswinkel betrachteten ebenen Platte zunehmen 
und bei streifender Betrachtung unendlich groB werden. Sie ist in alteren astro
nomischen Arbeiten bei der Berechnung der Planetenhelligkeiten ofters an
gewandt worden, wird aber von uns weiterhin nicht benutzt werden. 

22. tiber eine neue Formel ffir diffuse Reflexion und ihre Spezialfiille: 
die Formeln von FEssENKow und von LOMMEL. LOMMEL und SEELIGER nehmen 
an, daB die innere Diffusion des Lichtes in allen Richtungen gleichmaBig er
folgt. RAYLEIGH1 hat aber aus beugungstheoretischen Betrachtungen schon 
1871 nachgewiesen, daB bei Volumelementen, die kleiner sind als 1/4 A, die 
Diffusion vom Winkel ex. zwischen dem einfallenden und reflektierten Strahle 
abhangig ist, und zwar proportional mit 1 + cos2/X vor sich geht. Dieses Resultat 
wurde von KELVIN2 und SCHUSTER a bestatigt. Spater hat MIE4 (1908) den 
Fall groberer Teilchen untersucht und fur Kugelchen von groBerem Durch
messer noch wesentlich andere, von der Materialkonstante und der GroBe der 

a b 

c d 
Abb. 13. Diffusionsdiagramme. 

a) Nach MIE fUr unendlich kleine Kiigelchen. b) Nach MIE fiir Goldkiigelchen von 0,16 f'. 
c) Nach SENFTLEBEN fiir die Kohlepartikel einer Gasflamme. d) Nach SCHOENBERG 

fiir Wasserdampfkiigelchen nach der Formel 1 - 2,7 coso.: + 3 cos2 0.:. 

Teilchen abhangige Diffusionsdiagramme abgeleitet, die aIle von dem RA YLEIGH
schen symmetrischen Diagramm darin abweichen, daB in der Richtung der 
einfallenden Strahl en, IX = 180°, eine wesentlich groBere Strahlungsmenge sich 

1 Phil Mag 41, S. 107. (1871). Collected Works, vol. I, S. 87. 
2 Baltimore Lectures S.311 (1904). 
S Theory of Optics, S.325 (1909). 4 Ann d Phys 25, S. 428 (1908). 
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fortpflanzt als in der entgegengesetzten (~= 0°). Diese Erscheinung wird 
manchmal als MIE-Effekt bezeichnet. Sie ist von H. BLUMER 1 rechnerisch 
weiter verfolgt worden und zeigt noch verwickeltere Formen, von denen wir 
hier einige abbilden (Abb. 13). Praktisch ist das Phanomen fUr die Diffusion 
in der Luft von verschiedener Seite und fUr die Kohlepartikel einer GasfIamme 
von SENFTLEBEN und BENEDIKT bestatigt, wie das aus dem hier abgebildeten 
Diffusionsdiagramm ersichtlich ist. 

Eine gute Annaherung an den allgemeinen Verlauf dieser Kurven kann 
durch die Funktion 1 - P cos~ + q COS2~ mit unbestimmten Koeffizienten 
p und q erreicht werden, deren Spezialfall bei p = 0 und q = 1 die RAYLEIGH
sche Funktion ist. Wenn also die Diffusion beim Eindringen in ein triibes 
Medium an Molekeln oder gr6beren Partikeln vor sich gebt, darf eine gleich
maBige Streuung nach allen Richtungen in keinem FaIle angenommen wer
den, und eine allgemeine Diffusionstheorie miiBte dem MIE-Effekt Rechnung 
tragen. 

Wir wollen hier mit Zugrundelegung der obigen allgemeinen Formel eine 
solche Theorie fUr einen undurchsichtigen, eben begrenzten K6rper entwickeln, 
wobei wir uns auf die Glieder zweiter Ordnung beschranken. Sie ist anlaBlich 
einer Untersuchung iiber die Reflexion des Lichtes an einem Wolkenmeer ab
geleitet worden und hat zu einer vollkommenen Bestatigung durch die Messungen 
der Lichtverteilung, wie sie sich von hohen Bergesspitzen iiber dem Wolken
meere zeigt, gefUhrt. Eine kompakte Wolkendecke, die man als undurchsichtig 
ansehen darf, bietet tatsachlich ide ale Bedingungen fUr die Priifung einer 
solchen Theorie, wei! man bei derselben die Sicherheit hat, daB die streuenden 
Partikel Kiigelchen von angebbarer GroBe sind, weil ein Spiegelungseffekt aus
geschlossen ist und wei! die Unebenheit der Begrenzung und der Schatten
wurf bei der groBen Durchsichtigkeit der Erhebungen auch nur eine ganz unter
geordnete Rolle spielen. 

Wir nehmen also an, die Diffusion an der einzelnen Partikel gehe nach 
der Formel 

(1 - pcos~ + qcos2 ,x) 

vor sich. Bezeichnet, wie friiher, L die Lichtmenge, die auf die Volumeinheit 
einfallt, k den Absorptionskoeffizienten des Lichtes im K6rper, r und r' die 
Abstande der Volumelemente dv und dv' von der oberen Begrenzung, so erhalt 
dv die Lichtmenge Ldve-krseci, und diejenige Lichtmenge, welche nach Re
flexion von dv aus dem K6rper austritt und von dv allein herriihrt, ist 

dq = II L dv e- kr(seci+ sec e) (1 - P cos~ + q COS2~) , (8) 

wo II eine Konstante, der Diffusionskoeffizient, ist. Es sei Ao der Winkel zwischen 
den Ebenen des einfallenden und reflektierten Strahles, dann ist 

cos IX = cos i cos f + sin i sin f cos A 0 • 

Die Lichtmenge soil bestimmt werden, welche aus dem Flachenelemente do 
der Oberflache austritt, zunachst nur unter Beriicksichtigung der Reflexionen 
erster Ordnung. 

Es ist dv = do dr. Vernachliissigt man die Beleuchtung von dv durch die 
Nachbarelemente und integriert den Ausdruck (8) zwischen den Grenzen von 0 
bis R, so erMlt man, wie in (3), fUr die austretende Licbtmenge den Ausdruck 

p . . COOiCOOB q = ~Ldo (1 - P cos~ + q COS2~) (1 - e-kR(sectisecE)) ---. ---
k COSt + COSE ' 

1 Z f Phys. 32, S. 119 (1925) und 38, S.920 (1926). 



Ziff. 22. tiber eine neue Formel fur diffuse Reflexion und ihre Spezialfalle. 39 

der fur einen undurchsichtigen K6rper (R = (0) die Form annimmt 

f1 . cosi COSe 
q = --Lda(1 - pcosrx. + qcos2 rx.)--.- -. 

k COSt -+- COSe 
(9) 

Sie unterscheidet sich somit von der SEELIGERSchen Formel (5) nur durch den 
Faktor (1 - pcosrx. + qcos2rx.). 

Es seien die zylindrischen Koordinaten, welche die Lage eines Elementes dv' 
gegen dv bestimmen, r - r' = e, q; und A. Die Bedeutung derselben ist 
aus der Abb. 14 ersichtlich; das Azimut A wird von der EinfaIlsebene des 
Lichtes in dv gerechnet. dv' erhalt direkt die Lichtmenge L dv' e - k"seci, hiervon 
wird nach d v reflektiert 

e -kJ 
p,L e - k,'seci (1 - P cos fJ + q cos2 fJ) --:J2 d v d v', 

wo LI der Abstand der Elemente ist. 
Es wird also von diesem Anteil an die Oberflache die Lichtmenge gelangen 

p,2 L e-kr'seci - k<J - k,seu dv ~~~ (1 - P cos(3 + q cos2 fJ)( 1 - P cosy + q cos2y) , 

wo die Bedeutung der Winkel fJ und y aus 
der Abb. 14 zu ersehen ist. Nun muB uber 
aIle dv' und diejenigen dv, die in der Re
flexionsrichtung liegen, integriert werden, 
urn den Gesamtbetrag der Diffusion zweiter 
Ordnung zu erhalten. Die Elemente dv' wer
den dabei als nur direkt beleuchtet (Licht
menge Le - kr'seci) angesehen und ihre Be
leuchtung durch die Nachbarelemente ver
nachlassigt. Das bedeutet also eine Inte
gration des letzten Ausdruckes nach vier 
Variablen r, r', q; und A. Das Volumelement 
dv' ist in unseren Koordinaten 

Abb. 14. Die innere Diffusion. 

dv'= dr'(r'- r)tgq;dA(r'- r)sec2 q;drp = (r'- r)2tgq;'Sec2q;drpdAdr'. 

Liegt dv' hOher als dv, so ist 

LI = (r - r') secq; , 

liegt es unterhalb dv, so ist LI = (r' - r) secq;, jedenfalls ist 

dv' , 
L1z- = tgq; dq; dr dA . 

Wir haben auBerdem 

cosfJ = cosicosq; + sinisintpcosA, 

cosy = Cosecosq; + sine sinrp cos(A - Ao)' 

Wir berechnen zunachst das Integral fur den Fall, daB sich dv' uber dv be
findet und daher 

e=r-r', de = -dr' 
ist. Wir haben dann 

,((2 L d a jJIle- kr(seci+seu) +k,,(seci - sec7) tgrp drp d (! ((3) (y) dA dr, (10) 
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(fJ) = 1 - P COSfJ + qCOS2fJ, 

(y) = 1 - PCOSY + qcos2y. 

Ziff. 22 

Es ist angemessen, zuerst nach e zu integrieren, wobei wir alles weglassen, was 
von e unabhangig ist; dann haben wir 

, ,-,;/2 

f f e - k r(sec i+ sec e) +kl.'(seci - sec<p) tg q; dq; de 

o 0 

,-,;/2 

= e-k,(seci+sece) ~f co~i costp [ek'(SeCi-sec<p) - 1] tgq;dq;. 
k cos z - costp 

o 

Jetzt integrieren wir nach r 
00 ,-,;/2 

f~f co~i costp tgq;(ek,(seci -sec<p) ~ 1) e-k,(seci+secE) dq; dr 
k cosz - costp 

,=0 0 

00 ,-,;/2 

1 ff cosi costp = - . tgq;e-kr(sec<p+sece) dq;dr 
k cosz - costp 

00 

oo~ ~ f r • • 2 r . _ ~ J cosz costp t e-kr(seci+sece)d dr _ ~ cosz cos~ ~tp-- d 
k cosi-costp gq; q; - k 2 cosi+cose. COStp+cose q;. 

o 0 0 

Urn die Integration nach A auszufiihren, schreiben wir den vollen Ausdruck 
des Integrals hin 

2"" ,-,;/2 

2 Ld 1 cosi cos2e fdAf sintp (1 p fJ + 2fJ) X 
It (J Ji2 cos i + cos e costp + cose - cos q cos 

o 0 X(1-pcosy+qcos2y)dq;. 

Die Funktionen cos fJ, cos y, welche von A abh1ingig sind, schreiben wir in der 
Form 

cosfJ = a + bcosA, 

cosy = m + n cos(A - Ao), 
wo gesetzt ist 

a = cosi cosq;, 

b = sinisinq;, 

Es ist jetzt das Integral zu nehmen: 

2"" 

m = cOSe cosq;, 

n = sine sinq;. 

f[1 - pea + bcosA) + q(a + bcosA)2] [1 - p{m + ncos(A -- Ao)) 

o +q(m+ncos(A-Ao)2]dA, 

welches in 9 Glieder zerf1illt: 
2:r 

(1) = f{1 - pa + qa2) (1 - pm + qm2)dA; 
o 
2:r 

(2) = f (1 - pa + qa2) (2qmn - pn) cos (A - Ao) dA; 
o 
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2,,; 

(3) = j(1 - pa + qa2) qn2 cos2(A - Ao)dA; 
o 

2,,; 

(4) = j(2qab - Pb)(1 - pm + qm2) cosAdA; 
o 

2,,; 

(5) = j (2qab - Pb) (2qmn - pn) cosA cos(A - Ao) dA; 
o 

2"" 

(6) = j(2qab - Pb)qn2cos2(A - Ao) cosAdA; 
o 

2", 

(7) = jqb2(1 - pm + qm2)cos2AdA; 
o 

2 .. '1 

(8) = j(2qmn - pn)qb2cos2A cos (A - Ao)dA; 
o 

2,,; 

(9) = j q2 b2n2 cos2 (A - Ao) cos2 AdA. 
o 

Die Ausfiihrung der Integration ergibt: 

(1) = 2n{1 - pa + qa2) (1 - pm + qm2); 

(2) = 0; 

(4) = 0; 

(6) = 0; 

(8) = 0; 

(3) = n{1 - pa + qa2)qn2; 

(5) = nnb(2qa - P) (2qm - P) cosAo; 

(7) = n{1 - pm + qm2)qb2; 

Flihrt man noch die Bezeichnungen ein: 

Al = 2 + q (sin2i + sin2e) + p2 sini sine cosAo + ~ sin2i sin2E (1 + 2cos2Ao), I 
Bl = pq{sin2icosf + cosisin2 E) + 2P{cosi + COSE) 

+ 2pq(sini sine COSe + sin2ecosi) cosA o' 

C1 = q2 (sin2i COS2E + cos2isin2E) - q{sin2i + sin2 e) + 2q(cos2i + COS2E) 

41 

- 2p2 cosi COSE - pz sin i sin ecos Ao + 4q2 sin i sin ecos i COSe cosAo (11) 
- iqsin2isin2E{1 + 2cos2 Ao), 

Dl = pq(sin2i COSe + cosi sin2E) - 2pq(cosi COS2 E - COSE cos2i) 

+ 2pq(sin2E cosi + sini sinecosE) cosAo' 

El = 2q2coS2Ecos2i - q2(sin2icos2E + cos2isin2e) 

- 4q2sinisinEcosicoSfCOsAo + iqsin2isin2e{1 + 2cos2Ao), 
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so nimmt das Integral (10) die Form an: 

1l/2 

cos i cos2 E f' sin'r X 
cos i + cos E. cos rp + COS" (a) 

o 

X (AI - B1 cosgy + C1 cos2gy + D1 cos3gy + 
Wir haben noch die Integration iiber das unterhalb dv befindliche Volumen 
auszufiihren, d. h. fUr 

r'>r. 
Setzt man hier 

[! = r' - r, 

so erhalten wir, in derselben Weise wie oben, als Resultat der Integration 
nach (! den Ausdruck 

00 '1'= ,,/2 nl2 

( j'e-k(r+(!)sec; - k(!sec'f' k r sec" tg rp d rp d () = 1_ e - rk (sec i + se(' ,) 1'_~OSi COS,£_ tg gyd gy. 
" k . COSt + COsrp 

o !!=o cp;::.O 

Integriert man weiter nach r, so fOlgt ein Ausdruck, der sich aus dem ent
sprechenden fUr den Fall r> r' durch Vertauschung der Winkel i und f. ergibt: 

Die Integration nach A ist diesel be wie friiher, daher haben wir ais zweiten 
Summanden 

It2Ldo~ -c~~~~1C~~:£ r~os/~~OSrp X 1 (b) 
o 

X (AI - B1 cosrp + C1 cos2 gy + D1 cos3 rp + £1 cos1 rp) drp. 

Die Summation von (a) und (b) und die Ausfiihrung der einfachen Integration 
nach rp, ergibt dann folgende 5 Werte (abgesehen von dem konstanten Faktor): 

I - ~~~cos£ ( '1 1 + cos i + .1 1 + COSE) 4 
- cosi + CaSE COSt n cosi COSf. n COSE '1' 

cosi CaSE ( . .' 1 + cos i 2 1 + CaSE) II =. COSt + cose - COS2 1 lll-~~-.~ - cos 6111------ B" 
cos z + cos E cos Z COS E ] 

III = ~---;-. -c- -- -~~-----~ - COS-I - COS2 6 + COS3 1 In ---c---
cos i cos E ( cos i + cos E ? • .' 1 + COS i 

cos t + cos E 2 'COS t 

+ cos3 f, In -~ cos ''.) C 
COSE . l' 

IV = cosi CaSE (COSi +~~se __ cos2 i + COS2 E + cos3i + COS3 f, 

COSt + CaSE 3 2 

_ cos4i In 1 + cosi _ coS4cln~OSB)D , 
cos t case 1 

V = _ cosi CaSE (COS.i...+:_~,ose _ (;()~_i±~~S2~ + co~~i_± COS3~ _ cos4i _ COS4 f, 

cos + cos e 4 3 2 

+ 5'1 1 + cos i I .5 1 1 + CaSE) cos 1 n . -, cos f, n . 
COOt COOE , 

2 

Die Gesamtheit dieser Glieder, multipliziert mit dem Koeffizienten ~2 LJ'tda, 

ist dann unser Integral (10) orler die Lichtmenge zweiter Ordnung. FaI3t man 
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sie mit dem Gliede erster Ordnung (9) zusammen, so erhalt man endgiiltig: 

ft cosi CaSE { 2 
q = T L d a COS i--i-cClSE 1 - P cos iX + q cos iX 

+ -- A COSt In .--~- + CaSE In ---1I:1-t [ ( . 1 + cosi 1 + CaSE) 
k 1 cost CaSE , 

- B COS t + COS E - cos2 t In ----, - - COS2 13 In ----( . .1+oosi 1+COSE') 
1 cos t CaSE 

+ C (COS i + COS E 2 • 2 + 3'1 1 + cos i + 3 I 1 + COS E) 
1 2 - COS t - COS 13 COs t n -c~ COs 13 n COS E 

- ----- --- + cos3 t + COS3 13 - cOS4 t In ----,-+ Dl (COSi +3 CaSE cos2 i + COS2E. • 1 + cosi 
2 COSt 

1 + COSE) - cos4 t-: In ---
CaSE 

+ E (COSi ±-caSE _ cos2 i + COS2 E + cos3 i + COS3 E _ cos4i _ COS413 
1 4 3 2 

+ cos"tln----,- + cos"I3In---o • 1 + COS i 0 1 + COS E)]} 
, COSt CaSE' 
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( 12) 

wo die Koeffizienten A1 ... E1 die durch die Gleichungen (11) definierte Bedeu
tung haben. Wie zu erwarten war, ist die austretende Lichtmenge, auBer von 
dem Einfalls- und Reflexionswinkel auch von dem Azimut abhangig; sie ist 
auBerdem abhangig von dem Verhaltnis der Diffusion zur Absorption. Dieses 
hat seinen Maximalwert bei K6rpern, die keine Absorption aufweisen, bei den en 
die Lichtschwachung also auf reiner Diffusion beruht. Wir wollen weiter den Maxi
malwert von /1/k bestimmen, vorher aber die beiden Spezialfalle cler oben abgeleite
ten DiffusionsformeI, die Formeln von FESSENKOW und von LOMMEL, ableiten. 

FESSENKOW1 nimmt die RAYLEIGHSche Diffusion im Innern des K6rpers 
an. Seine Formel muB sich also aus der obigen bei p = 0, q = 1 direkt er
geben. Wir erhalten so unmittelbar fUr die reflektierte Lichtmenge: 

ftLdo COSiCOSE {+ . + 1I:ft [A'( '1 1 +cosi + 1 1 +COSE) q=-k-cosi+cOSE 1 COS-iX k - lCOStn-cosi- cosl'n-COSE 

+ C' (COS i + cos E ( 2 • + .) + 3 . I 1 + cos i + 3 1 1 + cos E) 
1 ---2--- - cos t COS-13 cos t n CoSt cos 13 n -COSE 

+ E1 ~OSt + COSE _ co~-:t_cos E + COS Z + CO~! _ (cos4i + COS413) ( 
. 2' 2 3' 3 

4 3 2 

+ cos5 i In 1 ~o~~s i + cos5 cln 1 -~o~~~)]}, 
wo die Koeffizienten folgende Bedeutung haben: 

A ' +. 2 • 2' 1 + 2 cos2 A 0 . 2' . 2 
1 = 2 SIn 13 + sm t + --~4~ -- S1l1 Z SIn 13, 

c; = 4 - 2 sin2 13 - 2sin2i - 2sin2isin2 13 + 4sinisin13cosicoSECOsAo 
1 + 2 cos2 A 0 • .,' • 2 - ------2----- sm-t sm E, 

E; = 2 - 3sin2i - 3sin2E + 4sin2 isin2E - 4sinicosi sin 13 cosl3cosAo 

+ 1 + 2 cos2 A 0 .' o· • 2 ------;,----- sm - t sm E. 

(13 ) 

1 Sur la diffusion de la lumiere par les surfaces mates. (Russisch). Bulletin de la 
Societe Astronomique de Russic. Mai 1916. 
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LOMMELI hat bei der Annahme gleichmaBiger Diffusion in allen Rich
tungen die Selbstbeleuchtung der Partikel bis auf hahere Ordnungen berechnet 
und ist so zu sehr verwickelten Formeln gelangt, die wir hier nicht wiedergeben 
wollen. Seine Formel aber, die er mit Beschrankung auf die Glieder zweiter 
Ordnung erhalt, folgt unmittelbar aus der obigen bei P = q = 0. Es ist dann 
die reflektierte Lichtmenge 

fl Ld COSiCOSE [ + fl I 1 + COSE + fl '1 1 + COSi] q = - a --. -- 1 - 2.n cos 10 n - 2.n cos t n --.- . 
k COSt + COSE k COSE k COSt 

(14) 

Wir wollen jetzt den Maximalwert fur das Verhaltnis fl/k, das in die Formeln 
(12) und (13) eingeht, berechnen. Wir nehmen also an, der gesamte Verlust der 
direkten Strahlung beim Passieren eines Volumelements dv beruhe auf Diffusion. 
Die vom Volumelement dv nach allen Richtungen zerstreute Lichtmenge ist 

2,,; ,,/2 

2LdVfl.! dA /(1 - pcoscp + qcos2 cp) sincpdcp = 4.nLdvfl(1 - ~ + {-). 
o 0 

Die auf der Strecke dr beim Passieren des Volumelements dv = drda absorbierte 
Strahlung ist dagegen 

Ldvk. 

Setzt man beide Ausdrucke einander gleich, so erhalt man 

4'+ - ~ + ;)' 
(15 ) 

1m FaIle der RA YLEIGHSchen Streuung wird daraus 

fl 3 
k 16",' 

(15 a) 

Die im Anhange berechnete Tafel fur die Helligkeiten bei verschiedenen i, 10, Ao 
nach der FEssENKowschen Formel (13) (Tafel Va) gilt unter dieser Voraus
setzung, doch sind die beiden Glieder 1. und 2. Ordnung der Formel (13) auch 
getrennt berechnet und so die Maglichkeit von Hypothesenrechnungen mit ver
schiedenen ft/k gegeben. (Tafeln Vb und V c.) Tafeln fur die allgemeine For
mel (12), fUr reine Diffusion und die Werte p = 2,7, q = 3,0 sindim An
hange auch gegeben (Tafel IVa); dabei sind die vom Azimut unabhangigen 
GraBen aI' bI , CI , dI , ei in besonderen Tafeln zusammengestellt fUr den Fall, 
daB man die Absicht hat, die Formel (12) fUr beliebige, vorgegebene Werte 
von p und q auszurechnen (Tafel IVb). Will man dabei die ganze Formel (12) 
tabellieren, so ist eine Berechnung von ausgedehnten Tafeln fUr die AI' BI , 
CI, DI , £1' mit Hilfe der Beziehungen (11) nicht zu umgehen. Wir haben 
die Werte der beiden Glieder der Formel (12) fur den Fall 

p = 2,7, q = 3,0 

nicht getrennt tabellieren kannen, sondern nur den Gesamtausdruck fUr die 
Helligkeit nach drei Argumenten, i, 10 und A (Tafel IVa). Dabei ist fUr den 
Koeffizien ten fl/ k sein Maximalwert (15) angenommen. Bei der Darstellung der 
Lichtverteilung auf einer Wolkenoberflache, fur welche die Formel abgeleitet 
wurde, war die letztere Annahme naheliegend, da Wasserdampf im visuellen 
Gebiet des Spektrums keine merklichen Absorptionsbanden aufweist. Diese 
Tafeln durften aber auch fur die Reduktion der Helligkeitsmessungen von 

1 Siehe S. 34, Anm. 1. 
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wolkigen Gebilden auf den Planeten eine bessere Unterlage bieten als irgendeine 
andere der bekannten Diffusionsformeln, wenn auch, streng genommen, die 
Werte p = 2,7, q = 3,0 fUr die Darstellung der Helligkeiten eines irdischen 
Wolkenmeeres gelten. Theoretisch gebiihrt den Formeln (12) und (13) sicherlich 
der Vorzug vor den anderen, man darf aber nicht erwarten, daB sie fUr gewohnliche 
matte FHichen eine wesentlich bessere Darstellung der Beobachtungen ergeben 
werden als die einfache LAMBERTsche Formel. Das liegt nicht an ihrer theo
retischen Unvollkommenheit, wie Vernachlassigung der hOheren Glieder der 
Selbstbeleuchtung, sondern an anderen Griinden. Fiir undurchsichtige Korper 
ist die genannte Vernachlassigung sicherlich ohne Bedeutung im Vergleich zu 
den anderen starenden Ursachen. Dazu gehart vor allem die niemals zu ver
meidende Spiegelung an den Elementen der Oberflache selbst, deren EinfluB 
sich dem der inneren Diffusion iiberlagert. 

Ein eben begrenztes Wolkenmeer, das aus kugelformigen Trapfchen 
bekannter GroBenordnung aufgebaut ist, bietet wie kein anderer Korper 
die ideal en Bedingungen, die eine Ubereinstimmung der Beobachtung mit der 
Theorie erwarten lassen. Von einer Spiegelung an seiner OberfHiche kann nicht 
die Rede sein, und selbst der Schattenwurf kleiner Unebenheiten spielt bei der 
fast vollkommenen Durchsichtigkeit derselben keine Rolle. 

Tatsachlich ist auch eine fast vollkommene Bestatigung der Formel (12) 
in den Beobachtungen gefunden worden. 

23. ExperimenteUe Untersuchungen iiber diffuse Reflexion. Bei allen 
experimentellen Untersuchungen iiber diffuse Reflexion ist im Auge zu behalten, 
daB es in der Natur aIle moglichen Ubergange zwichen diffuser und regel
maBiger Reflexion gibt, ja, daB dasselbe Material keineswegs immer dieselben 
Eigenschaften zeigt, da die geringste Anderung des OberWichenzustandes er
hebliche Unterschiede in seinem optischen Verhalten zur Folge haben kann. So 
fand z. B. RAYLEIGHl, daB ein Unterschied zwischen Flachen besteht, die frisch 
poliert waren oder eine Zeitlang gelegen hatten, obwohl sich eine Anderung in 
der Politur mit dem Auge nicht wahrnehmen lieB. Merkwiirdigerweise ist dieser 
Umstand bis in die jiingste Zeit nicht geniigend beachtet worden, und man findet 
in der Literatur Bezeichnungen der untersuchten Flachen wie "Papier", "weiBer 
Karton", "grauer Karton", "mattes Silber", "mattes Glas", die natiirlich den 
Oberflachenzustand ganz ungeniigend definieren. Auch SEELIGER begniigt sich 
mit Bezeichnungen "gelbes rauhes Papier", "braunliches Glaspapier" "getrock
neter Lehm". Es ist deshalb nicht verwunderlich, daB die experimentellen 
Untersuchungen iiber Diffusion an matten Flachen zu den widersprechendsten 
Ergebnissen gefiihrt haben. 

Fast aIle bisher untersuchten Substanzen zeigen Spuren regularer Reflexion 
an der Oberflache, welche sich zur Wirkung der Diffusion addiert und die 
Resultate der Messungen uniibersichtlich macht. Ein Uberblick iiber die 
Ergebnisse der Messungen fUhrt zu der Uberzeugung, daB, je voIlkommener 
die Mattheit der untersuchten Substanzen war, desto besser sich die Diffusion 
an ihnen durch die einfache LAMBERTsche Formel darsteIlen lieB, oder vielmehr 
daB von den einfachen Formeln die LAMBERTsche die beste Naherung ergab. 
Regulare Reflexion, deren geringe Spuren, wie gesagt, bei den meisten matten 
Substanzen vorhanden sind, hat zur Folge, daB die Emissionskurve unsymmetrisch 
wird und eine ovale Form annimmt, die desto ausgesprochener wird, je graBer der 
EinfaIlswinkel ist. Denken wir uns auf der Oberflache eine Reihe spiegelnder 
ElemeIite, die willkiirlich orientiert sind. Wir konnen die Lichtmenge, die von 

1 London R S Proc 41, S. 275 (1886). 
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ihnen in verschiedenen Richtungen gespiegelt wird, nicht berechnen, weil wir 
die relative Anzahl der Elemente von bestimmten Neigungswinkeln zur Nor
malen nicht kennen, aber es ist klar, daB die Lichtwellen, we1che von einem 
so1chen System von Spiegeln reflektiert werden, untereinander interferieren 
werden und daB die Gangunterschiede der Lichtwellen mit wachsendem Ein
fallswinkel abnehmen mussen. Die Folge winl sein, daB die Reflexion von einer 
so1chen Flache sich immer mehr der regularen Reflexion nahern wird, je gr6Ber 
der Einfallswinkel ist. Wenn die Beobachtungen also gr6Bere Lichtmengen fUr 
das Azimut von 180° ergeben, als fUr dasjenige von 0°, und wenn die Ab
plattung der Emissionskurve mit wachsendem Einfallswinkel groBer wird, kann 
das direkt als Beweis fiir Spuren regularer Reflexion angesehen werden. 

Wir geben jetzt einen kurzen Oberblick uber die wichtigsten experimen
tellen Arbeiten auf diesem Gebiete. 

BOUGUERS1 Messungen an mattem Silber, Gips und hollandischem Papier 
ergaben, daB bei nahezu iibereinstimmender Einfalls- und Sehrichtung, also 
bei i = E, die Flachenhelle nicht proportional cosi, sondern schneller abnimmt; 
LAMBERT stellte Messungen an Kremser-WeiB und "K6nigspapier", vermutlich 
einem besonders guten Schreibpapier, an und hielt die Obereinstimmung mit 
seinem Gesetz fiir hinreichend. LOMMEL hat spater LAMBERTS Werte neu be
rechnet und groCe Abweichungen gefunden. Dann ist lange Zeit auf diesem 
Gebiete nichts weiter geschehen, bis man begann, sich mit dem Wesen der 
strahlenden Warme naher zu beschaftigen und die Reflexion von Warmestrahlen 
zu untersuchen. Der erste, der rein qualitativ den Beweis erbrachte, daB auch 
Warmestrahlen diffus reflektiert werden, war MELLONI 2• DE LA PREVOSTAYE 
und DESSAINS 3 beobachteten die Reflexion von Warmestrahlen unbekannter 
Wellenlange und fanden das LAMBERTsche Gesetz fUr i = 0° bei einer BleiweiB
platte vollstandig bestatigt, dagegen nur annahernd bei einer Zinnober- und 
Chrombleiplatte, und gar nicht fur pulverisiertes Silber. 

Ebenfalls mit Warmestrahlen arbeitete MACgUENNE 4 , der das LAMBERTsche 
Gesetz fUr kleine Inzidenzwinkel bestatigt fand. 

KNUT ANGSTROM 5 war der erste, der die Diffusion der Warmestrahlen nach 
Bekanntwerden des LOMMELschen Gesetzes untersuchte; er glaubte auch eine 
Bestatigung desselben zu finden. Er beobachtete die Diffusion an gegossenem 
Gips, geschliffenem Gips, Schwefelblumen, Briefpapier, geschliffenem Eisen und 
geschliffenem Kupfer. L. GODARD 6 konnte bei den von ANGSTROM benutzten 
Substanzen stets regulare Reflexion nachweisen. Er selbst fand, daB fUr i = 0 ° 
das cost: - Gesetz streng gultig sei, wenigstens fur hinreichend dicke Schichten. 

ANGSTROM hat seine ersten Behauptungen spater eingeschrankt und das 
Resultat derselben folgendermaBen formuliert: Bei senkrechter Bestrahlung ist 
die Diffusionsflache ein in cler Richtung der Flachennormale verlangertes Ellip
soid. Bei zunehmendem i wird das Ellipsoid immer weniger verlangert, geht 
bei i = 30° in eine Kugel und dann in ein abgeplattetes Ellipsoid uber. Wir 
sehen, daB auch diese Beobachtungen, wie diejenigen von BOUGUER, fUr kleine 
Einfallswinkel dem SEELIGERSchen Gesetze direkt widersprechen. Die Ab
plattung der Diffusionsflache fUr groCe Einfallswinkel kann ihre Ursache in 
regularer Reflexion haben. 

1 Traite d'optique sur la gradation Ie la lumiere. Paris 1760. 
2 Ann d chim et d phys 75, S.387 (1840). 
3 Pogg Ann 84, S. 147 (1848). C R 24, S.60 (1847); 33, S.444 (1851). 
4 Theses presentees 11 la Faculte des Sciences dc Paris (1880). 
5 Wied Ann 26, S.253 (1885). 
6 Ann d chim et d phys (6) 10, S. 354 (1887). 
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Die Beobachtungen von J. B. MESSERSCHMITT1 mittelst eines GLANschen 
Spektralphotometers ergaben fUr Porzellan Ubereinstimmung mit dem LAMBERT
schen Gesetz, fUr andere SUbstanzen bedeutende Abweichungen. WIENER 2 

untersuchte Gips in verschiedenen Azimuten und fand, daB bis 10 = 60° die 
Diffusion proportional mit COSIO ist, aber durchschnittlich schneller abnimmt, 
als mit cosi. 

H. WRIGHT 3 untersuchte Platten aus Englisch Rot, Kaliumchromat, Zink
grun, Ultramarin, kohlensaurer Magnesia und Gips, die nicht gegossen, sondern 
in Stahlstempeln unter groBem Druck gestampft waren. Es gelang ihm dadurch 
regelmaBige Reflexion ganz zu vermeiden. Seine Beobachtungen, die als der 
wertvollste Beitrag auf diesem Gebiete anzusehen sind, ergaben eine gute Uber
einstimmung mit der LAMBERTschen Forme!' Er findet die reflektierte Licht
menge streng proportional mit COSIO, also eine vollige Widerlegung der SEELIGER
schen Formel, dagegen nicht ganz proportional mit cosi, doch ubersteigen die 
Abweichungen niemals 10'%. 

Nach PEGRAM 4 befolgt feines Gipspulver, das man aus der Luft in Staub
form auf eine geeignete Glasplatte hat fallen lassen, genau das LAMBERTsche 
Gesetz. 

MATTHEWS 5 fand fur einen Gips- und zwei Papierschirme bei konstantem 10 

die Helligkeit innerhalb der Grenzen 0 0 _ 50° proportional mit cosi, wahrend 
bei 1: = 75° die Abweichung etwa 5 % betrug. 

THALER 6 unterwirft die WRIGHTSchen Messungen einer eingehenden Kritik, 
besonders weil er das Azimut nicht genugend berucksichtigt hat. Seine 
eigenen Beobachtungen an Gipsplatten, mattierten Glasplatten und Platten 
von Magnesiumoxyd stellt er durch lange Entwicklungen nach Kugelfunktionen 
dar, die aber kein allgemeines Reflexionsgesetz darstellen; seine Materialien 
wei sen im Gegensatz zu denen WRIGHTS noch starke Reflexe auf, was aus dem 
Anwachsen der Helligkeit bei einem Azimut von 180° und 10 = i zu ersehen ist. 

Von weiteren Untersuchungen ist diejenige von HUTCHINS 7 zu nennen, der 
an feinem Papier nochmals das einfache cosi - Gesetz fUr kleine Winkel be
statigt fand. Fur groBere Winkel fand er erhebliche Abweichungen. 

H. LEHMANN8 untersllchte, urn eine geeignete Projektionsflache zu finden, 
die Diffusion fur gewohnliches Papier, versilberte Mattscheiben, Aluminium
Bronze. Leider gibt er keine Zahlen, sondern nur eine graphische Darstellung. 
Auch diese Untersuchung gibt weder eine Bestatigung, noch eine direkte Wider
legung des LAMBERTschen Gesetzes. 

Mit einer Spezialfrage beschaftigen sich noch eine Reihe von Unter
suchungen, die an WRIGHTS Resultat anknupfen, wonach bei der Diffusion an 
absolut matten Oberflachen unpolarisierte, einfallende Strahlen nicht polarisiert, 
dagegen polarisierte Strahlen vollkommen depolarisiert werden. 

24. Neuere Arbeiten. N. UMOW 9 versuchte nachzuweisen, daB matte Ober
flachen auffallendes polarisiertes Licht nur teilweise und nicht gleichmaBig 
depolarisieren und zwar weiSe Korper starker als schwarze, ja daB im idealen 
Faile der weiSe Korper vollkommen, der schwarze gar nicht depolarisiere, auch 
wenn seine Oberflache vollkommen matt sci. Farbige Korper mit matter Ober-

1 Wied Ann 34, S.867 (1888). 2 Wied Ann 47, S.638 (1892). 
3 Ann d Phys 1, S. 17 (1900). 4 Science 13, S.148 (1906). 
5 Trans. Amer. lnst. Electr. Eng. 20, S.59 (1902). 
6 Die diffuse Reflexion an matten Oberflachen. Kieler Diss. (1903). Ann d Phys 11, 

S. 996 (1903). 
7 American Journal of Science Nov. 1898. 
B Verhdl. der Deutsch .. phys. Ges. 11, S. 123 (1909). 9 Phys Z 6, S. 674 (1905). 
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flache depolarisieren am meisten Lichtstrahlen von derjenigen Wellenlange, 
welche die Farbe des K6rpers charakterisiert. 

UMOWS Betrachtungen sind von verschiedenen Seiten bestatigt worden, 
namlich von D. CHMYROW und SLATOWRATZKIl, von VIKTOR NAvRAT2 und 
von WORONKOFF und POKROWSKI 3 • 

Besonders die letztgenannten Autoren haben durch eine groBe Reihe von 
Arbeiten, die sich an UMOWS Ideen anschlieBen, das Problem der diffusen Re
flexion weiter gefi:irdert. Sie untersuchten mit Hilfe eines KONIG-MARTENsschen 
Spektralphotometers eine Reihe von Stoffen in verschiedenen Spektralbezirken 
und konnten feststelIen, daB bei selektiv absorbierenden K6rpern das Reflexions
gesetz abhangig ist von der Welleniange: 

1. Bei weiBen K6rpern ohne selektive Absorption, wie Magnesiumoxyd, 
wird bei normaler und nahezu normaler Inzidenz das LAM BERTsche Gesetz sehr 
nahe befolgt. Die Abweichungen wachsen aber auch bei diesen Korpern mit 
dem Einfallswinkel des Lichts. 

2. Bei selektiv absorbierenden K6rpern wachsen die Abweichungen vom 
Kosinusgesetz im Gebiete der Welleniangen, die am starksten absorbiert werden, 
und zwar so, daB fUr groBe Reflexionswinkel die Intensitat des zerstreuten 
Lichtes wachst. 

Zur Deutung dieser Abweichung macht POKROWSKI4 einen Ansatz, welcher 
der Spiegelung an den Oberflachenelementen des Korpers Rechnung tragen 
solI. Es ist das ein Zurlickgreifen auf die BOUGUERSche Anschauung von der 
diffusen Reflexion, welche sie auf Spiegelungen verschieden geneigter elemen
tarer Spiegelflachen zurlickfUhren wollte. E. M. BERRy5 hat in neuerer Zeit 
Formeln entwickelt, die auf dieser Anschauung fuBen; wegen der Unsicherheit, 
die allen solchen Versuchen aus dem Grunde anhaftet, daB liber die Verteilung 
der Neigungswinkel der Elementarspiegel a priori nichts bekannt sein kann, 
konnen wir uns mit dieser Erwahnung begnugen. POKROWSKI berechnet die von 
den Elementarspiegeln reflektierte Lichtmenge J' einfach nach der FRESNEL
schen Formel bei der Annahme gleicher Moglichkeit aller Neigungswinkel. Es ist 
dann die Intensitat des von der Oberflache reflektierten Lichtes 

wo 

, a [Sin2 (i' - d) tg2 (i' - d)] a ., 
J =2 sin2(i' + d) + tg2 (i' +d) = 2 F (t ,d), 

., i + E 
t =--

2 ' 

. sin i' 
d = arCSlll--, 

n 

(16) 

( 16') 

n der Brechungsexponent und a eine Konstante ist. i' ist der Einfallswinkel auf 
einen elementaren Spiegel, i derjenige auf die ebene Begrenzung der Oberflache. 

Die erste Gleichung (16') ist die Bedingung, daJ3 der reflektierte Strahl 
in die Reflexionsrichtung E faUt. 

Fur die aus dem Inneren des Korpers austretende Lichtmenge nimmt 
POKROWSKI strenge Gliltigkeit des LAMBERTschen Gesetzes an, so daB J" = b cos E; 
die gesamte Lichtmenge von der Oberflache ist dann 

J = J' + J" = bCOSE + ~ F(i',d). ( 17) 

Da die Funktion F(i', d), wie untenstehende Tabelle zeigt, mit dem Winkel i' wachst, 
So gelingt es ihm d urch die F ormel ( 17) einem T eil der 0 bengenann ten A bweich ungen 

1 Phys Z 7. S.533 (1906). 2 Ber. d. k. Akad. d. Wiss. Wien. 120 (2a) S. 1229 (1911). 
3 Z f Phys 20. S. 358 (1923). 4 Z f Phys 32. S.563 (1925). 
5 Joum Optic Soc Amer 7. S. 627 (1923). 
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i" 

0° 
5 

10 
15 
20 
25 

F 
2" 

0,040 
0,040 
0,040 
0,040 
0,040 
0,041 

Neuere Arbeiten. 

Tabelle 5. F(i' ,d)fiirn=1,5 

i' 

30° 
35 
40 
45 
50 
55 I 

F 

2" 

0,042 
0,043 
0,046 
0,050 
,0058 
0,066 

i" 

60° I 
65 
70 
75 
80 
85 

F 

2" 

0,089 
0,121 
0,171 
0,253 
0,388 
0,613 

i' 

I 
90° I 

I 

I 
I 
I 

F 
2" 

1,000 
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yom LAMBERTschen Gesetze Rechnung zu tragen. Wie aber H. SCHULZ 1 be
merkt, diirfte die Annahme gleicher Wahrscheinlichkeit aller Spiegelneigungen 
jedenfalls fUr aIle die Flachen, deren Oberflache geschliffen oder durch ein 
Bindemittel versteift worden ist, nicht zutreffen. Fiir diese diirften die kleinen 
Neigungswinkel eine groBere Wahrscheinlichkeit haben als die graBen, und die 
Einfiihrung einer Verteilungsfunktion in der Form 

J = bcose + ~ F (i', d) {c + cosee- K (i-e)'} (18) 

diirfte berechtigt sein. Hier sind i und 13, wie auch in (16'), immer positiv, wenn 
sie zu verschiedenen Seiten des Lotes liegen. POKROWSKI fUgt dann weitere 
Glieder zu seiner Formel hinzu, urn noch der Lichtmenge Rechnung zu tragen, 
welche durch die zwischen den Partikeln des Korpers vorhandenen Liicken aus 
groBerer Tiefe unter der Oberflache austritt. 

Von Interesse sind auch WORONKOFFS und POKROWSKIS 2U.3 Beobachtungen 
uber die Polarisationserscheinungen bei diffuser Reflexion. Die schon von UMOW 
aufgestellten Satze, daB die beim Einfallen unpolarisierten Lichtes eintretende 
teilweise Polarisation desto starker sei, je groBer die Absorption, und daB da
gegen polarisiertes Licht urn so starker depolarisiert wird, je geringer die Ab
sorption ist, wird durch Beobachtungen mit einem Spektralphotometer gepruft 
und qualitativ bestatigt gefunden. Die ErkHirung sucht POKROWSKI darin, daB 
der Teil des reflektierten Lichtes, welcher aus dem Inneren des Korpers kommt 
und das LAMBERTsche Gesetz streng befolgt, unpolarisiert sei, auch wenn er 
von polarisiertem Lichte herriihrt, die Polarisation also ausschlieBlich bei der 
Spiegelung an der Oberflache entsteht. Die Polarisation natiirlichen Lichts stei
gert sich mit dem Einfalls- und Reflexionswinkel und erreicht ihr Maximum bei 

i ;- e = cp, wo cp der Winkel maximaler Polarisation ist. 

Uber die Diffusion des Lichtes beim Durchgang durch triibe Medien hat 
POKROWSKI 4 auch Beobachtungen angesteIlt, sowie eine element are Theorie des 
Vorgangs gegeben. Aus der Tatsache, daB die Exponentialformel 

Jd = e-(JL 

fiir die Intensitat des durchgegangenen Lichtes (L ist die Schichtdicke) fUr 
sehr diinne Schichten versagt, wahrend sie sich bei groBerer Schichtdicke sehr 
gut bestatigt, folgert POKROWSKI, daB das hindurchgegangene Licht sich aus 
zwei Teilen zusammensetzt: ein Teil des Lichtes dringt durch die Lucken 
zwischen den Partikeln des Mediums ungehindert hindurch, ein anderer Teil 
wird von diesen Partikeln absorbiert und zerstreut; er tritt als ein Bruchteil 

1 Z f Phys 31, S. 496 (1925). 
2 Z f Phys 30, S. 139 (1924). 3 Z f Phys 33, S. 860 (1925). 
4 Z f Phys 31, S. 14 (1925), ebenda 31, S.514 (1925). 
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des von den Partikeln aufgefangenen Lichtes zu dem direkt hindurchgegangenen 
hinzu. Bezeichnet man diese beiden Bestandteile der Intensitat durch J~ und n, 
so ist also 

Jd=J~+];{· 
Der erste Teil folgt der Exponentialfunktion 

J~ = e- SL . 

Der zweite stellt sich dar als 

J~; = K(1 - eSL)e- flL , 

( 19) 

(20) 

wo 5, K, fJ Konstanten sind und L die Schichtdicke bedeutet. Man kann auch 
unter L die Konzentration oder die Zahl der absorbierenden und streuenden 
Elemente pro Volumeinheit verstehen. 

Derselbe Ansatz wird benutzt bei der Untersuchung der Polarisations
erscheinungen im durchgegangenen Lichte. Hierbei bestatigt sich die UMOW
sche Auffassung dieser Erscheinungen. Auch beim Durchgang durch ein optisch 
inhomogenes Medium wird linear polarisiertes Licht nach MaBgabe seiner Zer
streuung depolarisiert, wahrend das durch die Liicken zwischen den streuenden 
Element en hindurchgehende seine Polarisation beibehalt. Die Polarisation un
polarisierten Lichts beim Durchgange durch trube Medien erweist sich von der 
Konzentration der streuenden Elemente und der Schichtdicke abhangig, auBer
dem vom AblenkungswinkeP. 

Fur die HeIIigkeit einer durchleuchteten Schicht macht POK
ROWSKI2 den elementaren Ansatz: 

H = Ho(1 - e- KL ), 

wo Ho die OberfIachenheIligkeit der lichtzerstreuenden Elemente der Schicht 
und L die Schichtdicke ist. Er findet eine gute Bestatigung dieser Formel aus 
Messungen der HimmelsheIIigkeit in gleichem Winkelabstande von der Sonne, 
wo die Schichtdicke mit dem Sekans der Zenitdistanz des beobachteten Punktes 
wachst: 

H = Ho(1 - e-KLosecZ). 

Diese Formel vernachlassigt die gegenseitige Erleuchtung der Elemente 
durcheinander und kann so gedeutet werden, daB e- KL der Anteil der Liicken 
zwischen den Elementen pro Flacheneinheit ist, durch welche der dunkle Himmels
raum hindurchscheint. Ho ware die Helligkeit einer vollkommen undurchsich
tigen Schicht. Kist die Konzentration der leuchtenden Elemente. 

25. tiber die Lichtzerstreuung in der Luft sind verschiedentlich Beobach
tungen angesteIIt worden. Es bieten sich da zwei Wege, das Diffusionsgesetz zu 
studieren. Der erste Weg ist die Untersuchung der Lichtverteilung am klaren 
Himmel in verschiedenen Winkelabstanden von der Sonne; solcher Messungen 
gibt es eine groBe Reihe3• Ein zweiter Weg zur Untersuchung der Lichtzerstreuung 
in der Luft ist die Messung der Intensitat einer durch parallele Strahlen durch
leuchteten Luftsaule, die etwa in der Nacht durch einen Scheinwerfer oder im 

] POKROWSKI, Z f Phys 32, S. 713 (1925); 36, S. 548 (1926). 
2 Z f Phys 34, S. 496 (1926). 
3 WILD, Bull. de l'Acad. d. Sc. d. St. P6tersbourg 21, S. 312 (1876); 23, S. 290 (1877). 

- SCHRAMM, Dissert. Kiel (1901). - CHR. WIENER, Abh. d. Kais. Leop.-Car. Acad. Nova 
Acta 73. - C. LE Roy MAISSINGER, Science (N. S.) 55, S. 20 (1922). - W. BRUCKMANN, 
Meteor. Z. 39, S. 107 (1922). - R. W. WOOD, Phil Mag 39, S.423 (1920) - F. E. FOWLE, 
Journ. Opt. Soc. Amer. 6, S. 99 (1922). - P. GRUNER, Beitr. z. Phys. d. freien Atmosph. 8, 
S. 120 (1919). - G. POKROWSKI, Z f Phys 34, S. 49 (1925); 35, S. 464 (1926). 
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verdunkelten Laboratorium durch die Sonne oder eine starke Lampe erzeugt 
wird l . 

Beide Methoden fUhren zu dem libereinstimmenden Ergebnis, daB die Licht
zerstreuung in der Luft, wenn auch mit den atmospharischen Bedingungen und 
dem Staubgehalt stark veranderlich, doch einen eigentiimlichen, mit keinem der 
einfachen Diffusionsgesetze libereinstimmenden Verlauf hat; es ist ein sehr starkes 
Anwachsen der Helligkeit in der Richtung der einfallenden Strahlen, also fUr 
kleine Ablenkungswinkel e, vorhanden. Bezeichnet man den Winkel an der Luft
partikel zwischen den Richtungen der einfallenden und reflektierten Strahl en als 
Phasenwinkel (£x), so haben wir also eine starke Intensitatszunahme fUr Phasen
winkel, die in der Nahe von 180° liegen. Diese Zunahme ist viel groBer als die
jenige, welche die RAYLEIGHSche Formel verlangt, und dazu einseitig fUr IX. = 180° 
und nicht fUr £x = 0°. Nur fUr groBe Hohen liber dem Meeresniveau nahert sich 
die Lichtverteilung am klaren Himmel der RA YLEIGHSchen; sowohl die blaue Farbe 
des Himmels als die Durchlassigkeitskoeffizienten der Atmosphare fUr Licht ver
schiedener WellenIangen folgen fUr groBere Hohen recht genau der RA YLEIGHSchen 
Theorie. In den tieferen Luftschichten verursachen die Beimischungen groberer 
Partikel (die nicht mehr klein gegen die WellenIange des Lichts sind) starke 
Abweichungen von der RAYLEIGHSchen Formel, weil diese nur die Beugungs
erseheinungen an den Molekiilen der Luft berlieksiehtigt. MIE2 hat gezeigt, daB 
bei wachsender TeilchengroBe das Intensitatsmaximum naeh £x = 180° ver
sehoben wird und auch die RAYLEIGHSehe Farbung abnimmt. 

Einen ahnliehen Effekt der Zunahme der Intensitat in der Riehtung der 
einfallenden Strahlung erhalt man aueh bei Partikeln beliebiger Form aus ele
mentaren Betraehtungen bei Anwendung der FREsNELsehen Formel, wenn 
man nur die Reflexion und Brechung an 
groBeren Partikeln berlicksichtigt. Wir fUhren 
hier POKROWSKIS Betraehtungen liber diesen 
Gegenstand an. 

Es seien (Abb. 15) iI' dl der Einfalls- und 
Brechungswinkel des Liehts beim Eintritt in 
ein Partikel, er der Ablenkungswinkel. (In 
der Abb. 15 steht £Xl' £x2 , £xa statt dl , d2 , da.) 
Der weitere Strahlengang ist aus der Ab
bildung ersichtlich. Der vor dem Eintritt 
reflektierte Tei! des Liehts hat naeh der 
FREsNELschen Formel die Intensitat 

i, 

Abb. 15. Der EinfluJ3 der Brechung 
und cler inneren Reflexion an gr6Lleren 

Partikeln nach POKROWSKI. 

J = ~ [Sin2(i1 _. d1) + tg2(i1 - d1) 1 = !!.... F(i d) = aM (21) 
T 2 sin2(il + d1) tg2(il + dd 2 I· I • 

wo il der Bedingung geniigen muB : 

. :n - B 
11 = ~2~ ' 

wenn der teflektierte Strahl das Auge unter dem Ablenkungswinkel e erreiehen 
soli, und 

. d _ sinit 
Sill 1 - -n" 

1 KARRER U. SMITH, Journ. Opt. Soc. Amer. 7, S . 1211 (1923). In dieser Arbeit findet 
sich ein ausfiihrliches Literaturverzeichnis. - POKROWSKI, Z f Phys34, S. 55 (1925\ . 

2 MIE, Ann d Phys 25, S . 428 (1908). 

4* 
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Wir betrachten den Strahl, der zweimal abgelenkt wird, beim Eintritt urn den 
Winkel 8 1 und beim Austritt urn den Winkel (9" (in der Abb. nicht bezeichnet); 
er erleidet die Gesamtablenkung 

8 = 8 1 + (9", 

Die IntensiUit nach der ersten Brechung ist proportional 1 - iF (iI' d1), wo 

il - d1 = 8 1 , 

Bei der ersten Brechung kann 8 1 ein beliebiger Winkel zwischen +n und -n 
sein, bei der zweiten muB immer, wenn die gegebene Richtung 8 zustande 
kommen solI, 

sein. Entsprechend wird die Intensitat eines zweimal gebrochenen Strahles 
proportional sein mit [1 - tF(ivdl)][1 - tF(i2,d2)]. und es muB dabei 

i2 - d2 = 8" = 8 - 8] 
und 

d . sini2 
2 = arcsm-----:n-

sein. Da sich nun 8 1 andern kann, was eine Anderung von 8" bedingt. so muB 
bei gleicher Wahrscheinlichkeit aller Richtungen der Partikel die Intensitat des 
zweimal gebrochenen Strahles mit vorgegebenem 8 sich als Summe der Elementar
strahlen, die verschiedenen 8 1 entsprechen, darstellen: 

+'" 
Jd = bf[1 - tF(iv dl)] [1 - tF(i2' d2)]d 8 I = bN. (22) 

Hier ist b eine Konstante. Man kann die Gesamthelligkeit der in gegebener 
Richtung reflektierten und zweimal gebrochenen Strahlen 

J = Jr + Jd 
immer als Funktion von 8 berechnen, wenn der Brechungsexponent n gegeben 
ist. Will man noch den Betrag kennen, der dem Strahl entspricht, der nach 
einmaliger Brechung eine Innenreflexion erleidet, urn dann herausgebrochen zu 
werden, so hat man fiir die Intensitat nach der Innenreflexion eine GroBe, die 

[1 - tF(il' d1)] i F(i2' d2) 
proportional ist, wobei 

• 31:- 8 2 
S2=~ und d . sinZ2 

2 = arCSIn-n 

Nach der zweiten Brechung aber wird die Intensitat proportional mit 

[1 - tF(il' d1 )] !F(i2' d2) [1 - tF(i3' d3 )] , 

wo 
d3 - ia = 8 a und d . sinia 

a = arCSIn --. 
n 

AuBerdem muB die Gesamtablenkung sein 

8 = 8 1 + 8 2 + 8a • 

Rei vorgegebenem 8 konnen 8 1 und 8 2 verschiedene Werte zwischen - n und 
+ n annehmen, 8 a ist dann immer durch die letzte Gleichung bestimmt. 

Die gesuchte Intensitat bei gegebenem 8 ist also 
+'" +,.; 

Jg = c f f [1 - iF (iv d1)]tF (i2' d2)[1 - tF (ia, da)] d 8 1 d 8 2 = cP, (23) 
-n -:l( 
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wo. r; eine Konstante ist. Bei dieser Berechrtung sind nur solche FaIle in Be
tracht gezogen, in welchen die Strahlen innerhalb der Partikel sich in einer 
Ebene . bewegen. Will man auch die ~nderen Falle beriicksichtigen, so wird die 
Ausrechnung sehr kompliziett. Sie wird vom Verfasser nicht ausgefiihrt und 
die Gesamtintensitat der gebrochenen und reflektierten Strahlen gemaB (21), (22) 
und (23) angesetzt zu 

J =Jr+ la+ Jg= aM + bN + cP. (24) 

N ach numerischer Berechnung der Inte
grale N und P fiir n = 1,56 und Ermitte
lung der Koeffizienten, a = 10, b = 8, 
c = 0,3 durch Ausgleichung kann man 
schon mit dieser elementaren Theorie eine 
wesentliche Annaherung an das beobach
tete Reflexionsgese.tz der Luft erhalten, 
wiedie Abb. 16 zeigt. In ihr ist die aus- 5 

gezogene Kurve nach (24) berechnet. Die 
Beobachtungen nach verschiedenen Me
thoden, die hier von POKROWSKI zusam
mengefaBt. und graphisch dargestellt sind, 

o Luf'stl'ohlung 
" Himmelsstrahlg. blou 
v " 'I 1"01 
>t luj'lstl'ohlung' 

noch KOl'ref'u. Smith 

" " 
zeigen freilich ein noch starkeres An- 0'--:3""0.-::-0 ---:':;;---+-"---~12~0;;----::t;';:~o;o.o€J 
wachsen der Intensitat fiir kleine Ab- 60 0 90 

lenkungswinkel, als die Formel (24) es er- Abb. 16. Die Intensitat der Luftstrahlung 
fordert. nach POKROWSKI. Z. f. Phys. 34. 

Viel eingehender als in diesen elementaren Betrachtungen ist der EinfluB 
groBerer Partikel (Elskristalle, Wassertropfchen und Staubpartikel) auf die 
Lichtzerstreuung in der Luft von eRR. WIENERl in seinem groBen Werke tiber 
die Helligkeit des klaren Himmels behandelt; seine Theorie hat durch neuere 
Messungen der Himmelshelligkeit von hohen Bergen aus (TENERIFFA) eine gute 
Bestatigung erfahren, was als Beweis der Existenz groberer Partikel auch in 
solchen Hohen angesehen werden kann. 

26. tiber den Begriff der Albedo. Wir haben bereits den Begriff der Al
bedo, wie er sich bei Zugrundelegung des LAMBERTschen Reflexionsgesetzes er
gibt (S. 33), erwahnt; LAMBERT bezeichnet damit das Verhaltnis der gesamten, 
von einem FHichenelement in den raumlichen Winkel:n reflektierten Lichtmenge 
zu der auffallenden. Da nach LAMBERTS Gesetz die austretende Lichtmenge 
lediglich vom Emanationswinkel abhiingt, so hat die Albedo fiir alle Inzidenz
winkel denselben Wert. 

Wird nun ein anderes Beleuchtungsgesetz zugrunde gelegt, etwa das SEE
LIGERSche, bei dem die austretende Lichtmenge auch vom Einfallswinkel abhangt, 
so bekommt die Albedo fiir jeden Einfallswinkel des Lichts einen anderen Wert. 

SEELIGER2, der auf diesen Umstand aufmerksam gemacht hat, hat auch 
eine andere Definition der Albedo vorgeschlagen, welche fiir jedes Beleuchtungs
gesetz Giiltigkeit hat. 

Es sei ein Flachenelement da unter dem Winkel i beleuchtet und L die 
pro Einheit der FIache senkrecht einfallende Lichtmenge. Es sei das zunachst 
unbekannte Beleuchtungsgesetz mit / (i, e) bezeichnet, dann ist die unter dem 
Emanationswinkel e reflektierte Lichtmenge, die auf ein Element ds im Ab
stande 1 senkrecht auffallt, 

dq= CLda/(i,e)ds, 

1 Abh. d. Kais. Leop.-Car. Acad. Nova. Acta. 73. 
2 Abhandl. der k. Bayer. Akad. der Wissenschaften. II Kl., 16, S. 430, (1887). 
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wo C eine Konstante ist, die fiir jedes Beleuchtungsgesetz einen anderen Wert 
hat. Die auf eine Halbkugel vom Radius 1 mit do als Zentrum gestreute 
Lichtmenge ist, wenn das Element der Kugel ds durch die Koordinaten Zenit
distanz (e) und Azimut ('IjJ) ausgedriickt wird, gleich 

2", ",/2 ",/2 

q = CLdof dvj sinedet(i,e) = 2nCLdof sinet(i, e)de. 
o 0 0 

Die Albedo A ist das Verhaltnis dieser zu der auf do auffallenden Lichtmenge, 
mithin ist 

n/2 

A q cj' f(i,e). d 
= L--- '-d- = 2n --. sme e. cos Z a COSt 

(25 ) 
o 

Hieraus ist, was wir oben iiber die Abhangigkeit der Albedo vom Inzidenzwinkel 
bemerkt haben, erwiesen; zugleich ersehen wir, daB nur bei t(i, e) = cosirp(e), 
wie z. B. beim LAMBERTschen Gesetze, die Albedo vom Einfallswinkel unab
hangig wird. 

Der einfachste Weg, diese Unklarheit zu vermeiden, ist, unter der Albedo 
den Wert zu verstehen, den A fiir einen bestimmten Einfallswinkel besitzt, 
und es ist deshalb auch die Albedo fiir normale Inzidenz des Lichts (i = 0) 
ein heute vielfach gebrauchter Begriff. 

27. Die SEEUGERSche Albedo . . SEELIGER dagegen schlagt vor, mit Albedo 
den Mittelwert aller A zu bezeichnen, die sich fiir samtliche Werte des Inzi
denzwinkels ergeben. Bezeichnen wir diesen Mittelwert durch A 2, so ware also 

A2=~ ~A, 
2n"'::'" 

wo die Summe iiber alle Elemente der Halbkugel vom Radius 1 zu erstrecken 
ist und A den durch Gleichung (25) bestimmten Wert hat. Fiir eine Kugelzone, 
die den Einfallswinkeln zwischen i und i + di entspricht. ist die obige Summe 
gleich 2 n A sin i d i, fUr die ganze Halbkugel 

n/2 

2 n f A sin i d i , 
o 

daher ist 
,,/2 

A2 =fAsinidi 
o 

und naGh Einsetzung des Wertes von A: 
n/2 ,,/2 

A2 = 2n cftgidift (£, E) sin E dE. (26) 
o 0 

Dieses ist die Definition der SEELIGERSchen Albedo. Setzt man fiir f (i, e) das 
LAM BERTsche Gesetz ein, so ergibt die Formel (25) A = nC und (26) ebenfalls 
A2 = nC. Es stimmen also die beiden Definitionen der Albedo fUr das LAM
BERTsche Gesetz iiberein. 

Setzt man dagegen fiir t(i, e) das SEELIGERSche Beleuchtungsgesetz ein, 
und zwar in seiner allgemeinen Form 

. cos i cose 
f(t,E) = cosi + ).COS8' 
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so ergibt sieh fUr A2 der Wert 
;e12 :Tj2 

A C /'. 'd '/' sinECOSS d 2 = 2n • sm t t -- ......• ~- E. 
~. " COS t + ACOSE 

U 0 

Die Ausflihrung der Integration gesehieht am einfachsten dureh Einfuhrung 
einer neuen Variablen x = eosi + 1 eosE, worauf sieh ergibt: 

:l/2 

A2 = ~'12S Isinidi{l + eosilneosi - eosiln(l + eosi)} , 
o 

oder, wenn man noeh eosi = Y setzt, 

1 0 (I l 
A2 = ~~? 2- /YdYln y +/YdYln(l -+- y) 

:r; C2 r . , , J,2 - 1 , } 
= -~2l1 - AlnA -+ .. - ;.-In(1 + A) • (27) 

In dieser allgemeinen Form ist die SEELIGERSehe Albedo kaum jemals 
angewandt worden. Setzt man in ihr .{ = 1, so ergibt sieh 

(27a) 

also ist in diesem Falle die SEELIGERSehe Albedo aueh nur dureh den Prop or
tionalitatsfaktor des SEELIGERSehen Gesetzes bestimmt. Wir wollen weiter den 
Index 2 flir die durch (27a) definierte SEELIGERSehe Albedo benutzen, wahrend 
Al immer die LAMBERTsehe Albedo bezeiehnen solI. 

In der LAMBERTsehen Albedo, Al = n CI , ist CI der Rcflcxionskoeffizient 
(Seite 33), so daB 

(28) 

Bei Karpern, die das LAMBERTsehe Gesetz befolgen, sind Albedo und Reflexions
koeffizient gleiehwertige Begriffe. Letztcrer wird oft unter Weglassung des 
Faktors lin fUr den weiBen Karper als Eins angenommen, also im Sinne der 
Albedo benutzt. 

In der SEELIGERSehen Albedo A2 = nC2 ist C2 die Konstante des SEELIGER
sehen Gesetzes, also (vgl. Seite 35 Form. 5) 

(29) 

28. Die Albedo einer ebenen FHiche fUr normale Bestrahlung und der 
Reflexionskoeffizient in der Bestrahlungsrichtung. Fur die Praxis ist die De
finition der Albedo einer ebenen Flaehe fur normale Bestrahlung 
der angemessenste Begriff. 1st das Reflcxionsgesetz vom LAMBERTsehen ab
weichend und dureh die Funktion t(i, s) bestimmt, so ist diese Albedo naeh (25) 

n(,2 

A = 2n C J 1(0, E) sinE dE, 
o 

wo C eine von der Form der Funktion t abhangige Konstante bedeutet. 
Fur un reg elm a Big beg r e n z t e Karper, Mineralien und Gesteine im 

naturliehen Zustande ist dagegen der Reflexionskoeffizien t in der 
Be s t r a h 1 u n g s ri e h tun g die flir astronomische Zwecke geeignetste Kon
stante. Er bezeiehnet das Verhaltnis der in der Bestrahlungsriehtung vom Karper 
reflektierten zu derjenigen Liehtmenge, welche eine ebene Flache mit der Albedo 
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Eins, die dabei das LAM BERTsche Gesetz befolgt, in der Bestrahlungsrichtung 
zuriickstrahlt, wenn sie senkrecht dieselbe Lichtmenge empfangt wie der un
regelmaBige Korper. Die Albedo eines solchen Korpers kann in hohem Grade 
von der zufalligen Form abhangig sein, besonders durch die Lichtverluste, die 
durch Schattenwurf bei schrager Betrachtung entstehen, wahrend der Reflexions
koeffizient fUr die Bestrahlungsrichtung wohl noch von der Form, aber nicht mehr 
von Schattenwirkungen abhangig ist. Wir wollen ihn weiter mit R bezeichnen1• 

29. tiber die Bestimmung der Albedo und des Reflexionskoeffizienten. 
Experime n telle Bes timm ungen der Al bedo. Schon LAMBERT 2 hat eine 
Methode zur Bestimmung des Reflexionskoeffizienten angegeben, und mit dem 
von ihm konstruierten Apparat auch einige Bestimmungen ausgefUhrt. Das 
Prinzip seines Apparates, der spater von ZOLLNER 3 vervollkommnet wurde, ist 
folgendes: Es sei (Ab b. 17) a b die Projektion eines Schirmes, welcher mit dem 
Stoffe, dessen Albedo ermittelt werden solI, iiberzogen ist. Dieser Schirm wird 

A 

l ~-----9:' ~ 
b j 

B 

von J aus. moglichst normal beleuchtet 
und alsdann sein durch die Linse L von 
ihm entworfenes optisches Bild s von 
einem anderen SchirmeAB aufgefangen. 
Die Lichtquelle J beleuchtet auBer ab 
gleichzeitig auch noch AB, und es ist 

Abb. 17. Das LAMBERTsche Albedometer. klar, daB, je weiter dieselbe von ab ent-
fernt ist, desto dunkler auch das op

tische Bild von ab in s im Vergleich zu der von J beleuchteten Stelle bei s' 
sein muB. LAMBERT veranderte die Lage der Lichtquelle J solange, bis das in s 
entworfene Bild mit dem in s' direkt beleuchteten Teile des Schirmes gleich hell 
war. Bezeichnet man die Entfernung cJ durch D, J s' durch D', Ls mit d, den 
Halbmesser der Linse mit d', so zeigt LAMBERT, daB mit sehr groBer Annahe
rung der Reflexionskoeffizient ft durch die Gleichung gegeben ist: 

1 (dD)2 
ft = -;- d'D' . 

Hier bedeutet x den Absorptionskoeffizienten der Linse, welcher in jedem 
einzelnen FaIle durch Versuche zu ermitteln ist. 

Hierbei ist natiirlich Sorge dafUr zu tragen, daB die zu vergleichenden 
Flachen nicht nur die gleiche FlachenhelIigkeit, sondern auch dieselbe Form 
haben; auBerdem muB, was LAMBERT nicht beachtet hat, dafUr gesorgt werden, 
daB die beiden zu vergleichenden Flachen nur das von der Theorie vorgesehene 
Licht erhalten und nicht auch Seitenlicht, was durch zweckmaBig angebrachte 
dunkle Schirme zu erreichen ist. 

Messungen dieser Art geben tatsachIich nicht die Albedo, sondern den 
Reflexionskoeffizienten fUr normale oder nahezu normale Bestrahlung. ZOLLNER 
erhielt auf diesem Wege die Reflexionskoeffizien ten fUr einige Stoffe: 

Frischer Schnee . 
WeiBes Papier 
WeiBer Sandstein 
Tonmergel 
Quarz 
Feuchte Ackererde 

0,78 
0,70 
0,24 
0,16 
0,11 
0,08 

1 Die Bezeichnung "Refiexionskoeffizient" wird oft in der Theorie derDiffusion fiir 
den Bruchteil der in bestimmter Richtung reflektierten zur einfallenden Lichtmenge be
nutzt. Wir bezeichnen ihn in diesen Problemen mit fl. 1st die Streuung gleichmaBig 
in allen Richtungen, so ist 4", fl die gesamte zerstreute Lichtmenge. 

2 Photometria, § 747. 3 Photometrische Untersuchungen etc., S. 265. 
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Die Messungen mit Apparaten dieser Art sind schwierig, und es wird deshalb 
gewohnlich das Reflexionsvermogen nur eines Stoffes, und dieses dann mit be
sonderer Sorgfalt, auf die genannte Weise bestimmt. Bei ZOLLNER war es 
weiBes Papier. Fiir die anderen Stoffe verwendet man ein gewohnliches Photo~ 
meter, mit welchem die unter gleiche Beleuchtungsbedingungen gestellten 
Stoffe direkt auf ihre Helligkeit hin verglichen werden. So erMlt man relative 
Reflexionskoeffizienten, aus denen die absoluten berechnet werden. 

Mit einem Apparate derselben (LAMBERT-ZOLLNERschen) Konstruktion haben 
J. WILSING und J. SCHEINER 1 u. 2 die Reflexionskoeffizienten fiir die Bestrah
lungsrichtung an einer groBen Reihe von Gesteinen und anderen Stoffen be
stimmt. Diese Beobachtungen sind von besonderem Werte, weil sie, mit einem 
Spektralphotometer ausgefiihrt, sich auf 5 verschiedene WellenHingen getrennt 
beziehen und dadurch auch die Farbe der untersuchten Korper charakterisieren. 

Ais Vergleichsstoff wurde weiBe Kreide gewahlt, deren absolutes Reflexions~ 
vermogen mit besonderer Sorgfalt nach zwei verschiedenen Methoden bestimmt 
wurde. Sein Wert ergab sich im Mittel zu 1,05, was die Beobachter auf Spuren 
regelmaBiger Reflexionen zUrUckfiihren; er wurde bei den Berechnungen zu 
1,00 angenommen. Die aus Intensitatsvergleichungen des Spektrums der Kreide 
und der anderen Gesteine fiir die letzteren abgeleiteten Reflexionskoeffizienten 
fiir verschiedene Wellenlangen beziehen sich auf die Reflexion in der Be
strahlungsrichtung. Die in der folgenden Tabelle unter Albedo angefiihrten 

Tabelle 6. A I bedo und Reflexio n skoeffizien ten von Gesteinen. 

Albedo I 0,448,. I 0,480,. I 0,513,. I 0,584,. 0,638,. 

Kreide 1,000 1,000 11,000 1,000 1,000 1,000 
Bimsstein 0,564 0,548 0,550 0,568 0,565 0,592 blaulichweiB 
Steinsalz 0,442 0,345 0,411 0,433 0,490 0,561 weiBbraunlich 
Korniger Kalk 0,418 0,373 0,449 0,405 0,407 0,463 weiBgrau 
Sandstein 0,381 0,305 0,343 0,409 0,432 0,437 hellgelblich 
Granit 0,362 0,325 0,367 0,347 0,389 0,389 rotlichgrau 
Gips • 0,336 0,333 0,338 0,332 0,344 0,333 reingrau 
Trachyt 0,303 0,267 0,286 0,289 0,325 0,360 hellgelblichgrau 
Trasz 0,260 0,193 0,234 0,271 0,293 0,332 hellgelbgrau 
Ton ..... 0,237 0,193 0,213 0,272 0,256 0,263 gelblichgrau 
Glimmerschiefer 0,232 0,194 0,208 0,232 0,254 0,282 gelblichgrau 
Vesuvasche, obere Schicht 0,192 0,158 0,175 0,198 0,213 0,226 hellblaulichgrau 
Vesuvasche, mittl. Schicht 0,179 0,125 .0,160 0,166 0,220 0,251 hellrotlichgrau 
FluBsand 0,171 0,123 0,154 0,160 0,214 0,226 gelbbraun 
Anhydrit 0,138 0,124 0,132 0,144 0,158 0,152 blaulichgrau 
Syenit 0,132 0,111 0,113 0,142 0,143 0,156 rotlichgrau 
Kalkstein 0,119 0,099 0,100 0,129 0,136 0,140 graubraunlich 
Biotitgneis 0,116 0,100 0,100 0,125 0,131 0,132 rotlichgrau 
Quarzporphyr 0,107 0,078 0,086 0,098 0,128 0,171 rotbraun 
Trachytlava 0,098 0,082 0,091 0,105 0,100 0,115 reingrau 
Gabbro 0,095 0,081 0,092 0,100 0,097 0,104 dunkelgrau 
PechsteinporPhy; 0,093 0,083 0,093 0,087 0,105 0,101 dunkelgrau 
Diabas • 0,093 0,083 0,089 0,096 0,097 0,101 gIiinschwarz 
Obsidian 0,089 0,090 0,094 0,095 0,082 0,087 blauschwarz 
Heklalava 0.084 0,069 0,075 0,095 0,087 0,095 schwarzgrau 
Tonschiefer 0,073 0,071 0,070 0,082 0,075 0,069 schwarzblau 
Basalt 0,064 0,056 0,064 0,069 0,065 0,069 sehr dunkelgrau 
Vesuvlava 0,050 0,040 0,043 0,051 0,058 0,061 " " Aetnalava 0,048 0,039 0,048 0,054 0,046 0,053 dunkelgrau 
Braunkohle 0,047 0,036 0,051 0,048 0,048 0,050 " 

1 Spektralphotometrische Beobachtungen am Monde und an Gesteinen usw. Publi
kationen des Astrophysik. Observat. zu Potsdam Nr. 61 (1909). 

2 Spektralphotometrische Messungen an Gesteinen, am Monde, Mars und Jupiter, 
daselbst Nr. 77 (1921). 
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Zahlen sind deshalb sowohl fUr Kreide als fur die anderen Materialien Albedo
werte nur im LAMBERTschen Sinne. 

Unter diesen Materialien find en sich 4, deren Albedo auch ZeiLLNER be
stimmt hat. Die ZOLLNERschen Werte sind bis auf einen (fUr Quarzporphyr), 
aIle kleiner als die WILSINGSchen, was wahrscheinlich in der Unsicherheit des 
absoluten Reflexionskoeffizienten fur weiBes Papier, das ZOLLNER als Vergleichs
objekt benutzt hat, seine Ursache hat. 

30. Das FESSENKowsche Albedometer. Strenge Albedowerte fUr normale 
Bestrahlung hat FESSENKOWI fur Gips und Schnee bestimmt. Er benutzte 
dazu ein neues Albedometer, in welchem die Beleuchtung des untersuchten 
Objektes nicht direkt durch die Lichtquelle, sondern von der Riickseite eines 
beleuchteten Papieres erfolgt. 

Das FESSENKowsche Albedometer sowie seine strenge Methode, die Albedo 
fUr normale Inzidenz der Strahlen zu bestimmen, erscheint einfach und lehr

reich fUr dergleichen Untersuchungen; sie sollen deshalb hier 
Jz beschrieben werden. 

I 

I 
I 
I 
I , , 
I , 
I , , 
I 

~ 

8 

Abb.t8. DasAlbedo-
meter von FESSEN-

Die Abb. 18 gibt eine Darstellung des Instrumentes mit 
seinen auf der Vorder- und Ruckwand befindlichen Offnungen 
AB = I und CD = II, die mit durchscheinendem Papier 
iiberzogen sind. In K L wird der zu untersuchende K6rper hin
eingesetzt. Fiir diesen ist das Reflexionsgesetz 1(0, e) durch eine 
hesondere Untersuchung bestimmt, wozu einige Helligkeits
messungen bei verschiedenen Reflexionswinkeln genugen. 
Die Flache A B, die durch J 1 beleuchtet ist, beleuchtet 
ihrerseits das Objekt K L. Dieses wird, von 0 aus betrachtet, 
mit der Flache CD verglichen, und durch Veranderung des 
Abstandes der zweiten Lichtquelle J2 wird gleiche HeIligkeit 
beider erreicht. Die undurchsichtige Wand DE verhindert 
eine Beleuchtung von AB durch CD und umgekehrt. Man kann 
weiter annehmen, daB beide Lichtquellen Jl und J2 von 
gleicher Helligkeit seien, da ihre Ungleichheit durch Aus
wechseln und Wiederholung der Messung im Mittel eliminiert 
wird. Der Radius von A B sei e, der Abstand zwischen A B 
und K L sei l. Die Papierscheibe CD wird dem untersuchten 
Objekte in bezug auf Dimension genau gleichgemacht. 

Das Element ds der Scheibe I mit dem Abstande r/ von 
ihrem Zentrum sendet auf ein im zentralen Teile von K L 
befindliches Element do die Lichtmenge: 

Ldscos2 i do 
y2 ' 

wo 
. I 

cos~ = . 
jllz + e'2 

und 

KOW. Die Scheibe I ist durch J1 gleichmaBig beleuchtet, und da 
Papier nach KONONOWITSCH 2 dem LAMBERTschen Gesetze 

folgt, so ist in obigem Ausdrucke dem Einfalls- und Emanationswinkel des Liehts 
(beide gleich i) Rechnung getragen. List die von der Flacheneinheit der Riick
seite von AB normal austretende Lichtmenge. 

1 Pub!. de l'Observatoire Central Astroph. de Russie vol. II, p. 97. (1 923). 
2 Fortschritte der Physik 35, S. 430 (1879). Daselbst 37, S . 481 (1881). 
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Von der ganzen Obermiche der Scheibe I nillt auf do die Lichtmenge 

denn ds = e' dr/ dcp. 
Da nun ell eine kleine GroBe ist, so erhalt man durch Reihenentwicklung 

und Integration 
nLda(22 ( e2 1'4 ) 

Ll = ~/-2- 1 _. 72 + /4'" . 

Die Lichtmenge, die von do nach dem Auge des Beobachters reflektiert wird, ist 

(; Ld (0 ,3.rJ 
I; 

wo C die Reflexionskonstante, II = KO und die Funktion /(0, E) das fUr das unter
suchte Objekt gultige Reflexionsgesetz bei i = ° ist. Die scheinbare Helligkeit von 
do ist 

CLltl~<il __ ~ = CnLe2 1.!2, co) (1 _e~ + 1'4). 
l~ dacosco 12 cosco 12 14 

Bezeichnen d1 und d2 die Entfernungen derLichtquellen!1 und!2 von I bzw. II, 

so verhalten sich die scheinbaren Helligkeiten von II und I wie ~~ = n. Da die 

scheinbaren Helligkeiten von II und K L identisch sind, so haben wir hiermit 
auch das Helligkeitsverhaltnis von KL zu I, wenn dieses von innen betrachtet 
ware, bestimmt, und es ist 

0_n~ {(O,coUl _(22 + (4) _ n (IX) 
12 cos Co \ 12 14 - , 

Es gilt jetzt noch die Albedo aus dem Werte C 1(0, Eo} zu berechnen. Das 
Element do reflektiert unter dem Winkel 13 die Lichtmenge 

C Ldol(O, E}dw, 

wo der raumliche Winkel dw = sinEdEdA (A = Azimut) ist. 
Die nach der Halbkugel reflektierte Lichtmenge ist daher 

2"" n/2 

CLda/dA/I(o,E)sinedE, 
o 0 

und die Albedo ist 
11/2 

A = 2nCII(0, E}sinEdE, 
o 

Hier ist nur noch der Wert von C aus (IX) einzusetzen. Dann ergibt sich 
;;r/2 

A = ~n:.~ ~~s_co_ (1 + (22)/'/ (0 E) "inEdE 
e2 fro, c) 12 • " • 

o 

((3) 

Die Albedo von Korpern, die nicht in dieser Weise untersucht werden konnen, 
wird dann durch photometrische Vergleichung mit einem anderen, etwa mit 
Gips, dessen Albedo bekannt ist, gefunden. Diese Vergleichung wird fUr normale 
Inzidenz, aber bei verschiedenen Werten von 13 ausgefUhrt. 1st die scheinbare 
Helligkeit der beiden Korper 

CLf(o, c) 
und 

CtLft(O,o) 
- -_ .. _--

cose cose 
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und das He1ligkeitsverhaltnis der beiden k, so haben wiI 

k _ C/(O, e) 
- Clil (0, e) , 

oder wenn man die C durch die entsprechenden Albedo ausdriickt, 
:1:/2 

jt(Q, f.)sinede 
A kll(o, e) 0 

A; = 1(0, e) -"/c'-2-----

fll(O, e)sinede 
o 

Ziff. 31. 

Auf diese Weise wurde zunachst die Albedo einer ebenen Gipsplatte mit dem 
Albedometer bestimmt. Hierbei wurden ANGSTROMS Beobachtungen der diffusen 
Reflexion von Gips zur Bestimmung von 1(0, e) verwendet. Auf diese Weise fand 
sich fiir Gips 

A = 0,789 ± 0,0046, 

wahrend bei der Annahme, Gips befolge das LAMBERTsche Gesetz und die 
Albedo sei mit dem Reflexionskoeffizienten identisch, sich ergibt 

A = 0,866 ± 0,0046 . 

Durch besondere Beobachtungen mit einem Flachenphotometer iiberzeugte sich 
FESSENKOW, daB fUr Schnee innerhalb der Beobachtungsgenauigkeit die Funk
tion 1(0, e) als identisch mit derjenigen fiir Gips angesehen werden konne, 
worauf durch einfache photometrische Vergleichung gleichbeleuchteter Gips- und 
Schneeflachen sich auch die strenge Albedo fUr Schnee ergab: 

A = 0,705, 

wahrend die LAMBERTsche Albedo aus denselben Beobachtungen sein wiirde: 

Al = 0,775. 

Letztere Zahl stimmt vollkommen mit derjenigen von ZOLLNER Al = 0,78 
bestimmten LAMBERTschen Albedo fiir Schnee iiberein. Diese Untersuchung 
beweist somit die Notwendigkeit strenger Angaben dariiber, welcher der ein
schlagigen Begriffe der Albedo gemeint ist. 

31. Die Albedo von Magnesiumoxyd und von Wolken. F. HENNING und 
W. HEUSEl untersuchten nach einer besonderen Methode das Reflexionsver
mogen von Magnesiumoxyd, welches durch Verbrennen des Metalls in einfacher 
Weise erhalten werden kann und als Nor m a I wei B fUr relative Messungen 
empfohlen wird. Sie finden fUr das Gesamtreflexionsvermogen oder die Albedo 
bei normaler Inzidenz 

A = 0,953. 

Magnesiumoxyd befolgt nach ihnen auch bei normaler Inzidenz nicht genau das 
LAM BERTsche Gesetz. Die Helligkeit einer ebenen Flache aus Magnesiumoxyd 
ist bei groBen Reflexionswinkeln etwas geringer als bei senkrechter Betrachtung, 

und zwar folgt sie der Formel: 1 - 1,3 sin2 ~, die Funktion 1(0, e) sec e ist 
hier also 2 

1(0, e) sec e = 1 - 1,3sin2 ~ • 

COBLENTZ2 fand fUr pulverisiertes und mit geringen Mengen von Kleostoff 
vermischtes Magnesiumoxyd bei 1 = 0,60 ft, A = 0,863. Derselbe fand einen 
etwas hoheren Wert der Albedo fur Bleikarbonat, namlich A = 0,87 bis 0,90. 

1 Z f Phys 10, S. 111 (1922). 2 Bull. Bur. of Standards Washington 9, S. 283 (1913). 
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Von Bedeutung fUr astronomische Zwecke ist auch die Bestimmung der 
Albedo der W 0 Ike n, weil einige Planet en ofters, andere standig von Wolken~ 
hiillen umgeben sind, die das Sonnenlicht zu uns reflektieren und das Innere 
des Planeten verhiillen. Es ist dabei wesentlich, eine Wolkenhiille von oben 
zu beobachten, etwa von der Spitze eines hohen Berges oder noch besser von 
einem Luftschiff aus. 

Auf die erste Weise sind Beobachtungen auf dem Mt. Wilson-Observatorium 
von ABBOT und FOWLE! mit einem Bolometer ausgefUhrt worden, indem die 
Strahlung der Sonne mit derjenigen eines gleich groBen Ausschnittes der unter 
dem Berge liegenden Wolkenhiille in verschiedenen Azimuten und Nadirdistan
zen verglichen wurde. Als Resultat einer naherungsweisen Berechnung der un
vollstandigen Beobachtungsreihe ergab sich fUr den Reflexionskoeffizienten der 
Sonnenstrahlung in den Grenzen von 0,3 fl bis 3 fl 

R = 0,65. 

Auf Veranlassung derselben Forscher wurde von einem Luftschiff aus in der 
Nahe des Mt. Wilson auch noch von L. B. ALDRICH2 die Albedo einer uhunter
brochenen, sich bis zum Horizont erstreckenden Wolkenschicht mit Hilfe eines 
Pyranometers gemessen. Der Empfanger desselben, der in eine Halbkugel ein~ 
geschlossen war, wurde nach unten gerichtet und empfing so die Strahlung 
der Wolken aus allen Azimuten und Nadirdistanzen von 0° bis 90°. Wurde 
derselbe Empfanger nach dem Zenit gerichtet, so empfing er die Strahlung der 
Sonne und des diffusen Himmelslichts. Der Wert dieser Konstante in Kalorien 
wurde gleichzeitigen Beobachtungen mit dem Pyrheliometer entnommen. Der 
Wert der Albedo wurde mit Hilfe folgenden Satzes abgeleitet, der die Giiltigkeit 
der Lambertschen Formel voraussetzt 3: Das Verhaltnis der Riickstrahlung einer 
sich unendlich weit erstreckenden horizontalen Wolkenschicht auf eine Flache von 
1 cm2 iiber ihr zu der auf 1 cm2 der Wolkenoberflache einfallenden Strahlungs
menge ist gleich der Albedo, weil, von der Absorption abgesehen, die horizontale 
Flache iiber den Wolken ebensoviel Strahlung empfangt, als eine gleich groBe 
parallele Flache der Wolken zerstreut. Das Resultat der Messungen war fUr 
Sonnenstrahlung von 0,3 fl bis 3 fl 

A = 0,78. 

Photometrische Beobachtungen mit Hilfe eines MARTENsschen Polarisations
photometers iiber das Reflexionsvermogen der Wolken haben K. STUCHTEY und 
A. WEGENER4 von einem BaIlon aus angestellt. Hierbei wurden die Helligkeiten 
verschiedener Wolkengebilde mit der Helligkeit der direkt bestrahlten Gips
platte verglichen. Das Verhaltnis der Helligkeiten entspricht dem Reflexions~ 
koeffizienten fiir verschiedene Einfalls- und Reflexionswinkel im Verhaltnis zum 
Reflexionskoeffizienten der Gipsplatte. Dieser wurde gleich Eins angenommen, 
was nach dem vorigen (S.60) einen betrachtlichen Fehler bedeuten diirfte. Die 
Verfasser finden als Mittelwert fiir aIle Wolkentypen 

R = 0,73, 

welcher Wert jedenfalls noch herabzusetzen ware. 
M. LUCKIESH 5 hat ebenfalls aus photometrischen Messungen fiir verschie-

dene Wolkentypen, beginnend mit diinnen, halb durchsichtigen bis zu kompak-

1 Smiths Ann. 2, S. 136 (1908). 2 Smiths Ann. 4, S. 375 (1922). 
3 Der Beweis dieses Satzes ist in der erst en Aufgabe in Zif£. 19 enthalten. 
4 Die Albedo der Wolken und der Erde. Nachrichten der K. Ges. d. Wissensch. zu 

G6ttingen (1911). 
5 Ap J 49, S. 119 (1919). 
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ten von groBer Tiefe, Werte der Reflexionskoeffizienten von 0,36 bis 0,78 ge
funden. Die Genauigkeit dieser Werte laBt sich bei dem Mangel an Angaben 
tiber die Beobachtungsmethode nicht beurteilen. 

c) tiber die Beleuchtung der Planeten. 
32. Voraussetzungen der Theorie. Wir wenden uns jetzt der Anwendung 

der im vorigen Kapitel abgeleiteten oder den Ergebnissen der physikalischen 
Praxis entnommenen Gesetze auf die Probleme der Beleuchtung der Himmels
korper zu. Wenn auch die Gesetze fur reflektierte Strahlung nicht die Einfach
heit und Eindeutigkeit besitzen wie diejenigen fUr selbstleuchtende Korper, so 
gestatten doch die beobachteten Helligkeiten der Planeten und Monde dank 
den mannigfachen Beleuchtungsverhaltnissen, in denen sie sich uns darstellen, 
viele wichtige Schlusse tiber die Beschaffenheit der reflektierenden Oberflachen. 
Die Himmelsmechanik gibt uns mit aller gewunschten Genauigkeit die Abstande 
der Planeten und der Monde von der Quelle der Beleuchtung, der Sonne, und 
vom Beobachtungspunkte, der Erde. Auch die Dimensionen und die Form der 
beleuchteten Korper sind uns zum groBen Teil bekannt. Es ist also die Mog
lichkeit vorhanden, wenn man eine gewisse ideale Beschaffenheit der Oberflache 
annimmt, die bei verschiedenen Beleuchtungsverhaltnissen reflektierten Licht
mengen zu berechnen und die Rechnung mit den Beobachtungen zu vergleichen. 
Hierbei werden wir notgedrungen in erster Naherung nur zwei einfache Be
leuchtungsformeln der Rechnung zugrunde legen, die LAMBERTsche und die 
LOMMEL-SEELIGERSche, nach denen die von einem Oberflachenelement ds reflek
tierten Lichtmengen dargestellt werden durch 

dq = r 1 cosi cOSe ds nach LAMBERT, 

d = r. ~~i cose . ds nach LOMMEL-SEELIGER 
q 2 COSt +lcose 

(1 ) 

(2) 

Des weiteren werden dann in Fallen, wo sich starke Abweichungen zwischen 
Beobachtung und Rechnung ergeben, Theorien entwickelt werden, die der tat
sachlichen Beschaffenheit der Oberflachen genauer Rechnung tragen. 

Es ist von vornherein klar, daB ein Planet mit einer festen Oberflache 
und ohne atmospharische Hulle das Sonnenlicht in ganz anderer 'Weise reflek
tieren wird als einer, der von einer undurchsichtigenWolkenschicht umgeben 
ist oder eine halbdurchsichtige gasformige Atmosphare besitzt. Von allen diesen 
die Theorie erschwerenden Umstanden sehen wir zunachst ab und behandeln in 
diesem Kapitel nur folgenden idealen Fall: . 

1. Der Planet ist eine Kugel, die das von der Sonne einfallende Licht nach 
dem LAMBERTschen oder dem SEELIGERSchen Gesetze diffus reflektiert. 

2. Der Planet ist in allen Punkten seiner Oberflache von gleicher Be
schaffenheit und weist keine schattenwerfenden Unebenheiten auf. 

3. Der Planet besitzt keine Atmosphare, und das Sonnenlicht erreicht seine 
feste Oberflache, ohne vorher Veranderungen zu erleiden. 

33. Berechnung der bei verschiedenen Ph as en vom Planeten zur Erde 
reflektierten Lichtmengen. De r Ph a sen win k e 1 tX oder der Winkel am 
Zentrum des Planeten zwischen den Richtungen zur Sonne und zur Erde ist 
die fUr die Theorie grundlegende Variable, weil durch dieselbe der beleuchtete 
Teil der sichtbaren Planetenoberflache bestimmt wird. Bezeichnet man die 
Abstande vom Zentrum des Planeten zur Sonne durch r, zur Ercle durch LI, 
und den Abstand Erde-Sonne durch R, so wird aus diesen, den astronomischen 
Ephemericlen zu entnehmenden GroBen der Phasenwinkel tX nach der Gleichung 
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gefunden, die sich aus dem Dreieck Erde-Sonne-Planet ergibt: 
,12 + r2 _ R2 

cos<x = 2r ,1 

Fiir logarithmische Rechnung ist folgende Form derselben Gleichung bequemer: 

sin ~ <X = ~ l / (R + ,1 - r) (R + r - ,1) • (3) 
2 2 r rLl 

Wenn die GroBen r, wie das beim Monde der Fall ist, nicht tabuliert vorliegen, 
so sind folgende einfache Gleichungen, deren Ableitung einleuchtend ist, emp
fehlenswert : 

cosy = COS(~0 - ).)COSfl ] 
SlUy 

tg <X = T --- - , 
- - COS" J R I 

wo ). und fl geozentrische Langen und Breiten bedeuten. 

(4) 

Man denke sich nun durch den Mittelpunkt des Planeten einen zur Rich
tung nach der Erde senkrechten Schnitt gelegt. Er sei durch den Kreis ABeD 
der Abb. 19 dargestellt. Der Kreis DESB tragt in der Photometrie den Namen 
des Intensitatsaquators und ist ein groBer Kreis, der die Richtungen zur Erde(E) 
und zur Sonne (S) enthait. Betrachten wir ein Oberflachenelement ds, dessen 
spharische Koordinaten in bezug auf den Intensitatsaquator und das Zentrum (E) 
der sichtbaren Planetenscheibe sein mogen : '!jJ die Breite und w die Lange, so 
ist die GroBe des Elements ds, wenn (} den Radius des Pianeten bezeichnet, 

ds = (}2 cos'!jJdwd'!jJ. 

Der Einfallswinkel ides Lichts von der Sonne auf das 
Element ds und der Reflexionswinkei E desselben nach 
der Erde, beide unendIich entfernt gedacht, bestimmen 
sich aus den rechtwinkligen spharischen DreieckenF S ds 
und FEd s folgendermaBen : D 

cosi = cos'!jJ cos(w - <x), } 
(5) 

COSE = cOS'!jJ cosw. 

Setzt man diese Werte in die Gieichungen (1) und 

B 

(2) ein, so erhaIt man Ausdriicke fUr die von dem Eie- Abb.19. Die BeJeuchtung 
mente ds beim Phasenwinkel <x nach der Erde aus- einer Kugel. 
gestrahIte Lichtmenge in spharischen Koordinaten: 

dqI = r 1(}2 cos3 '!jJd'!jJ cos (w - <x) coswdw, 

2 2 COSWCOs(w - l\") d 
dq2 = r 2 (} cos '!jJd'!jJ ( ) + 1 w. cos W - l\" "cosw 

Wollen wir die von dem ganzen beleuchteten Teile der sichtbaren Planeten
scheibe der Erde zugesandte Lichtmenge berechnen, so haben wir die obigen 
Ausdriicke iiber die OberfIache dieses Teils zu integrieren. Wie aus der Ab
bildung ersichtlich, sind die Grenzen der Integration fUr '!jJ: -nj2 und +n/2, 
fUr w: -n12 + <x und +nj2. Wir haben daher fUr die gesamte Lichtmenge 
im Faile des LAMBERTschen Gesetzes: 

+n12 nl2 

qI = rl(}zICos3 '!jJd'!jJ ICOS(w - <x) coswdw. 
- e</2 '" - nl} 
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Da aber 
+n/2 n/2 

/COs3ljJd1jJ = .~. 
-n/2 

und /COS(W - lX) coswdw = H(n - lX) COSlX + sinlX]. 
a - n/2 

so ergibt die Integration endgultig 

ql = r 1 e2 i [sinlX + (n - lX)COSlX]. (6) 

Fur volle Beleuchtung, wenn Sonne, Planet und Erde in einer Linie stehen und 
lX = 0 ist, folgt hieraus q7 = inr1e2. Man hat daher auch 

(7) 

1m FaIle des LOMMEL-SEELIGERschen Gesetzes gestaltet sich die Integration 
folgendermaBen. Wir haben 

:T/2 :T/2 ]' 2/ 2 d (COS w COS (w - a) d 
q2 = 2(! COS 1jJ 1jJ, COS (w _ a) + ACOSW W. 

-n/2 a-n/2 

Das erste der beiden Integrale hat den Wert n/2. Zur Auflosung des zweiten 
fiihrt SEELIGER neue Konstanten m und fA, durch die Gleichungen ein: 

msin!t = sinlX 

m cos fA, = A + cos lX . 
Dann wird 

:T/2 
_ r 2 (!2nj'COSIX + COS(2w - a) d 

q2 - 4m cos(w _. ft) W. 
a - n/2 

und wenn noch w - fA, = y gesetzt wird: 
n/2 -I' 

_ DI/n(COS IX + cos (2y + 21t - a) d 
q2- 4m. cosy Y 

a-n/2-I' 

:T/2 -I' :T/2 - I' 

r2 (!2n {/COSIX - COS(2/1 - IX) f' ..} = ~- ------~- dy+2 [cos(2tl - lX)cosy - sm(2fA, -lX)smy] dy . 
4m cosy ..' 

ex - nl2 - It a -n/2 -II 

Da 
n/Z-I" 

/ 
dy [(n Y)ln/z-" [IX - ft fI] -- = In tg -4 + -2 = In cotg -,,- cotg -2 ' cos Y , a - n/2 - ,n _ 

a - n/2 -I' 

so erhiilt man 

r2(!2;r! 2COS'~ COS (It - ~-) + sinp sin (,t - IX) I [ t a - P t p] I (8) 
q2 = -2- m m n co g -2- co g"2 . 

Fur volle Beleuchtung wird lX = 0, folglich fA, = 0 und m = 1 + A, und es wird 
daher 

o r2(!2;r 

q2 = 1 + J, • (9) 

Wichtiger ist der Fall ). = 1. Dann wird m cos fA, = 1 + COSlX; auBerdem ist 

tg fA, = 1 !:~SIX = tang ~- oder fA, == ~ und m = 2 cos!cX. Es ergibt sich also 
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in diesem FaIle fUr die gesamte reflektierte Lich tmenge: 

r2e2:n; { • IX IX • IX} r2e2:n; () • q2 = -2- 1 - slll-ztang-zlllcotg4- = -2-'P2 a , (10) 

fur volle Beleuchtung folgt hieraus: 
,./J _ r2e2:n; 
'12 - 2 . (11) 

Mithin haben wir: 
o{ . IX IX 1 IX 0 () ( ) q2 = q2 1 - slll2 tang -Z ncotg'4 = q2'P2 iX • 12 

Die Formeln (7) und (12) geben somit die vom Planet en reflektierten Licht
mengen als Funktionen des Phasenwinkels allein. Diese Funktion des Phasen
winkels, die in der Photometrie der Planeten eine wesentliche Bedeutung hat, 
wird die Phasenkurve des Planeten genannt. Sie kann aus den Beobach
tungen direkt ermittelt werden, wenn man die Helligkeiten des Planeten bei 
verschiedenen Phasenwinkeln durch die OppositionsheIligkeit ausdruckt; urn 
aber einen Vergleich der beobachteten mit den theoretischen Phasenkurven 'PI (a) 
und 'P2(a) nach den Formeln (7) und (12) ausfUhren zu konnen, muB noch dem 
Umstande Rechnung getragen werden, daB der Abstand des Planeten von d.er 
Erde und der Sonne Veranderungen unterworfen ist. Da die GroBen ql und 
q2 bzw. q~ und q~ allgemein die in der Richtung nach der Erde reflektierten 
Lichtmengen ausdrucken, also fUr den Abstand 1 und die Flacheneinheit bei 
normaler Inzidenz gelten, so waren sie, urn mit den Beobachtungen vergleichbar 
zu werden, mit dem Faktor 1/L12 bzw. 1/ Ll5 zu multiplizieren, wenn Llo der Ab
stand des Planeten von der Erde in Opposition ist. AuBerdem ist der Verander
lichkeit der Konstanten rl und r2 mit dem Sonnenabstande des Planeten 
Rechnung zu tragen. Es ist 

und r. = A2 L 
2 :n; , 

wo L die auf die Einheit der Planetenoberflache senkrecht von der Sonne ein
fallende Lichtmenge ist. Diese ist mit dem Sonnenabstande des Planet en verander
lich und proportional mit 1/r2. Bezeichnen wir den Wert von r im Moment 
der Opposition mit ro , so sind die das Auge des Beobachters tatsachlich treffen
den Lichtmengen QI' Q2' Q~, Qg 

Qo 0 1 j 1 = ql L12 r2' 
o 0 

o 0 1 
Q2 = q2 A2-" 

LJ o Yo 

(13) 

Wir erhalten daher aus (7), (12) und (13) die Gleichungen 

QI = Q~~~:.~?''1(a), ) 

o L1~ re 
Q2 = Q2 L12-i2 T2 (a) . 

(14) 

Die aus diesen Gleichungen mit Hilfe der Beobachtungen berechneten 'PI (a) 
und 'P2(a) sind direkt mit den theoretischen vergleichbar. Letztere sind zudiesem 
Zwecke im Anhange fUr aIle Phasenwinkel von 0° bis 1800 tabuliert. (Tafel VIa). 

Die Gleichungen (6) und (10) konnen auch dazu dienen, die Albedo des 
Planeten zu bestimmen. Dazu eliminieren wir zunachst aus den Konstanten 
r l und r2 die der Beobachtung nicht zugangige GroBe L. Nach Gleichung (45) 

Handbuch der Astrophysik. II. 
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(Seite 27) ist L = n] sin2s, wo] die Leuchtkraft der Sonne und s der schein
bare Radius der Sonne, vom Planeten aus gesehen, ist. Daher haben wir 

r I =]A I sin2s und r 2 =]A2 sin2 s. (15) 

In diesen Ausdrlicken ist der Veriinderlichkeit der Konstanten r l und r 2 mit 
dem Abstande r des Planeten von der Sonne schon Rechnung getragen. Wir 
haben also, urn wiederum von ql und q2 auf die meBbaren QI und Q2 liber
zugehen, erstere GroBen nur noch durch 1/ iJ2 zu dividieren; wir erhalten, wenn 
wir den scheinbaren Halbmesser 0 des Planeten, von der Erde aus gesehen, 

durch die Relation sin 0 = ~ einflihren, an Stelle von (6) und (10): 

I = : n I s~n2 s s~n 2 (HI'! iX , 
Q _2 ]A . 2 . 2 ()} 

Q2 - 2 n ]A2sm ssm Orp2(iX). 
( 16) 

Flir volle Beleuchtung wird 

1 =;) ll£sIn So sIn 0 0 , Qo 2]A . 2 • 2 } 

(17) 
Q~ = ~] A 2 nsin2 so sin2oo, 

wo So und 00 die scheinbaren Halbmesser von Sonne und Planet zur Zeit der 
Opposition bedeuten. 

34. Die Bestimmung der Albedo und der Durchmesser der Planeten. 
Es erlibrigt sich noch, zur Be s tim m u n g de r Alb e d 0 in den Gleichungen 
(16) und (17) die GroBe] zu eliminieren. Bezeichnen wir durch L' die Licht
menge, welche von der Sonne auf die Fliicheneinheit an der Erdoberfliiche 
fiillt, so ist 

L' = ]nsin2S, 

wo 5 der schein bare Halbmesser der Sonne, von der Erde aus gesehen, ist. Das 
Verhiiltnis der Helligkeiten des Planeten zur Sonne oder den Quotienten Q/L' 
wollen wir durch M bezeichnen. Dann erhalten wir aus den Gleichungen (16) 
folgende Albedowerte 

Al = tM si::;:!2 0 <Pl ~iX)' ) (18) 

A = 2M~S __ 1_ 
2 sin2 s sin2 a <P2 ('X) • 

Will man das Helligkeitsverhiiltnis Mo flir den Moment der Opposition be
nutzen, so hat man aus (17) in iihnlicher Weise: 

Al = ~Mosin2s:~:i!2oo' ) (19) 

A = 2M sin2:j 
2 o sin2so sin200 

Wir sehen, daB A2 = tAl. Die Albedowerte nach den beiden Definitionen, 
aus der Oppositionshelligkeit des Planeten abgeleitet, stehen also in einem 
konstanten Verhiiltnis. Diejenigen, die nach den Formeln (18) berechnet sind, 
ergeben dann je nach dem Werte iX andere Werte; ohne Kenntnis der wahren 
Phasenkurve rp (iX) ist auch nicht zu entscheiden, welcher Albedowert der Natur 
am nachsten kommt. Diese Unsicherheit besteht z. B. flir die kleinen Planeten. 

Dieselbe Unbestimmtheit haftet auch einer Methode an, aus den Gleichungs
systemen (18) und (19) den Durchmesser des Planeten zu bestimmen, 
wenn seine Albedo und scheinbare Helligkeit bekannt sind. Das Problem ist 
von groBer Bedeutung flir die Asteroiden und diejenigen Planetenmonde, deren 
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Scheibchen zu klein sind, urn direkt gemessen zu werden. Diese Methode ist 
auch vielfach angewandt worden und hat zu rohen Abschiitzungen der Dimen
sionen dieser kleinen Himmelskorper gefuhrt. 

Voraussetzung dabei ist, daB die Helligkeit des Objekts H o' im Verhiiltnis 
zu derjenigen eines der Hauptplaneten in Opposition, bestimmt worden ist. Be
zeichnet man das Verhiiltnis der Albedowerte nach beiden Definitionen der
selben durch a, die scheinbaren Halbmesser der Sonne, von beiden Planeten 
aus gesehen, mit SI,O bzw. mit S2,0 und die scheinbaren Radien der Planeten von 
der Erde aus mit al,O bzw. mit a2,0, so haben wir aus den Formeln (19) zur 
Bestimmung der Unbekannten al,O die Gleichung: 

• 2 Ho sin2s20 sin2a20 sIna =- .' . 
1,0 a SIn2s 1,0 

(20) 

wir erhalten also denselben Wert fUr beide Diffusionsgesetze. Dagegen erhiilt man, 
wenn man nicht Oppositionshelligkeiten verwendet, sondern Helligkeiten bei 
beliebigen Phasenwinkeln 1X1 bzw. 1X2' deren Verhiiltnis H sein moge, unter 
Benutzung der Formeln (18) verschiedene Werte der Halbmesser: 

• 2 - H sin2s2 sin2a2 'PI (<X2) 1 SIn a1 - . 2 ( )' a SIn S1 'PI <Xl 
• 2 _ H sin2s2 sin2 a2 'P2 (<X2) (21) 

SIn al - - . 2 -(-) • 
a SIn S1 'P2 <Xl 

Bei allen vorangehenden Betrachtung:en sind die Planeten als kugelformig 
angenommen worden. Es entsteht nun die Frage, ob es notwendig ist, 
bei den Planeten mit bedeutender Abplattung, wie Jupiter und Saturn, 
die Abplattung in Rechnung zu ziehen. Wiihrend fur die alten photo
metrischen Methoden die bisherige Theorie vollstiindig ausreichte, kann zur 
Reduktion der neuesten lichtelektrischen Messungen eine von SEELIGER1 ent
wickelte Theorie der Beleuchtung von Rotationsellipsoiden notwendig wer
den. Diese Theorie fUhrt bei Vernachliissigung dritter Potenzen der Ab
plattung zu einfachen Formeln, die wir hier nebst Hilfstafeln zu ihrer Be
nutzung anfUhren wollen, wahrend die Ableitungen derselben recht umstiind
lich sind und, da sie doch nur ein sehr spezielles Interesse haben, mit Recht 
weggelassen werden konnen. Bezeichnet man mit a und b die beiden Halb
achsen des Planeten, mit a die schein bare groBe Halbachse, mit A den Er
hebungswinkel der Erde uber der Aquatorebene des Planeten, so hat man an 
Stelle der Gleichungen (16) fur die beim Phasenwinkel IX reflektierte Lichtmenge: 

QI = 23l]A1 sin2ssin2acoslX(Pcos2A + Rsin2 A) , I 
1 .. 1/ a2 - b2 • {22} 

Q2 = 2 3l ]A2sm2ssm2aCP2(1X) Vi + -b-2 -sm2 A . 

Hier bedeuten P und R zwei nur von der Abplattung des Planeten abhiingige 
GroBen, deren Werte in Tafel VIb tabuliert sind. Tafel VIc enthiilt fUr Saturn 
fUr verschiedene A die Funktionen: Z = P cos2 A + R sin2 A und 

I a2 _ b2 

log Vi + b2-sin2A . 

Die Formeln (22) unterscheiden sich somit von denjenigen fUr eine Kugel 
nur durch einfache Faktoren. In bezug auf ihre Anwendung muB man folgendes 
im Auge behalten: 

I Abhandlungen d. k. Bayr. Akademie der Wiss. II. Kl. Bd. 16 S.405 (1887). 

5* 
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Die Planeten Merkur, Venus und Mars haben, wenn uberhaupt, so doch 
nur ganz geringfugige Abplattungen. Fur dieselben genugen daher vollkommen 
die Formeln (16). Fur Uranus und Neptun ist es ganz uberflussig auf die 
Phase Rucksicht zu nehmen. Es ist also, wenn man die Abplattung beruck
sichtigen will, mit den Formeln zu rechnen, die sich aus den obigen fur ~ = 0 
ergeben; diese allgemein fUr die Opposition bei A =1= 0 gultigen Formeln sind: 

Q~ = 2n]Alsin2sosin2ao(pcos2A + Rsin2A), l 
:Jt 1/ a2 - b2 (23) 

Qg = 2 J A2 sin2so sin2ao r 1 + -b2- sin2 A . 

Bei Jupiter erreicht der Phasenwinkel12°,5, dagegen ist die Erhebqng der Erde 
a2 b2 

uber die Aquatorebene des Planeten immer kleiner als 3° und ~ = 0,1; 

daher ist die ganze Reduktion wegen Phase bei Jupiter Pcos~ bzw. (]J2(~) und 

QI = lli Pcos~ ; Q2 = Qg (]J2(1X) . (24) 

Fur Saturn kann es bei strengen Reduktionen von Bedeutung sein, die For
meln (22) streng anzuwenden. In der Theorie der Beleuchtung dieses Planeten 
spielt die Reduktion seiner Helligkeit auf den Moment A = 0, in dem die Erde 
in die Ebene seines Aquators tritt und der Ring unsichtbar wird, eine gewisse 
Rolle. Bezeichnen wir den Wert von Q fUr IX=O und A =0 durch QO(O), so ist 

QI = Q~ (0) ~i~2S s~n:o (cos2 A + Rp sin2 A) cos IX 'J 
SIn So SIn 00 

(25) 
_ sin2 s sin2 (1 V a2 - b2 • 2 Q2 - ~(o) . 2 • 2 1 + -b2- sm A (]J2(1X) . 

SIn So SIn 00 

Die GroBe log Z = log ( cos2 A + ~ sin2 A) ist fur Saturn von SEELIGER auch noch 

in einer Tabelle berechnet, die wir in unserer Tafel VIc wiedergeben. 
35. Die BONDsche Definition der Albedo eines Planeten. Wahrend sowohl 

die LAMBERTsche als die SEELIGERSche Definition der Albedo die Gultigkeit 
eines bestimmten Reflexionsgesetzes voraussetzen, hat BONDI schon im Jahre 
1861 eine Definition der Albedo vorgeschlagen, welche aus photometrischen Be
obachtungen eines Planet en bestimmt werden kann, ohne daB irgendeine An
nahme uber das an seiner Oberflache geltende Reflexionsgesetz gemacht wird. 
Es ist H. N. RUSSELLS 2 Verdienst, in neuerer Zeit auf die Bedeutung der BOND
schen Albedo fUr astronomische Zwecke aufmerksam gemacht zu haben. Die 
Definition der BONDschen oder, wie sie auch genannt wird, spharischen Albedo 
ist folgende: Eine Kugel ist der Beleuchtung durch parallele Strahlen ausgesetzt. 
Die Albedo dieser Kugel ist das Verhaltnis der nach allen Richtungen zer
streuten zur einfallenden Lichtmenge. 

Die Lichtmenge, welche auf eine Zone der Kugel vom Halbmesser 1 zwischen 
den Einfallswinkeln i und i + di einfallt, ist gleich 2 n L cosi sin idi. Hiervon 
wird der Bruchteil A reflektiert, der durch die Gleichung (25), Seite 54, bestimmt 
ist. Wir haben also, da die gesamte einfallende Lichtmenge gleich nL ist, fUr 
die oben definierte Albedo 

,,/2 ,,/2 ",/2 

Ap = 2 J A sini cosi di =4nC ! sini di !t(i, e) sine de. (26) 
o 0 0 

1 Proceedings ofthe American Academy of Arts and Sciences, N. S. 8, S. 232 (1861). 
2 Ap J 43, S. 175 (1916). 
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Der Vorteil dieser Definition gegenuber den anderen ist die Moglichkeit, ihren 
Wert auch ohne Kenntnis der Funktion f(i, c) zu bestimmen. 

Wenn tp(lX) die beobachtete und auf konstante AbsHinde des Planeten von 
der Erde (i/) und Sonne (r) reduzierte Phasenkurve ist, dann ist fur lX = 0 
tp(lX) = 1. Es sei wie fruher Qo die auf die Flacheneinheit der Erdoberflache 
in Opposition vom Planeten einfallende Lichtmenge. 

Denken wit uns eine Kugel vom Radius i/o mit dem Planeten im Zentrum, 
so wird die auf die Kugelzone zwischen den Winkeln lX und lX + dlX vom Pla
neten reflektierte Lichtmenge gleich sein 2ni/~Qotp(lX) sin ~ d lX, die auf die 
ganze Oberflache der Kugel auffallende Lichtmenge ist dann gleich 

n 

2n i/~ Qo f tp(lX) sinlX d IX. 

o 

Es sei der scheinbare Halbmesser der Sonne fUr die Einheit des Abstandes 5, 
fUr den Abstand r des Planeten so; die von der Sonne auf die Einheit der 
Flache auf der Erde einfallende Lichtmenge sei L', 1 die Intensitat der Sonnen
strahlung. Bezeichnen wir weiter mit Mo das Verhaltnis der Helligkeit des 
Planeten in Opposition (Abstande ro und i/o) zu derjenigen der Sonne im Ab-

stande 1, so ist Mo = ~~, Qo = Mol n sin2S; die auf den Planeten einfallende 

Lichtmenge ist nri 1 n sin2so• Daher folgt fUr den Wert der BONDschen Albedo 
der Ausdruck: 

(27) 

wo durch 0 0 der scheinbare Radius des Planeten in Opposition von der Erde 
aus bezeichnet ist. Wir bezeichnen durch p das Produkt derjenigen Faktoren, 
die nur von den geometrischen und photometrischen Beziehungen des Planeten 
in Opposition abhangig sind. Dann bleibt als zweiter Faktor q das doppelt ge
nommene Integral, welches nur durch die Phasenkurve bestimmt ist. 

Der erste Faktor kami durch EinfUhrung der Abstande und des Radius 
des Planet en noch in verschiedener Form geschrieben werden: 

(28) 

Bezeichnet man durch 06 den Radius des Planeten in Bogensekunden, 
durch g seine SterngroBe in Opposition, beides auf die Einheit des Abstandes 
von Sonne und Erde bezogen, und durch G die Helligkeit der Sonne in GroBen
klassen ebenfalls fUr den Abstand 1, so hat man, da e in derselben Einheit ge
mess en und daher e = sin 06 ist: 

logp = O,4(G - g) - 210g sin 06 . (29) 

Es ist interessant, daB der so definierte Faktor p auch das Verhaltnis der Hellig
keit des Planet en in Opposition zu derjenigen eines selbstleuchtenden Korpers 
von derselben GroBe und Lage darstellt, der von jeder Einheit seiner Oberflache 
ebensoviel Licht aussendet, wie der Planet von der Sonne bei normaler Inzidenz 
erhalt. 

Der Faktor q enthalt unter dem Integralzeichen die wirkliche Phasenkurve 
des Planeten. Setzt man an ihrer Stelle die Ausdrucke q.> (lX) nach dem LAMBERT
schen und SEELIGERSchen Gesetze ein, so folgen verschiedene Werte fUr q. Nach 
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'" 
q = 2 f 1P1(ex)sinex dex = 1,5000. 

o 

Nach LOMMEL-SEELIGERS Gesetz ist 

() . a (Xl (X 
1P2 ex = 1 - sm"2 tang"2 n cotg 4 ; 

n 

q = 2 f 1P2(ex) sin ex dex = (1-ln2)-V- = 1,6366. 
o 

Ziff. 35. 

(30) 

) 
Wir haben auJ3erdem fUr das letztere Gesetz nach der ersten Definition der 
Albedo [Gleichung (25) S. 54 und (26) S. 68J, die Beziehungen: 

",/2 

A = 2 n C . de = 2 n C [1 - cos zIn (1 + sect) J , f sine cOSe .. 

COS! + CaSe 
o (32) .,;/2 

AB = fA sini cosidi = ~ nC(1 - In2) = 0,8183nC. 
o 

Der Faktor in den Klammern in dem erst en dieser Ausdrucke schwankt zwischen 
den Wert en 0,308 fUr i = 0° und der Einheit fUr i = 90°. Da aber A niemals 
groBer sein kann als Eins, so folgt, daB nC nicht groJ3er sein kann als 0,5 und 
AB nicht groJ3er als 0,409. Mit Rucksicht auf die Beziehung AB = pq und die 
Gleichung (31) kann also geschlossen werden, daJ3 ein Planet, fur welchen p 
groJ3er ist als 0,25, nicht das LOMMEL-SEELIGERSche Gesetz befolgen kann. 

Wenn das Integral aus der tatsiichlich beobachteten Phasenkurve durch 
mechanische Quadratur berechnet werden kann, so ergibt die BONDsche Albedo 
einen von allen Hypothesen freien Wert der Albedo, der dazu das Absorptions
vermogen der Planetenoberfliiche in strengster Weise charakterisiert. Wird 
der Begriff nicht auf die Lichtstrahlung allein, sondern auf die gesamte ein
fallende und reflektierte Strahlung bezogen, so ist er dazu geeignet, auch die 
Temperatur eines Planeten zu bestimmen. 

Leider ist es nur fur die inneren Planeten moglich, die Phasenkurve fUr die 
Winkel ex von 0° bis 180° zu beobachten. Fur die iiuJ3eren Planet en muJ3te RUSSELL!, 
urn Albedowerte zu bestimmen, Hypothesen und Analogien anwenden. Wie 
wesentlich verschieden die BONDschen Albedowerte gegen fruhere ausfallen, 
kann man am Beispiel von Venus ersehen. MULLERS Beobachtungen dieses Pla
neten ergeben fUr q den Wert 1,194, fUr p 0,492 und fUr die AlbedoAB =pq = 0,59, 
wiihrend MULLER aus denselben Beobachtungen fur die LAMBERTsche bzw. die 
SEELIGERSche Albedo die Werte 0,758 bzw. 1,010 ableitet. Der Wert der SEELIGER
schen Albedo, der groBer ist als die Einheit, ist eine Bestiitigung des Satzes, 
daJ3 bei Planeten, fUr welche p groJ3er ist als 0,25, das SEELIGERSche Reflexions
gesetz nicht gultig sein kann. 

Es ist nicht unwichtig zu bemerken, daJ3 sich p mit dem Reflexions
koeffizienten in der Bestrahlungsrichtung fUr unregelmiiJ3ig geformte Karper 
identifizieren liiJ3t; auch auf die naturlichen unregelmiiJ3igen Formen der reflek
tierenden Karper liiBt sich p beziehen und ist daher fUr die Identifizierung 

1 Ap J 43, S. 190 (1916). 
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der wiihrend der Opposition beobachteten Reflexionskoeffizienten einzelner 
Mondgebilde mit denjenigen irdischer Substanzen am best en geeignet. 

Endlich sei hier noch darauf aufmerksam gemacht, daB die BONDsche Al
bedo fUr eine Kugel identisch ist mit der Albedo einer ebenen Fliiche, welche 
von parallelen Strahlen, die aus allen Richtungen gleichmiiBig auf sie einfallen, 
beleuchtet ist, wenn unter der Albedo einer solchen Fliiche das Verhiiltnis der 
gesamten in alle Richtungen reflektierten zur einfallenden Lichtmenge ver
standen wird. Nennt man L die Lichtmenge, welche von der Einheit des riium
lichen Winkels auf die Fliiche einfiillt, so ist die Lichtmenge, welche das Ele
ment do unter den Einfallswinkeln zwischen i und i + di empfiingt, 

2ll L cos i sin i did 0 • 

und davon wird der Bruchteil A reflektiert. Integriert man uber die Halb
kugel und dividiert durch die gesamte einfallende Lichtmenge llL do, so ist die 
oben definierte Albedo 

n/2 n/2 n/2 

AB=2 f A sini cosi di = 4ll C f sini di jf(i, f) sinf df. (33) 
o 0 0 

Dieser Ausdruck ist mit demjenigen in Formel (26) identisch. 
Die B est i m m u n g de r BON D S c hen A I bed 0 ist in aller Strenge nur 

fUr die inneren Planeten m6glich, weil nur fur diese die Phasenkurven von 
iX = 0° bis iX = 1800 bekannt sind. Bei der Berechnung von q fur Mars und die 
klein en Planet en hat sich RUSSELL durch folgende Uberlegung geholfen. Die 
theoretischen, nach LAMBERT und SEELIGER berechneten Kurven fUr ({! (iX) und 
die aus den Beobachtungen einwandfrei bekannten Phasenkurven des Mondes, 
von Merkur und von Venus haben alle einen sehr verschiedenen Verlauf. Wie 
aber die folgende Tabelle zeigt, ergeben sie alle fUr den Quotienten q/({!(iX) 

Tabelle 7. q/cp (IX) . 

IX LAMBERT SEELIGER Venus Mond Merkur 

0° 1,50 1,64 1,19 0,72 0,42 
20 1,60 1,77 1,54 1,06 0,83 
40 1,88 2,08 2,00 1,64 1,63 
50 2,12 2,32 2,32 2,07 2,28 
60 2,46 2,64 2,72 2,68 3,21 
80 3,66 3,60 3,88 4,77 6,41 

bei iX = 50 ° nahezu denselben Wert, fUr den man im Mittel 2,20 erhiilt. Da 

nun die Albedo auch durch die Gleichung bestimmt ist A B = P (iX) cp fIX)' so kann 

man, wenn man durch M50 den Quotienten aus der Helligkeit des Planeten 
beim Phasenwinkel 50° und der Helligkeit der Sonne bezeichnet, auch folgende 
empirische Gleichung hfnschreiben: 

r2,12 
AB=2,20M50 -2 . (34) 

IJ 

Hierin ist der Koeffizient 2,20, wenn man die Abweichungen der Einzel
werte der Tabelle als zufiillige ansieht, auf einige Prozente genau, und mit der
selben Genauigkeit ergibt sich dann die Albedo nach obiger Formel unter der 
Voraussetzung, daB auch die Kurven der anderen Planeten fur q/({!(iX) bei 
iX = 50° durch den betreffenden Punkt hindurchgehen. 

Da die Phasenkurve des Mars bis iX = 47° bekannt ist, so kann der Wert 
M50 durch eine kleine Extrapolation gefunden werden. Bei den Asteroiden, 
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deren maximale Phasenwinkel zwischen 20° und 30° liegen, sind schon bedeu
tende Extrapolationen notwendig. 

Die Albedowerte fUr Jupiter, Saturn, Uranus, Neptun konnen nur geschatzt 
werden. 

Tabelle 8. BONDS A I be dod er PI an e t en und Tra ban te n. 

Mond . 

Merkur 

Venus. 
Mars 
Jupiter 
Saturn . 
Uranus 
Neptun 
Ceres 
Pallas . 
Juno . 
Vesta . 
Jupitertrabant I 

Titan 

Erde 

II 
III 
IV 

{ 

{ 

P 

0,105 
0,164 
0,077 
0,492 
0,139 
0,375 
0.420 
0.42 
0.49 
0,10 
0,13 
0,22 
0,48 
0,46 
0,51 
0,30 
0,11 
0,33 
0,37 
0,65 

visuelle photo. 
q Albedo AB 

graphische 
Albedo 

0,694 0,073 0,051 
0,42 0,069 
0,72 0,055 
0,20 0,59 0,60 
1,11 0,154 0,090 
1,5: 0,56: 0,73: 
1,5: 0,63: 0,47: 
1,5 : 0,63: 
1,5 : 0,73 
0,55 0,06: 
0,55: 0,07: 
0,55: 0,12: 
0,55 : 0,26: 
1,5: 0,69: 
1,5 : 0,76: 
1,5: 0,45: 
1,5: 0,16: 
1,5 : 0,50 
1,20 0,45 
0,70 0,45 

Die zwei Werte fUr die Albedo der Erde setzen der erste eine Phasen
kurve der Erde gleich derjenigen der Venus, der zweite gleich derjenigen 
des Mondes voraus. Die Punkte : bedeuten einen auf Schatzung beruhenden 
Wert. Fiir die photographische Albedo der Erde nach BONDS Definition hat 
E. (jPIKl den Wert AB = 0,63 ± 0,08 abgeleitet, wobei die Phasenkurve von 
Venus zugrunde gelegt wurde. 

36. Die Lichtverteilung auf einer Planetenscheibe. Wenn auch nach dem 
vorigen nicht erwartet werden darf, daB fUr irgendeinen Planeten eines der bei
den oft erwahnten Gesetze der Reflexion giiltig ist, so ist es doch wichtig, sich 
dariiber klar zu werden, wie ein Planet, der die in Ziff. 32 genannten idealen 
Bedingungen erfiillt, sich der Beobachtung bei verschiedenen Verhaltnissen dar
stellen miiBte. Das Studium der Lichtverteilung auf den Oberflachen mit Hilfe 
speziell zu diesem Zweck konstruierter Flachenphotometer ist in letzter Zeit von 
verschiedener Seite in Angriff genommen worden, und es steht zu erwarten, daB 
mit fortschreitender Vervollkommnung der Planetenphotographie dasselbe sich 
auch noch wesentlich weiter entwickeln wird. Zur Deutung der beobachteten 
Helligkeitsverhaltnisse bieten die theoretisch berechneten den ersten Anhalts
punkt. Wir wollen deshalb die einfachen Betrachtungen, die seinerzeit ANDING2 

iiber diesen Gegenstand angestellt hat, kurz wiedergeben. 
Aus den Formeln (1) und (2) (S. 62) fUr die vom Elemente ds der Planeten

oberflache reflektierten Lichtmengen ergeben sich nach Division durch die schein
bare GroBe des Elements ds cose folgende Ausdriicke fUr die Helligkeiten auf der 
Planetenoberflache: hI = r 1 cosi,. I 

h - r. cosz (35) 
2 - 2 cosi + cose . 

1 Publ. de l'Observ. Astron. de l'Univers. de Tartu. (Dorpat). 26, Nr. 1. 1924. 
2 AN 129, S.377 (1892). 
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Fuhrt man statt der Winkel i und e die durch Gleichung (5) definierten spha
rischen Koordinaten 1p und w ein und ersetzt auch r l und r 2 durch ihre 
Werte (15) Seite 66, so erhalt man: 

hI = ] Al sin2 s cos1p cos(w - (X:), l 
h2 = ] A2 sin2 s [-} + ~ tang ~ tang (w - ;)]. 

(36) 

Aus diesen Formeln HiBt sich sofort die Lichtverteilung bei voller Beleuchtung, 
also (X: = 0°, ubersehen. Nach der zweiten Gleichung (36) ist diese Helligkeit in 
allen Punkten der Scheibe konstant. N ach der ersten wird die scheinbare Hellig
keit proportional mit cOS1p cosw. Sie nimmt also von der Mitte der Scheibe, 
wo w und 1p = 0 sind, nach dem Rande zu ab und wird in unmittelbarer Niihe 
des Randes, wo der Einfallswinkel des Lichts nahezu 90° ist, mit cosi = cos1pcosw 
verschwindend klein. Die Helligkeit in der Mitte der vollbeleuchteten Planeten
scheibe, welche wir mit hO bezeichnen wollen, ist 

hY = ] Al sin2 s , } 

hg = i ] A2 sin2 s , 
(37) 

und wenn man diese Werte in (36) substituiert, so erhiilt man die scheinbaren 
Helligkeiten in einem beliebigen Punkte der Planetenscheibe in Einheiten der 
zentralen Helligkeit in Opposition: 

hI = h~cos1pcos(w - (X:), l 
h2 = hg {1 + tang ~ tang (w - ~)}. 

(38) 

Urn nun die Kurven gleicher Helligkeit bei verschiedenen Phasen, die Isophoten, 
anschaulich zu machen, fuhren wir rechtwinklige Koordinaten auf der Scheibe 
ein, welche yom Intensitiitsiiquator und dem Zentrum der sichtbaren Scheibe 
gerechnet seien. Es sei der Intensitiitsiiquator die x-Achse, positiv auf der 
Seite der Sonne. Der Radius des Planeten wird = 1 gesetzt. Wir haben 
dann 

y=sin1p und x=cos1psinw. (39) 

Setzt man diese Werte in die erste der Gleichungen (38) ein und bezeichnet 
den Quotienten hl/h~ mit a, so ergibt sich 

y2 cos2 (X: + x2 - 2xa sin (X: + (a2 - cos2 (X:) = o. (40) 

Dieses ist die Gleichung des geometrischen Ortes aller Punkte der Scheibe, 
welche die Helligkeit a besitzen. Es ist die Gleichung einer Ellipse, deren kleine 
Achse in der x-Achse liegt; ihr Zentrum liegt yom Mittelpunkte der Scheibe 
urn das Stuck a sin (X: entfernt; ihre Halbachsen haben die Werte Vi - a2 und 
cos (X: Vi - a2 • Die Kurven gleicher Helligkeit sind also nach LAMBERT Ellipsen 
mit verschiedenen Mittelpunkten und verschiedenen Achsen, deren Achsenver
hiiltnis aber immer gleich 1: cos (X: bleibt. 

Bei vollbeleuchteter Scheibe gehen die Ellipsen in Kreise mit dem Radius 
Vi - a2 uber. Das Maximum der Helligkeit liegt im Zentrum. Fur die Werte 
von IX zwischen 0° und 90°, also bei mehr als halbbeleuchteter Scheibe, liegt 
dieses Maximum, das immer h~ gleichbleibt, in dem Punkte des Aquators, 
fur welchen tp = 0 und w = (X: ist, d. h. in demjenigen Punkte, welcher senk
recht von der Sonne beleuchtet ist. Dieser Punkt wandert allmiihlich yom Zen
trum der Scheibe bis an den positiven Rand, den er bei IX = 90° erreicht. Es 
ist also die Mitte des positiven Randes in Quadratur ebenso hell, wie das 
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Zentrum in Opposition. 1st lX genau gleich 90°, so gehen die Ellipsen gleicher 
Helligkeit, da ihre kleinen Achsen gleich 0 werden, in gerade Linien uber, die 
dem Terminator parallel sind. Nimmt die Phase weiter zu, so bleibt die Mitte 
des positiven Randes der hellste Punkt der Scheibe. Seine Helligkeit ist h~ sin lX 

und nimmt allmahlich bis zum Werte 0 abo Dieser Punkt hat also von der 
Opposition aus gerechnet Helligkeiten, die anfangs von 0 bis h~ ansteigen und 
dann nach der Quadratur von h~ bis 0 abnehmen. Nach dem negativen Rande 
zu nimmt die Helligkeit bei allen Phasen bis 0 abo Der positive Rand ist daher 
derjenige, der wegen seiner groBeren Helligkeit immer derscharfer begrenzte 
ist, was nach der Quadratur, wo auf ihm das Maximum der Helligkeit 
liegt, besonders deutlich hervortreten muB. 

Wesentlich anders als nach dem LAMBERTschen Gesetze gestaltet sich die 
Lichtverteilung auf einer Planetenscheibe nach dem LOMMEL-SEELIGERSchen 
Gesetze. Durch dieselbe Transformation (39) der zweiten Formel (38) erhalt 
man, wenn man wieder h2/hg mit a bezeichnet, fUr den geometrischen Ort der 
Punkte gleicher Helligkeit die Formel: 

2 + 2 1 + 2 b cos IX + b2 _ 1 
Y X (1 _ bCOSIX)2 - • 

(41) 

Hier ist noch zur Abkurzung b = 2 - a gesetzt worden. Dies ist die Gleichung 
a 

einer Ellipse, deren Mittelpunkt im Zentrum der Scheibe liegt und deren groBe 
Halbachse mit der Verbindungslinie der Pole zusammenfallt, wahrend der Wert 

der kleinen Halbachse V 1 - b cos IX ist. Die Kurven gleicher Helligkeit 
1 - 2 b cos IX + b2 

sind also stets Halbellipsen, we1che durch die Pole gehen. Aus Gleichung (38) 
ersieht man, daB bei vollbeleuchteter Scheibe die Helligkeit fUr alle Punkte 
dieselbe ist. Bei mehr als halbbeleuchteter Scheibe kommen fur OJ alle Werte 

zwischen - (~ - IX) nnd + ~ in Betracht, und die Helligkeit nimmt von 0 

am negativen Rande bis zu dem Werte h2 = 2 hg am positiven kontinuierlich 
zu. Auch bei halb beleuchteter Scheibe und weiter bei Sichelform bleibt die 
Helligkeit am positiven Rande konstant und gleich 2hg; der Unterschied im 
Aussehen der beiden Rander muB hier noch scharfer ins Auge fallen als beim 
LAMBERTschen Gesetze. 

37. tiber den EinfluB von Unebenheiten der OberfHiche auf das Aus
sehen und die Phasenkurve eines Planeten. ZOLLNER 1 hat es versucht, den 
EinfluB von Erhohungen auf der Mondoberflache auf den Verlauf der Phasen
kurve zu berechnen, und ist dabei zu einem sehr einfachen Ausdruck gelangt, 
der aber, wie H. SEELIGER 2 und A. SEARLE 3 ubereinstimmend nachgewiesen haben, 
auf unbegrundeten Vereinfachungen der Aufgabe beruht und dazu noch fehler
haft abgeleitet ist. Ais Grundlage seiner Theorie nimmt ZOLLNER den leicht 
beweisbaren Satz, daB bei Annahme des LAMBERTschen Gesetzes die Beleuch
tung einer glatt en Kugel in jedem Phasenwinkel durch dieselbe Formel (bis 
auf die Konstante) angegeben wird, wie die Beleuchtung der Mantel
flache eines Kreiszylinders von bestimmter GroBe und Lage. Diesen an 
und fUr sich richtigen Satz glaubt ZOLLNER auch in dem Falle anwenden zu 
durfen, wenn Kugel und Zylinder nicht eine gleichmaBig rauhe, sondern mit 
Erhebungen bedeckte Oberflache haben, und zwar k6nne eine unregelmaBige Ver-

1 Photometrische Untersuchungen, S. 38. 
2 Vierteljahrschrift der Astr. Gesell. 21, S. 216 (1886). 
3 Proceedings of the American Academy of Sciences 19. S. 310 (1884). 
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teilung der Unebenheiten durch eine regelmaBige ersetzt werden, so daB an 
Stelle der irgendwie verteilten Berge auf der Mondoberflache die Beleuch
tung eines regelmaBig kanellierten Zylinders zu untersuchen ist, dessen 
Furchen durch je zwei Ebenen geb:ildet werden, die sich unter einem gewissen 
Winkel in einer zur Zylinderachse parallelen Kante schneiden. Es ist klar, daB 
die Berechtigung einer solchen Substitution erst zu beweisen ware; aber auch 
wenn man diese Voraussetzung gelten laBt, ist die Ableitung der Beleuchtungs
formel noch fehlerhaft, und der Umstand, daB es ZOLLNER gelingt, diese fehler
hafte Formel, die nur eine Konstante, namlich den Erhebungswinkel der Berge 
enthalt, bei einem Werte dieses Erhebungswinkels fJ = 52° mit den Beobach
tungen der Lichtstarke des Mondes zwischen IX = 0° und IX = 70° in Einklang 
zu bringen, zeigt nur, daB sie als Interpolationsformel fiir die Phasenkurve in 
diesem Bereiche brauchbar ist. Die Konstante fJ hat aber natiirlich keinerlei 
physikalische Bedeutung. 

Es ist von vornherein klar, daB die Darstellung der Phasenkurve des 
Mondes durch eine theoretische Formel, welche mit Hilfe irgendeines Reflexions
gesetzes der Mannigfaltigkeit der Mondformationen Rechnung tragen will, eine 
unlosbare Aufgabe ist. Das Reflexionsvermogen verschiedener Mondpartien ist 
a uBerordentlich verschieden und die Verteilung der U ne benhei ten auf der 0 berflache 
vollstandig unregelmaBig. Aber auch die Phasenkurve der verschiedenen Mond
formationen muB in Abhangigkeit von ihrer Form vollstandig verschieden sein, 
auch wenn jedes ebene Element ihrer Oberflache dasselbe Reflexionsgesetz befolgen 
wiirde. Wenn es gelingen wiirde, die Formationen der Mondoberflache in eine 
Anzahl Typen zu verteilen und den prozentualen Anteil jedes Typus an derGesamt
oberflache zu bestimmen, so miiBten zunachst die Phasenkurven und die mittleren 
Helligkeitswerte fiir die Bestrahlungsrichtung (in Opposition) fUr jeden Typus ein
zeIn bestimmt werden. Die Phasenkurve derTotalhelligkeit wtirde sich dann durch 
Summation der einzelnen Phasenkurven ergeben. Doch wiirde eine auf diesem 
Wege erreichte Darstellung der Phasenkurve des Mondes nur den Wert einer Prtifung 
tiber die richtige Einteilung in Typen, nicht aber eine selbstandige physikalische 
Bedeutung haben. Die erst en Versuche, Phasenkurven einzelner Mondgebilde 
aus Beobachtungen zu bestimmen, hat W. F. WISLICENUS 1 gemacht. Dieselben 
sind von WIRTZ bearbeitet worden und fiihrten zu Phasenkurven fUr 20 ver
schiedene Mondgebilde, die aber zum Teil wegen der groBen Beobachtungs
fehler, zum Teil auch dank der Wahl des Arguments, fiir welches WIRTZ den 

"photometrischen Faktor" co~i case gewahlt hat, nur so viel verraten, daB 
cosz + case 

das SEELIGERSche Gesetz auch nicht annahernd geniigt, die Helligkeiten dar
zustellen, und daB die meisten Mondgebilde ein a usges prochenes Helligkei ts
maximum fiir die Momente der Opposition aufweisen, unabhangig 
von ihrer Lage auf der Mondscheibe. DieselbeErscheinung tritt hervor 
und wird als bedeutungsvoll unterstrichen in den Beobachtungen von BARABA
SCHEW 2 und MARKOW 3, welche ebenfalls die Helligkeiten einzelner Mondgebilde 
bei verschiedenen Phasenwinkeln verfolgt haben. Die Helligkeit auf der Mond
oberflache ist also in hohem Grade durch den Schattenwurf beeinfluBt; bei 
Vollmond, wo unabhangig von der Lage auf der Scheibe, d. h. der Hohe 
der Sonne iiber dem Horizonte des Punktes, i = e wird und die Schatten fUr 
das Auge des Beobachters verschwinden, tritt die groBte Helligkeit ein. BARA
BASCHEW und MARKOW haben in einer Reihe von Artikeln versucht, eine theo
retische Deutung dieser Erscheinung zu geben, der erstere, indem er als 
charakteristische Form der Mondoberflache Rillen und Spalten annahm. 

1 AN 201, S. 290 (1915). 2 AN 217, S.445 (1923). 3 AN 221, S. 65 (1924). 
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MARKOW wies die Fehler in der mathematischen Behandlung des Problems 
nach; er versuchte es, die Helligkeiten in BARABASCHEWS und seinen eigenen 
Beobachtungen mit Hilfe der FEssENKowschen Formel fUr diffuse Reflexion 
darzustellen; diese Formel ist die auf das erste Glied abgektirzte Formel (13) 
auf Seite 43: 

f( .) (+ 2) cos i cos E 
1, E = 1 cos IX. • 

cost + COSE 

Da der Faktor (1 + COS2 IX) zwischen den Phasenwinkeln 0° und 90° von 
2 bis 1 abnimmt, so muS nattirlich dem starken Abfall der Phasenkurven in 
dies em Gebiete durch die obige Formel besser Rechnung getragen werden als 
durch die einfache SEELIGERSche Formel. Da keine Beobachtungen tiber IX = 90° 
hinaus vorlagen, so konnte auch das Versagen der Formel fUr groSere Phasen
winkel nicht hervortreten. Es ist auch noch zu bemerken, daS der Abfall der 
Helligkeit bei vielen Mondgebilden am starksten in nachster Nahe der Opposi
tion ist und manchmal 20-30% der Oppositionshelligkeit ausmacht. Diesem 
Umstande kann nattirlich die FEssENKowsche Formel nicht gentigen. Wir 
wissen auch aus der Dbersicht tiber die Beobachtungen an irdischen Sub
stanzen, daB sie ftir feste Korper ebensowenig wie die SEELIGERSche der Natur 
entsprechen kann. 

In einer spateren Arbeit hat BARABASCHEW 1 die von J. WILSING 2 zur Er
klarung der HelIigkeit der hellen Strahlen des Mondes aufgestellte Theorie einer 
porosen Beschaffenheit derselben zur Erklarung seiner Beobachtungen heran
gezogen und auf die ganze Mondoberflache auszudehnen versucht. 

E. QPIK3 hat auf photographischem Wege die Helligkeiten einer groBeren 
Reihe von Mondgebilden untersucht und auch empirische Beleuchtungsformeln 
ftir die Kontinente und die Meere abgeleitet. Er wahlt zur Darstellung der 
Helligkeiten als Funktionen von i, E, IX die Form 

s = a + Lla - 2,Sklogcosi - k'E. (42) 

Hier bedeuten s die Helligkeit in GroSenklassen, a, k und k' Parameter, welche 
verschieden sind fUr die Meere und die Kontinente; dabei sind a und k Funk
tionen des Phasenwinkels, wahrend k' konstant ist zwischen IX = 28 ° und 
IX = 121 0; LI a ist das relative Reflexionsvermogen fUr einen gegebenen Punkt, 
das auf ein mittleres der betreffenden Formation (Kontinente oder Meere) be
zogen ist. Die Werte von a und k sind in Tabellen gegeben, wobei es auffallt, 
daB ihr Verlauf ein sehr ahnlicher ist. QPIK verzichtet auf jede theoretische 
Erklarung seiner Formel, deren Wert er darin sieht, daB sie zur Bestimmung 
der Erdalbedo aus der Helligkeit des Erdscheines dienen kann. Die Funk
tionen a und k des Phasenwinkels sind nach der Aussage des Verfassers selbst 
als unsicher anzusehen. Zu ihrer Ableitung waren bedeutende empirische 
Tageskorrektionen fUr die einzclnen Platten notwendig. 

38. Eine neue Beleuchtungstheorie des Mondes. Theoretisch hat der 
Verfasser 4 die Frage nach der Beschaffenheit der Mondoberflache eingehend 
verfolgt. Seine eigenen Beobachtungen mit einem Flachenphotometer beziehen 
sich auf typische Stellen der Kontinente und Meere. AuBer relativen Beobach
tungen der Helligkeit gleichartiger Punkte auf der Scheibe stellte er auch ab-

1 AN 221 S. 289 (1924) 
2 Zur Entwicklungsgeschichte des Mondes. Publikationen des Astrophys. Observat. 

zu Potsdam Nr. 77 (1921). 
3 Publ. de l'Observatoire Astronom. Tartu. Tome 26, Nr. 1 (1924). 
4 E. SCHOENBERG, Untersuchungen zur Theorie der Beleuchtung des Mondes usw. 

Acta Societatis Scientiarum Fennicae. Tome 50, No.9 (1925). 
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solute Beobachtungen der Helligkeit des Mondrandes zwischen den Phasen
winkeln von 0° bis 120° an. So ergab sich die Moglichkeit, den EinfluB der 
Phase abzutrennen. Verschiedene empirische Formeln wurden versucht, urn die 
relativen Helligkeiten auf der Scheibe bei verschiedenen Phasenwinkeln dar
zustellen, und als einfachste, in groBem Umfange der Phase giiltige, erweist sieh 
eine Formel von LOMMEL-SEELIGERScher Form: 

. cosi cose 
f(~ e) = bei A. = t. (43) , cosi + lcose 

Diese Formel versagt nur in der Nahe des Terminators fiir Einfallswinkel, die 
groBer sind als 75°. Es ist auch moglich, in der obigen Form die Helligkeiten 
fUr alle Phasenwinkel darzustellen, wenn man der GroBe l mit dem Phasen
winkel veranderliche Werte zuschreibt. Doch erscheint es vorteilhafter, mit 
einem konstanten Werte von l zu rechnen und die Abhangigkeit der Hellig
keiten von dem Phasenwinkel in der Form 

dq=rf(i,e}1jI(0i,)ds (44) 
zu untersuchen. Bei Hinzuziehung der Beobachtung von BARABASCHEW und 
MARKOW iiber den Helligkeitsverlauf der hellen Strahlen ergibt es sieh, daB die 
Funktion 1jI(0i,} fUr dieselben einen charakteristischen, in der Nahe der Oppo
sition scharf abfallenden Verlauf hat, wahrend fUr die iibrige Oberflache dieser 
Verlauf ein anderer, fUr Kontinente und Meere nur wenig verschiedener ist. 
Es werden also zunachst drei verschiedene Typen von Mondgebilden unter
schieden, die Kontinente, die Meere und die hellen Strahlen, die sich sowohl 
durch ihr Reflexionsvermogen in der Bestrahlungsrichtung als auch den Ver
lauf der "Schattenfunktion" 1jI(0i,} unterscheiden; ein weiteres Studium 

o~ 
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Zwecke einer genaueren Klassifikation nach qil 
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sachlieh, daB die Brauchbarkeit derFormel (43) 0:0° 10 20 30 'fO 50 60 70 80 90 110 

mit der SEELIGERSchen Form fUr f(i, e) nur Abb. 20. Der Verlauf der Funktion 
bei veranderlichem l moglich und eine Folge 1jJ (IX) • 
der besonderen Beschaffenheit der Mond-
oberflache ist. Zwei auffallende Eigentiimlichkeiten sind durch die Beschaffenheit 
der Mondoberflache zu erklaren: einerseits die gleichmaBige Helligkeit der voll
beleuchteten Mondscheibe, denn eine glatte Oberflache miiBte nach LAMBERT und 
auch nach allen experimentellen Untersuchungen an irdischen Substanzen einen 
Abfall der Helligkeit nach dem Rande zu aufweisen; andererseits der starke Ab
fall der mittleren Helligkeit mit dem Phasenwinkel. (Abb. 21). 

Wahrend zur Erklarung gleichmaBiger Helligkeit bei Vollmond die Annahme 
von Erhebungen der Oberflache ausreieht, kann die zweite Tatsache der starken 
Lichtabnahme durch dieselbe nicht erklart werden. 

Der Verfasser macht zunachst die Hypothese, die Oberflache des Mondes 
sei mit konischen Erhebungen von gleichen Offnungswinkeln gleichmaBig be-
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deckt und berechnet die Lichtverteilung auf dem Intensitiitsiiquator bei Voll
mond. J e dichter die Erhebungen und je spitzer die Kegel angenommen wer
den, desto mehr gleicht sich die Helligkeit yom Zentrum nach dem Rande zu 
aus; wenn auch keine gleichmiiBige Helligkeit erreicht werden kann, also keine 
vollstiindige Dbereinstimmung mit der Beobachtung, so konnte diese Annahme 
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bei der Unsicherheit iiber das Refle
xionsgesetz fUr die Erkliirung der rela
tiven Helligkeit bei Vollmond und auch 
bei beliebigem Phasenwinkel evtl. ge
niigen. Versucht man aber die beob
achtete Lichtabnahme des Mondrandes 
bei dieser Hypothese zu erkliiren, so 
ergibt sich sofort ihre Unmoglichkeit, 
denn die Helligkeit des Mondrandes 
muB bei kegelartigen Erhohungen von 
der Opposition an zunehmen. Diese 
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Abb. 21. Die Abnahme der Helligkeit des 
positiven Mondrandes mit wachsendem 

Phasenwinkel. 

bei we1chem die Sonne in den Zenit der 
sichtbaren Kegelmiintel kommt. Weiter 
nimmt die Helligkeit ab und sinkt 
schnell zu 0 herab, wenn die Sonne 

nur noch die Riickseiten der Kegel beleuchtet. Dies ist im vollstiindigen Wider
spruch zu den Beobachtungen. 

Ein iihnliches Resultat ergibt sich bei cler Annahme halbkugelformiger 
und kalottenformiger Erhebungen, fiir we1che die Lichtverteilung bei verschie
denen Annahmen iiber den Abstand der Erhohungen voneinander durchge
rechnet wird. Auch hier erweist es sich, daB durch die Erhohungen ein Ausgleich 
der Helligkeit yom Zentrum nach den Riindern der Vollmondscheibe eintritt, 
wenn auch vollkommene Gleichheit bei keiner Annahme iiber ihre Dichte zu 
erreichen ist, daB ferner aber die Phasenkurve des Mondrandes anfangs einen bedeu
tenden Anstieg der Helligkeit ergibt, worauf ein langsamer Abfall folgt. Wichtig 
ist hier das Nebenresultat, daB die Abnahme der Helligkeit auf der vollbeleuch
teten Scheibe im wesentlichen durch die Beleuchtung des eben en Bodens zwi
schen den Erhebungen bedingt ist, wiihrend die sichtbaren Kalotten am posi
tiven Rande des Mondes in weitem Umfange des Phasenwinkels gleichmiiBig 
hell erscheinen. Dieses ist eine Folge ihrer runden Form. 

Ganz anders gestaltet sich die Lichtverteilung auf einer Planetenscheibe, 
wenn man Vertiefungen verschiedener Form in dem ebenen Boden annimmt. Aus
gehend von den WILSINGSchen Anschauungen iiber die Entwicklungsgeschichte 
und Beschaffenheit der Mondoberfliiche, berechnet Verfasser die Beleuchtung 
bei halbkugelformigen Vertiefungen, welche fiir verschiedene Lavaformen so 
charakteristisch sind. Diese halbkugelformigen Vertiefungen auf der freien 
Oberfliiche der Lava entstehen infolge des Entweichens von Gasen in halb
fliissigem Zustande und liegen oft so dicht beieinander, daB die resultierende 
Rauheit der Oberfliiche auBerordentlich groB wird. Es erweist sich, daB die 
Helligkeiten so1cher halbkugelformigen Vertiefungen nach dem Rande einer voll
beleuchteten Planetenscheibe anwachsen, und es ist daher moglich, bei Annahme 
eines ebenen oder leicht gewolbten Bodens zwischen ihnen, die gleichmiiBige 
Helligkeit der Vollmondscheibe zu erkliiren. Auch die beobachtete Lichtvertei
lung bei anderen Phasenwinkeln bis zu 90° liiBt sich unter dense1ben Annahmen 
darstellen, ebenso wie die Abnahme der Helligkeit des Mondrandes innerhalb 
derselben Grenzen. Fiir PhasenwinkeI, die groBer sind ais 90°, erscheinen in 
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Abb. 22. Bimssteinlava unter verschiedenen Winkeln (<X) zur Beleuchtungsrichtung 
photographiert. 

allen Punkten des IntensWitsaquators bis zum Rande aIle Poren dunkel, wei! 
kein Licht aus ihnen zum Auge dringen kann. Die Lichtverteilung und die Licht
abnahme des Mondrandes sind dann von der Form der Lava zwischen den 
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Poren allein abhiingig. Da diese ganz unregelmaJ3ig ist, kann die Frage nicht 
weiter verfolgt werden, und nur eine Dberschlagsrechnung fUr die Abnahme 
der Relligkeit des Mondrandes zwischen <X = 90° und <X = 120 0 bei der Annahme 
gewolbten Bodens zwischen den Poren kann gemacht werden; diese stimmt mit 
der Beobachtung genugend uberein. Als Veranschaulichung der Lichtverluste bei 
seitlicher Beleuchtung einer porosen OberfHiche ist hier eine Abbildung von 
Bimssteinlava aus SCHOEN BERGS Abhandlung wiedergegeben (Abb. 22). 

Diese Theorie bezieht sich auf die typische Oberflache des Mondes auf 
den Kontinenten. Da die Meere nach OPIK nahezu dasselbe Reflexionsgesetz 
aufweisen, muJ3te sie auch fUr diese gelten. Zur Erkl3.rung des besonderen 
Verlaufes der Funktion 1p{<X) bei den hellen Strahlen muJ3 eine andere Form 
von Vertiefungen mit noch starkeren Lichtverlusten in nachster Nahe der 
Opposition angenommen werden. Der Verfasser verfolgt annahernd die Licht
verluste bei zylindrischen Poren und bei run den Offnungen, die in einer 
durchbrochenen Decke entstehen, und findet, daJ3 die zweite Annahme 
zur Erklarung der Phasenkurven der hellen Strahlen herangezogen werden kann. 

Diese Beleuchtungstheorie gibt also eine zureichende Erklarung fUr das 
photometrische Verhalten des Mondes und eine Bekriiftigung der WILSINGschen 
Entwicklungsgeschichte un seres Trabanten. Durch die EinfUhrung und die Ana
lyse der Schattenfunktion 1p{<X) hofft der Verfasser, eine genaue Einteilung 
verschiedener Mondgebilde nach ihrer dem Fernrohr nicht mehr zuganglichen 
Oberflachenbeschaffenheit zu ermoglichen; diese Funktion erscheint auch fur 
die Beleuchtungstheorie der anderen Planeten von Bedeutung. Wenn Plane
ten mit einer undurchsichtigen Wolkenhulle, wie Jupiter und Saturn, nach 
neueren Messungen bedeutende, von Opposition zu Opposition wechselnde 
Phasenkoeffizienten aufweisen, so liegt es nahe, auch bei ihnen die Ursache 
dafUr in Schatteneffekten zu suchen. Diese konnen aber bei Erhebungen und 
Vertiefungen nach SCHOEN BERGS Untersuchungen niemals einen so1chen Licht
ausfall bewirken, wie er zur Erklarung der Phasenkoeffizienten angenommen 
werden muJ3. In der Tat fan den P. GUTHNICKI und SCHOENBERG 2 fur Jupiter 
und Saturn Phasenkoeffizienten von 0,m015 fUr 10 Phase, was bei Jupiter bei 
der maximalen Phase von 12 0 eine Abnahme der Lichtmenge von 15 % ausmacht. 

Will man die Schattentheorie zur Erklarung 
beibehalten, so kann nur das Modell einer von 
vielen Offnungen durchbrochenen Wolkendecke 
Anwendung finden. Ein Verlauf der Funktion 
1p{<X) , wie derjenige fUr die hellen Strahlen in 
Abb. 20, mit dem sehr scharfen Abfall der 
Relligkeit in der Nahe der Opposition und der 
Konstanz von 1p (<X) fUr groJ3ere Phasenwinkel, 
wurde fUr die Totalhelligkeit in der Nahe der 
Opposition einen sehr groJ3en Phasenkoeffizien
ten ergeben. 1st der Planet dabei von einer 

Abb . 23. Lichtverluste bei kreis- Wolkenhulle umgeben, so kann diese Erschei
f6rmig en Offnungen in einer Decke. nung nur durch eine 16cherige Struktur der-

selben erklart werden, wobei die Dicke der 
Wolkenschicht verschwindend ist im Vergleich zu ihrer Rohe uber der festen 
oder flussigen Oberflache. Denkt man sich die Offnungen in den Wolken kreis
formig, wie in Abb. 23, bezeichnet ihre Rohe uber dem Boden durch h, ihren 

1 AN 206, S. 157 (1918) u. 212, S. 39 (1920). 
2 Photo Unters. uber Jupiter u . d. Saturnsystem. Annales Ac. Sc. Fennicae Serie A, 

Tome 16, S. 33. Helsinki 1921. 



Ziff.38. Eine neue Beleuchtungstheorie des Mondes. 81 

Radius durch r, so findet eine Lichtabnahme fUr den Beobachter so lange statt, 
als die Projektionen der Offnung von der Erde und von der Sonne aus noch 
einen gemeinsamen Teil haben. Der maximale Phasenwinkel, bis zu welchem 
die Lichtabnahme stattfindet, ist somitein MaB fUr das Verhiiltnis h/2r. Bei 
kreisformigen Offnungen kann der Verlauf der Lichtabnahme berechnet werden. 
Bei Dberdeckung ist der gemeinsame Teil ein Doppelsegment, dessen Flache 
gleich ist 

F = r2(2fJ - sin 2/1) , (45) 

wo 2/1 der Zentriwinkel zwischen den Schnittpunkten der Kreise ist. Be

zeichnet man cos/1 = C1 C2 = u, dann ist F = 2r2(arccosu - u y~U2). 
2r 

Dieser Ausdruck bestimmt die Lichtmenge aus einer kreisformigen Wolken
offnung bis zum Momente, in dem u = 1 wird. 

Doch diirfte sich kaum Gelegenheit bieten, bei einem Planet en den Vorgang 
der Lichtabnahme einzelner Gebilde soweit zu verfolgen, daB dadurch die 
porose Beschaffenheit seiner Oberflache genauer bestimmt werden konnte. 

Eher konnte es gelingen, gewisse Naherungswerte fUr h/2r abzuleiten. Da 
der Abstand der Zentren beider Projektionen durch die Gleichung gegeben ist: 

C1 C2 = Yh2sec2 i + h2 sec2f - 2h2 cos2 exsecisecf, 

so erhalt man nach Einfiihrung der spharischen Koordinaten OJ und 'lfJ auf 
der Planetenscheibe durch Gleichung (5) S. 63 noch die Formel 

C C _ h sin IX 

1 2 - cos 1jI cos W cos (w - IX) • 
(46) 

Fiir C1 C2 = 2r tritt kein Licht mehr aus den Offnungen, und die Kurve 'IjJ(ex) 
hat ihren Wendepunkt. Durch Einsetzung der Koordinaten des beobachteten 
Punktes und des Wertes fUr ex im Wendepunkte berechnet sich der Wert 
von h/2r. 

Es sei noch auf ein Resultat dieser Untersuchungen aufmerksam gemacht, 
das fUr das Studium der Lichtverteilung auf den Scheib en der Planeten von Bedeu
tung sein diirfte. Eine gleichmaBige oder nahezu gleichmaBige Helligkeit der Scheibe 
in Opposition ist keinBeweis fiir die Giiltigkeit des SEELIGERSchen Gesetzes, sondern 
ergibt sich auch bei Annahme des LAMBERTschen Satzes als Folge von Erhebnngen 
und Vertiefungen der Oberflache. Bei Untersuchungen iiber den EinfluB der At
mospharen auf die Lichtverteilung ist deshalb die obengenannte Annahme fiir die 
Opposition alsdie wahrscheinlichste erste Naherung fUr das Aussehen des Planet en 
ohne Atmosphare zu betrachten. Die Erhebungen und Vertiefungen auf der Ober
flache schwachen die Helligkeit des Zentrums der vollbeleuchteten Scheibe nnd 
steigern diejenige der Rander. Das Resulta,t ist, daB die mittlere Fliichenhelligkeit 
einer glatten und einer mit Erhebungen und Vertiefungen bedeckten Kugel nahezu 
dieselbe ist. Fiir Planeten, die, wie der Mond, infolge der Unebenheit ihrer Ober
flache gleiche Helligkeit auf der voll beleuchteten Scheibe zeigen, ist daher die aus 
der Oppositionshelligkeit berechnete GroBe p (Zif£. 35, Gl. 28) direkt mit dem 
Reflexionskoeffizienten in der Bestrahlungsrichtung, wie er im Laboratorium 
bestimmt wird, vergleichbar. Dagegen ist bei Planeten, fiir welche kein vollkom
mener Ausgleich der Helligkeiten auf der vollbeleuchteten Scheibe stattfindet, der 
Reflexionskoeffizient in der Bestrahlungsrichtung nur vergleichbar mit derselben 
GroBe, die wahrend der Opposition im Zentrum der Scheibe durch flachenphoto
metrische Messungen bestimmt ist. 

Handbuch der Astrophysik. II. 6 
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39. Neue Beleuchtungsformeln fUr die groBen Planeten. Nach dem 
Vorigen ist die Lichtverteilung auf einer Planetenscheibe auch bei Abwesen
heit einer Atmosphare und bei homogener Beschaffenheit der Oberflachen ein 
theoretisch nur in Ausnahmefallen zu erfassendes Problem. Durch die Anwesen
heit einer Atmosphare, welche eine lichtabsorbierende und lichtzerstreuende 
Wirkung ausubt, wird das Problem noch mehr erschwert. Es soIl weiter ge
zeigt werden, daB trotzdem das Studium der Lichtverteilung auch solcher 
Planeten, die von Atmospharen umgeben sind, unsere Kenntnis von deren Be
schaffenheit wesentlich ford ern kann. Hier solI aber nur uber die tatsachlich 
beobachtete Lichtverteilung auf den Planeten Venus, Mars, Jupiter und Saturn 
berichtet werden, sowie auch liber ihre Darstellung durch empirische Formeln, 
welche es gestatten, die in den fruheren Kapiteln definierten photometrischen 
Konstanten fUr diese Planeten auf Grund photometrischer Messungen und un
abhangig von allen Hypothesen uber das Reflexionsgesetz zu bestimmen. 

Die Messungen der Lichtverteilung auf den Oberflachen der groBen 
Planet en sind vom Verfasser 1 an den Refraktoren der Sternwarten Dorpat 
und Pulkowo ausgefUhrt. Sie bestanden aus Intensitatsvergleichen zwischen 
dem Zentrum der sichtbaren Scheibe oder sonst einem topographisch fest
gelegten und anderen ebenso definierten Punkten der Scheibe, fUr welche der 
Einfallswinkel und Reflexionswinkel des Lichtes berechnet werden konnten. 
Die Anzahl der Messungen, die bei der Kleinheit der Planetenscheibe auBerst 
schwierig waren, ist nicht groB genug, um aus den relativen Intensitaten 
die Konstanten einer vollstandigen Beleuchtungstheorie abzuleiten. Es handelte 
sich wesentlich darum, die Lichtverteilung in bequeme Formeln zu fassen; 
dabei erwies es sich, daB fUr keinen der Planeten das LAMBERTsche oder das 
SEELIGERSche Gesetz auch nur annahernd der Wirklichkeit entspricht, vielmehr 
trat eine Wirkung der Atmosphare deutlich hervor, indem die Beobachtungen 
samtlicher Planet en fUr maBige Phasenwinkel sich gut darstellen lie Ben durch 
folgende Formel fur die vom Elemente ds reflektierte Lichtmenge: 

dq = kLe<p(i)e<p(E)coSfds1jJ(ex) , (47) 

wo die Funktion cp(z) = A secz + B secz tg2 z + ... die Absorption des Lichts 
kennzeichnet, k eine Konstante und L die auf die Einheit der Oberflache der 
Atmosphare senkrecht einfallende Lichtmenge bedeutet. 1jJ(ex) ist eine vom 
Werte 1jJ(O) = 1 an abnehmende Funktion. Diese Formel setzt v oraus , daB, ab
gesehen von der absorbierenden Wirkung der Atmosphare, die Planetenscheiben 
gleichmaBig hell erscheinen wurden. Dementsprechend war auch eine Dar
steHung durch die Formel 

d q= k L (1 + It' cos i + v' cos 2 i + ... ) (1 + It' cos f + v' cos 2 e + ... ) cos e d S 1jJ( IX) 

moglich, wo an Stelle der Exponentialfunktion FouRIERsche Reihen mit iden
tischen Koeffizienten gesetzt sind. Die Helligkeiten zweier Punkte der Ober
flache bei identischem IX verhalten sich demnach wie 

h (1 + p'cosi + v'cos2i) (1 + p'COSE + )lcoS2s) 

II; = (1 + p'cosi1 + v'cos2i1) (1 + p'COSE! + v'cos2s1)' (48)' 

und aus solchen Gleichungen wurden die Koeffizienten It', v' fUr die vier groBen 
Planeten bestimmt. 

Fur die Opposition, wenn in allen Punkten der Scheibe i = e wird, ergibt 
sich eine gleichmaBig vom Zentrum aus abfallende Helligkeit 

ho = kL(1 + f./cosi + v'cos2i)2 (49) 
1 E. SCHOENBERG, On the Illumination of Planets. Publications de l'Observatoire 

Astronomique Dorpat. Tome 24 (1917). 
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und fUr das Zentrum der vollbeleuchteten Scheibe 

h5 = kL (1 + p,' + y')2. 

83 

(49 a) 

Will man die ganze von der Planetenphase reflektierte Lichtmenge bestimmen; 
so hat man den Ausdruek 

dq = kL(1 + p,'cosi + p'eos2i)(1 + p,'eosE + Y'eOs2E)dseosnp(1X-) 

liber die siehtbare Scheibe zu integrieren, was wir wieder nach der liblichen 
Transformation von i und E in die spharisehen Koordinaten 11' und w mit Hilfe 
der Gleichungen 

eosE = cos 11' cosw, 

cos i = cos 11' cos (w - <X) , 

ds = e2eoslp dlpdw 

ausfiihren wollen. Es wird 

n/2 :t/2 

q = kLe21p(<X) {(1 - Y)2f cos21pdlp feoswdw 
-n/2 IX-n/2 

n/2 n/2 

+ p, (1 - Y) f cos3 1pdlp f[COS2W(1 + cos<X) -+- sin <X sinw cosw]dw 
-n/2 <x-n/2 

n/2 n/2 

+ 21/(1 - 1") ICOS41pdlp I [cos3 w (1 + co 52 <X) + sin2 <x sin2 w cosw 
-n/2 <x-n/2 

+ 2 sin <X cos <X cos2w sinw]dw 
+,,/2 :T/2 

+ 21/p,'jcOS51pdljJ j[eos4 w(eos<x + eos2<x) 
-n/2 1X-:t/2 

+ COS3 w sinw (sin <X + sin2<x) + sin2<x sin2w eos2 w]dw 
+rr/2 n/2 

+ ft'2fCOs41pdlp j[eos3 weos1X- + cos3 wsinwsin<x]dw 
-n/2 lX-n/2 

+n/2 n/2 

+ 4Y'2jcoS61pdlp/[COS5WCOS2<x + cos3 wsin2 wsin2<x 

-:t/2 lX-n/2 } 

+ sin 2 <X sin w cos4 w] d w . 

(50) 

Die AusfUhrung der einfachen Integrationen ergibt, abgesehen von dem kon
stanten Faktor kLe2 und der Funktion 1p(<X), sechs Glieder, deren Werte mit 
I bis VI bezeichnet sind; fUr <X = 0 sind diesel ben reehts angegeben. 

I = (1 - Y')2 % (1 + cos <X) ; 

2ft'( 1 - 1/) 
II = ---3-- (1 + cos<x)[(n - <X) + sin<x]; IIo = 5P,'(1-p')n; 

III = -tY'(1 - Y')n[(1 + cos<x)(3 + cos2 <x) + sin2<xsin<xl; IIIo = 2y'(1-y')n; 
IV = 141) p,'Y'[(n - <X + sin<x)(3 cos <X + 2 cos2 <x + 1) + sin3<x]; 1Vo = "(; p,'v'n; 

Jr 11'2 p'2 
V = -8-(1 + COS<x)2; Vo = Tn; 

VI = {-y'2 n (1 + eos<x)3; V10 =i- y'2:r. 

6* 
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Verfasser hat die Werte der Konstanten ,l, v' fi.ir die groBen Planeten 
Venus, Mars, Jupiter und Saturn aus Beobachtungen der Lichtverteilung be
stimmt. Danach konnte nach der letzten Formel auch die Phasenkurve bis auf 
die Funktion V'(~) berechnet werden. Es ist das aber nur fi.ir die zwei letzten 
Planeten von Interesse, indem aus dem Vergleich der beobachteten und errech
neten Phasenkurve die Funktion V'(~) bestimmt werden kann. Fi.ir die beiden 
naheren Planeten mit der graBen Veranderlichkeit des Phasenwinkels ware eine 
solche Bestimmung von V'(~) ohne physikalisches Interesse, weil fi.ir groBe ~ 
die Voraussetzungen der Theorie sicher nicht mehr richtig sind. Wir wollen 
aber aus den Werten der Koeffizienten ti, v' und der Gesamthelligkeit qo der 
Planeten in Opposition, fi.ir welchen Moment die Konstanten fl', v' gesichert 
sind, also aus der Gesamthelligkeit und der Lichtverteilung in Opposition, den 
Reflexionskoeffizienten in der Bestrahlungsrichtung ableiten. Fi.ir diese GroBe, 
die durch direkten Vergleich der Helligkeit der Sonne mit derjenigen der Planeten
zentren in Opposition durch Messung bestimmt werden konnte, liegen keine 
Daten vor. 

Wir haben fUr die Gesamthelligkeit in Opposition bei V'(~) = 1: 

qo = kLe2n{(1 - 1")2 + }fl'(1 - v') + 21"(1 - v') + t,u'v'+ fl~2 + }V'2} 1(50') 
= kLne2/(ti, v'). 

Andererseits ist nach der BONDschen Definition der Albedo die GroBe p gleich 
dem Verhaltnis dieser Helligkeit zu derjenigen einer Kugel von derselben GroBe 
und Lage, die von jeder Flacheneinheit ihrer Oberflache ebensoviel Licht reflek
tiert, als der Planet bei normaler Inzidenz von der Sonne erhalt. Ein solcher 
Korper hat also die Helligkeit Lne2, und es ist 

p = L Qo 2 = kf(fl', t.') • :ne 

Die Helligkeit des Planetenzentrums in Opposition ist, wenn man den Reflexions
koeffizienten in der Bestrahlungsrichtung mit R bezeichnet: 

hg = kL(1 + fl'+ 1")2 = RL, 
daher 

R = k (1 + fl' + 1")2 = t (fl~ v') (1 + ,i + 1")2. 

Setzt man hier die Werte p und fl', v' fUr die 4 groBen Planeten ein, so fin
det man: 

Venus. 
Mars 
Jupiter. 
Saturn. 

RUSSELL 

P = 0,492 
P = 0,139 
P = 0,375 
P = 0,420 

SCHOENBERG 
R = 0,629 fl'=-4,25 
R = 0,244 fl'=-2,56 
R = 0,585 fl' = 1,8 
R = 0,672 /t'= 2,1 

,l = 1,135 
,,'= 0,54 
,l= ° 
,"= ° 

f (fl', v') (1 -r- fl' + v')2 

+ 3, 507 4,483 
+0,592 1,040 
+5,02 4,84 
+6,005 9,61 

Es ergeben sich fi.ir R die in der zweiten Kolumne angefi.ihrten Werte. Diese 
sind also wesentlich groBer als die Werte p, was dem Helligkeitsabfall 
nach dem Rande, der nach SCHOEN BERGS Messungen bei allen groBen Planet en 
infolge der Absorption in den Atmospharen sehr bedeutend ist, zuzuschreiben 
ist. Wie sich die gefundenen Werte R aus dem Reflexionsvermogen der Ober
flachen und der Atmospharen zusammensetzen, wird hier nicht untersucht. Die 
negativen Werte von ti bei Venus und Mars sind ein Resultat der Rechnung, die 
den AbfaH der Helligkeit zum Rande in der Form einer FOURIERSchen Reihe 
darz1.).stellen sich zur Aufgabe gestellt hatte, und es kommt ihnen kein physika-
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lischer Sinn zu. Diese beiden Planeten gestatten aber eine wesentlich griind
lichere photometrische Analyse, die zu wichtigen Aufschliissen iiber die Atmo
spharen fiihren kann. 

Die Grundlagen einer strengen Theorie der Absorptions- und Diffusions
wirkung einer einen Planet en umgebenden Atmosphare wird einem besonderen 
Abschnitt vorbehalten. 

Fiir die Reduktion photometrischer Messungen auf den Oberflachen der 
Planeten seien an dieser Stelle jene Formeln mitgeteilt, die der Verfasser fiir 
diesen Zweck abgeleitet und benutzt hat. 

40. Beziehungen zwischen den linearen Koordinaten auf einer Planeten
scheibe und dem Einfallswinkel (i) und Reflexionswinkel (f) des Lichts. 
Zur Erleichterung der Reduktionen photometrischer Messungen auf den Scheiben 
von Jupiter und Saturn, die eine bedeutendeAbplattungbesitzen, sollen hierdie 
Formeln des "Obergangs von den linearen Koordinaten. der Punkte, deren Hellig
keit bestimmt worden ist, zu den photometrischen Variablen i und e mitgeteilt 
werden. Da diese Winkel durch die Normale zur Oberflache mit den Licht
strahlen gebildet werden, so gilt es zunachst, eine Beziehung herzustellen 
zwischen den linearen Koordinaten auf der elliptischen Scheibe, welche in be
zug auf die Achsen der Ellipse gemessen sind, und den planetographischen 
Koordinaten auf der Oberflache des Ellipsoids. 

Es seien 
x, y, z die planetozentrischen rechtwinkligen Koordinaten eines Punktes F 

der Oberflache, bezogen auf den Aquator als Ebene x, y ; 
~,f}, C die geozentrischen Koordinaten desselben Punktes, die auf ein 

paralleles Achsensystem im Zentrum der Erde bezogen sind; 
r, b, lund (], fl, 2 die entsprechenden planetozentrischen und geozentrischen 

spharischen Koordinaten; 
R, B, L die geozentrischen spharischen Koordinaten des Planetenzentrums. 
Es ist dann 

~ = (] cOSflCOSA = rcosbcosl +- R cosBcosL, I 
1J = (]cosflsin2 = rcosbsinl +- RcosBsinL, 
C = (]sinfl = rsinb +- RsinB. 

(51 ) 

Richten wir die Achse x nach dem Punkte mit der Lange L, 
wir aus den obigen Formeln 

dann erhalten 

Q cosflcos (A - L) = rcosbcos(l- L) +- RcosB, I 
(]cosflsin(2 - L) = rcosbsin(l- L), 
(]sinfl = rsinb +- RsinB. 

(52) 

Es seien auf einer geozentrischen Kugel :rr; und C die Pole des irdischen 
und des Planetenaquators und P das Planetenzentrum. Die planetozentrischen 
linearen Koordinaten des Punktes F auf der Oberflache seien 

u = s sin (p - P), } 
v = s cos (p - P) , (53) 

wo P und p die Positionswinkel der kleinen Achse des Ellipsoids und des Bo
gens P F sind, dessen Lange gleich s ist. Aus dem spharischen Dreieck C F P , 
in welchem 

CP=900-B, 
PF=s, 

LCPF=p-P, 

LPCF=A- L, 
!;F = 90° - fJ 
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ist, erhalten wir 
sinssin(p - P) = COSp sin(l - L), 
sinscos(p - P) = sinpcosB - cospsinBcos(l - L), 

coss = sinpsinB + cospcosBcos(l - L). 

Multipliziert man diese Gleichungen mit e und setzt sins = s, coss = 1, so 
ergibt sich noch mit Hilfe der Gleichungen (53) 

e sins sin(p - P) = e u = rcosbsin(l- L), I 
e sins cos(P - P) = ev = rsinb cosB - rcosb cos(l- L) sinB, 

e coss = e = rsinbsinB + rcosbcos(l- L) cosB + R. 
Da auBerdem 

x = rcosbcosl, 

y = rcosbsinl, 
z = rsinb, 

o kann man die letzten Gleichungen auch in folgende Form bringen: 

eu = y cos L - x sin L , I 
ev = zcosB - (x cosL + y sinL) sinB, 

e = zsinB + (xcosL + ysinL)cosB + R; 

(54) 

(55) 

fiihrt man jetzt die reduzierte Breite y und Hinge f-£ durch die Gleichungen ein 

x = a cosf-£ COS'JI = rcosb cosl, L = tgl = tgf-£, f-£ = l, 
y= a sinf-£ cosv = r cosb sinl, oX 

z = csiny = rsinb, 
z c 

- = - tgy cosecf-£ = tgb cosed, 
y a 

wo a u.c dieHalbachsen der Planeten sind, a 
tgy=-tgb, 

c 
so erhalten die Gleichungen folgende Form: 

eu = a sinf-£ cos l' cosL - a cosf-£ COSy sinL = a COS'JI sin(f-£ - L) '} 
(56) 

ev = c siny cosB - a cos(f-£ - L) sinB COS'JI. 

Ersetzt man hier e durch R und behiilt die Bezeichnungen a und c fur ajR 
und cjR bei, so erhiilt man 

u = a COSY sin(f-£ - L), } 

v = c sin'JI cosB - a COSY cos(f-£ - L) sinB. 
(57) 

Es ist noch notig, diese Gleichungen in bezug auf die Koordinaten y und f-£ - L 
aufzulosen. Wir haben 

u2 sin2B + (v - csin'JIcosB)2 = a2 sin2Bcos2y = a2 sin2 B - a2 sin2 Bsin2 y 

oder 
sin2 y (a2 sins B + c2 COSS B) - 2vc sin'JI cosB = (as - u 2 ) sin2B - v2 , 

und wenn man 
a2 sin2 B + C2 cos2 B = a2(1 - e2 cos2 B) = k 2 (/X) 

einfiihrt, wo k das Lot ist aus dem Zentrum des Planeten auf eine Tangential
ebene zu seiner Oberfliiche, die durch das Zentrum der Erde geht, und e 
die Exzentrizitiit bedeutet, so erhiilt man weiter 

k2 sin2 'J1 - 2vc sinl' cosB = (a2 - u 2 ) sin2 B - v2 , 
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oder nach einfachen Reduktionen 

und 

WO 

( . VCeOSB)2 . ( u2 V2) ksmy - ---- = a2 sm2 B 1 - - -
k a2 k2 

. _ ~ eosB ± a sin B 'fQ 
sm v - k 2 k V\{. 

u2 v2 

Q = 1 - a2 - k2' (fJ) 

Setzt man den Wert von sinv in die zweite der Gleichungen (57) ein,so erhalt 
man definitiv folgende Ausdriicke fUr die reduzierte Breite v und Lange f-l des 
Punktes F 

COSy sin (.u - L) = ~ , I (58) 

a sinB c eosB ,/-
cosvcos(f-l - L) = -k-2-V - -k- V Q , 

wo das + Zeichen weggelassen wurde, weil es fUr die unsichtbare Seite des 
Planeten gilt. Die planetographische Breite cp ergibt sich dann aus der Glei
chung 

tgv 
tgcp = ,/_' 

r 1 - e2 
(59) 

Der EinfalIs- und der Reflexionswinkel des Lichts im Punkte F findet 
sich aus den Dreiecken: Sonne, Zenit des Punktes Fund Planetenpol einer
seits und Erde, Zenit und Planetenpol andererseits, in folgender Weise: 

cose = -sinE sinip - cosB cOSip cos(f-l - L), } 

cos i = - sin B' sin ip - cos B' cos ip cos (f-l - L') . 
(60) 

Hier sind mit L', B' die heliozentrische Lange und Breite des Planet en be
zeichnet. Wir haben also die Gleichungen (ex), ((1), (58), (59) und (60) aufzu
losen, urn von u, v zu i und e zu gelangen. 

d) Die Beleuchtung der Planetentrabanten. 
41. Die Beleuchtung eines Trabanten durch den Planeten. Die Beleuch

tungsformeln fUr Planeten gelten natiirlich auch fUr ihre Trabanten, nur wird 
man, wenn die groBte Scharfe der Berechnung verlangt wird, bei den Trabanten 
auch noch j en eLi c h t men g e in Bet r a c h t z i e hen m ii sse n, weI c h e 
ihm vom Planet en selbst zugestrahlt und dann nach der Erde 
hin reflektiert wird. Dieser Teil ist in Vergleich zu dem von der Sonne 
selbst herriihrenden sehr geringfUgig, diirfte aber fUr die scharfsten modern en 
photometrischen Messungen doch unter Umstanden nicht zu vernachlassigen sein. 
Es kann aber bei seiner Berechnung das Problem vereinfacht werden, in
dem die Mittelpunkte der vier in Betracht kommenden Himmelskorper als 
in derselben Ebene liegend angenommen und die Dimensionen derselben 1m 
Verhaltnis zu ihren Entfernungen vernachliissigt werden. Wir haben fUr die 
gesamte von dem Trabanten zur Erde reflektierte Lichtmenge Q = q' + q", 
wo q' das von der Sonne und q" das vom Planeten herriihrende Licht ist. Es sei 

ex der Phasenwinkel des Trabanten, 
ip(ex) die Phasenkurve desselben, 

LIt der Abstand des Trabanten von der Erde, 
r t sein Abstand von der Sonne, 

LI~, ~ die obigen Abstande fUr den Moment der Opposition. 
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Dann ist nach (Ziff. 33, Gl. 14) 
, o(LI~ r2)2 

q = ql LI,r, ip(IX). (1 ) 

Es sei ds ein OberWichenelement des Trabanten, welches vom Planet en Licht 
erhalt. Zu seiner Beleuchtung tragt nur ein Teil der beleuchteten Planeten

Abb.24. Die BeJeuchtung der Tra
banten. 

oberflache bei, namlich der vom Trabanten 
aus sichtbare Teil derselben, der in der Abb. 24 
hell dargestellt ist. Es sei dq die gesamte auf 
ds einfallende Lichtmenge bei senkrechter 
Inzidenz. Sie wird durch eine ahnliche Glei
chung wie (1) ausgedriickt: 

Hier ist 
(ROrO)2 

dq = dgO Rr: ip'(IX') ds. 

IX' der Phasenwinkel des Planeten in 
bezug auf den Trabanten, 

ip'(IX') die Phasenkurve des Planeten vom 
Trabanten aus gesehen, 

R der Abstand des Planeten vom Trabanten, 
Yp der Abstand der Sonne vom Planeten, 

RO, yI]" dqo dieselben Abstande und der Wert von dq bei IX' = O. 

Diejenige Lichtmenge, we1che von ds nach der Erde hin reflektiert wird und 
auf die Flacheneinheit senkrecht auffallt, ist aber 

d q" = C ~; F(i, e, IX), 
I 

wo C die Reflexionskonstante der Trabantenoberflache, i der Inzidenzwinkel 
der vom Planeten auf das Trabantenelement gelangenden Strahlen und e der 
Reflexionswinkel nach der Erde sind. 

Dber die Form des Reflexionsgesetzes der Trabantenoberflache ist nichts 
bekannt, und bei der Kleinheit der Trabantenscheiben kann man auch in Zu
kunft keine Aufklarung dariiber erwarten. Bei der Kleinheit der ganzen Kom
ponente rt' wird es aber gestattet sein, eine bekannte einfache Formel fUr F(i, e, IX) 
einzusetzen, etwa die LAMBERTsche f(i, e) = cosi COSE. Es wird dann, wenn Al 
die LAMBERTsche Albedo bedeutet, 

dq" = ~1 ~~o(~O~rip'(IX')COSiCOseds = kcosicoseds, 

wo k den von i und I' unabhangigen Faktor bedeutet. 
Urn die gesamte Lichtmenge q" zu erhalten, ist iiber die ganze vom Planeten 
beleuchtete und von der Erde sichtbare Oberflache des Trabanten zu inte
grieren. Fiihrt man wieder die Integrationsvariablen '!/' und w ein, die auf dem 
Intensitatsaquator des Trabanten vom Gegenpunkte der Erde, als Anfangs
punkte der Langen w, gerechnet sind, so hat man die Beziehungen 

COSe = cos,!/, cosw, 

cosi = cos,!/, cos[.71 - (IX' - IX) - w], 

ds = ri cos '!/' dw d,!/" 

wo e der Halbmesser des Trabanten ist. 
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Die Integrationsgrenzen fUr 1iJ sind 

~ - (rx' - rx) und ~. Wir haben also 

7C d 7C fUr w sind diesel ben 2 un 2' 

+71. /2 :t/2 

q" = k e2 J cos3 1jJ dlfJ J cos w cos [n - (rx' - rx) - w] d w 
-;-</2 ",/2-(",'-,,) 

= i kri [sin {IX' - rx) - (rx' - rx) cos (rx' - rx)]. 
2 

Bezeichnet man noch ~~ durch sin2ot, wo also 0t der scheinbare Halbmesser 
Ll02 

des Trabanten von der Erde ist, und setzt statt dqo den Wert qg R;' wo qg die 
° vom Planet en in Opposition auf die Flacheneinheit der Erdoberflache einfallende 

Lichtmenge ist, so hat man 
2 A (LIO rO)' 2 

q" = 3 -;;- sin20tqg J:. r: gJ'(rx') [sin{rx' - rx) - (rx' - rx) cos(rx' - IX)] . (2) 

Der Wert von q" muB wegen des Faktors sin20t fUr aIle Trabanten sehr klein 
bleiben; es wird deshalb auch die Unsicherheit tiber die Phasenkurve gJ'(rx') , 
fUr die man einen aus den bekannten Phasenkurven des Mondes, der Venus 
und des Mars geschatzten Wert einsetzen muB, von geringer Bedeutung sein. 
Ersetzt man noch in (1) und (2) q? und qg, die Lichtmengen vom Trabanten 
und vom Planeten in Opposition, durch ft = MUnsin2S und qg = MUnsin2S, 
wo die Bedeutung von M und 5 diesel be ist wie auf Seite 69 und benutzt die 
dart befindliche Gleichung (28), urn M~ und Mg zu eliminieren, so erhalt man 

q' = PJnsin20tsin2scp(rx), 1 
q" = i Ad' J ~: sin20t sin2s' sin2 Op gJ'(rx')[sin (rx' - rx)- (rx' - rx) cos(rx' _ . rx)] 0) 

Q=q'+q". 

Hier sind p und p' die BONDschen Reftexionskoeffizienten des Trabanten und 
des Planeten, J die Intensitat der Sonnenstrahlung, op der scheinbare Halbmesser 
des Planeten von der Erde aus, s und s' die scheinbaren Halbmesser der 
Sonne, vom Trabanten und vom Planeten aus gesehen. 

42. Berechnung des aschfarbenen Mondlichts. Bekanntlich erscheint der 
von der Sonne nicht beleuchtete Teil der Mondscheibe bei groBen Phasen
winkeln nicht ganz dunkel, sondern in 
einem schwachen Lichte, welches den 
Namen des aschfarbenen Mondlichts tragt. S 

Es riihrt von der Beleuchtung der Nacht
seite des Mondes durch die Erde her, welche 
zu jener Zeit vom Monde aus nahezu vall 
beleuchtet erscheint. Die Beobachtung 
der Helligkeit dieses Erdscheins ist des
halb von groBer Bedeutung, weil sich aus 
ihr die Albedo der Erde bestimmen laBt. 

Wir denken uns wieder die Sonnen
strahlen parallel auf Erde und Mond auf
fallend. In Abb. 25 ist IX der Phasen- Abb. 25· Die Beleuchtung des Erdmondes. 

winkel des Mondes und n - IX der 
Phasenwinkel der Erde in bezug auf den Mond. Der Bogen cd bezeichnet den 
von der Erde sichtbaren beleuchteten Teil des Mondes, de den von aschfarbenem 
Lichte beleuchteten Teil der MondoberWiche; dieses Licht riihrt von dem Teile 
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der beleuchteten Erde her, welcher durch den Bogen ba bezeichnet ist. Wir 
fiihren weiter die Bezeichnungen ein: 

!p'(<X) die Phasenkurve der Erde vom Monde aus gesehen, 
(J' der Halbmesser der Erde vom Monde aus, 
5 der Halbmesser der Sonne von der Erde aus, 
p und P' die BONDschen Reflexionskoeffizienten des Mondes und der Erde, 
,j der Abstand des Mondes von der Erde, 
R der Abstand der Erde von der Sonne. 
Wenn dq die Lichtmenge ist, welche von der gesamten Erdphase auf ein 

Oberflachenelement ds des Mondes senkrecht auffaIlt, so hat man, wenn der 
Index 0 Oppositionswerte kennzeichnet, die Gleichung 

d d R~.1~ '( )d q = qo R2 if2 !P n - <X S 

und bei Benutzung der Beziehungen auf Seite 69, wie oben bei der Ableitung 
der Gleichung (3), 

dq = f n p' sin2 5 sin2 (J' !p' (n - eX) ds . 

Diese Gleichung nimmt die Form an: 

dql = f f A{ sin2 5 sin2(J' (sin <X -. <X cos eX) ds 

fUr das LAMBERTsche und 

dq2 = {-n f A~ sin25 sin2 (J' {1 - cos ~ cotg ; In cotg (45° - :)} 

(4) 

fUr das SEELIGERSche Gesetz, wenn A~ und A; die entsprechenden Albedowerte 
der Erde bedeuten. 

Diejenige Lichtmenge dq', welche von diesem Elemente ds nach der Erde 
(senkrecht auf die Flacheneinheit) zuriickgeworfen wird, ist 

dq' = ;2F(i, e, <X) dq, 

wo peine Reflexionskonstante bedeutet, oder nach LAMBERT 

d' Al . d ql = .12 n cost COSe ql' 
und nach SEELIGER 

d '-~ cosiCOSe d 
q2 - .12n cosi + CaSe q2' 

wo i und e der Einfalls- und Reflexionswinkel des Lichts fUr das Element ds 
und Al und A2 die LAMBERTsche resp. SEELIGERSche Albedo des Mondes ist. 
Fur das aschfarbene Licht muS aber i = e fUr aIle Punkte sein, also <X = 0; 
man erhalt nach Einfiihrung der spharischen Koordinaten 'IjJ, W, die von 
dem Intensitatsaquator des Mondes und dem Gegenpunkte der Erde wie iiblich 
gerechnet sind, folgende Gleichungen fur dq': 

2 

dq' = f!' np'~2 sin25 sin2(J'!p' (n - <X) F (i, i, 0) d W d'lfl cos'IjJ , 

dq{ = ~ f AIA~ e,22 sin25 sin2 (J' (sin eX - <X cos <X) cos3'IjJ cos2w dw d'IjJ, 
3n LJ 

d '- 1 fA A' e2 
. 25 . 2 ' q2 - ""4 2 2 LJ2 sm sm (J X 

(5) 

X {1 - cos o.-cotg-~ln cotg(450-~)}coS2'IjJCOSWdWd'IjJ. 
2 2 , 4 
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Urn die gesamte vom aschfarbenen Lichte herruhrende Lichtmenge zu erhalten, 
muss en diese Ausdrucke fiber den dunklen Teil der sichtbaren MondoberfHiche 

integriert werden. Die Grenzen der Integration sind fUr 1jJ: 

fUr w: -(~ - ;)und +; : 2 und + ~, 

"/2 "/2 

if = It;, np' sin20 sin25 sin2 0' q/ (n - eX) I I F (i, i, 0) coS1jJ d1jJdw , 

-:r!2 "/2-ex 
nach LAMBERT: 

q~ = -±- J Al Al sin2 a sin2 5 sin2 0' (sin eX - eX cos eX) (eX - sin ~ cos ex.) , 
9.n 

nach SEELIGER: 

q~ = ; JA2A~sin2asin2Ssin20' 

{1 - cos ~ cotg ~ In cotg(45°- :)}(1 - cosex.), 

(6) 

2 

wo noch der scheinbare Radius des Mondes durch sin2 0 = ~2 eingefUhrt worden ist. 

Es ist aber bisher unmoglich gewesen, aus photometrischen Beobachtungen der 
Liehtstarke der Mondphasen den geringen Anteil des aschfarbenen Liehts von 
demjenigen der Mondsiehel zu trennen, weshalb auch keine Bestimmung der 
Albedo der Erde auf diesem Wege moglich war. Dagegen ist es wohl moglich, 
durch flachenphotometrische Messungen die Lichtstarke gleiehartiger Mond
gebilde auf der Mondsichel und auf dem vom aschfarbenen Lichte beleuchteten 
Teile miteinander zu vergleichen und die gemessenen Helligkeitsverhaltnisse zur 
Bestimmung der Albedo zu benutzen. Derartige Messungen hat bereits ZOLLNER 
angestellt, und sie sind in neuerer Zeit vielfach wiederholt worden. Man erhalt 
die Flachenhelligkeit des Oberflachenelements ds nach Division der Lichtmenge 

dq' durch die scheinbare GroBe desselben ds ;~se. Wir haben daher fUr einen 

Punkt mit den Koordinaten 1jJ und w die Helligkeit: 

h' dq'LJ2 J' . 25 . 2 "( )F(' . ) = 2 2 d d = p,np sm sm orp n-eX t,t,O sec1jJsecw, 
(! cos 1fJ cosw 1fJ W 

hi = = 32.nJAIAisin25sin20'(sinex. - cx.coseX)cos1jJCOSW, 

= : JA2A~sin25sin20' X h~= 
(7) 

X {1 - cos ~ cotg ~ lncotg (45 0
- :)} .. 

Weder das LAMBERTsche noch das SEELIGERSche Gesetz entsprechen fUr die Mond
oberflache der Wirklichkeit, wenn auch die von dem letzteren geforderte gleich
fOrmige Helligkeit der Vollmondscheibe und des aschfarbenen Lichts erfullt ist; 
die fur die typische Mondoberflache empirisch bestimmte Funktion F(i, c, cx.) secc 
ist fur Vollmond, also auch fUr den Erdschein, eine Konstante (F (i, i, 0) seci = C) . 

Man wird deshalb nur die allgemeine erste Form der obigen Gleiehungen 
benutzen konnen, muB dabei aber zweierlei beachten. 

Einerseits durfen nur Teile der Mondoberflache verglichen werden mit 
gleichen Reflexionskoeffizienten p, etwa zwei Stellen desselben Meeres, die durch 
den Terminator getrennt sind, oder fiberhaupt gleichartige Stellen der typischen 
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OberfHiche. Andererseits ist darauf zu achten, daB die auf der hellen Sichel 
gemessene Stelle in angemessener Weise auf ihre Vollmondhelligkeit reduziert 
wird. Das geschieht mit Anwendung der LAMBERTschen oder SEELIGERSchen 
Formel nur in sehr angenaherter Weise, sicherer ist es, dazu fUr die typischen 
Stellen die empirische Kurve (Abb. 21), fUr hervortretende Stellen aber be
sondere durch Beobachtungen bestimmte Reduktionen zu benutzen. Es 
seien die Winkel i, e, ljJ, w fUr die auf dem dunklen Teile des Mondes gemessene 
Stelle mit dem Index I gekennzeichnet. Man hat fUr die Helligkeit auf der 
Sichel, wenn man den Sonnenradius vom Monde aus ebenfalls gleich 5 setzt, 
h = ht n sin2 5 F(i, e, lX) sece, und die Formeln (36), S. 73, daher wird 

h' p' sin2(j '1/ (;;r; - a) C 
T . Fij, E, a) secE-

2Ai sin2(jl(sina - a cosa) cOS1p/COSW' 

(8) 
3;;r;cos1pcos(w - a) 

A~sin2(j/{1 - cos % cotg ~ Incotg(45°-~.)} 

2 [ 1 + tang ~ tang (w- ~)] 
Die Konstante C wirdl, wenn F(i, e, lX) fUr lX = 0 der Einheit gleichgesetzt 
wird. Fur gl (lX), die Phasenkurve der Erde, muB ein Mittelwert derselben 
Funktion fUr Venus und Mars oder fur Venus und Mond eingesetzt werden. Auf 
diese Weise bestimmt man nach der erst en Gleichung den BONDschen Reflexions
koeffizienten p', nach den anderen beiden die LAMBERTsche oder die SEELIGER
sche Albedo der Erde. Dehnt man die Beobachtungen auf viele Punkte aus, 
so kann der durch die Unsicherheit der Reflexionskoeffizienten und der Phasen
kurven bedingte Fehler beliebig abgeschwacht werden. 

43. Der EinfluB des Himmelsgrundes. Bei derartigen Messungen tritt 
aber eine andere Schwierigkeit auf, welche die Resultate in hohem Grade be
einfluBt, das ist die zur Helligkeit des aschfarbenen Lichtes hinzutretende 
Helligkeit des Himmelsgrundes, die durch die Nahe der hellbeleuchteten Sichel 
hervorgerufen ist. Bestimmte allgemeingultige Formeln fur die Helligkeit des 
Himmelsgrundes in der Nahe der leuchtenden Mondsichellassen sich nicht auf
stellen, denn sie ist in hohem Grade von den atmospharischen Bedingungen ab
hangig, auBerdem verschieden fUr jedes Instrument, mit weIchem die Messungen 
ausgefUhrt werden. Es wird deshalb zweckmaBig sein, neb en den Messungen 
des Himmelsgrundes in der Nahe und auBerhalb des dunklen Randes mit dem
selben Instrumente eine Untersuchung der Lichtabnahme des Himmelsgrundes 
in verschieden~n Abstanden vom Rande bei Vollmond auszufuhren und fur 
die dafUr erhaltene Kurve einen analytischen Ausdruck in Form einer Funktion des 
Abstandes yom Zentrum der Scheibe !(r) zu suchen. Dieselbe Form der Funktion 
kann dann fUr die Erleuchtung eines Flachenelements d a der Sichel durchein anderes 
angenommen werden, wobei an Stelle von r der Abstand der beiden Elemente 
tritt. Dann ist die tot ale Beleuchtung im Punkte A durch die gesamte Sichel 

J= jj!(r)da, (9) 
2: 

wo das Integral sich uber aIle Elemente der Sichel erstreckt. Man kann hier 
die Helligkeiten auf der Sichel entweder konstant annehmen oder auch ihre 
aus speziellen Untersuchungen bekannten Werte einsetzen. 1m ersteren FaIle 
ist also mit einer mittleren HeIligkeit der Sichel, weIche aus der Phasenkurve 
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des Mondes leicht zu erhalten ist, zu rechnen. FESSENKOW 1, der diese Methode 

angewandt hat, fand fUr fer) die Form fer) = ~b 2. Nach EinfUhrung polarer 
a + r 

Koordinaten e und cp fUr d s mit dem Anfangspunkt 0 im Zentrum des Mondes 
und wenn cp von 0 A aus gezahlt wird, erhalt man r2 = e2 + t52 - 2 e t5 cos cp, 
wo 0 = ~A. Mit den ausgerechneten Werten des Integrals 

R::r: 

-.2f( ededtp 
J - . a + b(e2 + ~2 - 2e~cos!p) ( 10) 

o 0 

und den beobachteten Helligkeiten des Himmelsgrundes bei Vollmond berechnet 

FESSENKOW die Werte der Konstanten k = ~; hierauf konnen die an jedem 
a 

Abend auBerhalb des dunklen Randes gemessenen Helligkeiten auf Helligkeiten 
innerhalb desselben umgerechnet werden. Wegen Einzelheiten muB auf die 
zitierte Abhandlung hingewiesen werden. 

Diese Methode ist wesentlich genauer als die iibliche Methode, die Hellig
keit des Himmelsgrundes auf dem dunklen Teile des Mondes gleich derjenigen 
auBerhalb desselben anzunehmen. 

44. Die Verfinsterungen der ]upitertrabanten. Die Beobachtungen der 
Verfinsterungen der Jupitertrabanten haben in der Astronomie eine grund
legende Bedeutung gehabt. Bekanntlich bieten sie ein vorziigliches Mittel zur 
Bestimmung der Koordinaten der Trabanten; sie liegen den LAPLAcEschen und 
DELAMBREschen Bahnkonstanten derselben zugrunde. Durch die beriihmte Be
stimmung der Lichtgeschwindigkeit von O. ROEMER ergaben sie einen Wert der 
Sonnenparallaxe; in friiheren Zeiten haben sie auch als Lichtsignale fUr Langen
bestimmungen zur See und in unerforschten Gegenden vorziigliche Dienste ge
leistet. Das Problem der Verfinsterung eines Trabanten ist eine Aufgabe der 
theoretischen Photometrie, denn die Verfinsterung tritt nicht moment an ein, 
sondern nimmt den betrachtlichen Zeitraum von 4 Minuten bis zu 1/4 Stunde 
in Anspruch, in welcher Zeit sich der Planetenschatten iiber die Scheibe des 
Trabanten schiebt. Die Fixierung des Momentes der vollstandigen Verfinsterung 
ist in hohem Grade von der Starke des Fernrohrs und den atmospharischen Be
dingungen abhangig, die des Beginns derselben von der Scharfe der Beobachtung. 
Es ist daher von groBer Bedeutung, die Helligkeitsabnahme des Trabanten 
wahrend der Verfinsterung zu berechnen und die Beobachtungen auf mog
lichst viele Momente der Verfinsterung auszudehnen. Dann wird es moglich, aus 
jeder der beobachteten Helligkeiten den Moment des Beginnes, des Endes oder 
der :Mitte der Finsternis zu berechnen, wodurch die Genauigkeit wesentlich 
vergroBert wird. PICKERING2 hat diese Idee am nachdriicklichsten verfolgt und 
durch eine groBe Beobachtungsreihe, die an der Harvard-Sternwarte ausgefUhrt 
worden ist und jetzt bearbeitet vorliegt 3, fruchtbar gemacht; CORNU 4 hat das 
Verdienst der Prioritat in dieser Frage; er hat auch als erster darauf aufmerk
sam gemacht, daB die Helligkeit des Trabanten sich urn die Mitte der Ver
finsterung am schnellsten andern muS, weshalb die Beobachtungen tunlichst 
urn diesen Moment zu gruppieren sind. Ein von ihm gebautes einfaches Photo
meter fUr den genannten speziellen Zweck scheint nur wenig zur Anwendung 
gekommen zu sein. 

1 Determination de l'albedo de la terre. Publication de l'Observatoire Astrono
mique de l'Universite de Kharkow Nr. 7 (1915). 

2 Annual Report of the Director of the Harvard College Observ. for the Year 1878. 
3 Harv Ann 52 Part II (1909); R. A. SAMPSON, A Discussion of the Eclipses of 

Jupiter's Satellites. 1878-1903. 4 C R 96, S. 1690 und 1815 (1883). 
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Bei der Berechnung der Verfinsterungskurve muB eine bestimmte An
nahme iiber die Helligkeitsverteilung auf der Trabantenscheibe gemacht werden. 

OBRECHT l hat die Aufgabe fiir den Fall gleicher Helligkeit auf der Scheibe 
des Trabanten gelast, V. WELLMANN 2 und E. ANDING3 fiir den Fall des LAMBERT
schen Gesetzes. Die strenge Lasung der Aufgabe fiihrt zu recht komplizierten 
Entwicklungen, die hier in der Gesamtheit wiederzugeben uns zu weit fiihren 
wiirde. Beobachtungen der Verfinsterungskurven mit Anwendung moderner 
photometrischer Methoden werden freilich eine strenge Reduktion erfordern, wie 
sie in den genannten Abhandlungen gegeben ist. Sie werden voraussichtlich 
auch die Frage entscheiden, welcher Annahme iiber das Reflexionsgesetz der 
Vorzug zu geben ist. Die bisher beobachteten Verfinsterungskurven sind fiir 
diesen Zweck nicht geniigend genau. Wir begniigen uns mit einer Darstellung 
der Theorie, wie sie fiir die bisherigen Beobachtungen vollkommen geniigt, mit 
einer Angabe der Fehlergrenzen. 

Die Aufgabe selbst HiBt sich folgendermaBen formulieren: Ein Jupiter
trabant tritt in den Schatten seines Planet en ; dabei wird allmahlich ein immer 
graBerer Teil seiner Scheibe verfinstert, bis er zuletzt ganz unsichtbar wird. 
Es betragt die Dauer der Verfinsterung 

bei dem erst en Trabanten 4m 195 

zweiten Sill 325 
dritten 11m 21 5 

vierten 16m 275 

Es soIl nun die Helligkeitsabnahme des Trabanten als Funktion der Zeit er
mittelt werden. Die Helligkeiten wollen wir in Einheiten der Helligkeit Qo 
des unverfinsterten Trabanten ausdriicken. 

Streng genommen miiBte man auf die Bewegungsverhaltnisse im Jupiter
system Riicksicht nehmen. Bei der kurzen Dauer der Verfinsterung entsteht 
aber kein merklicher Fehler, wenn man die Bewegung der Schattengrenze auf 
dem Trabanten der Zeit proportional annimmt. Des weiteren kann die Ab
plattung der Schattengrenze, deren EinfluB immer kleiner bleibt als 0,0009 Qo , 
vernachlassigt werden4• Wie aus OBRECHTS Tabellen zu ersehen, ist auch der 
EinfluB der Kriimmung der Schattengrenze von geringem Betrage; er erreicht 
nur beim 4. Trabanten im Grenzfalle 0,022 und bleibt fiir die drei anderen immer 
kleiner als 0,007, darf also von uns vernachlassigt werden, so daB die Schatten~ 
grenze als geradlinig durch die Tangentialebene zur Jupiteroberflache bestimmt 
werden kann. Bei dem geringen Winkelhalbmesser der Sonne aus Jupiter
abstand (3') erweist sich auch die Wirkung des Halbschattens von sehr geringem 
Betrage, nach OBRECHT ist sie immer kleiner als 0,001; sie kann also auch 
unberiicksichtigt bleiben; somit wird die Sonne als punktfarmig betrachtet 
und die Schattengrenze durch die Tangentialebene, die durch sie und die als 
Kugel angenommene Oberflache des Planet en in dem Punkte, wo der Trabant 
ein- oder austritt, bestimmt. Es ist von Wichtigkeit, hierbei zu bemerken, daB 
eine solche vereinfachte Behandlung des Problems, die nachweislich fUr die Be
obachtungsgenauigkeit geniigt, soweit die Trabanten als Kugeln anzusehen 
sind, eine Frage ganz offen laBt, namlich den EinfluB der Atmosphare des 
Jupiter; dieser EinfluB kann aber tatsachlich auf den Verlauf der Verfinsterungs
kurve zu Anfang und am Ende derselben von wesentlicher Bedeutung sein, 

1 Etudes sur les eclipses des satellites de Jupiter. Paris 1884. 
2 Zur Photometrie der Jupiterstrabanten. Diss. Erlangen 1887. 
3 Photometrische Untersuchungen liber die Jupiterstrabanten. Preisschrift. lVIlinchen 

1889. 
4 WELLMANN, I. C. S. 11. 
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worauf wir spater noch zuriickkommen wollen. Wir wollen auch noch vom 
EinfluB der Phase, die bei Jupiter 12° nicht iibersteigt, in dieser Betrachtung 
ganz absehen, weil die dadurch verursachte Korrektion nach OBRECHT 
ebenfaIls immer kleiner ist als 0,01. 

Unter diesen Umstanden reduziert sich das ganze Problem auf folgende 
Aufgabe: Es soIl die Helligkeitsabnahme einer beleuchteten Kreisscheibe er
mittelt werden, wenn dieselbe von einem mit gleichfi:irmiger Geschwindigkeit 
iiber sie hinweggehenden, geradlinig begrenzten dunklen Schirme bedeckt wird. 

Es sei der Radius der Scheibe gleich r, und der kiirzeste Abstand der 
Schattengrenze vomMittelpunkte sei a. Wir legen ein rechtwinkligesKoordinaten
system durch dasZentrum der Scheibe, die Y -Achse parallel zur Schattengrenze. Die 
scheinbare HeIligkeit eines Flachenelementes dx dy ist eine Funktion des Abstandes. 
vom Zentrum e. Die zum Beobachter vom Elemente dxdy gelangende Licht
menge ist somit 

dq = kF(e)dxdy, 

wo k eine Konstante ist und die Funktion F, die von dem Beleuchtungsgesetz 
abhangt, zunachst noch unbestimmt gelassen wird. Die gesamte Lichtmenge ist 
bei einem Abstande a der Schattengrenze vom Zentrum, falls mehr als die 
Halfte der Scheibe beleuchtet ist, 

, f,·-x· 

Q = 2k f f F(e)dxdy, (11) 
-a 0 

wo 
e = VX2 + y2. 

Wir nehmen jetzt an, daB die Lichtverteilung auf der voll beleuchteten Scheibe 
dem LAMBERTschen Gesetze entspricht. Die scheinbare Helligkeit ist dann dem 
Kosinus des Einfallswinkels i auf die Oberflache der Kugel proportional, oder-

da sin i = R , so ist die vom Punkte x, y reflektierte Lichtmenge: 
r 

/ %2 + y2 
dq = kcosidxdy = k 111 - -r-z-dxdy 

und die gesamte Lichtmenge 
r f,.-x· 

Q = 2k IdxI r'1 _ %z ~ yZ dy. (12) 
-a 0 

%z 1 
Setzt man 1 - 2 = b und 2" = c, so wird r r 

l'r'-x' f,'-x' f 1/ %2+y2 f [1 T"·' b . lie ]y=v,'-xi , r' 1- -r-2-dy = yb - cy2 dy = "2;yyb - cy2 +;yc arCSlll r)bY y=o 
o 0 

Somit ergibt sich 

(13} 

-a 
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Bei ganz unbedeckter Scheibe wird a = r, und man erhalt die Lichtmenge: 

Q =~knr2. 
o 3 ' 

durch Division von (13) und (14) ergibt sich dann endlich: 

Q 1 3 a 1 a3 

g;='2+4r -4ra 
oder, wenn man die Bezeichnung a: r = cosg; einfUhrt: 

( 14) 

Q 1 3 1 3 -Q-;; = -2 + 4cosg; - 4 cos g;. (15) 

Diese Gleichung gibt also die Helligkeit in Einheiten der voUen Helligkeit 
vor Beginn der Verfinsterung als Funktion des Abstandes a, und da 
dieser proportional der Zeit ist, als Funktion der Zeit. Man sieht auch, 

daB fUr a = 0, also die Mitte der Verfinsterung, -QQ- = ~, die Lichtstarke also 
o 2 

auf die Halfte herabgesunken ist. Dieses war bei der konzentrischen Vertei
lung der Helligkeit im voraus zu erwarten. 

1st die Schattengrenze uber die Mitte der Scheibe hinausgeruckt, so erhalt 
man die entsprechenden Helligkeitswerte, wenn man in den Formeln (13) und 
(15) a negativ rechnet. 

FurdasLoMMEL-SEELIGERSche und das EULERsche Reflexionsgesetz, die beide 
gleichmaBige Helligkeit der voU beleuchteten Scheibe ergeben, ist die Berech
nung der Verfinsterungskurve noch einfacher. Es ist dann in (11) F(e) gleich 1 
zu setzen, worauf sich sofort ergibt 

T l'r'-xlli ,. 

Q = 2kIdx Idy = 2kIyr2 - x2 dx. 
--a 0 -a 

Nach AusfUhrung der einfachen Integration hat man 

Q = k [xl"r2 - x2 + r2 arcsin ~l::r_c; 
oder wenn man wieder·~ = cos g; setzt: 

r 

Q = kr2 {n + sing; cosg; - g;}. 
Fur die Helligkeit der unbedeckten Scheibe folgt bei a = r: 

Qo = knr2, 
somit erhalt man fUr die Verfinsterungskurve: 

Q n - g; + sing; cos!}" 
g; ;r 

(16) 

(17) 

(18) 

Der VerIauf der Lichtkurven nach (15) und (18) ist hier in einer TabeUe nach 
dem Argument cosg; zusammengestellt. 

Tabelle 9. 

air 
QIQ. QIQo II air QIQo ~II QIQo 

-L~MB~~;r S~~LIGER air 
LAMBERT SEELIGER II i~M;~;;rS;E~~ER air LAMBERT SEELIGER 

1,0 1,000 711,0°°19 0,5 0,8446010,8045611 0,00,50° 75 0,5°°64 :-0,5 0,156 52 0,1 96 54 
0,9 0,993 21 0,981 33 0,4 0,7846610,7486°1,-0,1 0,425 73 OA36 63 1-0,6 0,104 43 0,142 48 
0,8 0,972 33 0,948 42 0,3 0,71870°,68861 -0,2 0,352 70 0,373 61 1-0,7 0,061 33 0,094 42 
0,7 0,939 43 0,90648 0,2 0,648 73 0,627631-0,3 0,282 66 0,312601-0,8 0,028 21 0,052 33 
0,6 0,896 52 0,8585411°,1 0,575 75 0,564 64 \-0.4 0,216 60 0.252561-0,9 0,007 7 0,019 19 
0,5 0,844 0,804 0,0 0.500 0,500 11-0.5 0,156 0,196 -1,0 0,000 0,000 
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Beide Kurven haben das Charakteristische, daB ihre Ordinaten sich urn die 
Mitte der Verfinsterung am schnellsten und dabei der Zeit proportional andern, 
denn beide Kurven haben fUr a = 0 ihren Wendepunkt. Dieses folgt unmittel
bar aus den Gleichungen (13) und (17), wenn man den zweiten Differential
quotienten nach a bildet. In der Tat ergibt die Gleichung (13) 

d2 Q akn 
da2 = -~r 

Aus der Gleichung (17) erhiilt man ebenso 

d2 Q -~ 
da2 ¥r2_a2' 

und beide Werte von :2S werden 0 fiir a = 0 . 

SEELIGER hat allgemein gezeigt, daB fiir jede Form der Funktion 
F( f x2 + y2) dieselbe Eigenschaft erhalten bleibt. In der Tat erhiilt man aus 
Gleichung (11) 

V.'-a· 

~~ = 2k J F(ya2 + y2) dy 
o 

und nach nochmaliger Differentiation 

d2Q = 2kj- aF(r) :f"'aa~(Va2-+ y2) d ). (19) 
d a2 yrc a2 . a a y 

o 
Da aber 

of(t'a2+ y2) of(ya2 + y2) of(t'a2+ y2) 
oa = 2a -~o~(~a2-) - = 2a -o-;C-("'"a';-2 +- y2) , 

so erhiilt man, wenn die Variable a2 + y2 = $2 
~d; 

dy = y~2_ a2 

und weiter 

eingefiihrt wird. 

of(yTR) d = 2a of(~ _;_ d~ = a of(~) ~ = a F'(;) d~ 
oa . y O(~2) y~2 _ a2 o~ y;2 _ a2 y;2 _ a2 . 

Setzt man diesen Wert in die Gleichung (19) ein und beachtet die Integrations
grenzen fUr ~, we1che r und a werden, so erhalt man 

Dieser Ausdruck verschwindet fiir a = 0, und es ist deshalb dieser Punkt unter 
allen Umstanden ein Wendepunkt, wenn auch, wie SEELIGER nachweist, nicht 
immer der einzige bei einer beliebigen Form der Funktion F. 

Dieser Umstand macht es von vornherein zur natiirlichen Forderung, aIle 
Beobachtungen des Verfinsterungsvorgangs auf den Moment zu reduzieren, wo 
der Trabant die Halfte seiner unverfinsterten Lichtstarke besitzt, weil dieser 
Moment sich am sichersten bestimmen lassen muB und auch geometrisch streng 
definiert ist. 

Der Zeitraum zwischen Anfang und Mitte der Verfinsterung ergibt den 
Wert des Halbmessers des Trabanten. Die Bestimmung des Anfangsmoments 
der Verfinsterung ist aber sehr schwierig, und auch der Verlauf der Verfinste
rungskurve ist hier theoretisch unm6glich festzulegen. 

Handbuch der Astrophysik. II. 7 
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Abgesehen von der Unsicherheit tiber die Helligkeit des Randes, die durch 
das unbekannte Reflexionsgesetz bedingt ist, treten hier als komplizierende 
Umstiinde aIle diejenigen Erscheinungen auf, die bei Mondfinsternissen zu der 
Veriinderung des Erdschattens im positiven oder negativen Sinne mitwirken 
und einerseits durch den EinfluB der Atmosphiire des schattenwerfenden Pla
neten bedingt sind, anderseits durch physiologische Ursachen, die wir am SchluB 
dieses Abschnittes (Ziff. 47) noch besprechen werden. 

Wegen der prinzipiellen Wichtigkeit, welche die Frage iiber den EinfluB der 
Atmosphiire eines Planeten auf die Lage seiner Schattengrenze fUr die richtige 
Deutung der photometrischen Erscheinungen bei Finsternissen besitzt, solIen 
die Betrachtungen, die SEELIGER1 iiber diesen Gegenstand angestellt hat, hier 
angefUhrt werden; wenn dieselben auch mehr prinzipieller Natur sind und 
keine Moglichkeit einer strengen Durchrechnung bieten, so sind sie trotzdem 
geeignet, auch auf diejenigen Unstimmigkeiten, welche die Beobachtungen der 
Jupitertrabanten ergeben haben, einiges Licht zu werfen. 

45. tiber den EinfluB einer Atmosphare auf die Lage des Kernschattens 
eines Planeten. Wir denken uns einen Lichtstrahl, der vom Punkte S der 
Sonnenoberfliiche ausgeht, die Atmosphiire des Planet en, dessen Radius e ist und 
der sein Zentrum in P hat, passiert, dort gebrochen wird und nach der Brechung 
den Punkt M der Trabantenoberfliiche trifft. Dieser Strahl beriihrt im Punkte E 
eine mit der Planetenoberfliiche konzentrische Schicht gleicher Dichte der Atmo
sphiire. Der Radius dieser Atmosphiirenschicht sei R. Es ist dann sowohl S 
als M im scheinbaren Horizonte des Punktes E. Ein Strahl, der, von S ausgehend, 
die Planetenoberfliiche ohne Brechung im Punkte E' beriihrt, treffe die Trabanten
oberfHiche in M'. Es sei SP = ,1', M P = ,1 und M'P = ,11' ferner die schein
bare, durch die Refraktion beeinfluBte Winkelentfernung des Punktes Evon P, 
gesehen von S resp. von M aus, 0' resp. (J und weiter die Winkel P S E' = I', 

Abb. 26. EinfluB der Atmospha.re auf die Grenze des Kernschattens-

PM'E'= I, MPM'= (3, SPE'= r', MPE'= r. Endlich sei f-l der Brechungs
exponent der Atmosphiire im Punkte E, r die Horizontal-Refraktion daselbst 2• 

Es gelten dann folgende Beziehungen, deren erste die Fundamentalgleichung 
der Refraktion ist, 

L1sin(J=f-l R , L1'sina'=f-l R , I 
r + (J = 90° + r, r' + (J' = 90° + r, 

(20) 
L1'sinl' = ,11 sini = e, 

(3 = 2r - (J - (J' + I + A' . 
Ersetzt man hier den Sinus der Winkel (J, (J', I, I' durch den Bogen, so erhiilt man 

(3 = 2r - f-lR (~ + ;,) + e(;, + ;} 
1 Vierleljahrsschrift d. Astron. Gesellschaft. 27, S. 197 (1892). 
2 Der Winkel SE'M' ist gleich 180°, wahrend bei E auBer den Tangenten auch 

noch der Schnittpunkt der ungekriimmten Strahlen oberhalb E zu denken ist, die den 
Winkel 180-2r miteinander bilden. Der Winkel fJ bestimmt die Verlagerung der Schatten
grenze. In der Abb. 26 ist er negativ. 
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Es sei h die Rohe des Punktes E uber der Planetenobermi.che, so daB R = e + h, 
dann wird 

f1=2r+(1-!t)e(~+ ;,)-!th(~+ ;,)+e(;l-~)' (21) 
Das zweite Glied auf der rechten Seite wird man fUr die Erde fortlassen konnen; 
sein Wert fur die Erdobermiche ist kleiner als 1". 

Desgleichen wird man im 3. Gliede 1/A' gegen 1/A vernachHissigen und 
.u= 1 setzen durfen, so daB man schlieBlich erhiilt 

fJ h, A - Al 
= 2 r - Lf -r- e ----;;r:;r- . 

1 
(22) 

Das dritte Glied dieser Formel hiingt durch A - Al von der GroBe des Winkels fJ, 
also von der Stelle der Trabantenoberfliiche ab, wo der betrachtete Strahl die 
letztere trifft. Fur ein gegebenes fJ wird die Differenz A - Al am scheinbaren 
Mondrande den grofiten Wert erreichen. Bezeichnet man durch e' den Mond
halbmesser und durch AD die Entfernung des Mondzentrums vom Planeten
zentrum, so kann man diesen Maximalwert auf folgende Weise berechnen. Es 
ist fUr denselben, wenn x den Winkel zwischen Al und Ao bezeichnet, 

daher 

e'2 = A2 + A5 - 2A AD cos (x - fJ) = Ag - A~, 

AD cos (x - fJ) = Al cosfJ + e' sinfJ, 

A2 + Ai = 2A (AI cosfJ + e'sinfJ) = 2A Al - 4A Lli sin2!fJ + 4A e' sin! cosifJ 
und 

A - Al ± V'T~-1 fJ 1 .'1 J I • 2 1 fJ 
-A-· = 2 Lf SlU "2 cos"2i" - J SlU 2" . 

Da es sich urn die angeniiherte Berechnung des kleinen Gliedes j~ A ~ Al han

delt, das Sekunden betragen kann, wird man das zweite Glied unter "der Quadrat
wurzel als von hoherer Ordnung vernachliissigen und A durch Llo ersetzen 
konnen; wir erhalten dann: 

und 

sin1,,(g~- AI)" = ±~-l/f2?p . 
.11 A .10.:10 

Setzt man hier die Werte e und e', AD fUr den Mond ein und bezeichnet durch 
f3" den Wert von fJ in Bogensekunden, so erhiilt man 

(~7; A -,/1)" = ±o,n(!l', 
oder wenn 'Y ein positiver oder negativer echter Bruch ist, so erhiilt man end
giiltig: 

It fJ = 2r - j + 0,721' . (23) 

Diese Formel ergibt den Winkel, urn we1chen der auf den Trabanten projizierte 
Kernschattenradius des Planeten durch die Refraktion, im Vergleich zu dem
jenigen, der sich ohne Atmosphiire ergeben wiirde, veriindert ist, wenn man 
von der Extinktion ganz absieht. 1st fJ positiv, so bedeutet das eine Verkleine
rung des Schattenradius. Nun ist moglicherweise die untere Schicht der Atmo-

7* 
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.sphare des Planeten etwa bis zur Rohe h fiir horizontal einfallende Sonnen
strahlen undurchdringlich. Es wird dann durch diesen Umstand der Kern
schattenradius vergroBert. Diese beiden Wirkungen heben sich auf, wenn der 
Winkel fJ = 0 wird. Man kann diesen Wert von h naherungsweise leicht 
bestimmen. 

Bezeichnet man durch l das Verhaltnis der Dichtigkeiten zweier Luft
schichten in der Rohe h und an der Erdoberflache: 

• i'J 
JI.=;,-, 

o 
(24) 

und geht von der IVORYSchen Formel fUr die Rorizontalrefraktion r aus, so findet 
man zwischen den Wert en dieser GroBe fUr die beiden Luftschichten folgende 
Gleichung: 

(25) 

Setzt man hier den Wert der Rorizontalrefraktion an der Erdoberflache nach 
IVORY ro = 2031',8 ein, so ergibt sich 

r = 1858",7l + 179",1l2 • 

Nimmt man beispielsweise h = 36,5 km, fUr welche Rohe, ebenfalls nach IVORY, 
l = 0,006 wird, so hat man 

r=11",15, ~ = 19",6 

und daher 
fJ = 2",7 + 1",4y . (26) 

Dieser Wert ist also sicher noch positiv. Urn so mehr ist er es fUr tiefere 
Schichten. Wir sehen, daB eine undurchsichtige Atmospharenschicht von 36,5 km 
nicht geniigen wiirde, urn den Kernschattenradius zu vergroBern. Es ist also 
im Gegenteil durch die Wirkung der Atmosphare derselbe verkleinert und die 
beobachtete VergroBerung des Erdschattens bei Mondfinsternissen durch an
dere Ursachen zu erklaren. 

SEELIGER fUhrt noch eine Berechnung der Lichtschwachung der Sonnen
strahlen durch die Atmosphare in der genannten Rohe aus, die, wie zu erwarten 
war, ganz minimale Betrage liefert, die aber wegen ihrer prinzipiellen Bedeu
tung hier angefUhrt werden soil. 

Die LAPLAcEsche Extinktionstheorie des Lichts fUhrt (siehe Abschnitt iiber 
die Extinktion) zu der Gleichung 

log II' = - ~ X Refraktion, (27) 
Slnz 

wo ] die Relligkeit des Gestirns auBerhalb der Atmosphare und K eine Kon
stante ist; z ist die scheinbare Zenitdistanz des Gestirnes. Nun wird allgemein 
die Refraktion nach der Formel eX. tgz berechnet, wo eX. aus der Refraktions
tafel entnommen werden kann und sich in der Form darstellt 

eX. = eXo {1 + a tg2 z + b tg4 Z + C tg6 Z + ... } . 
Rier ist eXo die Refraktionskonstante, die nach BESSEL 51',76 betragt, a, b, c 
sind Konstanten. 

Man hat also auch die Gleichung 

log] = -KeX.secz, (28) 

und fUr z = 0 

1 10 - K - A og7 - - eXo - • (29) 
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A ist der Logarithmus des Transmissionskoeffizienten, der nach SEELIGER den 
Wert 0,08874 hat. Hieraus erhalt man nach Einsetzung der BESsELschen Kon
stante fUr ~o 

logK = 7,1258, K = 0,001336. 

Andererseits gilt die Gleichung (27) auch fur ein Gestirn im Horizonte, und setzt 
man hier die Horizontalrefraktion r = 2094/1 ein, so folgt fur den Horizont 

log lp = -K X 2094 = -2,797 und ~o = 0,0016. 

Diese Zahl ist aber voraussichtlich noch zu klein, wie die Abweichungen zwischen 
Theorie und Beobachtung in der Nahe des Horizontes zeigen. Fur die Hohe 
von 36,5 km haben wir als Horizontalrefraktion erhalten r = 11",15. Die ent
sprechende Extinktion im Horizonte wird also: 

lOglp = -0,001336 X 11",15 = -0,0149, 

und J 90 : J = 0,967. Da das Sonnenlicht diese Schwachung zweimal erfahrt, so 
betragt die gesamte Lichtschwachung weniger als 6%. 

Die Grenze von 36,5 km fUr eine undurchsichtige Atmosphare war also bei 
weitem zu hoch angesetzt. 

Fur Jupiter ist uns der Wert der Refraktionskonstante unbekannt. Die 
Beobachtungen von Sternbedeckungen durch den Planeten weisen Erscheinungen 
auf, die wohl zweifellos die Existenz einer dichten Atmosphare beweisen, aber 
trotzdem nicht geeignet sind, die horizontale Refraktion zu bestimmen. 

Aus dem vom Verfasser1 abgeleiteten Werte des Transmissionskoeffizienten 
der J upiteratmosphare muB aber jedenfalls auf eine starke Horizontalrefraktion 
geschlossen werden. Es ist fur Jupiter: 

log)'! = -K~o = -0,2009, ] = 0,63, Absorptionskoeffizient = 0,37. 

Hier ist K von der Hohe der homogenen Atmosphiire, dem Brechungs- und 
Absorptionsvermogen derselben abhangig. Eine Bestimmung von Kist bei volliger 
Unkenntnis dieser GroBen zunachst unmoglich. Da aber die Horizontalrefraktion 
der Dichte der unteren Schichten der Atmosphare nahezu proportional ist, so ware 
bei gleicher Zusammensetzung der irdischen und der J upiteratmosphare die Hori
zontalrefraktion zunachst einmal im Verhaltnis der Absorptionskoeffizienten 

0°,37 = 2,2 zu vergroBern, auBerdem aber im Verhaltnis der Weglangen, die 
,17 

durch die Gleichung: Weglange = -Y2Rt + t6 genahert gegeben sind; hier ist R 
der Halbmesser des Planeten und to die Hohe seiner homogenen Atmosphare; 

bei Vernachlassigung von 16 hatten wir also noch im Verhaltnis l/~~ ~OiJUP' zu ver-
o Erde 

groBern, was schon bei gleicher Hohe der homogenen Atmospharen to den Fak
tor 3.3 ergibt, somit im ganzen im Verhaltnis von 7,2. Danach ware die 
Horizontalrefraktion des Jupiter 4°, ein Wert, der eher zu klein als zu groB 
geschatzt ist. 

Das Zusammenwirken von Refraktion und Extinktion liiBt sich aber fur die 
Jupiteratmosphare nicht in der Weise ubersehen, wie es die SEELIGERSche 
Analyse fUr die irdische Atmosphare naherungsweise gestattet. Die Refraktion 

1 Photometrische Untersuchungen tiber Jupiter und das Saturnsystem.· Acta Acad. 
Scient. Fennicae, 16 (1921). 
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in verschiedenen Hohen iiber der OberfHiche auch nur annahernd zu berechnen, 
ist fiir Jupiter ganz auBerhalb der Moglichkeit, weil iiber die Hohe der Atmo
sphare und die Dichteabnahme keinerlei Daten vorliegen. Die Verschiebungen der 
Schattengrenze durch die genannten Ursachen diirften aber nach dem Gesagten 
sich in viel groBerem MaBstabe abspielen als bei Mondfinsternissen. Die Dauer 
der Verfinsterungen der Jupitertrabanten und auch der Verlauf der Verfinste
rungskurven zu Anfang und zu Ende der Finsternis werden durch die Atmo
sphare des Jupiter in zunachst unberechenbarer Weise beeinfluBt, und es wird 
deshalb nur die Mitte der Verfinsterung theoretisch verwertbar sein. 

46. Die Beobachtungen der Verfinsterungen der Jupitertrabanten auf 
der Harvard-Sternwarte. Diese theoretischen Bedenken in bezug auf die Frucht
barkeit der Trabantenverfinsterungen fUr Fragen physikalischer Natur sind 
durch die langjahrigen Beobachtungen der Harvard-Sternwarte vollauf be
statigt worden. Diese Beobachtungen erstrecken sich iiber 25 Jahre (1878-1903) 
und sind mit besonderen, zu diesem Zweck konstruierten Photometern aus
gefUhrt, die ein bequemes und rasches Messen gestatteten. Ais Vergleichsobjekt 
diente in den meisten Fallen ein anderer Trabant, in einzelnen Fallen der 
Pianet selbst, dessen Bild durch ein spezielles Fernrohr in der Brennpunkts
ebene des Refraktors abgebildet wurde. Urn die Anzahl der Einstellungen 
wahrend der Zeit der Verfinsterung zu vergroBern, wurden Hilfsbeobachter 
hinzugezogen, und dadurch wurde erreicht, daB 12 bis 13 Einstellungen in der 
Minute gemacht werden konnten. Es wurden im ganzen 670 Verfinsterungen 
und Austritte der vier Trabanten beobachtet, wovon die Halfte sich auf 
Trabant I bezieht. Die Verfinsterungskurven sind mit 40 bis 60 Einzelmessungen 
gut belegt und lassen den Verlauf der Lichtabnahme deutlich hervortreten. 

Dieses reichhaltige Material ist nun von R. A. SAMPSON! in mustergiiltiger 
Weise bearbeitet und fiir die Theorie der Bewegung der Jupitertrabanten ver
wertet worden. So wichtig die Resultate dieser Untersuchung fUr die Theorie 
der Bewegung der Trabanten sind, so bringen sie wegen der unerwartet groBen 
Abweichungen der reduzierten Einzelmomente in mancher Beziehung eine Ent
tauschung. 

Der mittlere Fehler des Bedeckungsmomentes des Trabanten I, der aus 
der Bedeckungskurve am genauesten festzulegen ist, betragt immer noch ± 65, 

was einem Fehler in derZeitgleichung von ± 15,3 entspricht, und in derSonnen
parallaxe einem Fehler von ± 0",023. Der Verfasser meint deshalb, daB zur 
Bestimmung dieser Konstanten die Beobachtung der Verfinsterungen von ge
ringer Bedeutung sind. 

Die Ursachen der groBen zufiilligen Abweichungen der Bedeckungsmomente, 
die oft 305 iibersteigen, werden yom Verfasser in eingehendster Weise diskutiert. 
Die Ableitung des Momentes der Verfinsterungsmitte ist bei der Annahme 
gleichmaBiger Helligkeit der Trabantenscheiben ausgefUhrt, indem mit Hilfe 
berechneter Verfinsterungskurven, die an die beobachteten Kurven angeschmiegt 
wurden, der Moment halber Helligkeit geschatzt wurde. 

Wie aber die beigefUgten Abbildungen einiger extremer Falle der SAMPSON
schen Kurven zeigen, ist ihr Verlauf betrachtlichen Schwankungen unterworfen, 
die in keiner Weise auf Beobachtungsfehler zuriickzufUhren sind. Ais mogliche 
Ursachen derselben diskutiert SAMPSON folgende: 

1. Fehler in den angenommenen Durchmessern der Trabanten. 
2. Ungleichheiten in den Trabantenbewegungen. 
3. UnregelmaBige Begrenzung der Trabantenscheiben. 

1 Harv Ann 52 (1907). 
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4. Phase der Trabanten. 
5. Vom Zentrum aus abnehmende oder zunehmende Flaehenhelligkeit der 

Seheiben. 
6. Helle oder dunkle Fleeke auf den Seheiben. 
7. Aquatoriale Streifen auf den Trabantenseheiben. 
8. EinfluB der Jupiteratmosphare. 
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Abb. 27. Verfinsterung kurven der Jupitertrab an ten nach Beobachtungen am H arvard 

College Observatory . 

a) Gute Obereinstimmung. b) Aufhellung am Ende der Verfinsterung. c) Starke Schwankungen. d) Flache Kurve. 
eJ Gute Obereinstimmung. f) Aufhellung am SchluB. g) Gute Obereinstimmung. h) Beobachtung in hoher Breite. 
Die kleinen Kreise bezeichnen die Punkte, in denen die HeUigkeit die Halfte der unverfinsterten sein mliBte nach 
der Theorie der Bewegung. Es mtiOten diese Punkte die Ordinaten Om,75 haben, denn Oill,O entspricht der vollen 
Helligkeit. Die Abszissen sind der Zeit proportional. Wir sehen keine Wendepunkte an den entsprechenden Stellen, 

die bei Darstellung der Absolutwerte statt dcr GroBenklassen hervortreten mtiBten. 

Keine der Ursaehen, bis auf die letzte, kann fiir die groBen Abweiehungen ver
antwortlieh gemaeht werden, wenn aueh die kleinen Fluktuationen der Hellig-
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keiten auf Ursache 6 zuriickgefiihrt werden konnen. Dieses Resultat wird erst 
durch die oben angefiihrten Betrachtungen iiber das Zusammenwirken der Re
fraktion und Extinktion des Sonnenlichtes in den unteren Schichten der Jupiter
atmosphare ins rechte Licht gesetzt. Lokale Storungen der Durchsichtigkeit 
der Atmosphare dieses Planeten, die sich in Verzerrungen des Trabanten
schattens bei Voriibergangen vor der Scheibe offenbaren, sind von verschiedenen 
Beobachtern festgestellt worden. Diese Storungen tragen natiirlich zufalligen 
Charakter und diirften, wenn sie am Rande des Planet en auftreten, die Schatten
grenze nach MaBgabe ihrer Hohe nicht unwesentlich verschieben. Einer Ab
weichung von 30s entspricht freilich eine Erhebung der Wolke urn 1/140 des. 
Halbmessers und eine Verschiebung des Jupiterrandes urn 0",13. Bei den 
starken Umwalzungen, die die Oberflache des Planeten dauernd aufweist, er
scheint es aber durchaus wahrscheinlich, daB auch die ausgedehnte Atmosphare 
desselben durch auf- und niedersteigende Strome die starksten Refraktions
und Durchlassigkeitsstorungen erleidet. Die von SEELIGER aufgedeckte physio
logische VergroBerung des Trabantenschattens spielt voraussichtlich bei den 
beobachteten Verfinsterungsmomenten auch eine Rolle. Ihr ist es vielleicht zum 
Teil zuzuschreiben, daB die infolge der starken Refraktion zu erwartende Ver
kleinerung des Trabantenschattens sich in den Beobachtungen nicht offenbart und 
die aus der Dauer der Finsternisse abgeleiteten Jupiterdurchmesser mit den 
Mikrometermessungen derselben gut iibereinstimmen. Auch die Durchmesser 
der Trabanten, die aus der Dauer der Verfinsterungen abgeleitet sind, stimmen 
gut mit den neuesten Messungen derselben iiberein. Es ist also nur die Form 
des Jupiterschattens standigen Veranderungen unterworfen, die sogar wahrend 
der Dauer der Verfinsterung manchmal bemerkbar werden und deshalb die 
Verfinsterungskurve verzerren und von Fall zu Fall dadurch verandern, daB 
jedesmal mit einem anderen, den augenblicklichen atmospharischen Bedingungen 
am Jupiterrande entsprechenden Halbmesser des Schattens zu rechnen ist. 

Eine Bestatigung dieser Resultate mit Hilfe eines unpersonlichen Photo
meters erscheint in hohem Grade erwiinscht. Messungen eines so groBen Hellig
keitsbereiches (bis zu 4 GroBenklassen) innerhalb eines kurzen Zeitraumes diirften 
von systematischen und personlichen Fehlern nicht unbeeinfluBt sein, die bei 
einem unpersonlichen Photometer leicht zu vermeiden waren. Auch wird eine 
groBere Scharfe der Einzelmessung den tatsachlichen Verlauf der Verfinsterungs
kurve wesentlich sicherer festzulegen und die wirklichen Abweichungen von den 
Beobachtungsfehlern zu trennen gestatten. Ob sich aus der Diskussion der Ab
weichungen Schliisse iiber die physikalische Natur der Jupiteratmosphare werden 
ziehen lassen, laBt sich im voraus nicht absehen. 

Zum SchluB seien hier noch die Resultate der SAMPsoNschen Ausgleichung 
der Harvard - Beobachtungen mit AusschluB der sich auf die Bewegungs
verhaltnisse der Trabanten beziehenden mitgeteilt. Unter Ll T sind die Korrek
tionen der DAMOISEAuschen Werte (Seite 94) fiir die Dauer der Finsternisse zu 
verstehen. 

Trabanten Zahl der LlT Wahrsch. Jupiter- Trabanten-
Beobacht. Fehler einer Beob. halbmesser durchmesser 

I 330 + 67' ]',1 18",88 0",900 
II 169 + 76 11 ,3 18 ,95 o ,796 
III 124 + 170 11 ,6 18 ,90 1 ,397 
IV 47 + 207 22,1 18 ,95 1 ,341 

47. SEELIGERS und v. HEPPERGERS Theorie der VergroBerung des Erd
schattens bei Mondfinsternissen. Es ist seit langer Zeit bekannt, daB der 
Kernschatten der Erde sich bei Mondfinsternissen nicht unwesentlich groBer 
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ergibt, als es nach den Dimensionen der Erde zu erwarten ist. Es hat nicht an 
Versuchen gefehlt, diesen "Vergr6J3erungsfaktor" des Kernschattens der Erde 
aus den Beobachtungen zu bestimmen, wobei diese Versuche bei der Ungenauig
keit der Beobachtungen in iilterer Zeit naturgemiiJ3 stark divergierende Werte 
lieferten. Die iiltesten dieser Bestimmungen seien hier angefUhrt: 

LAHIRE . . 1: 41 LEGENTIL. 1: 61 bis 1: 25 
J. CASSINI . . 1 : 123 LALANDE........ 1: 69 
LEMONNIER . 1 : 82 LAMBERT........ 1: 40 und 1 : 21 
TOB. MAYER. 1: 60 MADLER und J. SCHMIDT 1: 49 

Urn die Wende des Jahrhunderts sind von mehreren Autoren kritische Zu
sammenstellungen der verwendbaren Beobachtungen und daher auch sicherere 
Werte des Vergr6J3erungsfaktors abgeleitet worden; so findet A. BROSINSKyl 
aus 20 Finsternissen, bei denen nur das Verschwinden und Wiedererscheinen 
derselben Krater verwendet wurde, als Mittelwert A = 1: 55, wobei aber die 
Einzelwerte immer noch zwischen 1: 72,1 und 1: 41,5 schwanken. J. HARTMANN2 
beschrankt sich nicht darauf, den Durchmesser des Kernschattens aus der Ver
finsterungsdauer einzelner Krater zu bestimmen. Da die Tafeln fUr den Mond 
und seine Libration fiir den in Frage kommenden Zweck vollkommen ge
niigend sind, kann die Bedeckung oder der Austritt jedes einzelnen Mond
gebildes zur Berechnung des Kernschattendurchmessers dienen, wenn die Mo
mente geniigend gesichert erscheinen. Auf diese Weise lassen sich yom Beginn 
des 19. Jahrhunderts bis zum Jahre 1898 28 Finsternisse mit insgesamt 
4021 Einzelmomenten zur Bestimmung des VergroJ3erungsfaktors heranziehen. 
In Abhangigkeit von der Art der Zusammenfassung dieser Werte erhalten HART
MANN und H. SEELIGER3 auch aus diesem Material noch stark differierende 
Zahlen fUr die VergroJ3erung des Erdschattens. Halt man die Erscheinung, wie 
fast alle Autoren vor SEELIGER, fUr reell und durch die Atmosphiire der Erde 
verursacht, so ist es notwendig, der wechselnden Entfernung des Mondes Rech
nung zu tragen, was durch di.e Reduktion auf mittlere Parallaxe (no) oder mit 
Hilfe des Faktors nino zu erreichen ist, mit we1chem man die in Bogen
sekunden ausgedriickte VergroJ3erung des Erdschattens zu multiplizieren hat. 
So findet HARTMANN die Werte 

I. Periode V = 53",07. V = 49",85 , 
II. Periode V = 48",62. V = 49",67 , 

wo zwei Perioden entsprechend der Genauigkeit der Beobachtungen unter
schieden sind und auJ3erdem zweierlei Mittelbildungen: nach den zufiilligen Be
obachtungsfehlern aller Werte ohne Unterscheidung der Beobachter und nach 
Mittelwerten der einzelnen Beobachter. SEELIGER, der die VergroJ3erung des 
Erdschattens auf physiologische Ursachen zuriickfUhrt, bezweifelt die Berech
tigung der Reduktion auf mittlere Parallaxe und glaubt, als sicherstes Resultat 
aus dem HARTMANNschen Material den Wert 

V = 50",6 
ableiten zu miissen. 

SEELIGER4 macht noch auf einige schon von HARTMANN hervorgehobene 
Eigentiimlichkeiten der Erscheinung aufmerksam, die sich bei naherer Betrach-

1 Dber die VergrbBerung des Erdschattens bei Mondfinsternissen. Gottingen 1889. 
2 Die VergrbBerung des Erdschattens bei Mondfinsternissen. Abh. der K. Sachs. Ges. 

d. Wiss. 17, Nr.6 (1891). 
3 Vierteljahrsschr. d. Astr. Ges. 27, S. 186 (1892). 
4 Die scheinbare VergrbBerung des Erdschattens bei Mondfinsternissen. Abh. d. k. 

Bayer. Akad. d. Wissensch. II. Kl., 19, (1899). 
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tung der HARTMANNschen Einzelwerte ergeben. Die Ein- und Austritte, fUr sich 
behandelt, fUhren zu merklich verschiedenen Werten: 

Periode I Periode II 
Eintritte 59",19 50",93 
Austritte 49",30 47",46 

Ferner zeigen einzelne bessere Reihen der Beobachtungen ein scheinbares Kleiner
werden des Schattens mit zunehmender Verfinsterung des Mondes und ein 
Wiederanwachsen desselben bei abnehmender Verfinsterung. Es ist danach zu 
erwarten, daB die Ein- und Austritte des Mondrandes ebenfalls verschiedene 
Werte ergeben. In der Tat findet SEELIGER das bestatigt, denn es ist fiir 

Rand I V = 47",0 
Rand II V = 45",4. 

Eine Ordnung der GroBen V nach den scheinbaren Abstanden der einzelnen 
Krater von der Mondscheibenmitte erscheint hiernach besonders interessant, 
ist aber bisher an einem reichhaltigen Beobachtungsmaterial nicht ausgefiihrt. 

Die Widerlegung der friiher allgemein verbreiteten Ansicht, die Ver
groBerung des Erdschattens und ihre Veranderlichkeit sei auf die Undurch
sichtigkeit der unteren Schichten der Atmosphare zuriickzufiihren, ist schon in 
Ziff.45 nach SEELIGER gegeben worden. Selbst wenn man annimmt, die Atmo
sphare wirke bis 36,5 km Hohe wie ein undurchsichtiger Schirm, so tritt infolge 
der Refraktion der Sonnenstrahlen in Wirklichkeit keine VergroBerung des 
Kernschattens der Erde ein. Der unerleuchtete Raum in der Entfernung des 
Mondes miiBte eher kleiner erscheinen als der ohne Riicksicht auf die Atmo
sphare berechnete Kernschatten der Erde. 

Will man aber die von SEELIGER in der genannten Arbeit gegebene Er
klarung des Phanomens geIten lassen, nach der hier eine physiologische Ur
sache vorliegt, so ist eine genaue Berechnung der Lichtmengen, die in der 
Nahe der geometrischen Schattengrenze bei Beriicksichtigung von Refraktion 
und Extinktion auf die Mondoberflache gelangen, notwendig. Eine solche Be
rechnung gestaltet sich, wie SEELIGERS groBe Abhandlung iiber dies en Gegen
stand beweist, recht umstandlich, trotzdem sie bei der Unsicherheit unserer 
Kenntnisse iiber die Beschaffenheit der hoheren Schichten der Atmosphare in 
aller Strenge gar nicht durchzufiihren ist. Insbesondere tragt dazu der Um
stand bei, daB auBer der Extinktion und der Strahlenbrechung auch noch eine 
merkliche Dispersion der Sonnenstrahlen stattfindet, deren Berechnung sich 
ganz besonders schwierig gestalten wiirde und von SEELIGER auch nicht ver
sucht wird. Sonst ist die SEELIGERSche Rechnung insofern streng, als sie bei 
bestimmten Annahmen iiber die Strahlenbrechung und Absorption und bei Be
riicksichtigung der ungleichformigen Helligkeit der Sonnenscheibe die Folge
rungen dieser Annahmen mit groBter Genauigkeit entwickelt. Da der Nachweis 
einer physiologischen Ursache der VergroBerung des Erdschattens letzten Endes 
aber durch Experimente mit rotierenden Scheiben erbracht wird, die natur
gemaB sehr unsicher sind, so diirfte an dieser Stelle die Darstellung des Pro
blems in einer wesentIich einfacheren und nur wenig ungenaueren Form, die 
den Vorzug der Anschaulichkeit hat, am Platze sein. Diese stammt von J. v. 
HEPPERGER1, der das Problem einige Jahre vor SEELIGER ohne Riicksicht auf 
die Randverdunkelung der Sonnenscheibe behandelt hat. Nach SEELIGER ist 
der EinfluB dieser Randverdunkelung auch nur gering, und die Abweichungen 
des berechneten Helligkeitsverlaufes am Rande des Kernschattens, we1che beide 

1 Uber die Helligkeit des verfinsterten Mondes usw. Sitzungsber. d. k. Akad. d. Wiss., 
Wien. Mathem.-naturw. Kl. 104, S. 189 Abt. IIa. (1895). 
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Autoren erhalten haben, sind im wesentlichen auf die Verschiedenheit der zu
grunde gelegten Refraktions- und Absorptionstheorie zurlickzufUhren. 

Es seien in Abb. 28 5 und E die Mittelpunkte von Sonne und Erde, 5 N 
die Kernschattenachse, M ein Punkt der MondoberfHi.che. 55' sei der Sonnen
halbmesser und 0 der Punkt der Sonnenscheibe, gegen den ME gerichtet ist. 

S 

--- --- ---
.d 

oL6_-_---------------~-~--~-~-~-~--~---~--~-~-~--=-~-~- -~-~-~--~-~- -~-=--=-==~~~~~~=:N 
s· 

Abb. 28. Die VergrbBerung des Erdschattens bei Mondfinsternissen. 

G und G' sind zwei Punkte der Sonne, welche liber die Erdatmosphare (GhM 
und G'h'M) zur Beleuchtung von M beitragen. H und H' sind dabei die Schnitt
punkte der Strahlenrichtungen vor und nach dem Durchgange durch die Atmo
sphare. Wir bezeichnen weiter 

LGMO = w HE = l 
L HME= '1jJ hE = R = a + k. wo a der Erdradius, 
L 5ME = 0 5E = LI 
L MEN= cp ME= LI' 
L EHM = L EHG = 90° - r, wo r die Horizontalrefraktion ist. 

Der Transmissionskoeffizient fUr den Strahl GHM sei A. der Halbmesser 
der Sonne von 1\1[ aus sei L 5M 5' = s . 

Aus den Dreiecken HME und 5EM folgt 

l cosr = LI' sin 'IjJ 

oder genligend genau 

und J' sin 0 = LI sin (cp - 0) 

LJ' 
cp-o=LJo. 

Bezeichnet man noch r; = 'IjJ - w. so folgt aus dem 6 GH1I1 

GM sinr; = GH sin2r 

oder mit ausreichender Naherung. bei Gleichsetzung von GH = 5E und GM 
= LI + LI', 

Vom Punkte G' der Sonnenscheibe geht der Weg nach M liber den Punkt H' der 
Atmosphare. was einem Anwachsen von 'IjJ urn d'IjJ entspricht. Dreht man die 
Figur urn OM als Achse. so beschreiben H und H' sowie G und G' Kreise urn 
E und 0, Von allen diesen Punkten G gelangt Licht bis M. Solange der von 
GG' beschriebene Kreisring ganz auf der Sonnenscheibe liegt, wird (bei gleich
maBiger Helligkeit derselben) die nach M gelangende, dem Winkel d'IjJ ent
sprechende Lichtmenge gleich sein 

dL = J A 2:nsin1{' dl,'!, 

wo J die konstante Intensitat der Strahlen, A den durchgelassenen Bruchteil 
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derselben bedeuten. Triftt der Kreisring auf den Rand der Sonne beim Zentri

winkel A (siehe Abb. 29), so wird die Lichtmenge im Verhaltnis ~ kleiner. also 
:rc 

dL = 2J A lsin'lf' dtp. 

Variiert man 'If' von a bis zur Grenze der Atmosphare und integriert, so erhalt 
man die ganze von der Atmosphare nach M gebrochene Lichtmenge 

Gr. d. Atm. 

L = 2J fAA sin'lf'd'lf'. 
a 

Gelangt noch Licht oberhalb der Atmospharengrenze ohne Brechung bis M , 
so wird dieses durch dasselbe Integral ausgedruckt, denn dann wird A = 1 , 

Abb. 29. Der vom Mond e 
sichtbare Teil der Sonnen

scheibe. 

1) = 'If' - w = 0, also 'If' = w, und die ohne Dazwischen
kunft der Erde bis M gelangende Lichtmenge wird 
2J f lsinw dw. 

Wir haben also nur die obere Grenze des Integrals 
gleich 'If' = a + s zu setzen, urn auch das ungebrochene 
Licht mit in Rechnung zu ziehen. Zur Berechnung des 
Winkels A dienen die Gleichungen 

. s+w-o . s-w+o 
SIn ---sm ----

2 2 . . ) i. 
sm-"2 = - -----.,sic-n-o-s-,-in-w--

i. 
cos2 -

2 

. w+o+s. w + o-s 
sm---sm----

2 2 
sino sinw 

die sich bei der Kleinheit der Winkel auch in der Form schreiben lassen: 

• 2 A (s + w - 0) (s - w + 0) 
Sin - = . 

2 40w ' 
2 A _ (w + 0 + s) (w + 0 - s) 

cos "2 - 40w . 

1st a < s, so schneiden sich die Kreise fur 

s-a<w<s + a, 

und es wird :n > A > 0, wahrend fUr 

w/s-a 
~ , 

w)s + a , A=O. 

1st a > s , so wird fur 0 - s < w < a + s, A > 0, und fUr diese Grenze von w 
und auBerhalb derselben A = O. 

Wir wollen die direkt ohne Brechung bis M gelangende Lichtmenge ele
mentar berechnen, was bei gleichmaBiger Helligkeit der Scheibe ja einfach ist. 
Es sei 'l! der Wert von 'If', fUr we1chen die Wirkung der Atmosphare ver
schwindend wird. Dann ist also w = 'l!, und bei 'l! < a + s wirkt ein Teil der 
Sonne direkt. Die Lichtmenge dieses von zwei Kreisb6gen umgrenzten Flachen
teils ist 

wo Ai und Al die der entsprechenden Umgrenzung zukommenden Werte von 
A' und A sind. 

Die von der Sonne ohne Dazwischentreten der Erde nach M gelangende 
Lichtmenge ist Lo = :n J sin2 s. In dieser Einheit ausgedruckt wird also die 
wirklich nach M gelangende Lichtmenge sein : 
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'Po 

wenn lJ! < (J + S. 1Jlo ist der kleinste Wert, den 1Jl annehmen kann. 
Fur II') (J + S geht alles nach M gelangende Licht durch die Atmosphare; 

es wird dann Al = A1 = 0 und die obere Grenze des Integrals gleich jenem 
Werte von 1Jl, welcher W = (J + S entspricht. 

Nun kann man in Anbetracht des Umstandes, daB sowohl die Refraktion r 
als die Durchlassigkeit A Funktionen derselben Variablen, namlich der H6he k 
uber der Erdoberflache sind, diese als unabhangige Variable einfUhren, indem 
man setzt 

k R - a 
~=-=--, 

a a 

R = a (1 +~). 
Es ist aber 

.1' sin1Jl = l cosr , 

und aus der Gleichung fur die Horizontalrefraktion folgt, wenn p, der Brechungs
exponent in der H6he kist, 

.1' sin 1Jl = p,R = p,a (1 + ~), 
daher 

I 
- cosr = p, (1 + ~) . a 

Nach der BESsELschen Refraktionstheorie nimmt v. HEPPERGER fUr die Be
ziehung zwischen dem Brechungsexponenten p, und der H6he ~ an 

p,2 - 1 = c do e - "0 ~ , 

wo die Luftdichte ~o an der Erdoberflache und die Konstante emit der Re
fraktionskonstante flo in der Beziehung stehen: 

fl c Clo 
0=1+cClo ; 

man kann auch mit genugender Genauigkeit schreiben: 

p, = 1 + t Po e- "0 ~ • 
Hieraus folgt genugend genau 

I I: 1 fJ '. -cosr = 1 + '" + - e-"o. a 2 0 

und 

sin1Jl = ;,(1 + ~ + ~fJoe -"o~) = ~,cosr, 
1 1fJ -"o~ d =!!:.. - I 0 "oe d 1: 

1Jl Li' cos 1J' '" • 

Setzt man noch die Parallaxe des Punktes M derjenigen des Mondzentrums gleich: 
a oIl 
Li' = SIn 

und ersetzt cos1Jl durch cos II , was bei fUnfstelliger Rechnung noch keine Ein
buBe an Genauigkeit bedeutet, so wird das zu berechnende Integral in der 
Gleichung fUr H 

l! A sin1Jld1Jl = ~::J: 1: A (-~ cosr) (1 - ~ fJoxoe-"o~) d; ° 
11'0 ~o 
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Dieses Integral kann durch mechanische Quadratur bestimmt werden, da es 
nur von ~ und den Elementen der Finsternis abhiingt. Die Werte der horizon
talen Durchliissigkeit A und der Refraktion r sind von HEPPERGER mit Zugrunde
legung der BESsELschen Hypothese liber die Druckabnahme mit der Hohe be
rechnet, erst ere aus den MULLERschen Beobachtungen der Extinktion; die 
Konstante Xo wird der BESsELschen Refraktionstheorie entnommen. Die untere 
Grenze ~o des Integrals ist gleich 0 von (J = 0 bis (J = S + wo ' wo Wo der Wert 
von w fUr ~ = 0 ist. 1st S < (J < S + wo, so sendet nur ein Teil der untersten 
Schicht der Atmosphiire Licht nach M, wiihrend die hoheren Schichten auf der 
entgegengesetzten Seite der Erde wirksam werden. Flir (J > S + Wo entspricht ~o 
dem Werte w = (J - s. Die obere Grenze ~1 bezieht sich durchweg auf w = P, 
solange P < (J + S ist, sonst aber auf w = (J + s. 

Die berechneten H sind, da die Einfallswinkel sich nur wenig iindern, den 
Helligkeitsverhiiltnissen derselben Mondgegend bei verfinstertem Monde und 
bei Vollmond gleich. Die geometrische Grenze des Kernschattens der Erde hat, 

'F, 

2460" 
2470 
2480 
2490 
2500 
2510 
2520 
2530 
2540 
2550 
2560 

da S + CP1 = II = 57'2",1, den 
Tabelle 10. logH. Radius CP1 = 41'11",2. 
Nach 

V. HEPPERGER 

7,576-10 
7,61438 

7,65642 

7,70549 

7,76560 

7,841 76 

7,93089 

8,021 91 

8,10685 

8,18680 

N ach SEELIGER 

I I II 

7,347-10 7,180-10 
7,39245 7,21434 

7,44553 7,25036 

7,51267 7,29040 

7,60492 
, 7,33848 

7,725121 7,39961 

7,850125 , 7,47879 

7,964114 7,56991 

8,064100 

I 

7,66798 

8,15389 7,76396 

8,23279 i 7,85592 

Von wesentlicher Bedeu
tung fUr die Frage nach der 
Vergro13erung des Erdscha ttens 
ist die Berechnung der Hellig
keiten an der Grenze des Kern
schattens. v. HEPPERGER hat 
das nach der oben entwickelten 
Theorie, SEELIGER nach einer 
etwas genaueren getan. Die Re
sultate sind in nebenstehender 
Tabelle zusammengestellt. Vn
ter SEELIGER II sind auch noch 

SEELIGERS Resultate bei Beriicksichtigung 
rande angefUhrt. 

des Helligkeitsabfalls am Sonnen-

Nimmt man die von SEELIGER abgeleitete Vergro13erung des Erdschattens 
V = 50",6 an, so hiitte man also bei 2521",8 die scheinbare Trennungslinie zu 
erwarten. Der Verlauf der HEPPERGERSchen und der strengeren SEELIGERSchen 
Helligkeitskurven lii13t eine so1che Trennungslinie nicht ohne weiteres erwarten, 

wenn auch die ersten Differenzen der erst en Kurve an der 
fraglichen Stelle ein kleines Maximum aufweisen. Die Frage 
konnte deshalb nur experiment ell gepriift werden, was denn 
auch von SEELIGER mit Hilfe rotierender Scheib en versucht 

(L worden ist. Auf einer kreisrunden Scheibe (Abb. 30) wurde 
eine Fliiche Oba mit wei13er, der librige Teil mit intensiv 
schwarzer Farbe angestrichen, wobei die Begrenzung Omb 
mit Riicksicht auf die Helligkeitskurve bei Mondfinster
nissen berechnet wurde. Dazu mu13 der Winkel mOa = IX 

der Helligkeit in dem betreffenden Abstande proportional 
angenommen werden. Das Zentrum der Scheibe, deren 
Radius zu 15 cm angenommen wurde, erhielt die Helligkeit, 

Abb. 30. Rotierende 
Scheibe zur Darstel
lung d. Lichtabnahme 
bei Mondfinsternissen 

nach SEELIGER. 
die CPl = 2460" entspricht, der Rand diejenige bei CP1 = 2560". 

Die Helligkeiten waren diejenigen der zweiten SEELIGERSchen Tafel. 
Man hiitte also bei der schnellen Rotation einer so1chen Scheibe eine Grenz

linie zwischen hell und dunkel in der Entfernung von 9,13 cm vom Mittel
punkte zu erwarten. Die Resultate der Schiitzungen der scheinbaren Grenze 
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erwiesen sich sowohl von der Beleuchtungsstarke der Scheibe als auch yom 
Beobachter, deren mehrere an den Experimenten teilnahmen, abhangig, ergaben 
aber samtlich Werte, die zwischen 8,7 und 9,8 cm lagen, somit eine recht gute 
Bestatigung des erwarteten Resultates. 

Es ist interessant zu bemerken, daB die Annahme, eine Trennungslinie 
miisse immer dann auftreten, wenn der D i ff ere n t i a 1 quo tie n t dH jdr 
eine Unstetigkeit aufweise, sich nicht durchweg bestatigt; erst bei groBeren 
p16tzlichen Helligkeitsanderungen tritt mit Sicherheit eine Trennungslinie auf. 
Dasselbe gilt fUr den Differentialquotienten dlogH/dr, und es scheint, daB der 
zweite Differentialquotient d2 Hjdr2 oder innerhalb gewisser Grenzen vielleicht 
besser d2logHjdr2 eine sehr bedeutende Rolle bei den in Frage kommenden 
Phanomenen spielen kann. Die Erscheinungen werden durch das Kontrast
phanomen jedenfalls stark mitbeeinfluBt. 

Von besonderem Interesse sind die SchluBfolgerungen, zu denen sowohl 
HEPPERGER als SEELIGER iiber die Wirkung der unteren Schichten der Atmo
sphare gelangen. Die Triibung derselben durch Wolkenbildung ist sehr ver
anderlich, und man konnte in dieser Veranderlichkeit die Ursache der verschie
denen Helligkeiten des Kernschattens bei verschiedenen Mondfinsternissen 
vermuten. Die genaue Analyse ergibt nun folgendes Resultat: 

Die unteren Schichten der Atmosphare schick en iiberhaupt kein Licht 
an die Grenze des Kernschattens, so daB es gleichgiiltig fUr den Verlauf der 
Helligkeitskurve in der Nahe dieser Grenze ist, ob man die unteren Schichten 
der Atmosphare als ganz durchsichtig oder ganz undurchsichtig annimmt. Die 
Veranderlichkeit des VergroBerungsfaktors V ist deshalb, wenn sie reell ist 
und nicht auf Beobachtungsfehlern beruht, anderen Ursachen zuzuschreiben. 
Auch die Reduktion auf mittlere Parallaxe hat fUr den Rand des Kernschattens 
nur eine geringfUgige Bedeutung. 

Dagegen ist im Zentrum des Kernschattens der Zustand der Troposphare 
von wesentlicher Bedeutung, indem die unteren Schichten der Atmosphare das 
Sonnenlicht ausschlieBlich in den inneren Teil des Kernschattens senden. Somit 
ist die Vermutung, die oben ausgesprochen wurde, bestatigt, wenn auch mit 
der Einschrankung, daB ein anderer Faktor, voraussichtlich in viel hoherem 
Grade, die Helligkeit des Kernschattens beeinfluBt. Diese zweite Ursache ist 
die Veranderlichkeit der Parallaxe, die sich gerade fUr die Kernschattenachse 
in unerwartet hohem Grade auswirkt. SEELIGER berechnet, daB die Hellig
keiten im Zentrum des Kernschattens, gleiche Durchsichtigkeit der Atmosphare 
vorausgesetzt, im Apogaum, also bei kleinster Parallaxe des Mondes, 4 mal 
so groB ausfallen miisse wie im Perigaum. Eine genauere Untersuchung dieser 
Einfliisse ware nur mit Beriicksichtigung der Dispersion des Sonnenlichtes 
moglich. 

e) Der EinfluB der Beugung des Lichts im Fernrohre auf die 
Lichtverteilung einer Planetenscheibe. Der scheinbare Durch

messer derselben. 
48. Altere Untersuchungen tiber Beugung. Der EinfluB der Diffraktion 

auf die Fokalbilder von Lichtpunkten in Fernrohren ist zuerst von AIRY! 
untersucht worden. Die bekannten Erscheinungen an Fixsternen, namlich die Aus
breitung derselben in kleine Scheiben mit umgebenden Interferenzringen, wurden 
von ihm als eine notwendige Folge der Beugung an der Objektivoffnung er
klart. Er fand die Lage der Ringe in Dbereinstimmung mit der Theorie und 

1 Transactions Phil. Soc. Cambridge 6, 1838. 
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fUhrte die Aufgabe, die Intensitat des gebeugten Lichtes in irgendeinem Punkte 
der Fokalebene zu bestimmen, auf eine Integralfunktion zuriick, die er durch 
konvergente Reihen darstellte. Die Natur dieser Funktion als BESsELsche Funk-. 
tion erst en Ranges wurde erst spater erkannt. Fast gleichzeitig mit AIRY und 
unabhangig von ihm hat SCHWERD I die Beugungserscheinungen in Fernrohren 
behandelt und seinerseits das Problem fUr leuchtende Punkte vollkommen ge
lost; seine Tafeln der IntensWitsmaxima und -Minima bis zu den Ringen 6. Ord
nung stimmen mit den von FRAUNHOFER an kiinstlichen Lichtpunkten aus
gefUhrten Messungen iiberein. 

Die Verallgemeinerung der Theorie auf Lichtscheiben hat AIRY nicht ver
sucht, SCHWERD dagegen hat einige Kapitel seines Werkes diesem Gegenstande 
gewidmet und das Prinzip angegeben, nach dem man von Beugungserschei
nungen fUr Lichtpunkte auf diejenigen von Lichtlinien und Lichtscheiben iiber
gehen kann. Er gibt am SchluB einige Tafeln fiir die Intensitaten in verschie
denem Abstande vom geometrischen Rande sowohl einer geradlinig begrenzten 
Scheibe, wie auch fUr eine Kreisscheibe. Diese Zahlen sind augenscheinlich 
durch ein Naherungsverfahren erhalten, das aber nicht geniigend erlautert ist. 
Bei der auBerordentlichen Umstandlichkeit der SCHWERDschen Methode der 
Intensitatsberechnung ist es auch unmogIich, ihre Genauigkeit nachzupriifen. 

Einen weiteren Fortschritt in der Theorie der Beugungserscheinungen bei 
Lichtscheiben bedeuten die Arbeiten von ANDRE 2, der die SCHWERDschen Tafeln 
erweitert und auch wertvolle experimentelle Arbeiten iiber die Beugungs
erscheinungen an Fernrohren geliefert hat. In theoretischer Beziehung sind 
aber erst die Untersuchungen von H. STRUVE 3 ein Fortschritt gegeniiber 
AIRYS und SCHWERDS Arbeiten. Weiter sind als selbstandige Autoren auf diesem 
Gebiete zu nennen LOMMEL 4 mit zwei Abhandlungen und in neuerer Zeit 
H. NAGAOKA 5• 

49. Die Untersuchungen von H. STRUVE. Wahlen wir die Fokalebene des 
Fernrohrs zur Hauptebene xy und richten die z-Achse langs der optischen 
Achse des Objektivs, bezeichnen die Koordinaten eines Punktes N der beugen
den Offnung mit x, )" z, mit t die Brennweite des Objektivs; dann haben wir 
fUr die Koordinaten ~l' 'th eines Punktes MI der Fokalebene mit den Richtungs
kosinussen der gebrochenen Welle lXI' PI die Gleichungen: 

X-~I=tlXl; Y-'YJI=tPI' (1) 

Es sei MI der Ort des geometrischen Bildes eines leuchtenden Punktes in der 
Brennebene, ferner M, mit den Richtungskosinussen IX, p, ein anderer Punkt 
in derselben Ebene, nach welchem ein gewisser Teil des Lichtes gebeugt wird, 
dann ist auch 

X-~=tlX; Y-'YJ=tP· (2) 

Die Gleichung der gebrochenen Welle, die in das Fernrohr eintritt, ist, wenn 
man die Amplitude gleich 1 setzt, 

• 21ft 
So = Slll-y. 

1 Die Beugungserscheinungen. Mannheim 1835. 

(3) 

2 Etude de la diffraction dans les instruments d'optique. Annales de l'Ecole normale 
(1876). 

3 Uber den EinfluLl der Diffraktion an Fernrohren auf Lichtscheiben. Memoires de 
l'Acad. Imper. des Sc. de St. Petersbourg, Serie 7, T.30, No.8 (1882). 

4 Abhandlungen der k. Bayer. Akademie. 15 (1884) und 19 (1897). 
5 Ap J 51, S. 73 (1920). 
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In den Punkten M lund M haben wir 

. (t q{) 
SI = sm2.n T - T ' 

S = sin2.n(~ - f), 
wo T die Periode der Schwingung, A. die WellenHinge des Lichts und ql und q 
die Abstiinde N MI und N M sind. Nun ist 

und 
ql = i(x -- ~1)2 + (y - 111)2 + Z2 

q = i(x - ~)2 + (y - 1])2 + Z2, 

j2=X2+y2+Z2, 

und daher, wenn ~/I, 1//1 sehr kleine GraBen sind und man setzen kann: 

q=l- X~7Y1], 

q = I - X ~1 + Y 1]1 
1 t' 

erhiilt man mit Hilfe von (1) und (2): 

q = ql + X(~1 - ~) ; Y(1]1 - 1]) = ql - X(tXl - tX) - y«(31 - (3) , 

und die Gleichung der Welle im gebeugten Punkte M wird 

oder auch 
S = sin [2.n{~ - ~ + T (tXI - tX) + f «(31 - (3)}], 

S = sin2.n (~ - ~) cos2.n [1- (~I - tX) + t «(31 - P)] 
+cos2.n(f - ~)sin2.n[T(tXI - tX) + t(PI -- (3)]. 

Die Amplitude dieser Schwingung kannen wir uns in zwei Komponenten C 
und 5 zerlegt denken, so daB 

1 = C2 + 52, (4) 
wo 

C = cos 2,'" «(tXI - tX)x + ((31 - (3)y), I 
I. 

5 = sin 2t «(tXI - .x)x + ((31 - Ply) . 
(5) 

Diese Formel bezieht sich auf ein einziges Fliichenelement dx dy im Punkte N 
der beugenden Offnung mit den Koordinaten x, y, z. Die Amplitude der 
Schwingung im Punkte M, die durch die gesamte Offnung hervorgerufen 
wird, ist durch den iihnlichen Ausdruck gegeben: 

A2 = C2 + 52, (6) 
wo 

C = II cos 2).'" «(tXI - tX)x + ((31 - Ply) dxdy, I 
5 = II sin ~).~ «(tXI - tX) X + (PI - (3)y) dx dy 

und die Integrale iiber die ganze beugende Offnung zu nehmen sind. 
Handbuch der Astrophysik. II. 8 

(7) 
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Wenn diese Offnung symmetrisch zu einem rechtwinkligen Achsenkreuz in 
ihrer Ebene ist, so muB das zweite Integral verschwinden. Wir haben also im 
FaIle einer kreisf6rmigen, elliptischen oder anderen Offnung mit zwei Symmetrie
achsen 

5 = 0, 

und die Helligkeit I im Punkte M wird dann, wenn k eine Konstante bedeutet, 

(8) 
wo 

c = fl·cos 2/' ((ex i - ex)x + (PI - Ply) dxdy. 

Wir behandeln den Fall einer kreisf6rmigen Offnung nnd fUhren Polarkoordi
naten ein durch die Gleichungen 

x = rcosw, 

entsprechend bezeichnen wir 

2,-,; 
T (ex i - ex) = r l cos WI , 

dann erhalten wir fUr C: 
R W l +2;"( 

y = rsinw; 

2;." (PI - fJ) = r l sinwI ; 

C=j jcos (rrl cos(w - wl))rdwdr, 
o 

(10) 

wo R der Radius der beugenden Offnung ist. Fiihren wir noch die Bezeich-
nungen ein: 

so ergibt sich 
und w - WI = V, 

1'lR 2n 

C = ~ j .r cos(e cosv) ede dv . 
o 0 

( 11) 

Nun ist bekanntlich, wenn die BESsELsche Funktion n-ten Ranges von z durch 
J n (z) bezeichnet wird: 

Infolgedessen 

und 

Wenn man 

setzt, so wird 

2" 
1 • 

Jo(r) = -jcos(rcosv)dv, 
2n 

o 

rJI(r) = jJo(r)rdr. 
o 

'lR 2n: 

2nr1 RJl(r1 R) = j jcos(rcOSV)rdvdr 
o 0 

C = 2nR2 1, (z) • 
z 

( 12) 

( 13) 

( 14) 
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Somit ist die Intensitat im Punkte M: 

1= 4n2kR4 (L~~r (15 ) 

und rl nach (10) durch die Gleichung bestimmt: 

Hier ist d der line are Abstand der Punkte Ml und M voneinander und daher: 

( 17) 

wo , ihr Abstand in WinkelmaB ist. Daher haben wir auch statt (13): 

(18) 

Beziehen wir endlich die Intensitat auf diejenige des geometrischen Bildpunktes 
(a = (Xl' fJ = fJl) aIs Einheit und beriicksichtigen, daB fiir z = 0 

ll(z) = ~ 
z 2' 

so ist die Intensitatsverteilung in der Fokalebene durch 

bestimmt. 

1= 4 (Jl~Z)t ( 19) 

Die Kurven gleicher Intensitat sind demnach konzentrische Kreise urn den 
geometrischen Ort z = O. Begrenzt man das Gesichtsfeld auf einige Minuten, 
so darf man diese Darstellung aIs vollkommen exakt ansehen. Dies ist die 
Darstellung der Beugungserscheinungen fUr Lichtpunkte, wie sie seit AIRY be
kannt ist, in der eleganten Form, die ihr H. STRUVE gegeben hat. Mit Hilfe 
von Tafeln der BESsELschen Funktion II ist die Berechnung der IntensWit 
leicht auszufiihren. Die Erfahrung lehrt, daB zwei verschiedene Lichtpunkte 
einer ausgebreiteten Lichtquelle zu keiner sichtbaren Interferenz AnlaB geben 
k6nnen und daB die Intensitat irgendeines von beiden gleichzeitig beleuchteten 
Punktes einfach der Summe der Intensitaten gleichzusetzen ist, we1che jeder 
Lichtpunkt einzeln ergeben wiirde. Dieser Satz ermoglicht es, die oben ab
geleiteten Beugungsgesetze auf irgendwie begrenzte Lichtscheiben auszudehnen, 
und fiihrt die Bestimmung der Lichtintensitat irgendeines hinter einer beugen
den Offnung liegenden Punktes auf die Auswertung eines Doppelintegrals zuriick. 

Liegt die Lichtscheibe im Unendlichen und ist die beugende Offnung kreis
f6rmig, so gelten fUr die Intensitat eines Punktes M der Fokalebene die obigen 
Formeln, wobei t; die Winkelentfernung vom geometrischen Bilde jenes Punktes 
((Xl' fJl) der Scheibe ist, dessen gebeugtes Licht die Erleuchtung in M (a, fJ) 
hervorbringt. kist eine von der spezifischen Intensitat des Punktes der 
Scheibe abhangige Konstante, die also allein von (Xl und fJl abhangt. 

N ehmen wir daher den Punkt M zum Anfangspunkt eines polaren Koor
dinatensystems (C, 11') und denken uns die Projektion der Lichtscheibe in der 
Fokalebene in die Elemente t; dt; dl{' zerlegt, so ist die resultierende Intensitat 
in M, die wir durch I bezeichnen wollen, gleich der Summe der Intensitaten, 
we1che ein jedes der Elemente der Scheibe beitragt, oder gleich dem 
Ausdruck 

8* 
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wo die Integration iiber alle Elemente des Bildes der Lichtscheibe zu erstrecken 
ist. Fiir einen Punkt auBerhalb der Begrenzung des geometrischen Bildes, den 
wir durch das Zeichen + kennzeichnen wollen, haben wir somit 

'I'. ~. 

1(+) = fdVJ fI(C)CdC, 
'I'. ~. 

wo C1 und C2 als Funktionen von VJ gegeben sind und VJI' VJ2 die auBersten 
Werte des Winkels VJ bedeuten, den Tangenten an die Begrenzung der Scheibe 
entsprechend. Liegt andererseits M innerhalb der Begrenzung, so ist 

2", ~. 

I ( -) = f d VJ f I (C) CdC. 
o 0 

1m allgemeinen Falle, wenn die Intensitat auf der Lichtscheibe von Punkt 
zu Punkt variiert, ist I(C) eine Funktion sowohl von C als auch von VJ, und die 
Integration wird auch in den einfacheren Fallen sehr kompliziert und nur durch 
mechanische Quadratur ausfUhrbar. STRUVE behandeIt nur den Fall gleich
maBig heller Scheiben, fUr we1che k eine von C und VJ unabhangige Konstante 
ist und bei der Integration fortgelassen werden kann. Er fUhrt statt C die 
Variable zein, deren Grenzwerte sind: 

LaBt man noch den Faktor ),2R2 fort, so erhaIt man aus (15) die Ausdriicke: 

2.n Z2 

1(-) = J dVJ f(jl~)rdz, (20), 
o 0 

we1che die relative Intensitat der Punkte in der Fokalebene vollstandig be
stimmen. Die geometrische Bedeutung dieser Doppelintegrale ist sehr einfach. 
"Errichtet man namlich im geometrischen Bilde eines Lichtpunktes M I eine 
Senkrechte zur Fokalebene, nimmt diese zur Rotationsachse eines Umdrehungs-

k6rpers, dessen Erzeugende die Gleichung y = (ll;Z>y hat, so wird die von Ml 
herriihrende Intensitat in einem Punkte M der Fokalebene sich durch die Or
dinate y messen lassen, we1che die Rotationsflache in diesem Punkte besitzt. 
Dieselbe Ordinate hat aber auch der Punkt M I , wenn wir die Achse des Um
drehungsk6rpers nach M versetzen, und sind mehrere Lichtpunkte M I' M 2' M 3' ... 

von gleicher Intensitat vorhanden, so gibt die Summe aller Ordinaten iiber 
M I , M 2 , M 3 , ••• ein MaB fUr die Intensitat in M abo Bilden ferner die geome
trischen Bilder der Lichtpunkte eine gerade Lichtlinie, so wird die Intensitat 
in M durch den InhaIt des iiber der Lichtlinie senkrecht zur Fokalebene lie
genden Querschnitts des Umdrehungsk6rpers auszudriicken sein, und erweitern 
wir diese Anschauungsweise auf homogene Lichtflachen, so k6nnen wir uns I 
als ein Volumen vorstellen, welches ein gerader Zylinder, dessen Grundkurve 
der UmriB der Lichtscheibe ist, aus einem Umdrehungsk6rper herausschneidet, 
dessen Achse, der Zylinderachse parallel, in M liegt und dessen Erzeugende die 

Gleichung y = (llz(Z)r hat." 
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Dieser Satz, den wir hier nach STRUVE zitieren, ruhrt von SCHWERD her 
und wird von ANDRE in ahnlicher Form wiedergegeben. Er gilt nur fUr kreis
formige oder ringformige Offnungen. 

STRUVE gibt nun eine Entwicklung der obigen Integrale (20) fUr den Fall 
einer geradlinigen Begrenzung der Scheibe, die wir hier ubergehen 
und die· in einer Tabelle fUr die Intensitat J( - e) und J( + e) resul
tiert, wo 

e = 2,:n Rf 
I. 

(21) 

und f der Winkelabstand vom geometrischen Rande der Scheibe ist. Diese 
Tabelle sei hier wiedergegeben. Ais Einheit ist die "volle" Intensitat angenom
men, we1che sich ergeben wurde, wenn die Lichtscheibe sich in allen Richtungen 
ins Unendliche erstrecken wurde. 

e 

0,0 
0,1 
0,2 
0,3 
0,4 
0,5 
0,6 
0,7 
0,8 
0,9 
1,0 
1,1 
1,2 
1,3 
1,4 
1,5 

Tabelle 11. In ten sit a t f ti r g era d 1 i n i g beg r e n z t eSc h e i ben 
(nach STRUVE). 

1(+ e) e I(+ e) e 
! 

1(+ e) e I 1(+ e) 

0,5000 1,S 0,1642 3,0 0,0630 6,0 
I 

0,0328 
0,4730 1,6 0,1504 3,2 0,0602 6,2 I 0,0319 
0,4461 1,7 0,1379 3,4 0,0581 6,4 I 0,0311 
0,4195 1,8 0,1265 3,6 0,0564 6,6 

! 
0,0305 

0,3934 1,9 0,1163 3,8 0,0547 6,8 0,0299 
0,3678 2,0 0,1073 4,0 0,0528 7,0 

I 
0,0293 

0,3428 2,1 0,0993 4,2 0,0506 7,4 I 0,0280 
0,3187 2,2 0,0923 4,4 0,0484 7,8 0,0264 
0,2955 2,3 0,0862 4,6 0,0459 8,2 0,0248 
0,2732 2,4 0,0810 4,8 0,0434 8,6 0,0233 , 

5,2521 2,5 0,0765 5,0 0,0410 9,0 , 0,0222 , 

0,2321 2,6 0,0728 5,2 0,0389 9,8 0,0206 
0,2132 2,7 0,0696 5,4 0,0369 10,6 I 0,0194 
0,1956 2'8 0,0670 5,6 0,0353 11,4 i 0,0178 
0,1793 2,9 0,0648 5,8 0,0339 12,2 I 0,0164 
0,1642 3,0 0,0630 6,0 

, 
0,0328 ! 

Die Werte fur J( - e) erhalt man hieraus durch die Beziehung 

J (-e) = 1 - J (+ e). (22) 

Die Helligkeit am geometrischen Rande ist somit nur i derjenigen, die sich 
ohne Beugung ergeben wurde, und nimmt anfangs schnell, dann langsam abo 

Die Tabelle ist, entsprechend der Beziehung (21) fUr beliebige Offnungen 
R zu benutzen. R ist in Millimetern gemessen. Bei doppeltem Objektiv
radius R gelten dieselben Zahlen fiir zweimal kleineren Randabstand f. 

Die Intensitatsverteilung bei kreisformigen Lichtscheiben hangt 
noch von dem Winkelhalbmesser e der Scheibe ab, auBerdem wie die vorige vom 
Radius R der Objektivoffnung und von der Wellenlange des Lichtes A. Wir fuhren 
hier die beiden von STRUVE berechneten Tabellen fUr r = 50 und r = 10 an, wo 

r = ~~ Re. Sie sind in Einheiten der vollen Intensitat ausgedruckt, die einer 

unendlichen Ausdehnung der Lichtscheibe entsprechen wurde; will man die 
Zahlen auf die Intensitat im Zentrum reduzieren, so hat man sie fur r = 50 
durch 0,9874 und fur r = 10 durch 0,9378 zu dividieren. 
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Tabelle 12. Intensitat fur kreisiormige Lichtscheiben 
(nach STRUVE). 

I (eJ 

- 5~,0 1 0,9874 

-7,2 0,9629 
-6,8 0,9612 
-6,4 0,9592 
-6,0 0,9574 
- 5,6 0,9555 
- 5,2 0,9525 
-4,8 0,9481 
-4,4 0,9426 
-4,0 0,9360 

-10,0 I 
-9,0· 
-8,0 
-7,2 
-6,4 
-5,6 
-4,8 
-4,0 i 

-3,81 

I(e) 

0,938 
0,937 
0,935 
0,933 
0,930 
0,925 
0,919 
0,910 
0,907 

Abstande vom 
Zentrum 

dec Scheibe 

O,OOd.Rad. 

0,80 
0,90 
0,92 
0,94 
0,96 
0,98 
1,00 

r = ~;~ R f! = 50; 

I----~(;)---I -----~(e-)-l---! --i(e) 

1_ 3,6 0,9325 -1010,73481+1,21°,2010 
-3,2 0,9292 -o:S! 0,6909 +1,4 0,1675 
-2,8 0,9227 -0,6 0,6436 +1,6 0,1391 
-2,6 0,9166 -0,4 0,5930 +1,8 i 0,1159 
-2,4 0,90S6 -0,2 0,5404 +2,01 0,0971 
- 2,2 0,8972 - 0,0 0,4859 + 2,2 0,0825 
-2,0 0,S822 +0,2 I 0,4322 +2,4 0,0715 
-1,8 0,8622 +0,4! 0,3799 +2,61 0,0635 
-1,6 0,8379 +0,6, 0,3298 +2,8 0,0577 
-1,4 0,8096 +0,8: 0,2828 +3,2 0,0509 
-1,2! 0,7742 +1,0 0,2395. +3,6! 0,0467 

Tabelle 13. 

r = 10 

+4,°
1

' 

+4,4 
+4,8 
+5,21 
+5,6: 
+6,0, 
+6,4: 
+6,8' 

I +7,2. 

+;-;,oj 

l(e) I(e) I(e) I 
-3,4 ! 

-3,0 I 
-2,6 
-2,2 
-1,8 
-1,4 
-1,0 
-0,8 
-0,6 

0,901 
0,892 
0,882 
0,862 
0,826 
0,772 
0,699 
0,656 
0,607 

Tabelle 14. 

--0,4 I 

-0,2 
0,0 

+0,2 
+0,4 
+(),6 
+0,8 
+1,0 I 

0,550 
0,498 
0,446 

0,393 
0,340 
0,293 
0,248 
0,207 

+1,0 i 

+1,4 I 

+1,S 
+2,2 
+2,6 

1
+3,0 
+3,4 I 
+3,8 I 

i 

0207 I +4,0! 
0.140 +4,8 
0,091 +5,6 
0,060 +6,4 
0,042 +7,2 
0,034 +8,0 
0,031 +9,0 
0,028 + 10,0 

I (e) 

0,0430 
0,0398 
0,0354 
0,0312 
0,0275 
0,0247 
0,0229 
0,0217 
0,0206 

0,0011 

I (e) 

0,026 
0,019 
0,015 
0,012 
0,010 
0,008 
0,007 
0,005 

Helligkeit in 
Einheiten 

der zentralen 

1,000 

0,987 
0,962 
0,948 
0,938 
0,893 
0,744 
0,492 

Abstiinde vom I Helligkeit in 
Zentrum Einheiten 

der Scheibe I der zentralen 
, 

1,00d. Rad.l 
1,02 
1,04 
1,06 
1,08 
1,10 
1,20 

2,00 

0,492 
0,243 
0,098 
0,055 
0,044 
0,034 
0,012 

0,001 

Zur bequemeren Ubersicht 
haben wir die erste der 
STRuvEschen Tabellen auf 
die zentrale Helligkeit als 
Einheit bezogen. Die neben
stehende Tabelle (14) gilt fUr 
den Wert des. Produktes 
R r/' = 950 (e"Hal bmesser der 
Scheibe in Bogensekunden, 
R in mm) und fiir griine 
Strahlen, A = 0,00058 mm. 

Wir ersehen aus der Tabelle, daB fiir ein Objektiv von 200 mm und eine 
Planetenscheibe von 5" Halbmesser der EinfluB der Beugung schon in einem 
Abstande von 0,2 Radius vom Rande bemerkbar wird. Die Tabelle ist aber 
genahert auch fur beliebige Produkte R e" anwendbar, wenn man in dieselbe 
mit einem proportional veranderten Randabstand eingeht; so findet man, daB 
fUr Jupiter (e = 20") bei derselben Objektiv6ffnung der EinfluB der Beugung 
erst in einer Entfernung von 0,05 e vom Rande den fruheren Betrag erreicht. 

Wenn auch fUr die wirklichen Verhaltnisse bei den Planeten die Beugung 
nach dem heutigen Stande der Theorie nicht genau bestimmbar ist (dazu muBte 
der EinfluB der Phase und der jeweiligen Intensitatsverteilung in Betracht ge
zogen werden), so kann man aus der bisherigen Untersuchung jedenfalls schlieBE!ll, 
daB die Rander der Planetenbilder beim Studium der reellen Helligkeitsver
haltnisse ausgeschlossen werden mussen. 
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50. Die Entwicklungen von NAGAOKA. Ober die STRuvEschen Resultate 
hinaus fUhren neuere Untersuchungen von NAGAOKA 1. Derselbe hat das Problem 
der Beugung bei kreisformig begrenzten gleichmaBig hellen Scheiben auf eine 
ubersichtliche, bis zur numerischen Auswertung und graphischen Darstellung 
vordringende Form gebracht. Wir wollen dasselbe wegen der Bedeutung der 
beigefUgten Tabellen und Abbildungen hier etwas ausfUhrlicher behandeln. 

Ausgehend von der Gleichung (20), nach welcher die Intensitiit des gebeugten 
Lichts in einem Punkte mit den Richtungskosinus 1X, fJ gleich ist: 

I = elf B}z2 dz d1Jl, (23) 

wo nach (18), (17) und (16) 

_ 2n R ~ _ 2n R ,/( )2 (fJ fJ)2 
Z - T (, - T 7 r 1XI - 1X + 1 - , (24) 

bestimmt man den Proportionalitiitsfaktor e, indem man I auf die Helligkeit 
des Zentrums einer unendlich ausgedehnten Scheibe bezieht. Da 

n (z) = _ ~ !!... (J2(Z) + J2(Z) 
Z 2 dz 0 l' 

so wird z f f n}Z) d1j1 dz = ~ f (1 - Fo(z) - n(z)d1j1. 
o 

Fur die Helligkeit des Zentrums der unendlich ausgedehnten Scheibe er
gibt sich 

2:r (Xl f d1j1.rn}Z) dz = Jl. (25) 
o 0 

Es ist also e = ~ und allgemein 
n 

I = -~J·(1 - Fo(z) - n(z) d1j1. (26) 
2n 

Die Variable z ist nach (24) dem Winkelabstande C in der Fokalebene des 
abgebildeten Punktes bis zum Beugungspunkte proportional. 

Es sei der Kreis mit dem Radius 0 A = r eine Abbildung der Scheibe in 
dem betreffenden MaBstabe, P der Punkt, fUr welchen wir die Intensitiit des 
von der ganzen Scheibe herriihrenden gebeugten Lichts nach 
(26) suchen. Es ist dann AP = z fiir einen Punkt der 
Peripherie und OP=1'r, wo OP:OA =1''5 1, je nachdem 
P innerhalb oder auBerhalb der Scheibe liegt. 

Da nun 

und 
r coscp = 1'r + z COS1j1, 

so ist 
Abb. 31. Beugung 
des Lichts bei kreis-

d = 1 - ycostp d runden Scheiben 
1j1 1 - 2 Y cos tp + y2 cp. nach N AGAOKA. 

Der Ausdruck fUr die Intensitiit (26) kann also auch in der Form geschrieben 
werden 

2,,; 

1 f 12 12 1 - ycoSq:> 
1= 2n [1 - JO(z) - Jl(Z)] 1 _ 2ycostp + y2dcp. (27) 

o 

1 Ap J 51, S. 73 (1920). 
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Setzt man 
q; =:7l- 2(9, 

so erhalt man 

wo 
k2 _ 4'1' 

- (1 + '1')2 

Dann haben wir noch 

cosq; = 2sin2 (9 - 1, 

und IX=r(1+,,). 

1 _ k2 = k'2 = (1 - V)2. 
1 + v 

Fur Punkte innerhalb der Scheibe ist 

k'= 1 - v 
1 + v' 

fur Punkte auBerhalb derselben 

Ziff. 50. 

(28) 

(29) 

k' - '1'-:- 1 (30) 
- '1'+ l' 

Fur Punkte in der Nahe des Randes ist " nahezu gleich 1, und wir setzen 
,,= 1 =t= 15, (30') 

wo 15 eine kleine GroBe ist. Fur die Randpunkte ist bei Vernachlassigung h6herer 
Potenzen von 15 

k=1 

k'= ~ 
2' 

Weiter haben wir 
1 - v COS <p (1 k') 

1 - 2'1' COS<p + VZ = - ± 1 - k2 sin2 B '-

wo das obere Zeichen sich auf innere, das untere auf auBere Punkte 
Bezeichnet man durch u das elliptische Integral 

und durch 

e f dB 
U= Y1-k2 sinzB 

o 

",/2 

K=f dB 
Y1 - k2 sin2 B 

o 

(31 ) 

(31') 

(32) 

bezieht. 

das vollstandige elliptische Integral erster Gattung, und gebraucht man die Be
zeichnungen der elliptischen Funktionen 

so erhalt man 

-Vi - k2 sin2 (9 = dnu 

k' 
-d =dn(u+K), nu 

z = IX -Vi - k2 sin2 (9 = IX dnu 

1 - vcos<p 
1 2 2 d rp=-[dnu±dn(u+K)]du. 

- vcos<p + v 

Die Intensitat I (27) wird jetzt in der Form dargestellt 
K 

I=~f{i-n(()i.,dnu)-.n(IXdnu)}[dnu±dn(u+K)]du. (33) 
o 
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Wir behandeln einzeln die vier Falle: 1. die Intensitat im Zentrum der Scheibe, 
2. die Intensitat am Rande der Scheibe, 3. die Intensitat in Punkten inner
halb und aul3erhalb der Scheibe und 4. die Intensitat in der Nahe des Randes. 

Die In tens ita t im Zen t ru m der Scheibe erhalten wir aus (33), wenn wir 

y = 0, entsprechend k = 0, dnu = 1 und dn(u + K) = 1, <X = l' undK = ~ 
setzen. Es wird dann -

10 = 1 - It,(r) - li{r). (34) 

Bei der Berechnung dieses Ausdrucks mussen zwei Falle unterschieden werden. 
Bei kleinen Werten von l' entwickelt NAGAOKA 

" 
]6(1') + Ji(r) = ~I 10 (21' sinw) cos2 w dw 

o 
in die Potenzreihe 

= ~ A r2n = 1 - ~r2 + 21'4 - _Lrs -;-~-r8 - _1_1_1'10 + ... . (35) 
...:::... n 2 36 288' 2400 43200 ' 

o 

fUr grol3e Werte von l' gilt die semikonvergente Reihe 

2 2 2 ( 1 cos 21' sin 2 l' ) 
10(1') + 11(1') =;;; 1 + 81'2 --~ - -8r2- + .... (36) 

Die Ableitung der Reihen mul3 hier ubergangen werden. Uber die Grenzen 
der Anwendbarkeit beider Reihen sei nur folgendes festgestellt. Nach der 
Gleichung (24) ist 

l' = :2':. Rr" ;. , 

WO 1''' der Planetenradius in Winkelmal3 ist; bei 1''' = 10" und R = Halbmesser 
des Objektivs = 6 cm, ;1. = 0,5.u wird l' = 36,55; fUr astronomisch zur Zeit in 
Frage kommende Falle hat l' immer bedeutende Werte. Fur diese gibt die Reihe 
(36) schnell konvergierende Werte. Der Verlauf der Funktion ]6(1') + Ji(r) ist 
durch Wendepunkte an den Stellen der Wurzeln der Gleichung II (1') = ° charak
terisiert; diese liegen bei 1'1 = 3,8317, 1'2 = 7,0156, 1'3 = 10,1735 .... Abgesehen 
von ihnen, verlauft die Funktion y = ]6(x) + Ji(x), we1che die Abnahme der 
Helligkeit des Zentrums einer endlichen runden Scheibe gegen diejenige von unend
licher Ausdehnung bestimmt, sehr nahe wie eine rechtwinklige Hyperbel 

2 
xy = ;r , 

was aus der Entwicklung (36) einleuchtet. 
Die folgende Tabelle 15 enthalt in der zweiten Spalte den Verlauf von 

10 = 1 - ]6(1') - Ii(r) fUr verschieden grol3e Scheiben, und wirsehen, dal3 fUr Sonne 
undMond, fUrwe1che bei einem Objektivvon 5 cm Offnungr > 2000ist, der Einflul3 
der Beugung auf die Helligkeit des Zentrums nurwenige Zehntausendstel betragt. 

Die Hell ig k e i t am Ran de. Setzen wir in Gleichung (33) l' = 1 
und enstprechend k=1, k'=O, dnu=cosf), dn(u+K)=0,<x=2rund 
z = 2 l' cos f), so folgt 

2r 2r 

Ip = ~J'[1 - ]6 (z) - Ii (z)] ,rd.-z -- - = ~- ~ ([]5(Z) + Ii (z)] ,/ dz -. (37) 
;r r4r2 _ Z2 2 ;r r4r2 _ Z2 

o 0 
Wir muss en bei der Entwicklung dieses Integrals ebenfalls die beiden Reihen 
(35) und (36) anwenden, die erste fUr kleine Werte von 1', bis etwa zur erst en 
Wurzel von II (1') = 0, also l' = 3,8317, weiter die Potenzreihe (36). Das Re-



122 Kap.1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. Ziff. 50. 

suIt at ziemlich langwieriger Entwicklungen und der Addition der beiden Teil
integrale ist nach NAGAOKA: 

I = ~ - (°,3093 +- 0,2333 log r +- 0,0036 log r - ... ). (38) 
p 2 y r y3 I 

Wir sehen, daB die Randintensitiit urn so niiher dem Werte ! liegt, je groBer die 
Scheibe ist. Die dritte Spalte unserer Tabelle 15 enthiilt die Werte der Randinten
sitiit fiir verschiedene Durchmesser der Scheibe. 

Tabelle 15. 

r I. i Ip r I I. : Ip r I. Ip 
I , , 

0,9909 I 20 0,9676 0,4694 70 0,4894 400 0,9984 0,4977 
25 0,9750 0,4746 80 0,9920 0,4906 500 0,9987 0,4981 
30 0,9784 0,4782 90 0,9929 0,4915 600 0,9989 0,4984 
35 0,9820 0,4809 100 0,9936 0,4922 700 0,9991 0,4986 
40 0,9841 0,4829 150 0,9958 0,4945 800 0,9992 0,4988 
45 0,9858 0,4846 200 0,9968 0,4958 900 0,9993 0,4989 
50 0,9874 0,4859 250 0,9975 0,4965 1000 0,9994 0,4990 
60 0,9895 I 0,4879 300 0,9979 0,4970 

Die Helligkeit Ii innerhalb und Ie auBerhalb der Scheibe. Fiir 
Punkte, die innerhalb und auBerhalb der Scheibe nicht zu nahe dem Rande 
liegen, kann fiir geniigend groBe r, da .x groB ist und dn u > 0, die Entwicklung 
(36) angewandt werden, wobei aber die Mitnahme nur eines Gliedes geniigt: 

2 
!5(.xdnu) + n(.xdnu) = -d~. 

:riX nu 
Es wird dann das Integral (33) gleich 

K 

1 f' 2) 1=- (1--d~ [dnu±dn(u+K)]du. 
:r, :r1X nu 

o 

(39) 

Die Ausfiihrung der Integration ergibt I als Funktion der vollstiindigen ellip
tischen Integrale erster und zweiter Art K und E 

Ii = 1 - :r;1X (~ + K) = 1 - :r2(1 ~ lIlr (~ + K), I 
(40) 

I = 2 (E -K) e :r2(1 + lI)r k' . 

Diese Ausdriicke sind nahezu auf 4 Dezimalstellen genau fiir Werte von IXdnu, 
die groBer sind als die erste Wurzel der Gleichung Jl (r) = o. 

Fiir kleine Werte von k' kann man hier angeniiherte Werte der elliptischen 
Integrale benutzen: 

K = In'±- + ~k'2(ln'±- - 1) + ... 
k' 4 k', ' 

~ = ~ + ~ k'(ln'±- __ 1_) + ... 
k' k' 2 k' 1 • 2 ' 

we1che in (40) eingesetzt, bei Benutzung der Gleichung (29), dann ergeben 

Ii = 1 - :r2(1 ~ lI)r {(1 + ~~ + In 1, - :'} - :r2(1 ~ vlr' I 
Ie = ~(1 ~ ;)r{(1 - ~~ + In 1, + :'} - n2 (1 ~ v)r' 

(41) 

Urn die Intensitiit fiir Werte von k, die nahe bei 1 liegen, zu finden, wird die 
LANDENsche Transformation angewandt. Setzt man 
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1 - k' 
k = ---- = y fUr innere Punkte, 

1 1 + k' 

kl = ~ fUr iiuBere Punkte, 
v 

k - - fUr inn ere Punkte, 1 - k'! ( V )2 
2 - 1+ k~ - 1 + V 1 - v2 

k2 = { fur iiuBere Punkte, , 1 )2 
\v + Vv2 - 1 

so gelten die Beziehungen 

K = ~ (1 + k1) (1 + k2 ) ... , 

E = {(1 - k)2 + lk2(1 - lkl - iklk2 + .. . )}K. 

123 

Daher nehmen die Klammerausdrucke in (40) geniihert die Form an: 

~ + K = C ;/~2{1 - ~~(1 +-}k2)}K, 1 
(42) 

Ii. _ K = (1 - k')2 (1 _ k2) K 
k' 4k'. 2 . 

Nach dies en Formeln sind die Intensitiiten in niichster Niihe des Randes be
rechnet. 

In den Tabellen 16 und 17 sind die in die Formel (40) eingehenden Aus-

drucke ",2 (12+;;) (~, + K) und ",2 (12+0 (~ - K) fUr die inneren und iiuBeren 

Punkte berechnet, und zwar in Tabelle 16 fUr Punkte in der Niihe des Randes 
[nach (42)J und in Tabelle 17 fUr weiterliegende [nach (41)]. Wir haben diese 

Ta belle 16 (von NAGAOKA). Ta bell e 17 (von NAGAOKA). 

• "'(:+1') (~+K) v i 2 (E .) 1--- K 
i ,,'(1+.) k'+ " "'(12+1') (~-K) 

0,990 0,010 20,946 0,05 0,95 0,6378 1,01 1 
-0,01 19,591 

0,991 0,009 23,208 0,10 0,90 0,6414 1,02 -0,02 9,533 
0,992 0,008 26,034 0,15 0,85 0,6476 1,03 -0,03 6,199 
0,993 0,007 29,666 0,20 0,80 0,6565 1,04 -0,04 4,542 
0,994 0,006 34,506 0,25 0,75 0,6683 1,05 -0,05 3,554 
0,995 0,005 41,478 0,30 0,70 0,6836 1,1 -0,1 1,6077 
0,996 0,004 51,433 0,35 0,65 0,7027 1,2 -0,2 0,6779 
0,997 I 0,003 68,348 0,40 0,60 0,7266 1,3 -0,3 0,3898 
0,998 0,002 102,162 0,45 0,55 0,7562 1,4 -0,4 I 0,2560 
0,999 ! 0,001 203,553 0,50 0,50 0,7930 1,5 -0,5 0,1813 
0,9999 ! 0,0001 j 2027,6 0,55 0,45 0,8392 1,6 -0,6 0,1349 

I ,,2(1
2
+.) (~-K) 

0,60 0,40 0,8980 1,7 -0,7 0,1040 

• 0,65 0,35 0,9746 1,8 -0,8 0,0824 
0,70 0,30 1,0773 1,9 -0,9 0,0667 

1,010 i -0,010 i 19,591 
0,75 0,25 1,2214 2,0 -1,0 0,0549 
0,80 0,20 1,4 369 3,0 -2,0 0,0135 1,009 -0,009 21,832 
0,85 0,15 1,7936 4,0 -3,0 0,0053 1,008 -0,008 24,634 

1,007 -0,007 28,239 
0,90 0,10 2,4994 5,0 -4,0 0,0027 

1,006 -0,006 33,048 
0,95 0,05 4,5834 10,0 -9,0 0,003 

1,005 i -0,005 39,783 
0,96 0,04 5,617 100,0 -99,0 0,0000 

1,004 -0,004 49,893 
0,97 0,03 7,332 

1,003 -0,003 66,748 
0,98 0,02 10,747 

1,002 '-0,002 I 100,482 0,99 0,01 20,947 

1,001 -0,001 201,732 
1,0001 -0,0001 2025,3 
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Zahlen mit dem fehlenden Faktor 1/r zu multiplizieren, urn die Helligkeiten fUr 
eine gegebene Offnung und gegebenen Scheibenhalbmesser zu erhalten. Dabei ist 

2nR 'I 
r = - ).- r, 

wo r" der Halbmesser der Scheibe in Bogensekunden ist. 
Die Zahlen der Tabelle 16 zeigen eine schnelle Veranderung der Hellig

keit in der Nahe des Randes, die Zahlen der Tabelle 17 eine langsame Ande
rung innerhalb der Scheibe in groBeren Abstanden yom Rande. 

Abb.32. Der Veri auf der RandhelIigkeit fUr verschiedene Objektivoffnungen nach NAGAOKA. 

Die Abb. 32 und 33 verdeutlichen den Verlauf der Helligkeiten; das erste 
Diagramm gestattet fur verschiedene Werte von r die Helligkeit als Ordinate 
des Schnittpunktes mit den Kurven der verschiedenen Randabstande (c) zu 
entnehmen. Wir sehen, daB fUr kleine E die Abnahme der Helligkeit des to groBer 
ist, je groBer die Offnung r. Dem geometrischen Rande entspricht die Hellig
keit!. Die Abb. 33 dagegenveranschaulicht den Verlauf der Helligkeiten in 
der Niihe des Randes fUr verschiedene Werte von r E. Wir sehen die STRUVE
sche Bemerkung (Seite 118), betreffend die Verwendbarkeit e i n e r Tabelle fur die 
Helligkeiten von Scheiben, naherungsweise bestatigt, indem fur gleiche Produkte 
r E der Verlauf der Intensitatskurven nahezu derselbe ist. Doch ist er es nicht streng; 
fUr kleine Werte von r liegen die Intensitatskurven etwas tiefer als fUr groBe. 

Die Intensitat in nachster Nahe des geometrischen Randes, 
die von besonderer Bedeutung ist und durch Tabelle 16 und die Abb. 33 ange
nahert wiedergegeben wird, berechnet NAGAOKA auch noch streng mit Hilfe 
eines Kunstgriffs, der die Schwierigkeiten der Entwicklung wesentlich iiber
windet. Er zerlegt das Integral (33) in zwei Bestandteile 

K 

I =.~ f{1 - n((Xdnu) - Ji((Xdnu)}[dnu ± dn(u + K)Jdu = 11 + 12 , 

o 
deren Bedeutung einleuchtend ist. Da fur Werte von k, die nahezu = 1 sind, 
dnu = Vi - k2 sin2 E) nahezu = cos E) wird (fur E = 0,02 ist k = 0,99995), so ist 
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das erste Glied gleich :</2 

/ 1 = :!{1-n(IXCOse)-Ji(lXcose)}de. (43) 

Dieses ist der Wert fiir die Randhelligkeit der Scheibe vom Radius ~ = r(1 : v) 
[siehe Gleichung (37)] und kann als 

11 = Ip(~) = Ip(I'(1: 1")) (44) 

den Tabellen entnommen werden. 
1,0 

I 
I 

..., 1 
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Abb. 33. Die Randhelligkeiten fur verschiedene Produkte re nach NAGAOKA. 

Die Abweichung von dem Werte der RandheIligkeit wird durch das zweite 
Glied bestimmt, bei dem das +Zeichen fiir innere, das -Zeichen fiir auBere 
Punkte gilt. Dieses zweite Integral ist 

:</2 

I2=~J{1-n(r(1 +1')11- k2sin2e) - Ji(r( 1 + 1'l"¥1- k2 sin2 e)} 1_k~~s~n2€-)" (45) 
o 

Seine Ausrechnung wird durch Zerlegung in zwei.Teile erreicht und soIl hieriiber
gangen werden. Das ResuItat ist fiir verschiedene Werte von re in folgender 
Tabelle gegeben. 

:./2 Tabelle 18 (von NAGAOKA). 

12 = {{1 - IHr(1 + 1.)lI1 - k 2 sin2 B] - Ii [r( 1 + ,·))11 - k2 sin2e:J} k~~ ~ 2 D' 
. 1- SlllO 

o 

" ; I, re I, rE I, TE I, 

0,1 I, 0,0270 1,1 0,2679 2,1 0,4008 3,1 0,4393 
0,2 0,0539 1,2 0,2868 2,2 0,4080 3,2 0,4406 
0,3 0,0806 1,3 0,3044 2,3 0,4141 3,3 0,4419 
0,4 0,1066 1,4 0,3208 2,4 0,4194 3,4 0,4430 
0,5 0,1323 1,5 0,3357 2,5 0,4238 3,5 0,4439 
0,6 0,1571 1,6 0,3496 2,6 0,4276 3,6 0,4450 
0,7 0,1812 1,7 0,3623 2,7 0,4308 3,7 0,4458 
0,8 0,2045 1,8 0,3736 2,8 0,4336 3,8 0,4469 
0,9 0,2268 1,9 0,3839 2,9 0,4359 3,8317 0,4471 
1,0 

I 0,2479 2,0 0,3933 3,0 0,4378 
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~ 
b)~---

Abb. 34. Leuchtender Punkt und helle Scheibe. 
(Nach NAGAOKA.) 

a)e=- 2, b)e = -I, c)e = O. 

a) nahezu in 8eruhrung 
(e=-1) 

b) inBeriihrlolng 

e = 

Abb . 35. Zwei helle Scheiben. (Nach NAGAOKA.) 
r = r) = SO. 

Einige Anwendungen der 
Theorie. 

l.Ein leuchtenderPunkt 
befindet sich am Rande 
einer hellen Scheibe, 
ein Fall, der bei Bedeckungen 
von Stemen oder Trabanten 
durch die Planet en oder den 
Mond in der astronomischen 
Praxis verwirklicht wird. Die 
Intensitat der · Beugungsringe 
urn eine punktformige Licht
quelle ist durch den Ausdruck 

(2]; (Z)y gegebenundkannbei

spielsweise den Tabellen von 
LOMMEL entnommen werden. 
Die Isophoten sind also hier 
konzentrische Kreise, denen 
sich die Isophoten der Scheibe 
iiberlagern. Das Resultatist ein 
neues System von Isophoten, 
welches fUr den speziellen Fall 
gleicher Helligkeit des Punktes 
und des Zentrums der Scheibe, 
diese gleich 1 gesetzt, in 
der Abb. 34 dargestellt ist. 
Dabeiist l' = 50 an genom men ; 

e bedeutet den Rand
abstand des Sterns. Wir 
sehen, daB das Maxi
mum der Intensitat des 
Sterns, also sein schein
barer Ort gegen den 
wahren,durcheinen * be
zeichneten, immer nach 
dem geometrischenRan
de verschoben erscheint 
und daB im Moment der 
wirklichen Beriihrung 
der Stern innerhalb der 
Scheibe sichtbar ist. 

2. Z wei hell e 
Scheiben. Die Abb. 35 
zeigt den Verlauf der 
Isophoten bei Annahe
rung und Beriihrung 
zweier heller Scheib en 
von demselben Radius 
(1' = 1'1 = 50) . Ihre Hel
ligkeiten sind auchgleich 
angenommen. 
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Die gestricheIten Kurven deuten die Lage des geometrischen Randes an. 
Der Abstand der Rander in Abb. 35 a ist e = -1. Ein verfriihtes Zusammen
flie13en der Rander diirfte in diesem FaIle die Folge sein. 

3. Eine helle 
und eine dunkle 
Scheibe. Dieser Fall 
ist bei Venus und Mer
kurvoriibergangen vor 
der Sonnenscheibe ver
wirklicht. Die Abb. 36 
zeigt den Verlauf der 
Isophoten bei r = 50, 
r] = 1000 in der Nahe 
derinneren Beriihrung, 
wo bekanntlich das 
Tropfenphanomen auf
tritt. In (a) iiberschnei
den sich noch die geo
metrischen Rander, in 
(b) beriihren sie sich. 
Wegen des Umbiegens 
der Isophoten wird die 
obere dunkle Scheibe 

e = - 1 

eine scheinbare Fort- 01 

"'wng nach auBen , -, ~: 
(unten) erhalten und _ __ ~~><"'~Z 
eine dunkle Briicke iii~~~;;;:~~~~~~~~~~~--ii~~~ii~ ergeben. Bei gerin- - --- -- _____ 11.: 
ger LoslOsung der geo- 'o:i 
metrischen Rander 
(e = 0,32), Abb. 36c, 
kommt die Isophote 
0,1, die die dunkle 
Scheibe umhiillt, in 
Beriihrung mit einer 
derselben Intensitat 
au13erhalb der hell en 
Scheibe, wodurch sich 
schein bar eine Aus
buchtung der dunk len 
Scheibe nach auGen 
ergeben wird. Erst bei 
groI3erer Entfernung 
der Rander (Abb. 16d, 
e, £) nehmendieBegren
zungen regelmaBige 
kreisformige Form an. 

Abb. 36. Eine helle und eine kleinere dunkle Scheibe. 
(Nach NAGAOKA.) 

' = 50;', = 1000. 

4. Helle Sichel. Die Lichtverteilung urn eine gleichfOrmig helle Sichel, 
die von zwei Kreisbogen von ungleichem Radius begrenzt ist, wird nach den 
entwickelten Formeln ebenfalls von NAGAOKA untersucht und fiir einige Spezial
Hille graphisch dargestellt. Fiir kleine Radien und eine schmale Sichel (r = 50, 
r1 = 100, e = Dicke der Sichel = 5) sehen wir den Verlauf der Isophoten in 
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Abb. 37. Das Resultat muB fUr das Auge eine Abrundung der Spitzen sein, 
und dadurch erklart sich, daB man bei Durchmesserbestimmungen des Planeten 
Venus in der Nahe der unteren Konjunktion zu kleine Werte erhalt. Bei groBerer 
Dicke der Sichel (Abb. 37b) wird der EinfluB geringer, und auch bei sehr groBen 

b) 

c) 

----

Abb.37 . Helle Sichel. (Nach NAGAOKA) . 

Radien (Abb. 37C) ist 
der EinfIuB der Beu
gung auf das Aus
sehen der Spitzen nur 
gering. 

Bei der Beur
teilung der Grenzen 
von Scheiben durch 
das Auge spielen aber 
auch noch physiolo
gische Ursachen mit, 
die hier nicht behan
delt werden konnen. 

Da aIle genannten 
Untersuchungen die 
vereinfachende Vor
aussetzung gleich
maBig heller Flachen 
machen, konnen sie 
auch nur eine quali
tative Aufklarung 
tiber die durch die 
Beugung hervorge
rufenen Phanomene 
geben. FESSENKOW1 

hat einen SpeziaIfalI 
der Beugungserschei
nungen bei ungleich
maBiger Helligkeit 
annahernd unter
sucht. Er stellte sich 
die Frage, wieweit 
der EinfluB der hell en 
und dunklen Streifen 
auf Jupiter die Inten-
sitatsverteilung auf 

der hellen aquatorialen Zone beeinflussen konne. Zur Losung derselben zer
legt er die Oberflache des Planet en in abwechselnd helle und dunkle Rechtecke 
gleichmaBiger HelIigkeit mit einer abschlieBenden dunklen Polarkalotte. Die 
Anordnung wird symmetrisch zum Aquator angenommen. Nach H . STRUVES 
Vorbild fUhrt FESSENKOW seine Entwicklungen in BESsELschen Funktionen; 
er kommt zu dem Ergebnis, daB der EinfluB der Beugung am Rande des 
aquatorialen Streifens etwas geringer ist als bei der Annahme gleichmaBiger 
HelIigkeit der ganzen Scheibe. 

51. Die sichtbare Grenze einer Planetenscheibe. Wie die Tabellen zei
gen, ist im geometrischen Rande der Scheibe die HelIigkeit nahezu 1/2 der 
zentralen; der Abfall derselben ist hier am starksten und tiberhaupt bedeutend 

1 RAJ 2 S, 171 (1925). 
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innerhalb 0,1 r in der Nahe des geometrischen Randes. Weiter auBerhalb ist 
die Abnahme langsam, und die Intensitatskurve nahert sich asymptotisch dem 
Nullwerte. Das Auge empfindet aber eine scharfe Grenze zwischen Helligkeit 
und Dunkel nach physiologischen Gesetzen, und diese Grenze braucht nicht 
und wird in der Regel nicht mit dem geometrischen Rande zusammenfallen. 

Allgemein miiBte man erwarten, daB mit Verkleinerung der Objektiv
offnung die gemessenen Durchmesser der Planeten groBer ausfallen. Es ist 
dies aber keineswegs der Fall, wie das H. STRUVE! im Gegensatz zu ANDRE2 
iiberzeugend nachgewiesen hat. Eine Bestatigung derBeugungstheorie fUr 
Lichtscheiben ist somit durch astronomische Beobachtungen bis jetzt nicht er
halten worden. 

Ein Experiment, das eine solche Abhangigkeit erwarten lieBe, sei hier er
wii.hnt. AnlaBlich seiner Versuche mit rotierenden Scheiben zur Priifung der 
Theorie der VergroBerung des Erdschattens (vgl. S. 110) hat SEELIGER auch eine 
Scheibe konstruiert, die bei· schneller Rotation den Helligkeitsabfall infolge der 
Beugung ergeben muBte; damit hatte er also einen kiinstlichen Planeten in 
groBem MaBstabe hergestellt; der Radius der Scheibe wurde zu 7,2 cm an
genommen und aus einigen Metern Entfernung beobachtet. Die Scheibe bot 
einen iiberaus instruktiven Anblick dar. Sie erschien im Innern nahezu gleich
formig hell und war von einem schmalen verwaschenen Streifen umgeben, der 
zu nahezu gleichmaBiger, fast vollkommener Dunkelheit iiberfiihrte. Dieser 
Streifen verschwand bei groBerer Entfernung, und die Messung ergab mit 
groBer Sicherheit als Grenze der Scheibe bei 4 m Entfernung 7,93 cm als 
Mittel von drei verschiedenen Beobachtern, deren Werte zwischen 7,6 und 8,6 
schwankten. Das ware eine VergroBerung des Durchmessers urn 10%. Doch 
muB diese Zahl von der absoluten Helligkeit der Scheibe stark abhangig sein, 
und dieses einzelne Experiment ist nur insofern von Bedeutung, als in jedem 
Falle infolge physiologischer Ursachen eine VergroBerung der Planetenscheiben 
wohl zu erwarten ist. 

Eine andere Ursache der scheinbaren VergroBerung der Planetenscheiben 
sei hier g~eich im Zusammenhange erwahnt. 

52. Uber die VergroBerung einer Planetenscheibe durch Strahlenbrechung. 
Wenn eine Kugel von einer brechenden Atmosphare umgeben ist, so muB sie 
einem auBenstehenden Beobachter groBer erscheinen, als wenn sie ihrer Um
hiillung bar ware, auch dann, wenn die Gashiille vollkommen durchsichtig und 
deshalb unsichtbar ist. 

Nimmt man konzentrische Schichtung fUr die von auBen nach innen sich 
verdichtende Atmosphare an, so darf man fUr die Refraktionskurve der zum 
Beobachter gelangenden Strahlen die Grundgleichung der Refraktionstheorie an
wenden I-"y sini = const, (46) 

wo I-" den Brechungsexponenten in einer Entfernung r yom Zentrum und i den 
Winkel, den die nach auBen gerichtete Tangente der Refraktionskurve mit r 
bildet, bedeuten. Wenn ein Punkt der Oberflii.che einen Lichtstrahl unter dem 
Winkel z zur Normalen aussendet und dieser Strahl den Beobachter trifft, so 
muB die Beziehung bestehen 

1-"0R sinz = LI sin a , (47) 

wo 1-"0 der Brechungsexponent an der Oberflache des Planeten, R sein Radius, 
LI die Entfernung des Beobachters yom Zentrum und a die scheinbare Ent-

1 L. c. S. 58. 
B Origine du ligament noir. Annales de l'Ecole Normale {1881}. und Etude de la 

diffraction. Annales de l'Ecole Normale (1876). 

Handbuch der Astrophysik. II. 9 
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fernung des genannten Punktes vom Zentrum der Planetenscheibe ist. Es sei 
0 0 der scheinbare Radius des Planeten ohne Atmosphare, dann ist 

R = LI sin 0 0 • 

Wir erhalten also aus (47) und (48) 

sino = flo sin 0 0 sinz. 

(48) 

Da die maximale Zenitdistanz fUr einen Strahl, der den Beobachter erreichen 
kann, z = 90° ist, so wird der scheinbare Radius des Planeten aus der Formel 
bestimmt 

sino = flo sin 0 0 

oder mit fiir astronomische Zwecke genii gender Genauigkeit 

o = flo 0 0 • (49) 

Man sieht hieraus, daB nur der Brechungsexponent an der Oberflache des Pla
neten von Bedeutung ist und das Gesetz der Abnahme der Dichte in der Atmo
sphare keine Rolle spielt. 

Sind die Brechungsexponenten fiir verschiedene Wellenlangen verschieden, 
so wird infolge der Dispersion der scheinbare Durchmesser in den brech
bareren Strahlen groBer sein als in den weniger brechbaren. 

Tatsachlich wird diese VergroBerung niemals rein in Erscheinung treten, 
weil neben der Brechung auch eine Diffusion des Lichts stattfindet, welche die 
Atmosphare selbst sichtbar machen kann. Da auch die Diffusion in den brech
bareren Strahlen iiberwiegen wird, sollte man eine Verstarkung des VergroBerungs
faktors mit abnehmender Wellenlange erwarten. Ist aber die Diffusion nicht 
stark genug und die Absorption stark, so kann die Atmosphare nicht sichtbar, 
ja sogar der Rand des Planeten wegen des langen Lichtweges unsichtbar wer
den, so daB das umgekehrte Resultat, eine Verkleinerung des Durchmessers in 
gewissen Strahlengattungen, beobachtet werden konnte. 

f) tiber die Beleuchtung staubfOrmiger Massen. 
53. Die Voraussetzungen der Theorie. Wir wollen in diesem Kapitel die 

Beleuchtung eines Systems kleiner Korper untersuchen, wobei die Dimensionen 
der Korper im Vergleich zu den Dimensionen des ganzen Systems als ver
schwindend angesehen werden konnen. Hierbei muB aber auch den wirklichen 
Dimensionen der Korper nach unten eine Grenze gesetzt werden, die so defi
niert werden kann, daB die Gesetze der geradlinigen Fortpflanzung des Lichts 
und des Schattenwurfes fUr die Korper des Systems noch gelten, denn n u r 
das Problem der Beschattung und Verdeckung der Einzelkorper durcheinander 
solI hier behandelt werden; die Erscheinungen der Diffusion und Diffraktion 
des Lichts in gasfOrmigen Medien und an kleinsten fest en Partikeln, bei denen 
von Schatten keine Rede mehr sein kann und die Reflexion nach anderen als den 
elementaren Gesetzen erfolgt, sollen einem besonderen Kapitel vorbehalten 
bleiben. Eine Trennung dieser beiden Aufgaben ist methodisch eineNotwendig
keit, und wenn in der Natur die beiden genannten Erscheinungen tatsachlich 
gemischt auftreten, so liegt keine Schwierigkeit vor, die getrennt entwickelten 
Theorien zur Erklarung der Phanomene zu verkniipfen. 

54. Die Theorie von H.SEELIGER. Die Theorie der Beleuch tung st au b
for mig e r Mas sen ist von H. SEELIGER1 zum erst en Male als ein fUr die 

1 Zur Theorie der Beleuchtung der groBen Planeten, insbesondere des Saturn. Ab
handlungen der k. Bayer. Akademie d. Wissensch. II. Klasse, 16, S. -1-05 (1887). Theorie der 
Beleuchtung staubfOrmiger kosmischer Massen usw. Daselbst 18, S. 1 (1893). 
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Astronomie wiehtiges Problem erfaBt und unter Anwendung auf das Zodiakal
lieht und den Saturnring mit groBem Scharfsinn entwickelt worden. Da ge
wisse Folgerungen dieser Theorie fUr den Saturnring durch die Beobachtungen 
bestatigt sind, so hat damit die MAxwELL-HIRNsche Ansicht, derselbe bestehe 
aus einem Schwarm getrennter Teilchen, die sieh unabhangig voneinander in 
KEPLERschen EIlipsen urn den Zentralkorper bewegen, eine wesentliche Stiitze 
erfahren und die Theorie der Beleuchtung des Ringes ein allgemeines Interesse 
erworben. Sie solI deshalb hier in allgemeinen Ziigen wiedergegeben werden. 

Wir denken uns zunachst ein irgendwie gestaltetes System getrennter 
Korper, die wir hier samtlich als gleich groB und von Kugelgestalt annehmen 
wollen. Diese Beschrankungen erleichtern die Aufgabe wesentlich, sind aber, 
wie SEELIGER gezeigt hat, nicht notwendig, indem dieselben SchluBfolgerungen 
sich aueh fUr ein System von Kugeln beliebiger ungleicher GroBe ziehen lassen. 
Die Dimensionen der Korper sind als klein im Verhaltnis zu denen der Wolke 
angenommen. Die Lichtquelle, also die Sonne, wird als punktformig an
gesehen. 

Wenn eine solche kosmische Wolke von der Sonne beleuehtet wird, so wird 
jedes Massenteilchen andere teilweise beschatten und selbst von anderen, vor ihm 
liegenden teilweise verdeckt werden. Die besehatteten Teile sind im allgemeinen 
von den verdeekten verschieden. Nur im FaIle der Opposition, wenn also 
der Beobachter genau in derselben Richtung wie die Sonne von der Staub
wolke aus erseheint, sind beide vollkommen identiseh. Hieraus folgt, daB in 
der Nahe der Opposition eine mehr oder weniger starke Lichtzunahme stattfinden 
muB. Die mathematische Aufgabe, welche sich hier darbietet, besteht darin, 
die GroBe dieser Lichtzunahme zu bereehnen. Dieselbe hat gar niehts zu tun 
mit der Untersuchung des Einflusses der Phase auf die Beleuehtung der ein
zelnen Massenteilchen. Diese letztere Aufgabe ist in einem friiheren Absehnitt 
behandelt worden, und es wird sich zeigen, daB die Beobaehtungen tatsachlich 
eine Beriicksichtigung des Phaseneinflusses auf die Beleuehtung der einzelnen 
Partikel erfordern. Doeh muB dieses getrennt werden von der Aufgabe des Be
schattungs- und Verdeckungsphanomens der Partikel, die uns hier beschaftigt. 

Die obenerwahnte Liehtzunahme in der Nahe der Opposition ist auch so 
gut wie unabhangig von der Form des Beleuchtungsgesetzes, welches man fUr 
die einzelnen Partikel zugrunde legt. Nur bei groBeren Phasen macht sieh hier 
ein Unterschied bemerkbar. 

Es sei dq' die Lichtmenge, welche ein unendlieh kleines Element einer im 
Innern der Masse gelegenen Kugel dem Auge des Beobachters zusendet, wenn 
es von keiner der anderen Kugeln besehattet oder verdeckt wird. Nun kann 
aber beides eintreten, und es fragt sich, wie graB im Mittel die Liehtmenge dq 
eines solchen Elementes ist, wenn sehr viele derselben in Betracht gezogen 
werden. Der Radius samtlicher Kugeln sei e. 1st p die Anzahl der Falle, in 
denen ein Element ganz frei liegt, p' diejenige Anzahl, in denen es beschattet 
oder verdeekt ist, so sendet das Element in p Fallen die Lichtmenge dr!, in p' 
Fallen die Lichtmenge 0 der Erde zu. Der Mittelwert aller dieser Licht-
mengen ist 

dq = p! p,dq'. 

Bei zufiilliger Verteilung der Kugeln ist somit w = p ! p' die Wahrschein

lichkeit dafUr, daB ein unendlich kleines Element im Innern weder beschattet 
noch verdeckt ist. In Abb. 38 (S.135) bedeute R den irgendwie gestalteten Raum, 
der dureh die Kugeln gefUllt ist, dt ein unendlich kleines Element. Von dt ziehen 

9* 
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wir zwei Gerade in der Richtung nach der Sonne und nach der Erde, und urn diese 
als Achsen zwei Zylinderflachen mit dem Radius e, welche sich an dem unteren 
Ende schneiden. Der von den Zylindern eingeschlossene Raum heiBe V. Wenn 
nun keine einzige Kugel so liegt, daB ihr Mittelpunkt in den Raum V fallt, so 
ist das Element df weder beschattet noch verdeckt. wist damit auch die 
Wahrscheinlichkeit, daB samtliche Kugelmittelpunkte auBerhalb V liegen. Sie 
ist fur aile Elemente dv derselben Kugel sehr nahe dieselbe, wenn man von 
den der Oberflache nachsten Teilchen absieht. Die von einer einzelnen Kugel 
zur Erde gelangende Lichtmenge q ist also ebenfalls 

q = wq', 

wenn rf die Lichtmenge bei isolierter Lage der Kugel bedeutet. Der Wert von rf 
ist auf Grund unserer fruheren AusfUhrungen (vgl. S.64) eine Funktion des 
Phasenwinkels 

q' = yq:>(/X) = Te2 q:> (/X) , 

wo y und T vom Reflexionsvermogen in der Bestrahlungsrichtung, dem Abstande 
der Kugel von der Lichtquelle und der Form des Beleuchtungsgesetzes abhangen. 
Die Anzahl samtlicher Kugeln in R sei N. Bei gleichmaBiger Verteilung der 
Kugeln sind also in der Volumeinheit NjR Kugeln enthalten. In einem Volum
elemente dv ist diese Anzahl N dvjR. Die durchschnittliche Lichtmenge dQ 
vom Elemente dv nach der Erde wird also 

dQ = ~ dvwq' 

oder nach Einsetzung des Wertes von rf 
N 

dQ = yq:>(/X) W R dv. (1) 

Ersetzt man noch dv durch dxda, wo dx ein Element der Geraden df E 
und da die scheinbare GroBe von dv darstellt, so ergibt sich 

N 
dQ = yq:>(/X)w R dxda, 

und fUr alle Kugeln, welche uberhaupt einen Beitrag zur Relligkeit von da 
liefern, folgt der Wert 

x 
N /. Q = yq:>(/X) R da. wdx, (2) 

o 

wo X die Lange der Strecke innerhalb der Masse von der auBeren Begrenzung 
aus bis zu der Tiefe bedeutet, von welcher uberhaupt noch Licht nach auBen 
dringen kann. Die scheinbare Relligkeit von da wird sich folgendermaBen dar
stellen: 

x 
N' 

J = yq:>(/X) R.I wdx. (2') 
o 

Diese Formel enthalt allgemein die Grundlage fur eine Photometrie staub
formiger Massen. Ihre Verallgemeinerung fUr den Fall ungleichformiger Dichtig
keit ergibt sich von selbst. Die Funktion q:>(/X) ist hier zunachst unbestimmt. 
Die erste Aufgabe, die sich darbietet, ist die Bestimmung von w als Funktion 
von x, die nur unter gewissen Voraussetzungen moglich ist. 

Raben wir nur eine Kugel, so sei W l die Wahrscheinlichkeit dafUr, daB ihr 
Mittelpunkt auBerhalb des Raumes V liegt; W 2 sei die Wahrscheinlichkeit dafUr, 
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daB eine zweite Kugel dieselbe Bedingung erfullt, wenn die erste sie schon er.., 
fullt hat. Wa, W 4 ••• W N seien die entsprechenden Wahrscheinlichkeiten fur die 
3.,4 .... und N-te Kugel. Es ist dann die Wahrscheinlichkeit w, als diejenige 
eines zusammengesetzten Ereignisses, 

W=W1 W 2Wa ••• W N • 

Nun ist aber die Wahrscheinlichkeit dafiir, daB die erste Kugel innerhalb von 
V liegt, ausgedriickt durch V I R; folglich ist diejenige, daB sie auBerhalb V 
liegt: V 

WI = 1 - R. 

Liegt aber eine Kugel bereits im Raume R, so bleibt fur den Mittelpunkt einer 
zweiten nur der Raum R - k ubrig, wo k = jl (13 n. Die erste Kugel kann aber 
teilweise im Raume V liegen. Es wird daher die Wahrscheinlichkeit W2 , wenn 
el ein positiver echter Bruch ist, der ubrigens auBerordentlich klein ist, sein. 

W _ R - V - k(1 - ei) _ 1 _ V - s~k 
2- R-k - R-k 

Kommt noch eine dritte Kugel hinzu, so bleibt fiir den Mittelpunkt derselben 
ein Raum ubrig, der etwas groBer ist als R - 2 k, weil das k der zweiten und' 
der dritten Kugel sich mit dem der ersten und zweiten zum Teil decken kann. 
Bezeichnet also e2 einen echten Bruch, der wenig von der Einheit verschieden ist, 
dagegen e2 einen Bruch, der auBerst klein ist, so wird, da die Kugeln wieder in 
den Raum V hineinreichen konnen: 

W -1 _ y-2~k 
3 - R - 2e.k . 

Ganz allgemein erhalt man fiir die N-te Kugel 

daher wird 

W N = 1 _ V - (N - 1) e~_l k 
R - (N -1)eN_lk 

( V - (N - 1) e~_l k) ... 1- . 
R - (N -1)eN_ 1 k 

Eine strenge Berechnung der GroBe V ist bei groBer Dichte der Kugeln im 
Raume R nicht moglich. Von den GroBen ev e2' •.• eN -1 weiB man nur, daB sie 
fiir kleine Indizes sich nur wenig von der Einheit unterscheiden, daB dieser 
Unterschied aber fur groBe Indizes zunehmen muB. Die GroBen e~, e2··· eN-l 
sind sehr kleine Briiche, die von dem Verhaltnis VIR abhangig sind. Nimmt 
man an, die Dichte sei gering, so ergibt sich die Moglichkeit, einen Naherungs
ausdruck fur w abzuleiten. Der Gesamtinhalt aller Kugeln kann bei dunn ver
teilter Materie, wie sie sowohl fur das Zodiakallicht, als im Satumring an
genommen werden muB, im Vergleich zu dem ganzen Raume R als klein an
gesehen werden; dann wird man in dem letzten Ausdrucke keinen groBen 
Fehler begehen, wenn man alle Glieder fortlaBt, in denen der kleine FaktQr klR 
oder eine Potenz desselben auftritt. Man erhalt dann einfach 

W=(1- ~r. 
AuBerdem dad man in der Entwicklung des letzten Ausdruckes die h6heren 
Potenzen von VIR gegen die erste vemachIassigen, dann wird 

lnw = Nln(1 - ~) = -N ~ 
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oder -N ~ 
W = e R 

Setzt man jetzt w in die Gleichung (2') ein, so erhalt man: 
x v 

J = YqJ(ex) ;/e -N If dx. 
a 

Ziff. 54. 

Diese Gleichung schlieBt alle Falle der Beleuchtung eines Systems kleiner Kor
per, die nicht zu dicht verteilt sind, in sich. 1m allgemeinen Falle bei unregel
maBiger Begrenzung der Masse wird ihre Auflosung schwierig, da die Funk
tion V des Phasenwinkels eine verwickelte Form annimmt. 

Aber auch im FaIle regelmaBiger Begrenzung ist die Berechnung des Vo
lumens V, das sich aus mehreren Stiicken zusammensetzt, fiir kleine Winkel ex 
nicht ganz einfach. 

SEELIGER untersucht den Fall einer kugelformig begrenzten Staub
w 0 Ike gleichmaBiger Dichte und findet, daB die Helligkeit derselben unab
hangig von der Annahme iiber das Reflexionsgesetz eine ungleichmaBige wird; 
die der Lichtquelle zugewandte Seite ist begreiflicherweise die hellere, und auf 
ihr findet sich ein Maximum der Helligkeit auf dem groBen Kreise, der durch 
die Lichtquelle und den Beobachter geht; man kann dies en Kreis Intensitats
aquator nennen. Wir iibergehen die Entwicklungen, die zu diesen Satzen 
fiihren, und wollen nur den Ausdruck fUr die Gesamtlichtmenge einer solchen 
Kugel vom Radius a fUr den Fall ex = 0 ableiten, weil das Resultat bemerkens
wert erscheint. Die Gesamtlichtmenge Q ist durch das Integral gegeben: 

Q=jJda, 

wobei die Integration auf aIle Volumelemente dv der Kugel auszudehnen ist. 
Fiir ex = 0 ist: x 

Q = "q;(0) ~fdofe-~e'7lx dx. 
a 

\Vir bestimmen die Lage des Volumelements dv innerhalb der Kugel durch 
den Winkel {}, welchen die Ebene dv-Beobachter-Zentrum der Kugel mit dem 
Intensitatsaquator der Kugel bildet, durch den scheinbaren Abstand vom Zen
trum und die Tiefe des Elements. N ennt man E den Winkel, den ein Ober
flachenelement ds mit der Richtung nach dem Beobachter bildet, so ist 

da = ds COSE, 
und daher ist fUr aIle Punkte einer Zone von der Breite dE, die den Beobachter 
als Pol hat: 

do = a2 sinECOSEdEd{}. 

Die Integration ist auszudehnen auf aIle Werte von E zwischen 0 und nl2 und 
in bezug auf {} von 0 bis 2n. X ist die Lange der Sehne, die durch d v in der 
Richtung zum Beobachter geht, und daher X = 2a COSE; wir erhalten 

N _-02JlX f27l j7lf2 2fa COSE N 

Q=ya2 q;(0)J[ d{} sinEcosE e R- dx 
a a a 

11:/2 

= 2a2 Y q; (0) ;2 fSinECosE (1 _ e - ~~~ e'n COSE) dE. 

a 
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Wenn man 2~N (in = 'V setzt, so erhalt man nach ausgefiihrter Integration: 

1 y2 - 2 + 2 (1 + y2) e - " 
Q = a2 Y9?(O) - • 

e2 y2 

Da R das Volumen der Kugel ist, 

R = tna3, 
so ist 

v=1N(!y. 
1st die Masse undurchsichtig, so wird N n(!2jna2 eine groBe Zahl und e-" ver
schwindend klein. Es wird also: 

Da nun 

so ist 

1 
Q=ya2 9?(O)z' 
, f! 

Es ist also die Lichtmenge einer kugelformigen Staubwolke gleich derjenigen, 
welche jede der kleinen Kugeln, aus denen sie besteht, uns zusenden wurde, 
wenn sie den Durchmesser der ganzen Wolke hatte. Es ist klar, daB dieses 
Resultat, das nur fiir die Bestrahlungsrichtung gultig ist, fiir diese sich auch 
auf eine beliebige Form der Wolke ausdehnen laBt. Mit der Veranderung 
des Phasenwinkels IX werden die Verhaltnisse schwer ubersichtlich, jeden
falls hangt dann die von der Staubwolke in verschiedene Richtungen reflek
tierte Lichtmenge auch von der Form der Phasenkurve der einzelnen Bestand
teile ab. 

55. Die Beleuchtung des Saturnringes. Von besonderem Interesse ist der 
Fall, wo der Raum R von zwei parallelen Ebenen begrenzt ist, wie das im 
FaIle des Saturnringes zutrifft, Es sei H in Abb. 38 die Gesamtdicke der Schicht, 
h der Abstand des Volumelementes dv von 
der oberen Begrenzung, i und e die Winkel, 
welche die Normale zu derselben mit den 
Richtungen nach der Sonne und der Erde 
bildet. Es ist dann h = x cose und 

H f v 
N -N -

J = Y9?(IX) R-- e R dh. 
cOSe 

(4) 
o 

/I 

Das Volumen V besteht aus den beiden Abb. 38. Die Beleuchtung des Saturn-
Zylindern Vo und VI> auBerdem aus dem klei. ringes nach SEELIGER. 
nen, von einem Teil einer Kugeloberflache be-
grenzten Stuck k, minus dem den beiden Zylindern gemeinsamen Stuck, das wir 
mit G bezeichnen wollen. Das Verhaltnis der beiden letzteren Stucke zur Summe 
Vo + VI verandert sich mit dem Winkel zwischen den Zylinderachsen, wobei G 
fUr kleine IX stark anwachst, wahrend der Teil k in allen Fallen so unbedeutend 
ist, daB er gegenuber dem Volumen der beiden Zylinder unbedenklich vernach
lassigt werden kann. 1st der Phasenwinkel groB, so darf das auch mit G ge
schehen. Wir betrachten zunachst diesen Fall, in welchem also 

V = Vo + VI' 
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Danun 

so wird 

und 
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v = 2;n:_h_ 
o e cosi' 

h V - fl2;n:_-
1. - 0: COSe' 

V = 2;n:h cosi :- COSe 
e cos~ COSe 

H f -.!!.-. o2:Th cosi+cost: 

J = (ex) ~ e R _. COSiCOSE dh. 
yep R Cose. 

o 

H · ·b· h d h d· B . h N 2 h cosi + COSE leraUS ergi t SIC urc Ie ezeic nung y = - fl;n: -----0----.-
R 0: COS~ COse 

y 

J = y<p~l cosi fe- Y d 
lin (cosi + COSEJ. y, 

o 

Ziff. 55. 

wo die obere Grenze Y der Wert von y fUr h = H ist. Man erhiilt hieraus 
weiter durch Integration: 

J = ~~ cosi (1 - e- Y ) (S) 
e2n (cosi + cose) , . 

wo das zweite Glied fUr den Fall, daB der Raum un d u r c h sic h ti gist, ver
nachliissigt werden kann. Man hat somit 

I' rp (IX) cosi 
J = gi;- (cosi + COSe) 

(6) 

Dieses ist ein Ausdruck fUr die Helligkeit eines festen K6rpers nach dem LOMMEL
SEELIGERSchen Gesetze, wo nur der Faktor rp (ex) oder die Phasenkurve der 
einzelnen K6rper hinzugekommen ist. Die Betrachtungsweise, die dieser Ab
leitung zugrunde liegt, ist tatsiichlich auch mit der Theorie der Absorption beim 
Eindringen des Lichts in die Oberfliiche des K6rpers identisch. Fuhrt man 
dieselbe fUr den Fall kleiner Winkel IX durch, ohne das gemeinsame Stuck der 
beiden Zylinder in Betracht zu ziehen, und geht zum Grenzfall ex = ° uber, 
so muB man einen Ausdruck erhalten, welcher sich aus Formel (5) bei i = f 

ergibt. Wir bezeichnen die entsprechende Helligkeit durch Jb und haben 

{ 
H e

2
"} J6 = ~ 1''1'(0) 1 _ e- 2N -R cosi • 

2 e2n 
(7) 

Dagegen wird, wenn das gemeinsame Stuck G der beiden Zylinder von 
dem Gesamtvolumen V abgezogen sein wurde, im Grenzfalle bei ex = 0, V nur 
aus einem Zylinder bestehen, und wir hiitten 

h 
V = e2;n:--.. 

cos~ 

Mithin wurde sich in dies em Falle die Helligkeit nach (4) durch das Integral 
darstellen: 

H f·.v It 

Jo = yep (0) R 1V-----c e -Ii!!'''' cosi dh, 
cos~. 

o 

oder nach AusfUhrung der Integration: 

{ 
H O'''} Jo = y;~) 1 _ e-NIi~';,:i . (8) 
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Dividiert man dies en Ausdruck durch (7), so folgt 

1 -A Jo _ 2 ~e__ (8a) 
J~- 1-e-2A ' 

wo zur Abkiirzung gesetzt worden ist A. = N HR 9
2
", •• 

cosz 
1st das System undurchsichtig, so ist H und damit auch A. als sehr groB 

anzusehen, und es wird -:it = 2 . 

Die Helligkeit des Systems 10 steigt also bei ex = 0 etwa auf 
d a s Do P p e It e de r j en i g e n be i g roB ere m ex. Da 1~ sich nach (6) bei 
kleinem ex nur sehr wenig andert, so folgt hieraus, daB sich ein System von 
kleinen Korpern, das undurchsichtig ist, in der Nahe von ex = 0 wesentlich 
anders verhalt als ein fester Korper. Gleichzeitig sehen wir den grundsatzlichen 
Unterschied zwischen einer Theorie der Absorption und der Theorie der Be
leuchtung staubformiger Massen. 

1st dagegen der Korper auBerst durchsichtig, so wird A. sehr klein, und 
man nahert sich bei abnehmendem ex dem Grenzwerte 

~~ = 1, 

wo schlieBlich die ganze erwahnte Helligkeitszunahme iiberhaupt nicht mehr 
zum Vorschein kommt. 1m Saturnringe haben wir ein Gebilde, in dem ver
schiedene Stufen zwischen den genannten beiden Grenztallen vertreten sind. 
Er besteht bekanntlich aus dem inneren dunklen, sogenannten Florringe, durch 
den man bei Bedeckungen das Sternlicht nur wenig abgeschwacht hindurch
schein en sieht, der also als fast durchsichtig zu betrachten ist, aus dem hellen 
B-Ringe, der als undurchsichtig gelten muB, und dem auBersten, schwacheren 
C-Ringe, welcher eine Zwischenstufe zwischen den beiden erst en einnimmt und 
als schwach durchsichtig gelten kann. Diese drei Teile des Ringes miiBten also 
das obengenannte Aufhellungsphanomen in der Opposition in verschiedenem 
Grade aufweisen. 

Wir wollen zunachst den Fall eines un d u r c h sic h t i g e n Ringes naher 
untersuchen. Der Kernpunkt des Problems liegt nach den obigen AusfUhrungen 
in der Beriicksichtigung des den beiden Zylindern gemeinsamen Raumes G, 
wahrend die untere halbkugelformige Begrenzung in jedem FaIle als ver
schwindend zu vernachlassigen ist. Man hat somit 

V=VO+VI-G. 

Diese Gleichung gilt jedoch nur fUr diejenigen Volumelemente des Ringes, fUr 
welche das zugehorige G ganzlich innerhalb des Ringes liegt und nicht von 
der oberen Ringebene geschnitten wird. 

1st dieses letztere der Fall, so bleibt ein Teil von G, den wir mit ~ be
zeichnen wollen, auBerhalb des Ringes, und es gilt dann die Gleichung 

V= Vo + VI - G +~. 

Nennt man hI denjenigen Wert von h, fUr we1chen ~ gerade verschwindet, so 
setzt sich die Flachenhelligkeit aus zwei Teilen zusammen: 

hi H 

N {f -~(Vo+VI-G+2:) (' -~(VO+VI-G) } 
1 = YCP(ex)-R- e dh + e dh . cose J 

(9) 
o ~ 
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Bezeichnet man noch die Elevationswinkel der Erde und der Sonne iiber der 
Ebene des Ringes durch A und A', so daB A = 90 0 - EO und A' = 90 0 - i wird, 
so hat man 

v = 02n l~_ 
o ~ sin A" 

V - 2 It 
1 - e n --;--A . SIn 

Die Berechnung der Riiume G und 2: ist recht umstiindlich und solI hier 
zugunsten der Dbersichtlichkeit der ganzen Entwicklung iibergangen werden. 
Wir schreiben deshalb direkt die SEELIGERSchen Ausdriicke dafiir hin: 

G = 4 03~~ cosex 
3 ~ SIno.: 

und 

2, = ---o---c ----,-- .- COS1f! - - COS3 '!f! - -- - '!f! sm '!f! , (sinA + sinA')2 Il { 1 (n).} 
SIn lX sm A SIn A' cos ,It 3 2 ' 

wobei die GraBen It und VI bestimmt sind durch die Gleichungen: 

cosA sinp . 
tang,u = Siil:::;C+sinA' sm ex , (9/ ) 

. It COS!' sinlX 
e sm '!f! = sin-X-.. j':sin A' . (9/1) 

Hier ist fJ der Winkel zwischen der durch Saturn, Sonne und Erde gelegten 
Ebene und einer durch Saturn und Erde senkrecht zur Ringebene gelegten Ebene. 

Der Grenzwert hI ist nach SEELIGER bestimmt durch 

e (sin A + sin A') 
hI = sinlX 

( 10) 

und da auch 
3 (. A . A')2 V...:....V _!!....!!.... sm +sm . 

o I 1 - COS.', sin lX sin A sin A' sm'!f! , 

so hat man fUr h > hI : 

V + V _ G = 2nh ~inA + sinA' __ 4_ 0 31 + COSlX 
o 1 (! sin A sinA' 3" sinlX ' 

fiir h < hI: 

V ...:.... V G' '" (sin A + sinA')2 e3 { 1 3 (' n ). } o I I - --t- ..:;. =. . A . A' -~ cos'!f! - --;:;- cos '!f! + -2 + '!f! sm '!f! SIn lX SIn SIn COS f' .) 

4 3 1 + cosrx 
- 3 e sinlX . 

Bei der Kleinheit des Phasenwinkels des Saturn (im Maximum 6°,5) und der 
kleinen Differenz der Winkel A und A' (im Maximum 1 °,5) sind noch folgende 
Vereinfachungen in der 0 bigen F ormel zuliissig: 

1 + cosex = 2, 
(sinA + sinA')2 = 4 

sin A sinA' . 

Auch kann der Winkel ,u, der von derselben Ordnung ist wie ex, nur sehr klein 
sein, daher kann auch cOS,U = 1 gesetzt werden. Jetzt nehmen die Ausdriicke 
fiir V folgende Form an: 

V + V _ G = 02nh sin A + sinA' _ ~ _ea 
o 1 ~ sin A sin A' 3 sin ex ' 

Vo + VI - G + ;[ = ~e3 {cos '!f! - ~ COS3 VJ + (n + '!f!) sin'!f! -!-3"-} . 
smrx 3 .2, 
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Fuhrt man diese Werte in Gleichung (9) ein, so laSt sich das zweite der In
tegrale leicht berechnen. Es ist 

H 

e -N e e e , 
)

1
0 -~(VO+VI-G) dh _ sinAsinA' ~';Si~'''{ .-mh,_ -mH} (11) 

R e2Ol (sinA + sinA') 

h, 

wo zur Abkurzung 

gesetzt worden ist. 

N 2 sinA + sinA' 
m = R e Jl sinA smA' 

Das zweite Glied in der Klammer kann fUr einen undurchsichtigen Ring 
vernachHissigt werden. Es wird also 

H J N 3n-2 
-"R(Vo+v,-G) _ 33 _e_ sinAsinA' -"---s;t 

e dh - l:' . A . A' e , 3 , sm 0( (sm + sm ) 
h, 

wo zur Abkurzung eingefUhrt ist 

b = 321?3
.7l und ~ = 1!.~. (12) 

3R mnO( 

Ersetzt man jetzt in dem ersten Integral der Gleichung (9) die Variable h durch 1fJ 
vermittelst der Gleichung (9") (bei cos f.l = 1) 

sinA + sinA' 
dh = e cos1p --sinO( -- d1p, 

so erhalt man, da 1fJ = 0 fur h = 0 und 1p = ~ fUr h = hI ist: 

j~1 -~(VO+VI-G+~) sinA + sinA'Jn,r2_~(VO+Vl_G+~) 
e dh=e. e R cos1pd1p. . mnO( 

o 0 

Setzt man nun noch 

(j) = ~ { cos 1p - ~ cos3 ,!p + (-":.. + 1p) sin 1p _ 2_} 
80l 3 2 3 ' 

( 13) 

so wird 
h, n/2 

( -~(VO+VI-G+~)dh sinA + sinA'! -"<P d e = e - --.------- e' cos 1p 1p. 
J mnO( 
o 0 

Damit erhalt man definitiv fur die Helligkeit den Ausdruck 
::t!2 

e(sinA + sin A') { j' 8 _~3.':=~} ] = 1'!p(cx) . . ~ e-I;Q'cos1pd1p + --e 8". • 
RlJmnA 3 

(14) 

o 

Hier ist !p(cx) durchweg als konstant angesehen worden, und es kann daher 

.r([JR(~)1? = 3l'([J(~) durch eine einzige Konstante 1" bezeichnet werden. Mit Ein-
u 32Oll? 

fuhrung der Bezeichnungen: 
",,/2 

21 = ~ J e-I;<P cos1pd 1p, 
o 

3".-2 8 -~-. 
m=--e 8" 

3 
und 

(15) 
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ergibt sich dann die SEELIGERSche Endgleichung fUr die FHichenheIligkeitdes 
Ringes: 

] = ' ~W sin A .+ sinA' r smA 
(16) 

Diese Formel kann fUr angenaherte Rechnung noch in die Form gebracht werden: 

( 16') 

denn 

und man kann 
sinA + sinA' 
--s-;-in-A-;-- = 2 

setzen. 

Fur die Funktion ~W hat SEELIGER eine Tabelle berechnet, die in der Form 
~(oo)/~(~) angesetzt ist; dabei ist, wie leicht einzusehen, ~(oo) = ~(oo) = 1\' 
Wir geben sie im Anhange wieder (Tafel VIla). 

Die letzte Gleichung gibt also die HeIligkeit des Saturnringes als Funktion 

von ~ und, da ~ = _f!~, als Funktion des Phasenwinkels und der Dichte. Der 
sIn IX 

Bruch (sinA + sinA')/sinA unterscheidet sich nur wenig von 2. Mithin folgt, 
daB die Helligkeit des Saturnringes unabhangig ist vom Ele
vat ion s win k e Ide r E r d e un d Son n e u b e r s e i n erE ben e. Dieses 
ResuItat der Theorie ist durch Beobachtungen des Verfassers1 fUr die Phasen
winkel zwischen 16 0 und 25 0 bestatigt. Fur ganz kleine Elevationswinkel zur 
Zeit des Durchgangs der Erde und der Sonne durch die Ebene des Ringes kann 
es naturlich nicht geIten, wie uberhaupt die oben entwickelte Theorie hier einer 
Erganzung bedarf. 

56. Der EinfluB der Dichte der Staubmasse. Betrachten wir naher die 
Abhangigkeit der Helligkeit vom Phasenwinkel. SEELIGER hat die Funktion ~ 
durch numerische Quadraturen berechnet und in Tabellen zusammengestellt. 

Die erste, oben erwahnte, Tafel gibt das VerhaJtnis M = :(~) nach dem Argu

mente ~ von 0 bis 10000; da ~ auch eine Funktion von 15 ist, so ist der Ver
lauf der Helligkeiten mit dem Phasenwinkel auch von der Volumdichte ab
hangig. Bezeichnen wir die Volumdichte oder den Bruchteil des Raumes, der 

Tabelle 19. (£ (~). 

N ~ = I 0,1 I 0,05 I 0,01 ! 0,005 

IX = 0,°0 0,5331 0,533 0,533 I 0,533 
0,1 0,485· 0,453 0,352 0,317 
0,2 0,453 0,411 0,318 0,294 
0,3 0,430 0,385 0,302 0,286 
0,4 0,411 0,366 0,294 I 0,281 
0,5 0,396 0,352 0,289: 0,279 
1,0 0,352 0,317 0,2791°,273 
2,0 0,317 0,294 0,273 0,270 
3,0 0,302 0,286 0,270 0,269 
4,0 0,294 0,281 I 0,270 ; 0,268 
5,0 0,289 0,279: 0,269 : 0,268 

durch Materie gefullt ist, durch D, so ist: 

Nt Jl e3 1 D=----=-15N. (17) 
R 8 

Nebenstehende Tabelle gibt den Verlauf 
von ~ (~) fUr einige Werte von ~ und N 15. 
Sie ist ein Auszug aus SEELIGERS Tabelle, 
die wir, erweitert auf kleinere und groBere 
Dichten, in unserer Tafel VIlb im Anhange 
wiedergeben. Sollte es gelingen, aus dem 
Verlauf der Flachenhelligkeit des Saturnringes 
einen Wert fur N 15 zu bestimmen, so ware 
damit die Volumdichte gegeben. Betrachtet 

1 Photometrische Untersuchungen tiber Jupiter und das Saturnsystem. Acta Academ. 
Scientiarum Fennicae. Bd. 16, S. 55 (1921). 
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man nebenstehende Tabelle der Werte von ~(~), so sieht man, daB z. B. fUr 
N (l = 0,005 bereits bei lX = 0°,5 die Helligkeit beinahe auf die Halfte ihres Wertes 
bei lX = 0° zuriickgegangen ist und sich weiterhin fast gar nicht mehr andert. 
Nimmt man N (l = 0,00017, so hat sich die ganze Lichtvariation schon zwischen 
lX = 0° und lX = 0°,1 abgespielt. Bei groBeren Dichten erstreckt sich die Veran
derlichkeit auf ein groBeres Gebiet, liegt in ihrem Hauptteil aber auch zwischen 0 ° 
und 1 ° Phasenwinkel. Wir fassen diese Betrachtungen zunachst in einige Satze 
zusammen: 

Eine staubformige Masse, die so dick ist, daB sie ganz oder 
fast undurchsichtig erscheint, weist eine Flachenhelligkeit 
auf, die sehr stark mit abnehmendem Phasenwinkel zunimmt. 
Sie kann fiir lX = 0° fast den doppel ten Betrag von der Helligkei t 
erreichen, die sie b ei kleinem lX besi t z t. Die Lich tv aria tion 
spielt sich bei desto kleineren lX ab, je geringer die Volum
dich te der sta u bformigen Masse ist. 

57. Der EinfluB der Durchsichtigkeit der Staubmasse auf die Licht
variation. Beim Saturnringe tritt die ganze Veranderlichkeit innerhalb einiger 
Tage in der Nahe der Opposition ein, und dadurch erklart es sich, daB es erst 
in allerletzter Zeit gelungen ist, das Pbanomen tatsachlich zu beobachten. Ehe 
wir aber dazu iibergehen, den Vergleich von Theorie und Beobachtung durch
zufiihren, wollen wir noch dem Problem halb- oder teilweise durchsichtiger 
Massen, das fiir die Deutung der Erscheinungen am Saturnringe ebenfails nicht 
unwichtig ist, unsere Aufmerksamkeit zuwenden. 1m Faile durchsichtiger 
Massen konnen wir in Gleichung (11) das zweite Glied in der Klammer nicht 
vernachlassigen. 

Dieses Glied, das fUr durchsichtige Korper nicht verschwindet, ist, wenn 
wir der Dbersichtlichkeit halber die Gleichung fiir die Helligkeit in der Form 
schreiben: 

gleich 
_~N~HsinA+sinA' _]_ Nd !!-. 

e -mB = e 32 e sinA sinA' = e 8 (sinA + sinA') e . 

NlJ H 
Setzen wir ( . A . A') - = '/I, so kann '/I als MaB der Durchsichtigkeit des sm +sm e 
Korpers dienen. Es wird dann die Helligkeit. des durchsichtigen Korpers: 

J = !lrr'{~m _ t e 33l;:2~}, ( 18) 

. sinA + sin A' . 
welche Formel solange gIlt, als H> e . , oder, was dasselbe 1st, als 

Sina 

-:-;-----,-N_/3. H > l: oder '/I> l: 
(sinA + sinA') e !> !>. 

Fiir Korper geringerer Dichte mit kleinerem H, fUr welche also '/I <~, muB nur 
daserste Glied derFormel benutztwerden, dasdem Volumen V = Vo+ VI + G-~ 
allein entspricht, aber mit dem Untetschiede, daB die Integration hier von 
h = 0 bis h = hI auszufUhren ist, wo 

h _ e(sinA + sinA') 
1 - sina ' 

also nach 1jJ bis zur Grenze 
. h sin a l' 

Slll1jJ = e (sinA + sin A') = I' 
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Es ist die Helligkeit in diesem FaIle 
'I' 

1= l'cT't je-"pcosV'dV'. ( 19) 
o 

Fur t = v ergeben beide Formeln dasselbe, namlich: 

~I' 

1= -hr'vj e--Yif'cosV'dV' = -l!Tr'2r(v). 
o 

Setzt man aber allgemein v = t + a, wo a eine positive GroBe sem solI, so 
wird aus (is) 

(20) 

SEELIGER, der die Funktionen 2r(~) und )8W tabuliert hat, schlieBt aus dieser 
Formel, daB sich bei groBeren Werten von v (v> 14) die Helligkeit von der 
eines undurchsichtigen Korpers nur urn 1 % unterscheiden kann. Setzt man 
noch eX = 0, so ergibt die Gleich ung (19) 

10 =T'(1-e-/,l'). (21) 

Die GroBe der Lichtvariation bei klein em eX wird dann wieder durch den 
Quotienten loll charakterisiert, wo I nach (is) oder (19) zu berechnen ist. 
Man ersieht aus den obigen Gleichungen, daB das oben formulierte Gesetz uber 
die Abhangigkeit der Lichtvariation von der Dichte sowohl dem Betrage als dem 
Intervalle nach auch fur durchsichtige Massen gilt. 

Ais genahertes MaB der Lichtvariation kann man wie in (Sa) den Ausdruck 
ansehen: 10 _ 2(1 - e- i,) 

j; - -1- e- 2 .l ' 
(22) 

wo man A = 1\' v setzen kann, und fUr kleine A: 

h=1+~A--~-A3- ... 
11 2 24 

Es ergibt sich hieraus, daB sehr merkbare Lichtvariationen schon fur maBig 
groBe Werte von A eintreten. Dieses veranschaulicht nebenstehende Tabelle. 

0,05 
0,10 
0,15 
0,20 
0,50 
1,0 

1,025 
1,050 
1,075 
1,10 
1,26 
1,44 

Sie sind naturlich geringer als bei einem undurchsich
tigen Korper, wo 10 auf beinahe den doppelten Betrag von 
11 steigen kann. 

Fur die Anwendung der Formeln (is) und (19) auf 
durchsichtige staubformige Korper ist somit auBer 
Tabellen fur 2r, )8 und (£ noch eine Berechnung des Inte
grals in (19) von Fall zu Fall erforderlich. 

Wahrend fUr einen undurchsichtigen Korper fUr eX = 0 
sich die HeIligkeit nach (16') auf die Form reduzieren laBt 

~ r 
10 = 1~;trtp(0) (£(0) = Jl ' (23) 

wird sie fUr einen durchsichtigen Korper nach (21) 

{ 
3 N~H} 

10 = ~ 1 - e - 32 ;;SinA . (24) 

1m letzteren FaIle ist also die HeIligkeit wesentlich vom Winkel A abhangig. 
Fur auBerst durchsichtige Korper andert sich 10 umgekehrt proportional mit 
sinA, denn es ist 3 r Nt5H 1 

10 = 32 -;;tp(O) -12- sinA . (25} 
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Bei einer un d u r c h sic h t i g e n Masse kann man die Albedo einer einzelnen 
Partikel bestimmen, wenn man die Flachenhelligkeit Jo der Staubwolke in 
Opposition kennt.Als Beispiel wollen wir den Reflexionskoeffizienten der Ring
partikel in den beiden Saturnringen A und B berechnen. Hierbei wollen wir 
den an anderer Stelle (Seite 84) abgeleiteten Reflexionskoeffizienten des Saturn
zentrums und einige GraBen benutzen, die in der mehrfach zitierten Abhandlung 
des Verfassers zu finden sind, die aber fUr diese Aufgabe bisher keine Verwendung 
gefunden haben. Wir wollen dabei beide Ringe als undurchsichtig annehmen, 
was fUr den auBeren A-Ring nicht zutrifft. Der Betrag seiner Durchsichtigkeit ist 
aber noch zu unsicher bekannt. Hierzu brauchen wir den Wert der Konstante r. 
Laut Definition (Seite 132) ist die in der Opposition von der einzelnen Kugel 
reflektierte Lichtmenge (bei qJ (0) = 1) 

qo = I'e2 , 

andrerseits haben wir bei Annahme des LAMBERTschen Gesetzes 

_ Ai L 2 2 
% - LJ2;':;: e 3](' 

wo Al die LAMBERTsche Albedo, L1 der Abstand von der Erde ist, L die Licht
menge pro FHicheneinheit. 

Daher 

und (26) 

Doch ist die Albedo A~ des Saturnzentrums, die wir zum Vergleich hinzuziehen 
miissen, ein zu unbestimmter Begriff; wir wollen daher den Reflexionskoeffi
zienten in der Bestrahlungsrichtung einfiihren. Fiir ein beliebiges Reflexions
gesetz ist, wenn fl den Reflexionskoeffizienten in der Bestrahlungsrichtung fiir 
die ganze Kugel bezeichnet, 

und I'= l'~.~ 
J2 ' (27) 

J _£L 
0- .12 . 

Die Helligkeit des Saturnzentrums in Opposition ist, wenn man die auf das
selbe beziiglichen GraBen mit dem Index' hezeichnet, 

, p'L 
Jo =-j2' 

daher 

(28) 

Die Beobachtungen des V e rf ass e r s 1 ergeben fUr das mittlere Helligkeits
verhaltnis der beiden auBeren Ringe zum Zentrum in Opposition 0,891 und fiir 
die Helligkeitsdifferenz des Ringes B gegen den Ring A -01ll,593, oder als 
Helligkeitsverhaltnis 

-)~ = 0,579. 

Die Flachendimensionen der beiden Ringe sind aber nicht gleich. Bezeichnet 
man die Breiten der Ringe A und B durch d" und db, ihre mittleren Radien 
durch r a' rb, so verhalten sich die Flachen 

1 1. c. S. 55. 

A _ rada 

B - rbdb' 
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und mit den BARNARDschen Werten da = 2",53, db = 4",17, ra = 18",76 und 
rb = 14",88 hat man 

A 
13 = 0,765. 

Hieraus ergibt sich als Helligkeitsverhaltnis fur die beiden Ringe zur Hellig
keit des Zentrums in Opposition 

JA = 0,621, !B = 1,073· 

Diese Verhaltnisse sind nach den Beobachtungen des Verfassers innerhalb der 
Grenzen 16 0 - 25 0 des Erhebungswinkels der Erde uber der Ringebene als kon
stant anzusehen. Mit dem Reflexionskoeffizienten /1 = 0,672 (vgl. Seite 84) des 
Saturnzentrums in Opposition ergeben sich hieraus als Reflexionskoeffizienten 
der Ringteilchen fur die Ringe A und B 

ItA = 0,42, /tB = 0,72. 
Die GroBe 

NIJ H NIJH 
Y = (c-s-o-in---CAc-+-sin A') (! = 2e sinA ' (29) 

welche die Durchsichtigkeit der Staubmasse definiert, kann dadurch bestimmt 
werden, daB man die Abschwachung des Lichtes einer Lichtquelle, z. B. eines 
Fixsternes, durch den staubformigen Korper beobachtet. Das Licht eines Fix
sternes von der Helligkeit Jo wird nach Passieren der Staubwolke von der 
Dicke HjsinA, in der Richtung des Lichtstrahles gemessen, die Helligkeit 

J=Joe-)· 
haben, wo 

3 3 N(~ H ;. = _. Y = ._. -- --
16 32 e sinA· 

Man hat also 
1J 

l = - log e log b J. 
oder in SterngroBen gemessen, da m - mo = - 2, 5 log 1--;; , 

;. = 0,917{m - mo), (30) 

wo m und mo die den Intensitaten J und Jo entsprechenden SterngroBen sind. 
58. Die Veranderlichkeit des Florringes. Es ist zur Deutung gewisser 

Erscheinungen, die der dunkle Florring der Beobachtung darbietet, nicht un
wichtig, sich auch uber die Helligkeit der durch ihn sichtbaren Saturnober
flache ein Bild zu machen. Bekanntlich kann man den dunklen Ring sowohl 
in der Projektion auf den dunklen Himmelsgrund beobachten, als auch an den 
Stellen, wo er sich auf die Saturnscheibe projiziert. Er macht hier den Ein
druck eines zarten Schleiers uber der Scheibe. Der dunkle Ring ist erst 
spat, im Jahre 1838 an der Berliner Sternwarte, entdeckt worden, wahrend er 
fruher auch durch starkere Fernrohre den Beobachtern entgangen ist; dieser 
Umstand, sowie auch die Unstimmigkeit in den Beschreibungen des Ringes und 
des Schleiers zu verschiedenen Zeiten legen den Verdacht nahe, daB in dem dunklen 
Ringe Veranderungen vor sich gehen, die moglicherweise mit der Entwicklung 
des ganzen Gebildes zusammenhangen; andererseits aber konnte die verschiedene 
Deutlichkeit des Ringes zu verschiedenen Zeiten auch mit den Beleuchtungs
verhaltnissen im Zusammenhang stehen. 

Wir wollen die SEELIGERSchen Dberschlagsrechnungen fUr die Veranderlich
keit eines teilweise durchsichtigen Ringes hier anfuhren. EinElement ds bekomme, 
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wenn es frei liegt, die Lichtmenge L cosi ds von der Sonne. Durch die Staub
masse hindurch erhaJt es dann die Lichtmenge 

L d s cos i e - i.' , wo 
., 3 NIJ H' 
Ie -----

- 32 e sinA' 

und H'/sinA' das Stuck der in der Richtung nach der Sonne gezogenen Geraden 
ist, welches innerhalb der Staubmasse liegt. Die Erde wurde, falls sie, von d s 
aus gesehen, ganz frei stande, die Lichtmenge erhalten 

'd L -1'/(' ) ;' s -LP e . z, E , 

wo y'/(i, E) das Reflexionsgesetz bezeichnet. In Wirklichkeit wird ds durch 
die Staubmasse hindurch uns die Lichtmenge zusenden: 

dQ = r'ds !-'/(i E) e-(Jc+i.') A = l}l IJ --!!.-
.d2 ' , 32 e smA' 

wo H/sinA die Dicke der Staubmasse in der Richtung nach der Erde ist. Die 
scheinbare Helligkeit wird also sein 

_~r:L_ = '1'L I(i E)secEe-(A+A'). 
dscose .d2 ' 

Hierzu kommt aber noch das Licht, welches die auf dem obengenannten Wege 
gelagerten kleinen Kugeln der Erde zusenden; die dadurch erzeugte Helligkeit 
ist durch die beiden Formeln (18) und (19) gegeben. Somit wird die Gesamt
helligkeit I des Flachenelements 

,/ L 1 . (' ") 1= j2 (z,E)secEe- r.+A + J. 

Bei der Diskussion dieser F ormel nehmen wir an, daB der Phasenwinkel sehr 
klein sei und fUr J die Werte nach (7) und (8). Wir fUhren noch folgende 
Bezeichnungen ein. 10 sei die Helligkeit des Elements ds der Oberflache, 
wenn es ganz frei lage, und Jo die Helligkeit des Ringes, wenn er undurch
sichtig ware. Dann haben wir fUr J die beiden Grenzwerte 

]' = Jo(1 - e- A), } 

J" =~ Jo(1 - e- 2J,) 
(31 ) 

und fUr die Helligkeit der Oberflache 

10 e- (A+A'). 

Hier kann noch A = A' gesetzt werden, so daB sich fUr die Gesamthelligkeit 
entweder 

oder 

1= 10 (e- 2A + ~ ~ (1 - e- 2A )) 

ergibt. Hierbei ist in der erst en Formel fUr den Moment eX = 0 noch - A 
statt - 2 A zu schreiben, weil bei eX = 0 die Absorption auf dem Hin- und Ruckwege 
durch dieselben Kugeln erfolgt, also eine einfache ist. Diese Koinzidenz findet 
aber bei dem groBen Abstande des Elements ds vom Ringe nur fUr auBerordentlich 
kleine Werte von eX statt. Man kann also sagen, daB die erste Formel fUr eX genau 
= 0 nicht mehr gilt und wir noch einen dritten Fall unterscheiden mussen. 

Handbuch der Astrophysik. II. 10 
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Wir haben also, wenn wir noch fo/lo durch c bezeichnen, 

1/10 = e- 2 .t + c(1 - e-,t) , 

= e- 2 J. + ic(1 - e- 2 ,t), 

= e-J. + c(1 - e- i.), 

1) 

2) 

3) I {32} 

und es entspricht dann dem Fall 1) 0(. sehr klein, 2) 0(. nicht sehr klein, und 
3) IX streng = 0. Zur Ubersicht sind hier einige Werte 1/10 nach Forme1 (32) 
berechnet, wobei c = 1 angenommen ist; dann ist (1/10)3 stets = 1. 

). = 0,0 
0,1 
0,2 
0,3 
0,4 
0,5 
0,6 
0,7 
0,8 
0,9 
1,0 

(III.). 

1,00 
0,91 
0,85 
0,81 
0,78 
0,76 
0,75 
0,75 
0,75 
0,76 
0,77 

(III.). 

1,00 
0,91 
0,84 
0,77 
0,72 
0,68 
0,65 
0,62 
0,60 
0,58 
0,57 

Man sieht hieraus, daB auch fUr nicht groBe A, 
also bei starker Durchsichtigkeit, Helligkeitsande
rungen bis zu 25 % bei ganz kleinen Werten des 
Winkels 0(. stattfinden konnen. Diese treten so 
plotzlich ein, daB sie nur hochst selten wahrnehm
bar sind. In der Tat, bezeichnet man mit d die 
Entfernung des betrachteten Elements der Saturn
oberflache von der unteren Begrenzung des Rin
ges, gemessen in der Richtung nach der Sonne, so 
kann die genannte Lichtvariation nur stattfinden, 
wenn 2e 

0(.<[. 

Nun ist offenbar d groBer als F, wo F die kurzeste Entfernung des dunklen 
Ringes von der SaturnoberfIache bedeutet, welche zu rund 15 000 km ange
nommen werden kann. Es folgt hieraus, daB 0(. < (28 e)" sein muB, wo e, in 
Kilometern ausgedruckt, gewiB keine groBe Zahl sein kann. Also fur Werte 
von 0(., die groBer sind als der obige, kommt der dritte Fall in Formel (32) 
nicht in Betracht. 

Sobald 0(. unter die genannte Grenze herabsinkt, t ri tt so for t e i n e 
merkliche Aufklarung des Schleiers, und zwar ziemlich plotz-
1 i c h auf; diese Aufhellung wird urn so merkbarer sein, je groBer c ist. 
Diese merkwurdige Erscheinung dauert nur ganz kurze Zeit und kann dabei 
uberhaupt nur auftreten, wenn Saturn sich zur Zeit der Opposition in einem 
der Knoten seiner Bahn befindet. Es ist deshalb wenig Aussicht vorhanden, 
daB sie jemals beobachtet werden wird. Das Augenfallige der Erscheinung 
muB dadurch verwischt werden, daB die Sonne nicht, wie hier angenommen 
war, vom Saturn aus punktformig erscheint, sondern einen Durchmesser von 
3i' hat. 

AuBer der genannten plotzlichen Aufhellung des Schleiers mussen aber 
noch andere Lichtvariationen eintreten, die mit der Veranderung des Erhebungs
winkels A der Erde uber der Ringebene zusammenhangen. Urn die GroBe der
selben abzuschatzen, muB man einen Wert fUr die GroBe A in den Formeln (32) 
haben. SEELIGER hat einen solchen aus einer von BARNARD angestellten Beob
achtung des Durchganges des Trabanten J apetus durch den Schatten des 
Saturnsystems abgeleitet. BARNARD beobachtete eine Abschwachung von J apetus 
durch den dunklen Ring in dessen Mitte urn 0,35 GroBenklassen, woraus sich. 
da A zur Zeit der Beobachtung gleich 11 0 18' war, nach der Formel (30) ergab 

J.. = 0,32 und A sin A = 0,0627. 

Mit diesen Zahlen ergab sich fUr die Werte von c = 1 und c = ! folgende Ta
belle der Werte der Helligkeit I des Schleiers bei den drei Annahmen uber die 
GroBe von IX und fUr verschiedene Werte des Erhebungswinkels A. 
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Man sieht hieraus, daB der Schleier Tabelle 20. 

bei kleinem A sehr erhebliche Licht- c = 1 • C = ~ . 
variationen zeigt. Auch der freie I 1:10 ~L 1:10 

Teil des dunklen Ringes zeigt be- A 1. I 2. ···-I-~;~ 2. 3. 

trachtliche Veranderlichkeit, wie 1 0 0,97 I 0,50 \ 1,0 0,49 0,25 0,52 
sich aus den Formeln (31), deren 2 0,86 0,52 1,0 0,45 0,28 0,59 
erste fUr iX = 0 und iX sehr klein, und 3 0,79 0,54 1 1,0 0,44 0,33 0,65 
deren zweite fur iX nicht sehr klein 4 0,76 0,59 I 1,0 0,47 0,38 0,71 

1 . 1 B f . b h' 5 0,75 0,62 1,0 0,50 0,43 0,75 
gi t, zelgen a t, worau wlr a er ler 10 0,79 0,75 1,0 0,64 0,62 0,85 
nicht eingehen wollen. 15 0,83 0,81 1,0 0,73 0,72 0,90 

Auch auf den auBeren A-Ring 20 0,87 0,85 1,0 0,78 0,78 0,91 
finden die obigen Betrachtungen An- 25 0,88 0,87 1,0 0,81 0,81 0,93 
wendung, weil die teilweise Durch- 30 0,90 0,89 1,0 0,84 0,84 0,94 

sichtigkeit desselben durch zwei verschiedene Beobachtungen festgestellt ist. 
Auf einer schonen Photographie des Saturnsystems von BARNARD hat HEPBURNl 
an der Stelle, wo der A-Ring uber die Saturnscheibe geht, eine Aufhellung der
selben beobachten konnen. AINSLIE2 hat am 9. Februar 1917 die Bedeckung 
eines Sternes siebenter GroBe durch den Saturnring verfolgt und ersteren sowohl 
durch die CASSINIsche Teilung mit sehr kleiner Lichtschwachung als auch durch 
den A-Ring sehen konnen, wobei er schatzungsweise 75% seiner Helligkeit ver
lor. Es ergibt sich hieraus, daB die Lichtvariation der drei Ringe verschieden 
sein muB und daB sie einzeln auf ihre Veranderlichkeit hin gepruft werden 
mussen, wenn man uber die Dichteverhaltnisse im Ringsystem genauere Auf
klarung erhalten will. 

Die bisherigen Entwicklungen setzten voraus, daB die den Ring bildenden 
Teilchen Kugeln von gleichem Radius sind. SEELIGER hat aber nachgewiesen, 
daB die von ihm entwickelte Theorie auch auf den Fall anwendbar ist, wo 
die Radien der Kugeln alle moglichen Werte zwischen zwei beliebigen Grenzen 
mit gleicher Wahrscheinlichkeit haben. Die Tabellen der Lichtvariation 
sind auch in dies em Falle anwendbar, nur muB man in dieselben mit einem 
durch einen konstanten Faktor veranderten Argument eingehen. Dieser 
Faktor unterscheidet sich aber so wenig von der Einheit, daB fur eine Be
stimmung von Grenzwerten der Dichte, die immer nur eine rohe sein kann, die 
obengenannte Beschrankung auf gleiche Radien als bedeutungslos angesehen 
werden kann. 

Auch die Voraussetzung, daB die Korper Kugelgestalt haben, ist, wie 
SEELIGER nachweist, keine Einschrankung der Theorie, nur ist die Funktion 
If' (ex), welche die Phasenkurve der Teilchen darstellt und die bisher als konstant 
gegolten hat, im Falle beliebiger Form der Korper nicht mehr als konstant 
anzusehen; sie kann als Phasenkoeffizien t der Ringteilchen in linearer Form in 
Bezug auf iX in die Bedingungsgleichungen aufgenommen und bestimmt werden. 

Endlich ist auch die Voraussetzung einer punktformigen Lichtquelle oder 
die Vernachlassigung der Dimensionen der Sonne von ganz untergeordneter Be
deutung. 

Die SEELIGERSche Theorie, deren Grundlagen heute schon durch die Beob
achtung bestatigt sind, ist somit ein Mittel zur Bestimmung der Grenzwerte 
der Volumdichte der in verschiedenen Teilen des Ringes verteilten Materie. Es 
kann keinem Zweifel unterliegen, daB durch fortgesetzte flachenphotometrische 
Messungen der Intensitatsverhaltnisse unsere Kenntnis dieses einzigartigen 
Gebildes im Sonnensystem wesentlich gefordert werden kann. SEELIGER hat 

1 M N 74, p. 721 (1914). 2 M N 77, p. 456 (1917). 

10* 
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die Vermutung ausgesprochen, daB die Dichteverhaltnisse in den Ringen Ver
anderungen unterworfen sind. Urn so mehr ist daher ein fortgesetztes Studium 
des Systems erwiinscht. 

59. Formeln fUr die Totalintensitat von Ring und Saturnscheibe. Diffe
rentielle Messungen der Liehtverteilung auf dem Ringe und der Planetenseheibe 
sind wegen der Kleinheit des Planetenbildes im Fernrohr sehr schwierig. Die 
Totalhelligkeit des Systems wird noeh fUr lange Zeit diejenige GroBe sein, welche 
vorwiegend der Beobachtung unterliegen wird; es ist daher notwendig, Formeln 
fiir die Totalintensitat von Saturn und Ring zu geben, welche der Lichtvariation 
des Ringes Reehnung tragen oder sie zu bestimmen gestatten. 

Das Saturnspharoid stellt sich dem Beobachter als elliptisehe Scheibe dar, 
deren Halbachsen a und b' mit den Halbaehsen des Spharoids a, b, der Exzen
trizitat e und dem Erhebungswinkel A der Erde iiber die Aquatorebene durch 
folgende Gleichungen zusammenhangen: 

r---;;--
b' = a 11 - e2 cos2 A, 

Die Ringgrenzen sind mit der Planetenscheibe konzentrische Ellipsen, deren 
groBe Halbachsen ,x und ,x' und deren kleine 

fJ = ,x sinA, (3' = ,x' sin A 

sind. Bezeiehnet R den Fl3.eheninhalt des Ringes in der Projektionsebene und 
QR die vom Ringe der Erde zugesandte Lichtmenge, so ist 

QR = R], (33) 

wo ] die Helligkeit des Ringes ist. Wenn Qs die Lichtmenge ist, welche die 
unbedeekte Saturn scheibe uns zusenden wiirde, F der Flacheninhalt der Ringteile, 
wc1che von Saturn bedeckt werden, und QF die Lichtmenge, welche die vom 
Ringe verdeckten Teile des Saturn fUr sich allein uns zusenden wtirden, sehlieB
lieh QB die Liehtmenge, die das ganze System uns wirklieh zusendet, so ist 

: QB = (R - F) ] + Qs - QF, (34) 
I 
Ie 

Abb. 39. Die Bedeckung des Ringes durch 
Saturn und umgekehrt. 

wo zunachst auf die gegenseitige Be
schattung von Ring und Kugel keine 
Rticksicht genommen wird. Zur Be
rechnung der einzelnen hier eingehen
den GroBen bemerken wir zunachst, daB 

R = :n (,x2 - ,x'2) sinA . (35) 

Ferner ist (vgl. nebenstehende Abb. 39) 

iF = (abed) = (b de) - (ace) . 

Die Berechnung des Flacheninhalts R - F des sichtbaren Ringes ist einfach, 
und wir iibergehen sie, indem wir auf die SEELIGERSche Abhandlung1 hin
weisen. Die SEELIGERSehe Tafel fUr X = R - Fist im Anhange wiedergegeben. 
(Tafel VIlla). Zur Berechnung der Lichtmenge Qs muB eine Annahme tiber die 
Lichtverteilung auf der Saturnscheibe gemaeht werden. SEELIGER hat die Aufgabe 
vollstandig fUr den Fall gleichmaBiger Helligkeit der Scheibe und fUr den Fall 
des LAMBERTschen Gesetzes gelost. Wir wissen heute, daB die erste Annahme 
ganz zu verwerfen ist, die zweite von der Wirkliehkeit bedeutend abweicht. 
Aufnahmen des Saturn dureh verschiedene Strahlenfilter beweisen aber, 

1 Abhandl. der k. Bayer. Akad. d. Wiss. II. Cl. 16, S. 405. (1887). 
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daB die fUr die visuell wirksamen Strahlen yom Verfasser abgeleiteten Formeln 
nur fUr diese gelten. Da die modernen photometrischen Methoden, wie die 
lichtelektrische, fUr andere Strahlengattungen wirksam sind, und da man bei 
Messungen der Totalhelligkeit gerade nur durch die groBe Scharfe dieser Me
thoden eine weitere Aufklarung uber das Saturnsystem erwarten kann, 
so erscheint es von geringer Bedeutung, die SEELIGERSchen Theorien fur die 
visuell beobachtete Lichtverteilung auf der Scheibe umzurechnen. Fur die Re
duktion lichtelektrischer Messungen wird man aber in erster Annaherung eine 
LAMBERTsche Lichtverteilung annehmen karinen. 

Wir wollen deshalb die fUr diese Annahme geltenden Formeln fur die Ge
samthelligkeit des Systems Satnrn und Ring zusammenstellen, wie sie fur die 
Reduktion photometrischer Messungen unter Benutzung der im Anhange wieder
gegebenen SEELIGERSchen Tabellen anzuwenden sind. 

Es bedeute: 
Qo(O) die auf verschwundenen Ring reduzierte Helligkeit des Planeten 

in mittlerer Opposition; 
QB die beobachtete Totalhelligkeit in mittlerer Entfernung von Erde 

und Sonne; 
X = R - F die unverdeckte FIache des Ringes; 

Y den unverdeckten Teil der Saturnscheibe; 

~ = (£(.x) die Phasenkurve fur die Flachenhelligkeit des Ringes; 

D = cos.x die Einwirkung der Phase bei Vernachlassigung der Abplattung 
(Formel 25, Seite 68). 

Dann ist nach (16) der Anteil der Ringe an der gesamten Lichtmenge QB 

'X sin A + sinA' ~ 
y sin A M' 

derjenige des Planeten 
Qo(O)YD, 

und wenn man y': Qo(O) als neue Konstante mit r bezeichnet, die Gesamt
helligkeit 

Q = Q (0) [rSinA.+ sinA' X + YD]. 
BOsmA M (36) 

Die GraBen X und Y sind von SEELIGER tabelliert (Tafel VIllb), ebenso 10gM 
fiir verschiedene Werte der Dichtefunktion (Tafel VIlb). Man kann daher, 
wenn letztere versuchsweise angesetzt wird, den Faktor bei r und YD als 
bekannt ansehen und die Gleichung 

QB=ax+by, • wo 

ansetzen und die Unbekannten 

sinA + sinA' X 
a = ~~s~in-A· M' 

und 

b= YD, (37) 

aus den Beobachtungen bestimmen. Ihr Verhaltnis ergibt dann noch die Kon
stante r. Auf welche Weise aus derselben und aus der bekannten Albedo des 
Saturnzentrums der Reflexionskoeffizient der Ringteilchen erhalten werden 
kann, haben wir auf S. 143 dieses Kapitels gezeigt. Diese Formeln haben den 
EinfluB des Phasenkoeffizienten der Ringteilchen .<p(.x) und der Saturnscheibe 
1jJ(.x) , die nach Untersuchungen des Verfassers nicht zu vernachlassigen sind, 
nicht berucksichtigt. Es ist leicht, durch EinfUhrung der entsprechenden Fak
toren <p(.x) = 1 - AIX, !p(.x) = 1 -A'.x in die Bedingungsgleichungen auch 



150 Rap. 1. E. SCHOENBERG : Theoretische Photometrie. Zifi. 60, 61. 

diesen Einfliissen Rechnung zu tragen und die Phasenkoeffizienten mit zu be
stimmen. 

60. Der EinfluB des Schattenwurfs auf die Helligkeit des Saturnsystems. 
Bisher ist der Schattenwurf des Ringes auf den Planeten und umgekehrt der
jenige des Planet en auf den Ring bei der Berechnung der Gesamthelligkeit von 
Ring + Scheibe nicht beriicksichtigt worden. SEELIGER hat auch diese Ein
fliisse untersucht und die Resultate seiner Theorie in Form von Tabellen der 
allgemeinen Benutzung zuganglich gemacht. Diese Einfliisse erreichen im Maxi
mum nur einige Prozent der Gesamthelligkeit und kommen nur fUr die Re
duktion sehr genauer Messungen in Frage. Da sie mit dem Phasenwinkel an
wachsen, ist ihre Vernachlassigung bei Ableitung des Phasenkoeffizienten des 
Systems nicht mehr zulassig, wenn es sich urn eine scharfe Bestimmung dieser 
GroBe handelt. 

Wir wollen die recht verwickelten Ableitungen, in Anbetracht ihres sehr 
speziellen Interesses, hier nicht vollstandig wiedergeben, sondern nur den Sinn 
und die Benutzung der Tabellen, die in etwas gekiirzter und ein wenig ver
anderter Form im Anhange (Tafeln IXa, IXb, IXc) wiedergegeben sind, aus
einandersetzen. 

61. Der Schattenwurf des Ringes verursacht eine Verminderung des un
verdeckten Teiles Y der Saturnscheibe. Diese Korrektion LlY wird von SEE
LIGER fUr den Fall einer gleichmaBig hellen Scheibe berechnet; dabei kommt 
aber nur der Schatten der auBeren Ringbegrenzung in Frage, weil derjenige des 
inneren Randes schon wegen des halb durchsichtigen Florringes, der sich der 
inneren Grenze anschlieBt , nicht mehr voll zur Geltung kommt. Auf die Ab
plattung des Planeten wird nur teilweise Riicksicht genommen, was sicher auch 
vollkommen unbedenklich ist. 

Es mogen A, A' die Erhebungswinkel der Erde und der Sonne iiber der 
Ebene des Saturnaquators bedeuten, (X den Phasenwinkel, also den Winkel 
zwischen Erde (E) und Sonne (5) yom Saturnzentrum aus, und l die Langen
differenz von E und 5 im Saturnaquator, dann haben wir zunachst, wenn 

!J 

z 

Abb. 40. Der Schatten
wurf des Ringes auf Sa
turn. (Nach SEELIGER.) 

A'= A + oA 
gesetzt wird, 

• 2 I cos~A - cosa 
sm 2 = -2-'--Co-s-A~cos A' (38) 

Die Abb. 40 stellt die sichtbare Scheibe des Planeten 
dar, in ihr ein rechtwinkliges Koordinatensystem, dessen 
y-Achse im Aquator des Planeten liegt, und dessen z-Achse 
senkrecht dazu nach Siiden gerichtet ist; die x-Achse 
ist nach der Erde gerichtet, also senkrecht auf der Ebene 
der Zeichnung. Die Kurven (3) und (5) sind die Projek
tionen der Schattengrenze des Ringes und des Ringes 
selbst. Die Begrenzung des Planeten (4) ist hier kreis

formig angenommen. Dann handelt es sich also urn die Berechnung der Flache 5, 
die von den Kurven (3), (4) und (5) begrenzt ist, und dazu geniigt der Ansatz 

v, 

25 = Idv (r'2 - r2) , 
v. 

wo Vo und VI die begrenzenden Winkel V, r' und r die der Schattengrenze resp. 
der Ringgrenze entsprechenden Radienvektoren sind. 
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Hierbei sind zwei Falle zu unterscheiden: 
1. Fall: Die K urven (3) und (5) schneiden sich n i c h t auf der Planetenscheibe. 
Bezeichnen a und b' die grol3e und die kleine Achse der Planetenscheibe, 

a und fJ die grol3e und kleine Achse der aul3eren Ringbegrenzung, so dal3 

b' = a Y1 - e2 cos2 A und fJ = IX sin A , 

und cp einen Hilfswinkel, der durch die Gleichung 

b'll",2 - ~ 
tg cp = -a- . b2~2 

bestimmt wird, so ist die gesuchte Flache durch die einfache Formel 

S=oAX 
gegeben, wo X = Xl -- Xo , dabei 

",2 ( 1 ) L:o = 2 cp - 2 sin2cp cosA, 

L:I = IX; [n - (cp - ~ sin2CP)] cosA. 

(40) 

Hier ist L:I , XO und L: in einerTabelle (Tafel IXb) im Anhange gegeben. L: mul3 
immer positiv sein. 

2. -Fall: Die Ellipsen (3) und (5) schneiden sich auf der Planetenscheibe. 
Zur Berechnung dieses Falles mul3 der Durchschnittspunkt derselben gesucht 
werden. 

Der ihm entsprechende Winkel V 2 findet sich aus der Gleichung 

(41) 

deren Auflosung entscheidet, ob Fall 1 oder 2 vorliegt. Dazu entnimmt man 
der Tafel IXa nach dem Argumente A den Winkel cp (Gleichung 39) und vo; es 
entsprechen Vo und VI den Gleichungen: 

tg Vo = sinA tgcp, VI = n - vo' (42) 

Liegt dann v 2 zwischen Vo und VI' Vo < V2 < VI' so haben wir den Fall 2, und 
es mul3 folgendermal3en verfahren werden. Man entnimmt der Tafel IX b die Hilfs
grol3e 

V= --smA --",2. (COS'P)2 
2 cosvo 

(43) 

und bildet 

(44) 

und 

wo der Winkel 1jJ durch die Gleichung 

tg1jJ = 1 sin: ;os A (45) 

gegeben ist und < 180 0 angenommen wird. 
Dann ist die gesuchte Flache 

oder 

5 = S(v1) - S(v2 ) } 

5 = S(v2 ) - S(Vo) , 
(46) 

je nachdem, welcher der beiden Werte positiv herauskommt. 
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Es sind also in jedem FaIle die Gleichungen (38) und (41) aufzuli:isen und 
Vo und VI mit Hilfe der Tabelle zu berechnen, damit die Entscheidung daruber, 
ob Fall 1 oder 2 statthat, getroffen werden kann. 1m FaUe 1 hat man dann 
nur die Tafel IX b zu benutzen, log 2; aus ihr zu entnehmen und 5 nach (40) 
zn berechnen, im FaIle 2 ist aul3erdem die Berechnung von (44) und (44a) not
wen dig, urn aus (45) das ResuItat zu finden. 

Die Tabellen sind so angelegt, daB die Winkel A und A' stets mit po s i
t i v e n Z e i c h e n zu nehmen sind und dal3 l s t e t s neg a t i v zu rechnen ist. 

Die Korrektion 11 Y fur den Schattenwurf ist fUr gleichmaBige Helligkeit 
der Scheibe augenscheinlich 

5 
11Y = ~b' :rra 

(47) 

wahrend fur die wahre Lichtverteilung ein leicht abzuschatzender BruchteiI 
dieser GroBe, die an sich sehr gering ist, angenommen werden kann. 

62. Der Schattenwurf des Planeten auf den Ring. Fur die Berechnung 
des Hell i g k e its a u s fall e s, d e r d u r c h den S c hat ten w u rf des P I a -
neten auf den Ring entsteht, hat SEELIGER ebenfalls sowohl strenge For
meln, als auch Tabellen gegeben. Nebenstehende Abbildungen (Abb. 41 a, b, c, d) 

z z 

a) b) 

z 

c) d) 

Abb.41. Der Schattenwurf des Planeten auf den Ring. (Nach SEELIGER.) 

veranschaulichen die hier auftretenden FaIle des Schattemvurfs. Die beschattete 
FIache ist hier durch vier Kurven begrenzt, I, II, III und IV, wo I und II die 
sichtbare Grenze des Planeten und des Schattens auf dem Ringe bedeuten, 
III und IV die aul3ere und die innere Grenze des Ringes. Bezeichnen !h und (>2 

die auf I und II bezogenen Radienvektoren, die demselben Winkel v entsprechen, 
so ist die gesuchte Flache a durch das Integral gegeben 

a=if(e~-eDdV, 

dessen Grenzen angemessen zu bestimmen sind. Aul3er dem Winkel cp, der 
durch (39) bestimmt ist (Taf. IX a), wird hier noch der Hilfswinkelj* gebraucht, 
der durch die Gleichung 

b' l 
tg j* = - -a- cos A ;rA" (48) 
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gegeben ist und zu dessen Berechnung die Gleichung (}8) fiir lund die Tafel 
IXa mit b' (a=1) dienen. 

Der dem Schnittpunkte der Kurven I und II entsprechende Wert des 
Winkels v findet sich dann aus 

b' 
tgv* = + --;-- tg f*' aSlnA . , (49) 

derselbe laJ3t uns dariiber entscheiden, welch en der vier FaIle (a), (b), (c) und (d), 
die durch unsere Abbildungen veranschaulicht sind, wir vor uns haben. Die 
Berechnung von 0 ist in diesen vier Fallen naturgemaB verschieden. In den ver
anschaulichten Fallen ist A positiv zu nehmen und I negativ. Ersteres ist eine 
umgekehrte Rechnungsweise des Winkels A, als sie in den Ephemeriden ublich 
ist. Die Zeichen A > 0 und l < 0 diirfen in allen Fallen angenommen werden. 

Bezeichnet man die Werte von v, die den Durchschnittspunkten von 
III und IV mit 1 entsprechen, durch VIII und VIV, so sind die vier moglichen 
Falle folgende: 

a) v* liegt zwischen V/V und VIII; dann sind die Grenzen unseres Integrals 
dadurch gegeben, und die gesuchte FUiche ist 

0= o(v*) - a(v/v) , 

b) v* Iiegt zwischen VIII und 1800 - VIII, dann ist 

a = 0 (VIII) - 0 (VIV) , 

c) v* liegt zwischen 1800 - VIII und 1800 - VIV, also 

a = a(vIII) - o(vrv) + a(v*) - a(1800 - VIII), 

d) V* ist > 180 0 _. VIV, dann ist, wie die Abbildung zeigt: 

a = O(VIII) - o(vrv) + 0(180° - VIV) - 0(180° - VIII)' 

Es ist noch zu erwahnen, daB die Ringbegrenzung III den Planeten (1) ganz 
umschlieBen kann. Dann wird es stets ausreichend sein, VIII = 90° zu setzen. 

Die Werte Vm und VIV findet man aus der Tafel IXa unter q; und q/, denn 
es ist 

und VIV = q;'. (50) 

Die Korrektion A X, fiir gleichmaBige Helligkeit der Scheibe, und diejenige ,d XL 
fur die LAMBERTsche Lichtverteilung werden aus der beschatteten Flache a 
durch die Gleichungen gefunden 

AX = --l- sin~ 1 ' abn 0, 
(50') 

,1 XL = AX~-
2aP' 

wo P in Tafel VI b tabuliert ist. Wir finden A X in den vier erwahnten Fallen aus: 

a) 

b) 

c) 

d) 

(X'2 C 
AX = +12 - ~AA(a) + co(v*), 

(X2 - /X'2 
JX=-l 2 c+~AA(b), 

/X'2 C 
AX = +l-~ + ~Ai,(c) + ca(v*), 

2 

L1X = + 2oAA(b). 

(51) 
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A(a), A(b), A(C) finden wir in der Tafel IXc; es bleibt also nur die Berechnung 
von a(v*), das durch die Gleichung gegeben ist 

a2 cos2 f* a(v*) = -l----- + oAM 2 cos2 v* . , (52) 

wo 

!If - ~(~) b2 cos2A { . t* t* -t*} 
1 - 2 b' sin2A sm cos . (53) 

AIle fUr die Berechnung von (51), (52) und (53) noch notwendigen GroBen 
findet man in den Tafeln IXa und IXc zusammengestellt. 

Die Reihenfolge der anzuwendenden Rechnungen zur Bestimmung von LI X 
ware also nach Entnahme der Winkel A, A' aus den Ephemeriden: (38) zur 
Bestimmung von l, (48) und (49) zur Berechnung von v*. Mit Hilfe von (50') 
wird darauf die Entscheidung liber den vorliegenden Fall (a), (b), (c) oder (d) 
getroffen, worauf mit Hilfe der Tafeln und der Gleichungen (51), (53) und (52), 
zuletzt nach (50) LI X gefunden wird. 

Die Korrektionen LlX, LlY resp. LlXL , LlYL sind dann mit negativem 
Zeichen an X, Y resp. XL' Y L anzubringen. Wie schon erwahnt, libersteigen 
ihre Betrage niemals einige Hundertstel und kommen daher nur bei der Re
duktion genauester Messungen der Totalhelligkeit des Saturnsystems in Frage. 

63. Die Beobachtungen der Helligkeit des Saturnsystems. Als erster hat 
G. MULLER l in einer groBen, sich liber 11 Jahre erstreckenden Beobachtungs
reihe der Totalhelligkeit des Saturnsystems eine Bestatigung der SEELIGERSchen 
Theorie des Saturnringes zu finden versucht und tatsachlich eine Schwankung 
seiner Helligkeit mit der Phase von ca. 20% der totalen Lichtstarke feststellen 
konnen. Er fand, daB seine Beobachtungen mit der SEELIGERSchen Kurve der 
Ringveranderlichkeit fur No = 0,5 in gutem Einklange sind. Die sich hieraus 
ergebende mittlere Volumdichte fUr die Ringe A und B ist 0,06; doch muB hierzu 
bemerkt werden, daB nach Untersuchungen des Verfassers2 die Abweichungen der 
Beobachtungen von der Theorie einen vom Ph as en winkel abhangigen linearen 
Gang aufweisen und daB es tatsachlich unmoglich ist, fUr No zwischen den 
Werten 0,3 und 0,8 eine sichere Wahl zu treffen. Wenn die vortreffliche und 
ausgedehnte Reihe von 252 Beobachtungen MULLERS nur gerade genugt hat, 
urn die Existenz einer starken Lichtschwankung der Ringe festzustelIen, aber 
fUr die Festlegung eines Grenzwertes der Dichte auch nicht annahernd genligt, 
so ist das in viel hoherem Grade fur kleinere Reihen der Fall; durch visuelle 
Beobachtung derTotalhelligkeit des Systems ist uberhaupt kein Fortschrittindieser 
Frage zu erreichen; es mussen scharfere Methoden angewandt werden. Das ist 
denn auch durch P. GUTHNICK versucht worden, der lichtelektrische Zellen zu 
der Messung der Planetenhelligkeiten verwandt hat. Es ist ihm gelungen, in den 
Oppositionen 1918 und 1920 die Lichtabnahme des Saturnsystems bis zu den 
kleinsten Phasenwinkeln (iX = O?1) zu verfolgen. Die Ableitung der Verander
lichkeit des Ringes aus derjenigen des Systems ist bei der lichtelektrischen 
Methode aber dadurch erschwert, daB das Helligkeitsverhaltnis vom Ring zur 
Scheibe fUr jede Strahlengattung verschieden ist und fUr die verschiedenen zur 
Anwendung gelangenden lichtelektrischen Zellen einzeln bestimmt werden muB. 
Jedenfalls geht aus GUTHNICKS Beobachtungen unzweifelhaft hervor, daB das 
Saturnsystem in nachster Niihe der Opposition zwischen iX = 0°,0 und iX = 1 °,0 
eine Lichtzunahme von etwa om,1 erfahrt, ein Betrag, der in keinem FaIle 
der Scheibe zugeschrieben werden kann. Somit hat die SEELIGERSche Theorie 

1 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam. 8, Nr. 30 (1893). 
2 Photometrische Untersuchungen usw. S. 68. 
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wiederum eine Bekraftigung erfahren; die mittlere Volumdichte der Ringmaterie 
ergibt sich aus diesen Beobachtungen aber wesentlich kleiner. Verfasser leitete 
bei plausiblen Annahmen uber das Helligkeitsverhaltnis yom Ring zur Scheibe 
aus GUTHNICKS und HERTZSPRUNGSl Beobachtungen den Wert 0,01 abo 

64. Beobachtungen der Veranderlichkeit des Ringes. Eingehende Unter
suchungen uber die Veranderlichkeit der Saturnringe hat der Verfasser in seiner 
mehrfach erwahnten Schrift veroffentlicht. Durch fUnfjahrige Beobachtungen 
des Helligkeitsverhiiltnisses yom Ring zur Scheibe mit einem Flachenphoto
meter konnte er die Kurve der relativen Helligkeiten yom Ring zum Zentrum 
der Scheibe fUr aile Phasenwinkel genau festlegen. 

Dadurch erhielt er die Moglichkeit, auch seine Beobachtungen der Total
helligkeit, sowie diejenigen von MULLER, hypothesenfrei zu reduzieren, wobei 
die Gleichung (37) mit Zugrundelegung der beobachteten Helligkeitskurve 11M 
angewandt werden konnte. Es erwies sich dabei,' daB das Saturnsystem auBer 
der Veranderlichkeit des Ringes von der spezifisch SEELIGERSchen Form, wie 
sie durch die Kurven auf Abb. 42 dargestellt ist, mit sehr scharfem Anstieg 
der Helligkeit zwischen ~ = 0° und at = 1°, noch eine andere Lichtabnahme mit 
dem Phasenwinkel aufweist, die linear mit ~ fortschreitet. Eine genauere Ana
lyse dieser Erscheinung fUhrt zu dem Schlusse, daB diese Veranderlichkeit zum 
Teil der Saturn scheibe, zum Teil dem Ringe zugeschrieben werden muB, daB 
also sowohl die Saturnscheibe als die Ringteilchen bedeutende Phasenkoeffizienten 
besitzen. (Erstere om,017, letztere om,045 pro 1 ° Phase.) Wenn auch der erstere 
Wert fUr die Scheibe in Anbetracht der von GUTHNICK2 und von SCHOENBERG3 fUr 
den Planeten Jupiter gefundenen 
bedeutenden Phasenkoeffizienten 
keine besonderen Bedenken er
regt, so ist der zweite Wert des 
Phasenkoeffizienten der Ring
teilchen als auBerordentlich groB 
zu bezeichnen und wird schwer
lich seinem ganzen Betrage nach 
reell sein; es ist vielmehr anzu
nehmen, daB sein groBer Wert 
ein Rechenresultat ist und seine 
wirkliche Ursache in der Ver
anderlichkeit derKurve 1/Mhat. 
SCHOEN BERGS Kurve bezieht sich 
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Abb. 42. Helligkeitsuntersehied zwischen Saturn-
mitte und Ring in GroBenklassen. 

auf die Jahre 1913-1918. Wie- I~ 
weit sie von J ahr zu J ahr veran- III 

derlich ist, konnte aus dem Ma- IV 

terial nicht entschieden werden. 

Theoretische Rurve fiir die Volumdichte D=O,Ol. 
Errechnete Kurve aus GUTHNICKS Messungen 1918 (A =18°) 

" """ ,,1920 (A = 6°) 
Beobachtete Kurve von SCHOENBERG (1913-1918); A zwischen 

16° und 27°. 

Ein anderes wichtiges Resultat der neueren Untersuchungen ist die yom Ver
fasser aus GUTHNICKS lichtelektrischen Messungen festgestellte Tatsache, daB die 
Veranderlichkeit des Ringes fUr verschiedene Strahlengattungen verschieden ver
lauft. Fur die lichtelektrisch wirksamen Strahlen verlaufen die K urven II u. II I, wie 
aus der Abbildung (42) ersichtlich, sehr viel steiler als fUr die visuellen, wobei das 
SEELIGERSche Phanomen noch deutlicher in Erscheinung tritt. IhrVerlaufistub
rigens hier auch yom Erhebungswinkel A derErde abhangig, wahrend fUr die visu
ellen eine solche Abhangigkeit im Einklang mit SEELIGERS Theorie nicht besteht. 

Verfasser giht folgende Erklarung dieser eigentumlichen Verhaltnisse. Die 
SEELIGERSche Theorie rechnet uberhaupt nicht mit der Streuung des Lichts inner-

1 AN208,S.81 (1919). 2AN206, S.157(1918) und 212, S.39(1920). 3L.e.S.33. 
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halb der Ringwolke. Die aus ihr gefolgerten K urven der Veranderlichkeit setzen 
also stillschweigend voraus, daB die gegenseitige Beschattung der Ringkorper 
eine vollstandige ist. Dem kann aber nicht so sein, weil unter den Ringteilchen 
sich so kleine befinden k6nnen, daB fUr sie von Schattenwurf nicht die Rede 
sein kann, daB vielmehr eine Streuung des Lichtes nach der RAYLEIGHSchen 
oder einer anderen Formel stattfinden muB. Aber auch bei bedeutenden Dimen
sionen der Korper findet eine Streuung des Lichtes nach allen Seiten statt. 
Endlich tragt auch das von der Saturnoberflache reflektierte Licht zur Auf
hellung der Schatten bei, und es ist, wenn man diese Tatsachen in Betracht 
zieht, eigentlich uberraschend, daB das SEELIGERSche Phanomen uberhaupt 
noch und fUr die lichtelektrisch wirksamen Strahlen mit solcher Scharfe her
vortritt. 

65. tiber die Beschaffenheit des Saturnringes. Die lichtzerstreuende 
Dunstwolke. Einen Beweis fUr die Existenz einer lichtzerstreuenden Dunstwolke 
im Saturnringe, die dabei selektiv reflektiert, sieht der Verfasser in Photo
graphien des Saturnsystems von W OOD I durch verschiedene Filter. Man kann 
auf diesen Bildern folgende Erscheinungen beobachten: Sowohl das Aussehen 
des Saturnk6rpers, als dasjenige der Ringe ist ganz verschieden auf den Auf
nahmen durch verschiedene Farbfilter. Einerseits wird der Saturnkorper immer 
dunkler beim Fortschreiten yom roten nach dem violetten Ende des Spektrums, 
wobei deutlich die Absorption fUr die violetten Strahlen nach dem Rande der 
Scheibe immer mehr zunimmt. Der Ring wird im Vergleich zur Scheibe immer 
heller, was ein Beweis fUr seine hellere Farbung ist, gleichzeitig aber ver
schwindet der Unterschied der Helligkeit zwischen dem helleren B-Ringe und 
dem schwacheren A-Ringe immer mehr, so daB sie auf der ultravioletten Auf
nahme beinahe gleich hell sind, wahrend doch fur die visuell wirksamen Strahlen 
der Unterschied in der Helligkeit om,6 betragt. In Dbereinstimmung mit WOOD 
selbst, zieht der Verfasser den SchluB, daB sich die groBe Helligkeit des B-Ringes 
durch eine sich hauptsachlich uber ihm ausbreitende Dunstwolke erklart; diese 
Dunstwolke, wenn auch von hellerer Farbung als die Saturnoberflache, reflek
tiert vorwiegend die gelben Strahlen und ist deshalb bei Aufnahmen durch 
blaue und violette Filter unwirksam. Die lichtelektrischen Messungen GUTHNICKS 
beziehen sich auf das von der Wirkung der gelben Dunstwolke befreite Ring
system und offenbaren deshalb das SEELIGERSche Beschattungsphanomen mit 
groBerer Scharfe, wahrend fUr die visuellen Strahlen der steile Verlauf der 
Helligkeitskurve durch die Erleuchtung der Schatten wesentlich abgeschwacht 
ist. Ausgehend von dieser Hypothese versucht der Verfasser den Anteil des 
diffusen Lichtes aus dem Vergleich der visuell von ihm beobachteten und der 
lichtelektrisch erhaltenen Kurve zu berechnen, was naturlich nur sehr an
genahert moglich ist. Er nimmt an, daB der Anteil des zerstreuten Lichtes 
unabhangig sei yom Phasenwinkel. Es ergibt sich, daB dieser Anteil 1,6 des 
von den schattenwerfenden K6rpern herruhrenden betragt, d. h. daB visuell 
die lichtzerstreuende Dunstwolke sogar heller ist als die Ringkorperchen. 
Fur die lichtelektrisch wirksamen Strahlen dagegen spielt das Licht der Dunst
wolke fast gar keine Rolle mehr. Die hier entwickelten Ansichten bedurfen 
noch einer Priifung durch direkte Helligkeitsmessungen der Veranderlichkeit 
beider Ringhalften in verschiedenen Strahlengattungen. Der Anteil beider 
Ringhalften an der Veranderlichkeit des Systems ist voraussichtlich verschieden, 
schon wegen der teilweisen Durchsichtigkeit des A-Ringes, aber auch wegen 
einer verschiedenen Abschwachung durch das diffuse Licht der Dunstwolke. 

1 Ap J 43, S. 310 (1916). 
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L. BELL! und der Verfasser in einer spateren Arbeit2 haben noch eine andere 
Hypothese zur Erklarung der verschiedenen Farbung der Ringe Au. B gemacht: 
Dber dem A -Ringe ist eine Dunstwolke so feiner Teilchen ausgebreitet, daB sie nur 
ultraviolettes Licht reflektiert und sich daher nur auf den ultravioletten Auf
nahmen WOODS offenbart; die wechselnde Helligkeitsdifferenz der beiden Ring
half ten ist durch diese Wolke bedingt, wahrend der B-Ring, von einer gro
beren Dunstwolke umgeben, keine wesentliche Helligkeitsdifferenz in den 
verschiedenen Strahlengattungen aufweist. Dann wiirde aber fiir die starkere Ver
anderlichkeit in den brechbareren Strahlen die obige Diimpfungshypothese 
nicht mehr stichhaltig sein und damit auch die Bestatigung der SEELIGERSchen 
Beschattungshypothese durch die bisherigen Messungen zweifelhaft werden. 

Ohne eingehende Untersuchung iiber die Beugungserscheinungen an feinsten 
Partikeln ist auch die Annahme, die Veranderlichkeit der Ringe sei ein Beugungs
phanomen, nicht von der Hand zu weisen. Der verschiedene Verlauf der Hellig
keitskurve in verschiedenfarbigen Strahlen legt diese Annahme nahe. 

66. Das Zodiakallicht. N ach den Gesetzen der Beleuchtung staubformiger 
Massen hat man es versucht, auch die Lichtstarke des Zodiakallichts zu erklaren. 
Tatsachlich beweisen die spektroskopischen Beobachtungen, daB wir es bei 
diesem lichtschwachen und nur in tropischen Gegenden bequem zu beobachten
den Phanomen mit reflektiertem Sonnenlicht zu tun haben. Die reflektieren
den Partikel, die das Zodiakallicht hervorrufen, werden als feste Korper an
genommen, deren Dimensionen groB sind im Vergleich zur Wellenlange des 
Lichts; fiir diese gilt die SEELIGERSche Theorie der Beleuchtung staub
formiger Massen, wobei aber die besonderen, bei kleinsten Phasenwinkeln 
auftretenden Erscheinungen, welche fiir den Saturnring von so wesentlichem 
Interesse waren, bedeutungslos werden. Die Staubwolke, die das Zodiakallicht 
hervorruft, in der Ebene der Ekliptik ausgebreitet, umhiillt nach den Ansichten 
der meisten ForscheI'sowohl die Sonne als die Erde, nach anderer Ansicht 
nur die Erde; die Partikel derselben, die unter kleinsten Phasenwinkeln 
beleuchtet sind, miiBten entweder in nachster Nahe der Sonne beobachtet 
werden, was natiirlich unm.oglich ist, oder im Gegenpunkte der Sonne, dem sog. 
Gegenschein; dieser ist aber so schwach, daB zuverHissige Messungen seiner 
Helligkeit bis jetzt kaum moglich waren. 

Bei der Berechnung der reflektierten Lichtmenge kann von dem EinfluB 
gegenseitiger Beschattung und Bedeckung der Partikel abgesehen werden; im 
Faile so geringer Volumdichte des Meteorschwarms, wie wir ihn als Ursache des 
Zodiakallichts annehmen miissen, bedeutet das auch keine EinbuBe an Genauig
keit. Das kann durch folgende Dberschlagsrechnung erhartet werden. 

Betrachten wir den Kernschatten einer Kugel vom Radius Q, die sich in 
der Entfernung r von der Sonne und LI von der Erde befindet, und fragen wir 
nach der Wahrscheinlichkeit, daB eine andere Kugel in denselben faUt, so wird 
bei einem Werte Q = ! Meter und r: S = 300 (S = Radius der Sonne), die 

Hohe des Schattenkegels offenbar 'i = 150 m . Die angenommenen Werte sind 

dabei eher zu groB als zu klein. Befinden sich N Kugeln im Raume Z, so ist 
nach den Entwicklungen SEELIGERS3 der mittlere Abstand zwischen diesen 
gegeben durch die Formel 

2(Z)t I'm 
N (~n)t· 

(54) 

1 Ap J 50, S. 1 (1919). 
2 Ergebnisse der exakten N aturwissenschaften 5. Uber die Strahlung der Planeten (1926). 
3 A N 137, S.129 (1895). 
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Fiihren wir hier den Radius e ein und nehmen an, daB die Kugeln den 10"'ten 
Teil des Raumes, in dem sie sich befinden, einnehmen, so betragt ihr mittlerer 
Abstand 

x 

2Q r(t) 10 3 . 

Mit Hilfe dieser Formel erhalt man folgende Tabelle: 

Diehte mitt!. Abst. Diehte mitt!. Abst. 

10- 6 89 m 10- 10 1,9 km 
10- 7 192 10- 11 4,1 
10-- s +14 10- " 8,9 
10- 9 893 10- 13 19,2 

Hieraus ersieht man, daB bei einer Dichte von 10- 7 im Durchschnitt weniger 
als eine Kugel in den Schattenkegel einer anderen fallen wird. Da es tatsach
lich auch kleinere Kugeln geben muS, deren Schattenkegel entsprechend kiirzer 
sein werden, so wird die Wahrscheinlichkeit noch wesentlich geringer. Die an
genommene Dichte ist dabei fUr den Meteorschwarm des Zodiakallichtes sicher
lich noch viel zu hoch. 

Wenn somit von der gegenseitigen Beschattung der Meteore ganz abge
sehen werden kann, so ware doch streng genommen diejenige Abschwachung in 
Rechnung zu ziehen, welche durch die in den beiden Kegeln VI und V2 be
findlichen Meteore verursacht wird, von denen der erste seine Spitze in dem 
betrachteten Meteor hat und seine Basis in der Sonne, dieselbe umhiillend, der 
zweite seine Spitze im Auge des Beobachters, seine Basis aber im Meteor selbst. 
Nach den AusfUhrungen in Ziffer 54 (Formel3) ist, wenn die Summe derbeiden 
Kegelinhalte durch V bezeichnet wird, so daB VI + V 2 = V, die Flachen
helligkeit 

j C!O v rIo v 
N -N--- L12 <p(tX) N -N 

]=y cp(lX)ze Zj2 y2 dLl =y. ~Ze zdLl, (55) 
o 0 

WO cp(lX) die Phasenkurve bezeichnet und I' eine Konstante ist. Hier ist, weil 
sich Sonne und Erde inn e r h a I b der Wolke befinden, der wechselnden GroBe 
der Volumelemente j 2dadLl, ihrem wechselnden Abstande von Sonne und 
Erde, sowie der Veranderlichkeit ihres Phasenwinkels bei der Berechnung der 
Helligkeit des Elements dv Rechnung getragen. Die Exponentialfunktion unter 
dem Integralzeichen kann, wie K. SCHwENn! in seiner Dissertation nachweist, 
immer dann gleich 1 gesetzt werden, wenn die Volumdichte des Zodiakal
raumes 10- 13 nicht iibersteigt. Bei geringerer Dichte dad damit auch die 
gegenseitige Bedeckung der Meteore vernachlassigt werden. 

In dies em FaIle wird also, wenn man fUr t II ri N / Z die Bezeichnung ft (r) 
einfUhrt, da die Dichte eine Funktion des Sonnenabstandes ist, die Helligkeit 

p 

~ £ R S 

_10 

] = YIP';;) cp(lX) dLl, 
o 

(56) 

wo 
Abb. 43. 8 Erde, 5 Sonne, 

P ein Meteor. 
3 

"" -,..,,--
'1 -, 4:< e3 • 

Hier ist es bequem, IX als Integrationsvariable einzufiihren, was, wenn der Punkt 
in der Ekliptik liegt, mit Hilfe der Gleichungen (Abb. 43): 

1 Zur Zodiakallichtfrage, Diss. Munchen 1904. 
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A = R sin.(01 + w) 
sIn <x 

Das ZodiakalJicht. 

und 
R sinw 

r = -sin-,x- , 

159 

(57) 

geschehen kann, wo R den Abstand Erde-Sonne und w die Elongation von 
del' Sonne bedeuten. Es ist dann 

und 

wo 

R sinw 

;r~ro 

J = !p(r) 'P(<x) d<x = _1'_1_ j' (r) (iX)diX rl Rsinw Rsinw. f1 cP , 
"'0 

. R sinu, 
iXo = arcsln-1i- , 

o 

wenn Ro den Radius der kugelformig urn die Sonne sich ausbreitenden Wolke 
bedeutet, oder auch 

:7:-- OJ 

J = ~!f1(r) cp(iX) diX, 
SInO) 

(58) 

wo rlf R durch eine neue Konstante C ersetzt ist. Dieses ist eine Integral
gleichung erster Ordnung, die zur Bestimmung der Funktion f1 (r) dienen k6nnte, 
wenn die Funktion cP (iX) bekannt ware. Das ist aber bei der unregelmaBigen Gestalt 
der Meteore nicht der Fall; auBerdem ist die Form und Ausdehnung der Wolke 
unbestimmt. Es ist ferner wahrscheinlich, daB die Dichte f1 auch eine Funktion 
der Hohe uber der Symmetrieebene des Zodiakallichts (Ekliptik) ist. 

Der erste Beobachter, der den Versuch machen konnte, seine Beobach
tungen theoretisch zu diskutieren, war FEssENKow l . Seine Beobachtungen, die 
sich nur auf geringe Elongationen von der Sonne beziehen, lassen aber eine 
Prufung der obigen Annahmen nicht zu. Er begnugt sich deshalb mit einer 
Prufung der drei Beleuchtungsgesetze, indem er die Ausdehnung der Wolke 
als unendlich und die Dichte des Meteorschwarms umgekehrt proportional 

dem Sonnenabstande, f1 =!!.... = Rk s~~, annimmt. Die Formel (58) vereinfacht 
. r ~nw 

slch dann zu folgender: . 
;;r-ro 

J = .C; !cp(IX) siniX dlX. 
SIn w 

(59) 
o 

Die erste Annahme bedeutet fur die geringen Elongationen von der Sonne, auf 
die sich die Beobachtungen beziehen, keine wesentliche Einschrankung. Die 
zweite Annahme ist eine Hypothese, deren Berechtigung nicht gepruft werden 
kann. Die Phasenkurven nach 

LAMBERT cp(iX) = sino.: + (n - <X) CO!~, 
;r; 

I (60) SEELIGER 

EULER 

1 La lumiere zodiacale, Paris 1914. 
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werden in das letzte Integral eingesetzt und ergeben nach einfachen Integrationen 
folgende Formelll fUr die Helligkeit, die nach Bestimmung der Konstanten C 
aus den Beobachtungen mit diesen verglichen werden konnen: 

wo 

= ---;---- 'll - W + S111W COSW + - WS111 W J 3Cl ( . 2. 2 ) 
1 451U2(O 3' 

C1 [20 16 ( .) J2 = sin2w '9 + '9 cos6 (3 + S1116(3 - 4cos2 2(3 

+ (16 cos4 (3 - 3: cos6 (3) log cos (3 + (16 sin4 (3 

- 332sin4(3)logsinf3], 
(61) 

und 

340 
38 
42 
46 
50 

LA!\IBERT 

27,5 
22,2 
19,1 
16,5 
14,6 

SEELIGER 

27,5 
21,8 
18,4 
15,6 
13.4 

27,5 
22,1 
19,0 
16,4 
1-1,3 

Beobachtet 

27,5 
23,8 
20,6 
17,9 
15,6 

Die nebenstehende Ta
belle veranschaulicht den 
Verlauf der Helligkeit Hings 
der Mittellinie des Zodiakal
lichts llach diesen drei For
meln innerhalb des von FES
SENKOW1 mit Hilfe eines 
FHichenphotometers beob-
achteten Gebietes. 

67. Die Beobachtungen der Helligkeit des Zodiakallichtes, die VAN RHIJN2 
auf dem Mt. Wilson bei seiner Untersuchung der Helligkeitsverteilung am nacht
lichen Himmels ausgefiihrt hat, bieten zur Zeit das weitaus reichhaltigste und 
genaueste Material zur Losung der Fragen iiber die Natur, Ausdehnung und 
Massenverteilung der Zodiakallichtmaterie. v AN RHIJNS Beobachtungen er
strecken sich iiber den ganzen Himmel und haben den Zweck, den Anteil des 
zerstreuten Sternenlichtes an der Helligkeit des Himmels festzustellen; sie 
fUhrten zu dem bemerkenswerten Ergebnis, daB das Zodiakallicht nicht weniger 
als 43 % der gesamten Lichtmenge des nachtlichen Himmels ausmacht; die 
Untersuchung dieses so wesentlichen Bestandteiles der Helligkeit bildet deshalb 
einen wichtigen Teil der VAN RHIJNschen Arbeit. Ausgehend von SEELIGERS 
Hypothese einer spharoidisch begrenzten, iiber die Erdbahn hinausgreifenden 
Meteorwolke mit dem Zentrum in der Sonne, versucht er ihreAbplattung und die 
Dichteverteilung so zu bestimmen, daB sich die beobachtete Helligkeit ergibt. Der 
Gegenschein, welcher in VAN RHIJNS Messungen als Helligkeitszunahme im Gegen
punkte der Sonne unzweideutig hervortritt, wird demnach als zum Zodiakallicht 
gehorig angesehen und mit SEELIGER3 durch das Anwachsen der Helligkeit 
der Meteore in der Niihe der Opposition erkliirt. Die bekannten Reflexions
gesetze ergeben kein solches Anwachsen der Helligkeit in Opposition, wie 
zur Erklarung des Gegenscheins notwendig ware; aber die Phasenkurven 
kleiner Planeten, des Mondes, und iiberhaupt unregelmaBig begrenzter Korper, 

1 La lumitlre zodiacale, Paris 1914. 
2 On the Brightness of the Sky. etc. Public. of the Astronomical Laboratorium at 

Groningen 31 (1921). 
3 Uber kosmische Staubmassen und das Zodiacallicht. Sitz.-Berichte der K. bayer. 

Akad. d. Wiss. 31, S. 265 (1901). 
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lassen keinen Zweifel daran, daB wir auch fiir die Meteore eine Aufhellung bei 
kleinen und kleinsten Phasenwinkeln erwarten miissen. Bei den Hypothesen 
iiber die Form der Phasenkurve und das Dichtegesetz kann, wie schon SEELIGER 
betont hat, beachtet werden, daB in der Richtung des Gegenscheines (l = 180°, 
f3 = 0°) die Form des Dichtegesetzes keinen EinfluB auf die Helligkeit hat, 
wahrend die Form der Phasenkurve fiir kleine ~ von 
wesentlichem EinfluB ist; dagegen ist fiir die Elonga
tionen, l< 90°, die Dichteverteilung in der Meteor
wolke von wesentlichem EinfluB. 

Die Formel fiir die Helligkeit wird jetzt, wenn 
man die Dichte auch mit der Hohe iiber der Ekliptik 
(Abb. 44) variiert, 

(62) 

Statt der Formeln (57) erhalten wir jetzt aus der 
Abb. 44 folgende Beziehungen: 

r = Rs~nlp 
sInex ' 

A = R sin (11'. + ex) d A Rsinlp 
LJ un dLJ=--'-s-d()(.; SIn ex SIn ex 

A . fJ R sin (11' + ex) . fJ 
Y = SIn = sin ex sIn, 

Abb.44. Beziehungen zwi
schen den orthogonalen he
liozentrischen (x, y) Koor
dinaten eines Punktes P im 
Zodiakallicht und den geo
zentrischen sphli.rischen Ko
ordinaten (P, l) desselben. 

dLl dex 
~ = - Rsinlp' 

(63) 

x2 = r2 _ '\12 = R2 sin21p - si~2Psin2 (11' + ex) COsw = cosfJcosA 
- SInS ex ' 't' , 

wo fJ und l die geozentriscben Breiten und Langen des Punktes P sind. 
Die Helligkeit ist dann 

11:-'1' 

] = R----1;!-!f«X, y)({J(~)d~. 
SIll 11' 

(64) 
<x. 

Die untere Grenze ()(.o ist der fiir die Grenze der Wolke in der Richtung 'IjJ 
geltende Phasenwinkel. 

Eine Reihe von H ypothesenrech
nungen mit verschiedenen Formeln fiir 
die Phasenkurve und mit verschiedenen 
Dichtegesetzen fiihrt VAN RHIJN nach 
sukzessiven Korrektionen zu der in 
nebenstehender Tabelle gegebenen 
Form fiir ({J(~); bis zu ~ = 30° folgt 
diese K urve annahernd der F ormel 

({J(~) = (31:: ext Die aus dem SEELI

GERSchen Gesetz folgende Phasenkurve 
ist zum Vergleich angefiihrt. 

IX 

0° 
10 
20 
30 
50 
70 
90 

110 
130 
140 

LOMMEL" 
SEELIGER 

1,00 
0,98 
0,93 
0,86 
0,70 
0,54 
0,38 
0,24 
0,12 
0,08 

I (1I:: lXr I <p (<Xl 
angenommen 

1,00 1,00 
0,89 0,88 
0,79 0,78 
0,69 0,70 
0,52 0,57 
0,37 0,46 
0,25 0,35 
0,15 0,23 
0,08 0,13 
0,05 0,10 

In der Form einer FouRIERschen Reihe stellt sich die angenommene 
Phasenkurve folgendermaBen dar (die Formel gilt fiir ()(.< 140°, geniigt aber, 
wei! Beobachtungen in groBeren Phasenwinkeln nicht vorliegen): 

((J(~) = 0,655 - 0,711 sin()(. + 0,345 cos~ + 0,406 sin2~. (65) 
Handbuch der Astrophysik. II. 11 
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Fiir die Dichteverteilung nimmt VAN RHIJN die folgende Form an 

p(x, y) = Po(1 - lx2 - vy2) , (66) 

die der Annahme entspricht, daB die FHichen gleicher Dichte Spharoide sind. 
Die Konstanten A und v miissen aus der beobachteten Helligkeit bestimmt 
werden. Diese ist dann durch die Gleichung gegeben 

n-'I' 

] = -. C-!(1-lx2-vy2)(0,655 -0,711 sin~ + 0,345cos~ + 0,406sin2~)d~, (67) 
smV' 

"'0 
c = "Q/-lo = 3/-lol' 

R 43l(>aR· 
wo (68) 

Die untere Grenze des Integrals ist durch die Bedingung gegeben, daB fiir 
sie die Dichte gleich ° wird, also 

1 - A x2 - V y2 = ° , 
oder nach Einsetzung der Werte aus (63) 

R2sin2~o - Asin2'IjJ - (v -1)sin2(Jsin2(tp + ~o) = 0. 
Ohne auf die Einzelheiten der sukzessiven Bestimmung der Konstanten ein
zugehen, fiihren wir hier nur ihre endgiiltigen Werte an: 

A = 0,176 
v = 1,406 
c = 0,285. 

Die Gleichung der erzeugenden Ellipse des Spharoides ist somit: 

1 - 0,176x2 - 1,406y2 = const; (69) 

das Verhaltnis der groBen zur kleinen Achse desselben ist 1/ 1,4°6
6 = 2,8. V 0,17 

Durch die angefiihrten Konstanten werden die in der folgenden Tabelle ange
fiihrten ausgeglichenen Zodiakallichthelligkeiten, die aus der Gesamtheit der 

Lange von 
der Sonne o· 10· 

40° 0,32 0,26 
50 0,25 0,21 
60 0,18 0,17 
70 0,15 0,14 
80 0,13 0,12 
90 0,11 0,10 

110 0,09 0,08 
130 0,08 
150 0,08 0,08 

Breite 

20· I 30· I 
0,19 I 0,13 
0,16 0,11 
0,14 0,11 
0,12 0,10 
0,10 0,09 
0,09 0,08 
0,08 0,07 
0,07 0,07 
0,07 0,07 

50· I 
0,07 
0,07 
0,07 
0,07 
0,06 
0,06 
0,06 
0,06 
0,06 

70· 

0,05 
0,05 
0,05 
0,05 
0,05 
0,05 
0,05 
0,05 
0,05 

Beobachtungen VAN RHIJNS 
mit Beriicksichtigung auch 
der FESSENKowschen Messun
gen erhalten worden sind, 
restlos dargestellt. 

Die Einheit der Hellig
keiten dieser Tabelle ist die 
eines Sternes der GroBe 1,0 der 
Harvard-GroBenskala, dessen 
Licht iiber eine Flache von 
1 Quadratgrad ausgebreitet ist. 

Der Wert der Konstanten 
gestattet eine naherungsweise 

Bestimmung der Dichte des MeteorsGhwarms in der Nahe der Erde. 

I 0,08 

170 0,09 0,08 0,07 0,07 0,06 0,05 
180 0,10 I 0,09 0,08 0,07 I 0,06 0,05 

Dem Sinne der Gleichung (1) (Seite 132) nach bedeutet die Konstante y 
die in der Beleuchtungsrichtung von einem Meteor reflektierle Lichtmenge 
(!p(0) = 1), wenn Sonne und Erde sich im Abstande 1 befinden. 1st also 

L =1 n ~aa die auf die Einheit der FHiche im Abstande R einfallende Licht

menge, wo ] die Flachenhelligkeit der Sonne, S ihr Radius ist, so folgt 

y = ~ LR2nrl, (69') 

wenn p das Reflexionsvermogen (im Sinne der Albedo) ist. 
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Setzt man den Wert r = P J nS2e2 in die Gleichung (68) ein, so folgt 
3 S2 

C = 0,285 = 4"Pf1o Ro J. (70) 

Setzt man hier die Werte R = 149.106 km, S = 695400 km und flir den 
Radius der Meteore e = 0,0005 km ein, auBerdem fiir J seinen Wert in der an
genommenen Einheit, der sich aus der Formel 

J = Helligkeit der Sonne in Einheiten eines Sterns der GroBe 1,0 = (2,512)11,1 = 54.1010 

FHiche der Sonne in Quadratgraden 0,224 

berechnet, endlich flir das Reflexionsvermogen der Meteore den Wert P = 0,3, 
so ergibt sich flir die Volumdiehte flo des Meteorschwarms die GroBenordnung 

flo = 10- 18 • 

Es ist somit VAN RHIJN gelungen, unter Annahme der SEELIGERSchen Theorie 
seine Beobachtungen des Zodiakallichtes darzustellen und plausible Werte fiir 
die Konstanten des Spharoides zu bekommen. Die Phasenkurve flir die Meteore, 
die dabei zugrunde gelegt ist, erscheint a priori als nieht unwahrscheinlich. 
Trotzdem darf bei der graBen Anzahl empirischer Konstanten, die zur Darstel
lung der Beobachtungen eingefiihrt sind, das Resultat nicht als eine Bekraftigung 
der SEELIGERSchen Theorie aufgefaBt werden; die Zahlen der Tabelle der Hellig
keiten konnen sicherlich auch in einer anderen physikalischen Hypothese ihre 
Deutung finden, besonders wenn man die als Gegenschein bekannte geringe 
Helligkeitszunahme im Gegenpunkte der Sonne als nicht zum Zodiakallieht ge
hOrig betrachtet. 

Von alteren Autoren, die sich urn die Theorie des Zodiakallichtes ver':' 
dient gemacht haben, ist in erster Linie A. SEARLE l zu nennen, der die al
teren Beobachtungen liber die Form und Ausdehnung des Zodiakallichtes ge
sammelt hat, und dessen theoretische Betrachtungen zu derselben Anschauung 
liber die Ausdehnung der Meteorwolke fiihren, wie diejenigen von SEELIGER 
und seinen Nachfolgem. Unter letzteren ist noch der hier schon erwahnte 
K. SCHWEND2 zu nennen, der aber aus Mangel an zuverlassigen Helligkeits
messungen ebenso wie SEARLE seinen theoretischen SchluBfolgerungen keinen 
N achdruck verleihen konnte. 

68. tiber die Beleuchtung kosmischer Staubmassen durch Sterne. 
SEELIGER3 hat auch die Frage untersucht, ob kosmische Staubmassen, die 
sich in der Nahe von Stemen befinden, uns als erleuchtete Nebelmaterie er
scheinen konnen und man annehmen kann, daB gewisse Typen von Nebelflecken 
in reflektiertem Licht leuchten. Wegen der Lichtschwache dieser Objekte und der 
Schwierigkeit, ihr Spektrum unabhangig von demjenigen der nahen Sterne zu 
erhalten, ist eine experimentelle Trennung der selbstleuchtenden von beleuchte
ten Nebeln zurzeit nicht immer moglich, doch dlirfte SEELIGERS Nachweis der 
theoretischen Moglichkeit, daB unter gewissen Umstanden beleuchtete kos
mische Staubwolken in den Bereich der Sichtbarkeit treten konnen, flir zu
klinftige Untersuchungen von Interesse sein. 

Die Gleiehung (55) bezieht sieh auf den Fall, daB Stem und Beobachter 
sich innerhalb der Wolke befinden. Wir untersuchen jetzt zwei andere FaIle: 
1. Stem und Beobachter befinden sich weit auBerhalb der Wolke, so daB deren 
Dimensionen klein sind im Vergleieh zu diesen Abstanden, und 2. der Stem be-

1 Researches on the Zodiacal Light. Harv Ann 19, Part. II (1893). 
2 Zur Zodiakallichtfrage. Diss. Miinchen 1904. 
3 Uber kosmische Staubmassen und das Zodiacallicht. Sitz-Berichte der k. bayer. 

Akad. d. Wiss. 31, S. 265 (1901). 

11* 
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findet sich innerhalb der Wolke, der Beobachter weit auBerhalb derselben. In 
beiden Fallen nehmen wir gleichmaBige Dichte der Massenverteilung an. 1m 
ersten Falle kann cp(/X) und der Abstand r fur aile Teile der Wolke als konstant 
angesehen werden; die beiden Kegel VI und V2 werden zu Zylindern und 
V = VI + V2 = ne2(hl + h2), wo hI und h2 die Langen der Strecken vom Meteor 
nach der Erde und Sonne innerhalb der Wolke sind. Bezeichnet wieder 

It = ~n(J3 ~- die Volumdichte, und fiihrt man noch zur Abkurzung die Be

zeichnung ein: 

so wird aus Gleichung (55): 

wo 
,1. 

<1>(1) = 1 J e-).(h·+h.)dLl; 

o 

(71) 

(72) 

(73) 

hier ist Llo die Strecke, die der nach der Erde gerichtete Strahl von der vorderen 
bis zur hinteren Begrenzung der Wolke durchliiuft. 

Nimmt man eine durch zwei parallele Ebenen begrenzte Staubschicht, be
zeichnet durch x die Tiefe des Volumelements unter der vorderen Grenzflache, 
durch X die Dicke der Schicht, so ist 

h -~ 
I - cosi' h=~ 

2 COSE 

und 
x 

f -.x cosi+cos. d . ( -J.X COSi+COS,) 
<1>(1) = 1 e . cosi cos. ~ = ~os 2 1 _ e cosi cos. 

COSE COSZ + cos E ' 
(74) 

o 

und bezeichnet man den Klammerausdruck durch 1p, so ist 

i' <p(.x) cosi 
I = n(!2 -y2--- cosi + cose 1p. 

Die Formel gilt nur, solange i < 90°. Das Maximum der Helligkeit tritt bei 
gegebenen i und e ein, wenn 1p = 1 oder wenn 1 = 00, d. h. e = 0; die 
gr6Bte Helligkeit ergibt eine Meteorwolke, die aus feinsten Staubteilchen be
steht. Zur Berechnung eines Beispiels nehmen wir 1p = 1 an. Es ist dann 

i' <p(.x) cosi 
I = n(!2 -;z cosi + cose (75) 

Setzt man hier den Wert von 'Y = pLR2(J2 = PIon52(J2 ein, wo 5 den Radius 
des Sterns und 10 seine Fliichenhelligkeit bedeutet, die wir derjenigen der Sonne 
gleichsetzen, so wird 

~=PI052 
~Q 

und PJoS 2 cosi 
I = ~cp(/X) cosi+ cose' (76) 

wo S und r in Einheiten der Entfernung Erde-Sonne ausgedruckt sind. Wenn 
man 1« = 1000, also etwa = 30 Neptunsweiten annimmt, so erhalt man fur 52/'12 

den Wert 2,2 ,10- 11 • Setzt man fur 10 den oben gefundenen Wert 10 = 5,4.1011 
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ein und zieht in Betracht, daB <p(eX) ~osi bei eX = 0 den Wert i hat, so wird 
COSt + COSE 

lmax= 6P, 
wo P das Reflexionsvermogen der Meteore bedeutet, das etwa zu 1 zu ver
anschlagen ist. 

Wir denken uns eine Staubwolke, die 30 N eptunsweiten von einem Sterne 
von Sonnenhelligkeit entfernt ist. In einer Entfernung des Sterns, die der 
Parallaxe 0,"01 entspricht, hatte er die Helligkeit eines Sternes der GroBe 10,4 
und wiirde in 10" Abstand von der Staubwolke erscheinen. Diese wiirde aber 
im reflektierten Lichte des Sternes eine FHichenhelligkeit erreichen, die die Hellig
keit der .hellsten Stellen des Zodiakallichts (0,32) mehrfach iibersteigt. 

Wir· betrachten noch den Fall, wo der Stern innerhalb der Staubwolke 
sich befindet, der Beobachter in sehr groBer Entfernung von ihr. In diesem 
Falle wird hI = r, die Phasenkurve und der Abstand r wird veranderlich inner
halb der Wolke, und wir erhalten daher statt (72) 

x 
1=!:L f· e-'< (h. + r)<p (IX) dx. 

ne2 • 1'2 
(77) 

o 

Die weitere Entwicklung ist von der Form von <p(eX) abhangig. 
Fiillt man vom Sterne aus eine Senkrechte s auf die vom Beobachter zum 

betrachteten Volumelement gezogene Gerade, und ist m der Abstand des FuB
punktes dieser Senkrechten von der Eintrittsstelle der genannten Geraden in 
die Staubwolke, so hat man 

und 

h2 = m -I- s cotg eX , 
IX 

h2 -I- r = m + s cotg 2 ' 

x ~ 

dx drx 

I )." -Am ( -AS cotg-i- ( ) dx )." e-Amf -AS cotg-i- ( ) d 
=-2e e <p eX 2=-2-- e <p eX eX, ne oJ l' :re s 

o ~ 

WO eXo und eX l die Werte von eX fUr die Eintritts- und die Austrittsstelle bedeuten. 
Setzt man noch 

lX 

'V = AS, 
-"tg-r lX 

lp,,(eX) = 'V. e 2 <p(n - eX) deX, 
o 

so wird, da m = - S cotg eXo , 

(78) 

Fiir die Funktion 11'" hat SEELIGER bei Zugrundelegung des LAMBERTschen 
Gesetzes eine Tafel berechnet. Wir ersetzen wie vorhin (76) rln(!2 durch 
PloS2 = P 1,2.107• Fiir die beilaufigen Werte 'V = 0,46, eXl = 0 0 und eXo = 130 0 

ergibt die Rechnung fiir e"cotglX, {1p" (n - (X:l) -11'. (n - lXo)} den Wert 0,24; dem
entsprechend ist 

I = O,~9 P 107 • 
S 

1st S = 1000 (Erdbahnradien), so ergeben sich wieder Helligkeiten, die die 
groBte Helligkeit des Zodiakallichts iibersteigen, also meBbar sind. Es ent
spricht das wiederum einem Abstande von 10" bei einer Parallaxe von 0",01. 
Bei groBerer Niihe nimmt die Helligkeit mit dem Quadrate der Entfernung zu. 
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Es ist dabei mit der Helligkeit eines Sterns von der GroBe und Leuchtkraft 
der Sonne gerechnet, der in der genannten Entfernung von der GroBe 10,4 er
scheint. Bei absolut helleren Sternen liegen die Verhaltnisse fUr das Sichtbar
werden von kosmischen Staubwolken noch giinstiger. Es ist somit als sehr 
wahrscheinlich anzusehen, daB kosmischer Staub in der Nahe leuchtender Massen 
sich auf nicht unbetrachtliche Strecken als schwachleuchtende Nebelmaterie 
darstellen kann. Sind die einzelnen Staubteilchen uberaus klein, vom Range der 
Wellenlange des Lichtes, so werden vorwiegend die kurzwelligen Strahlen des 
auffallenden Lichtes reflektiert, und es wird eine solche Staubwolke deshalb 
photographisch noch wirksamer sein als fUr das Auge. 

E. HERTZSPRUNG1 hat aus gemessenen Flachenhelligkeiten der Plejaden
nebel versucht, ein MaB fUr ihr Reflexionsvermogen und ihre Masse zu er
halten. Bei seiner Berechnung nimmt er an, daB der Zentralstern, uber die 
Flache des Nebels ausgebreitet, dieselbe Flachenhelligkeit ergeben wurde wie 
dieser, wenn er eine Albedo gleich 1 hatte. AuBerfokale Sternscheibchen wurden 
zum Vergleich hinzugezogen, ihre Durchmesser und Flachenhelligkeiten mit 
denen der Nebel verglichen. Dabei blieb zweierlei unbeachtet: erst ens die 
Durchsichtigkeit der Nebel, durch die die Zentralsterne hindurchscheinen und 
zweitens der Umstand, daB die Nebel nur einen Teil des empfangenen Lichts 
in der Richtung nach dem Beobachter senden. Eine strengere photometrische 
Analyse der Erscheinung ist durchaus moglich und erscheint lohnend. 

69. Die Helligkeit der Kometen. Die Ergebnisse der Helligkeitsbestimmung 
der Kometen sind bisher fUr die ErschlieBung der Natur dieser Himmelskorper 
von geringer Bedeutung gewesen. Erst in neuester Zeit ist durch Anwendung 
flachenphotometrischer Methoden in dieser Beziehung ein wesentlicher Fortschritt 
zu verzeichnen, und man kann auf weitere Erkenntnisse hoffen, wenn die mo
dernen vortrefflichen Photographien einer photometrischen Analyse unterworfen 
werden. Es wird uns das aus dem am Schlusse dieses Kapitels zu besprechenden 
ersten Versuche von K. SCHWARZSCHILD am HALLEYSchen Kometen deutlich 
werden. 

Die alten Methoden der Helligkeitsschatzung eines Kometen bezogen sich 
entweder auf die Gesamthelligkeit desselben, wie er mit bloBem Auge oder mit 
dem schwachen Fernrohre erscheint, oder auf die Helligkeit des Kernes als 
sternartigen Gebildes, wenn ein solcher im Fernrohre erkennbar war. 

Die Gesamthelligkeit eines Kometen muBte der fur die Planeten giiltigen 

Formel r2~2 folgen, wo r der Abstand von der Sonne, LI derjenige von der Erde 

ist, wenn zwei Voraussetzungen erfullt waren: es muBte die leuchtende Masse 
des Kometen wahrend seiner ganzen Erscheinung konstant sein, und es muBte 
der Komet nur in reflektiertem Sonnenlichte leuchten. 

Beide Voraussetzungen sind bekanntlich nicht erfullt, indem die Kometen 
bei Annaherung an die Sonne an Ausdehnung zunehmen und Gase absondern, die 
urspriinglich an den festen Kern gebunden waren; auBerdem lehrt die Spektral
analyse, daB neben dem reflektierten Sonnenlichte auch ein Eigenlicht von den 
Kometen ausgeht, welches ebenfalls nicht konstant, sondern von der Sonnen
entfernung abhangig ist und sich weit in den Kometenschweif ausdehnen kann. 

Es ist trotzdem ublich, die obengenannte Formel fur die Vorausberechnung 
der Helligkeitsentwicklung eines Kometen aus seiner Entdeckungshelligkeit zu 
benutzen, weil die Abweichungen von ihr, die immer im Sinne einer vergroBerten 
Helligkeit in Sonnennahe stattfinden, fur jeden Kometen individuell und sogar 

1 A. N. 195. S. 449 (1913). 
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fUr denselben Kometen in seinen verschiedenen Erscheinungen veranderlich sind, 
und weil es keine andere physikalisch begrlindete Formel gibt, die sie ersetzen 
konnte. 

HOLETSCHEK\ der in seinem hochst verdienstvollen Werke liber die Hellig
keit der Kometen die historischen Daten liber die Helligkeit der Kometen seit 
den altesten Zeiten bis zur Neuzeit gesammelt und kritisch bearbeitet hat, fUhrt 
als spezifisches Charakteristikum der einzelnen Kometen ihre Helligkeit M 1 im 
Abstande 1 von der Erde und von der Sonne ein; er bedient sich dabei zur 
Ableitung derselben ebenfalls jener quadratischen Formel. Bei anderen An
nahmen liber den Ursprung des Kometenlichts kamen andere Reduktions
formeln fUr die Totalhelligkeit in Frage. 

Wlirde der Komet nur eigenes Licht von konstanter Intensitat ausstrahlen, 
so mliBte seine Helligkeit sich nur umgekehrt proportional dem Quadrate des 
Erdabstandes L1 andern. Es ist daher in frliheren Zeit en, als die Ansichten 
liber die Natur des Kometen noch strittig waren, auch diese Formel verteidigt 
und in Anwendung gebracht worden. 

Dagegen wird die F 1 a c hen hell i g k e i t der Kometenhlille vom Erd
abstande unabhangig sein und sich bei reflektiertem Sonnenlichte umgekehrt 
proportional dem Quadrate des Sonnenabstandes r2 andern, bei Selbstleuchten 
auch von diesem unabhangig sein. 

Was den Kometenkern anbetrifft, so mliBte dieser denselben Gesetzen 
folgen wie die Gesamthelligkeit. 

Von den verschiedenen Versuchen, die Natur des Kometenlichtes auf photo
metrischem Wege zu erschlieBen, soIl hier nur einer von SCHMIDT in Athen am 
Kometen COGGIA angefUhrt werden. SCHMIDT beobachtete an einem Refraktor 
mit zwei verschiedenen Okularen, einem starken und einem schwachen, einerseits 
die Helligkeit des Kerns allein, andrerseits mit freiem Auge die Gesamthellig
keit des Kopfes. Seine Messungen nebst den nach zwei Formeln berechneten 
GroBenklassen sind hier zusammengestellt. 

Gr6Benschatzungen Berechnete Helligkeit 

Datum 1874 
mit starkem mit schwachem \ mit freiem 

Okular Okular Auge 
1 1 \ 

1 1 
-log- + konst. 0,4 log 12 + konst. 

Kern Kern Gesamthelligkeit 0,4 r2Llz 

1. Juni 10m,0 8m,0 1 6m,5 10m,0 lOm,O 
11. " 10 ,0 8 ,0 5 ,2 9 ,3 9 ,7 
17· " 9 ,0 7 ,5 

! 
4 ,6 8 ,9 9 ,5 

18. " 9 ,0 7 ,7 4 ,5 8 ,8 9 ,5 
20. " 8 ,0 7 ,0 4 ,5 8 ,7 9 ,4 
22. " 8 ,5 7 ,2 4 ,2 8 ,5 9 ,4 
24. " 8 ,0 6 ,8 4 ,0 8 ,4 9 ,3 
27. " 9 ,0 7 ,0 4 ,0 8 ,1 9 ,3 
30. " 8 ,5 7 ,2 3 ,5 7 ,8 9 ,2 

2. Juli 7 ,5 6 ,7 3 ,2 7 ,7 9 ,2 
4. " 7 ,5 6 ,0 I 3 ,0 7, 5 9 ,2 
6. " 7 ,5 6 ,7 2 ,9 7 ,3 9 ,2 
8. " 7 ,0 6 ,0 i 2 ,5 7 ,1 9 ,1 

10. " 7 ,5 i 5 ,5 

I 
1 ,9 6 ,9 9 ,1 

12. " 7 ,0 
I 

5 ,0 1 ,5 6 ,7 9 ,2 
13. " 6 ,5 I 4 ,7 i 1 ,5 6 ,6 9 ,2 

Dieses Beispiel ist in mehrfacher Beziehung lehrreich. Erstens sieht man, 
wie stark die verschiedenen Helligkeitsangaben auch bei einem so gelibten Be-

1) Untersuchungen fiber die GroBe und Helligkeit der Kometen und ihrer Schweife. 
Denkschr. d. Kais. Akad. d. Wiss. zu Wien. Math.-phys. Klasse. 63, (1896); 78, (1905). 
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obachter, wie es SCHMIDT war, voneinander abweichen; der EinfluB des Okulars 
bei Schatzung der Helligkeit des Kernes erweist sich, wahrscheinlich wegen der 
Ausdehnung desselben, als sehr bedeutend. Es muB also bei derartigen Schatzungen 
auf die Sternahnlichkeit des Kernes das groBte Gewicht gelegt werden, andern
falls sind sie vollstandig wertlos. Die Vergleichung mit den berechneten Hellig
keiten zeigt weiter, daB die Formel 1Jy2 den Beobachtungen auch nicht an
nahernd entspricht, wahrend die erste Formel sich im groBen und ganzen den 
Beobachtungen des Kerns gut anschlieBt, was also fUr diesen auf reflektiertes 
Sonnenlicht schlieBen laBt. Fur das Gesamtlicht dagegen versagt auch die fUr 
Planeten gultige Formel vollkommen, indem die Lichtzunahme ganz wesentlich 
schneller vor sich ging. 

Es ist naturlich moglich, durch EinfUhrung einer unbekannten Potenz yn 

die Beobachtungen der Gesamthelligkeit eines Kometen durch die Formel an
nahernd darzustellen, und es sind ofters derartige Versuche gemacht worden. Die 
Potenz von y wird so zu einem MaBe fur die VergroBerung der reflektierenden oder 
selbstleuchtenden Masse des Kometen bei seiner Annaherung an die Sonne, sozu
sagen fur die "Entwicklung" des Kometen. Sie kann zusammen mit der Helligkeit M I 
in der Einheit des Abstandes, als Charakteristikum der einzelnen Kometen dienen 
und bei periodischen Kometen von einer Erscheinung zur andern verglichen 
werden. Doch fehlen fUr die alteren Erscheinungen meistens die Daten, urn aus 
ihnen n zu bestimmen. Die eingehenden, anfangs erwahnten Untersuchungen 
von HOLETSCHEK fUhrten deshalb fUr die alteren Kometenerscheinungen nur 
zur Bestimmung von MI' Trotzdem sind diese Resultate besonders fur die 
periodischen Kometen sehr wertvoll. In seiner zweiten Schrift uber diesen 
Gegenstand faBt HOLETSCHEK die die periodischen Kometen betreffenden Ergeb
nisse folgendermaBen zusammen: Unter den periodischen Kometen, die in min
destens zwei Erscheinungen beobachtet sind, gibt es nur anscheinend konstante 
oder abnehmende; eine Zunahme des Helligkeitsgrades von einer Erscheinung 
zu einer" spateren ist bei keinem Kometen nachzuweisen. Die alteren Kometen 
scheinen dauerhafter zu sein als die neueren, jedoch auch schon den Keirn der 
Abnahme in sich zu tragen. Urn die wichtigsten der untersuchten Kometen zu 
nennen, sei hier erwahnt, daB der HALLEYSche Komet weder in der Helligkeit 
des Kopfes, noch in der Schweifentwicklung eine merkliche Veranderung auf
weist. Das gleiche gilt von den Kometen PONs-BROOKS, OLBERS, TUTTLE, 
FINLAY, WINNECKE. Der FAYESche Komet scheint an Helligkeit abzunehmen, 
wenn auch ungleichmaBig. Der ENCKEsche zeigt in den 33 bisher beobachteten 
Erscheinungen keine bestimmt ausgesprochene Abnahme. 

Andere Autoren haben aus dem von HOLETSCHEK gesammelten und auch aus 
neuem Material etwas weitergehende Schlusse gezogen. So glaubt BERBERICH!, 
die Helligkeit des Kometen ENCKE hange wesentlich mit der Sonnenflecken
tatigkeit zusammen, indem derselbe in seinen verschiedenen Erscheinungen urn 
so heller war, je groBer die Relativzahl der Sonnenflecke gewesen ist. Diese 
Beziehung wurde spater auch von BOSLER 2 bestatigt gefunden. 

S. V. ORLOV 3 hat die Formel "j~:n' mit dem Exponenten n als Charakte

ristikum der Entwicklung, auf vier Kometen angewandt und n zu etwa 3,5 ge
funden. Spater hat KRITZINGER4 den Versuch gemacht, aus dem Material von 
HOLETSCHEK und ORLOV eine Beziehung zwischen dem Exponenten n und dem Mo
ment der Entwicklung des Schweifes festzustellen. Endlich hat S. V SECHSVIATSKy5 

1 AN 119, S. 49 (1888). 2 CR 148, S.1738 (1909). 
3 AN 189, S. 1 (1911) u. 190, S. 157 (1912). 4 AN 199, S. 121 (1914). 
5 RAJ 2, Heft 2, S. 68 (1925). 
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das Material tiber die Helligkeit von etwa 70 Kometen zur Bestimmung des Ex
ponenten n bearbeitet. Er findet als Mittel fUr die stark schwankenden Werte 
den Wert 4. Ftir soIche Kometen, die lange Zeit beobachtet waren, wie die 
Kometen 1914 V, 1905 I, 1912 II, 1899 I, wird auch die Veriinderlichkeit von 
n mit dem Sonnenabstande untersucht und durchweg eine Abnahme von n mit 
der Anniiherung zur Sonne festgestellt. 

Wiihrend HOLETSCHEK seine Absolutwerte der Kometenhelligkeiten Mv wie 
schon erwiihnt, mit Hilfe der quadratischen Formel erhalten hatte, berechnet 

VSECHSVIATSKY dieselben mit der neuen :~, die er fiir sicherer hiilt, und 

findet dann durch Zusammenstellung der Helligkeiten Ml nach der GroBe der 
Halbachse der Bahn und nach der Neigung zur Ekliptik diejenigen Zusammen
hiinge bestiitigt, die man bei den heutigen Ansichten tiber die Natur der 
Kometen erwarten muBte: Die Kometen werden absolut schwiicher, je enger 
ihre Bahnen sind und je groBer die Wahrscheinlichkeit ihrer Anniiherung an 
einen Planeten ist, d. h. sie verlieren im Laufe der Zeit ihre Materie durch die 
Sonnenniihe und die Storungen der Planeten. 

Hiermit sind die wesentlichen Ergebnisse einer rohen, sich auf die Gesamt
helligkeit der Kometen oder auf diejenige des Kerns beziehenden Photometrie 
erschOpft; dieselben haben die an sie gekniipften Hoffnungen, iiber die Natur 
des Kometenlichtes eine Entscheidung herbeizufiihren, nicht erfiillt. Diese 
Entscheidung ist von der Spektralanalyse erbracht worden, die gezeigt hat, 
daB sowohl reflektiertes Sonnenlicht als auch Eigenleuchten die Helligkeit der 
Kometen bewirken. 

Weitere Fortschritte konnen bei Anwendung des Mikrophotometers auf 
moderne Photographien erwartet werden. 

70. SCHWARZSCHILDS Theorie der Helligkeit des Kometen HALLEY. Wieweit 
die geschickte Anwendung der photometrischen Analyse auf Helligkeitsmessungen 
zu wichtigen Schliissen iiber die Natur der Kometen fUhren kann, solI an einer 
Arbeit von SCHWARZSCHILD und KRONI iiber die Helligkeitsverteilung im 
Schweife des HALLEYSchen Kometen gezeigt werden. Auf Aufnahmen dieses 
Kometen, die wiihrend einer Expedition nach Teneriffa mit kurzbrennweitigen 
Linsen gemacht waren, ist die Helligkeit liings zur scheinbaren Schweifachse 
senkrechten Schnitten mikrophotometrisch vermessen und integriert worden. 
Wir wollen diese GroBe] weiterhin Querschnittshelligkeit nennen. Dieselbe 
ist ein MaB fUr die leuchtende Schweifmasse, die zur wahren Schweifachse 
senkrechte Querschnitte durchstromt. Urn das einzusehen, ist folgendes zu 
beachten. Die verschiedenen Teile des Schweifes sind in ungleichem Ab
stande ,1' von der Erde (e), und die Querschnitte zur scheinbaren Achse 
bilden mit der wahren Achse des Schweifs C C' ver
schiedene Winkel "P'. Die Veriinderung in dem Ab
stande ,1' verursacht keine Veriinderung der Fliichen
helligkeit, aber die lineare Ausdehnung des Quer
schnittes iindert sich umgekehrt proportional mit ,1'. 
Die Helligkeiten ] sind also mit ,1' zu multiplizieren, 
urn sie auf gleiche Distanz zu reduzieren. AuBerdem 
wird die Fliiche des Querschnittes im Verhiiltnis 
1 /sin "P' (vgl. Abb. 45) vergroBert gegen die Fliiche eines 

S £ 

Abb. 45. 5 Sonne, e Erde, 
C C' Kometenschweifachse. 

zur wahren Schweifachse senkrechten Schnittes, wenn man den Schweif auf 
einer kurzen Strecke als zylindrisch ansieht. Es sind also die Querschnitts
helligkeiten mit dem Faktor ,1' sin "P' zu reduzieren. Voraussetzung ist dabei, 

1 Ap J 34, S. 342 (1911). 
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daB keine Bedeckung der Partikel stattfindet und diese aIle zur Helligkeit 
beitragen, eine Voraussetzung, die bei der auBerordentlich geringen Dichte der 
Schweifmaterie keinerlei Bedenken erregt. 

Nun ist aber, wie aus der Abbildung ersichtlich, 
LI'sin1p' = Rsinv = C, 

wo C eine Konstante ist fUr dieselbe Aufnahme; somit heben sich die beiden 
Reduktionen auf. 

Da fUr den HALlEYSchen Kometen direkte Messungen der Geschwindig
keit V der Schweifmaterie von CURTIS vodagen, die aus der Bewegung von 
Verdichtungen abgeleitet waren, so konnte SCHWARZSCHILD die Annahme, daB 
fUr aIle Querschnitte des Schweifes 

J V = const, (79) 
direkt priifen und fand sie im graBen und ganzen besHitigt; hieraus ergab sich 
der wichtige SchluB, daB die Leuchtkraft der Kometenschweifteile 
nicht vom Abstande vom Kopfe abhangig ist. Sie muB also nicht 
durch V organge im Kopfe des Kometen angeregt sein, denn dann wiirde sie 
abnehmen, sondern sie ist ein in allen Teilen des Schweifes gleichzeitig und 
dauernd angeregtes Leuchten, zu dem sich reflektiertes Licht addiert. 

Betrachtet man das Leuchten der Schweifmaterie als eine Resonanz oder 
Reflexion der Sonnenstrahlung, so kann man aus der Flachenhelligkeit des 
Schweifes auf die Dichte der Materie schlieBen. Nimmt man an, sie bestehe 
aus spharischen Partikeln vom Radius (2, die das Sonnenlicht gleichmaBig nach 
allen Seiten ohne Absorption reflektieren, bezeichnet man ferner ihre Anzahl 
pro Einheit der Oberflii.che, von der Erde aus gesehen, durch n, den Radius 

der Sonne durch S, so ist die einfallende Lichtmenge nn(22 In S:, wo I die 
r 

Flachenhelligkeit der Sonne bezeichnet. Die in einer bestimmten Richtung von 

der Schweifmaterie reflektierte Lichtmenge 1) ist nn(22 I S22 und die Flachen-
2r 

helligkeit derselben in Einheiten der Helligkeit der Sonne 
. _ 2 S2 
~ - nne 2r2 ' 

Bedeutet q die Koordinate senkrecht zum Radiusvektor und zur Gesichtslinie, 
so ist die Querschnittsintensitat 

J = I idq = n(22 ::2 I ndq. (80) 

Die wirklichen Schweifpartikel mogen den Radius eo und das spezifische Ge
wicht s besitzen, dann wird die obige Formel auch fUr dieselben Giiltigkeit 
haben, wenn wir unter (2 einen gewissen "effektiven" Radius verstehen, wobei 
(22/e& eine Art von Albedo reprasentiert. Die Gesamtmasse des Kometen
schweifes, die sich auf die Einheit der Oberflache projiziert, wird dann 

4 3 8 (/?o)2 i r2 3 n(2osn = 3 (20 e s 52- • 

Denken wir uns den Schweif langs der Gesichtslinie so zusammengepreBt, daB 
er iiberall die maximale Dichte seines zentralen Teiles annimmt, und nennen 
wir den resultierenden Durchmesser in der Richtung der Gesichtslinie p, so wird 
diese maximale Dichte gleich 

b = 1- 3l/?;sn = ~ ~o (-~ Ys ~: . (81) 

1 1m Nenner diirfte 4 statt 2 zu setzen sein, gemal3 der iiblichen Definition des 
Reflexionskoeffizienten einer gleichmal3ig streuenden Kugel. (Siehe Anm. zu Ziff. 29, S. 56.) 
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Die gesamte Masse, welche durch den Querschnitt des Schweifes in der Zeit
einheit hindurchgeht, oder die "Ergiebigkeit" des Kometen wird dann, wenn V 
die Stromgeschwindigkeit ist, 

4.n 3 j' 8 (eo)2 ] r2 
E=3 eoVs ndq=3eo e sV S2 . (82) 

Bei Benutzung der Gleichung (80) fUr f n dq ist unter J die mit sin'IfJ multi
plizierte QuerschnittshelIigkeit verstanden, die dadurch auf den zur Kometen
achse senkreehten Quersehnitt bezogen ist. 

Diese Gleichung gestattet also, bei einer Annahme fUr eo und ~ die Er-eo 
giebigkeit des Kometen zu bereehnen, wenn, wie es beim HALLEYSehen Kome-
ten der Fall war, die Stromgeschwindigkeit V bekannt ist. AuBerdem ergibt die 
Gleichung (81) die maximale Dichte, wenn man p aus der gemessenen Breite 
des Quersehnitts und der HelIigkeitsverteilung in demselben bereehnet. Die 
HelIigkeit i in Einheiten der FHichenhelIigkeit der Sonne muB aus den Platten, 
etwa durch extrafokale Sternaufnahmen auf denselben, bestimmt werden. Dabei 
ist die Annahme gemacht, daB der Schweif zylindrisch gestaltet ist, was fUr 
kurze Strecken der Wahrheit nahezu entsprieht. 

SCHWARZSCHILD maeht zwei Annahmen iiber die GroBe der Partikel eo und 
berechnet fUr dieselben E und ~. 

1. Nach der Theorie der Kometenschweife von ARRHENIUS, welche die Be
wegung der Schweifmaterie auf Lichtdruck zuriickfUhrt, muB man, urn die 
notigen Druekkrafte zu erhalten, eo = 10- 4 cm annehmen bei einem spezifischen 
Gewicht s = 1. Man kann dann auch eo = !2 annehmen. Freilich miiBte bei 
der Annahme, das Kometenlieht sei reflektiertes Sonnenlieht, die HelIigkeit des 
Bandenspektrums aus der Reehnung eliminiert werden. 

2. Man kann die Partikel als fluoreszierende Molekiile ansehen, deren Ra
dius dann von der GroBenordnung 10-8 em ist. Nimmt man dann den effektiven 
Radius eines solchen Molekiils von derselben GroBenordnung an wie den wahren, 
eo = e, und setzt das Molekulargewicht s = 20, so findet man die unter Hy
pothese II angefUhrten Werte fUr E und ~ des HALLEYSehen Kometen. 

Hypothese I 
E = 1500 kg pro Sekunde 

~ = 2.10- 21 

Hypothese II 
E = 1 50 gr pro Sekunde 

~ = 4.10- 24 

Bei einer Dichte von 10- 22 und einer relativen Geschwindigkeit von 100 km zu 
der stromenden Materie des Schweifs wiirde die Erde beim Hindurehgehen durch 
denselben pro em2 im Laufe eines Tages 10- 10 gr, und die gesamte Erdober
flaehe 250000 kg in derselben Zeit auffangen. Das gibt einen Begriff von der 
geringen Dichte der Kometenschweife. 

g) tiber die Extinktion des Lichtes in der Erdatmosphare. 
71. Die Aufgabe der Extinktionstheorie. Dnter Extinktion des Lichtes 

versteht man die Abschwachung desselben beim Durehgang durch ein Medium, 
unabhangig davon, ob diese Schwachung des hindurchgegangenen Lichtes durch 
seine Zerstreuung innerhalb des Mediums oder dureh Absorption hervorgerufen 
wird. Das Elementargesetz der Schwachung kann fUr beide V organge als iden
tisch angenommen werden, und eine Theorie der Lichtextinktion in der Erd
atmosphare, deren Aufgabe es ist, die Intensitat der hindurchgegangenen Strah
len zu berechnen, braucht deshalb die Frage danach, was aus dem verlorenen 
Lichte wird, nicht zu beriieksichtigen. 
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Die enorme Bedeutung der Extinktion fUr die astrophysikalische Forschung 
ist offensichtlich, wird doch das gesamte Bild des Himmels sowohl quantitativ 
als qualitativ dadurch beeinfluBt, daB wir denselben durch das triibe Medium 
der Atmosphare betrachten miissen, ohne jede Moglichkeit diesen Schleier zu 
liiften. Die Abnahme der Lichtstarke der Gestirne in der Nahe des Horizontes 
betragt mehrere GroBenklassen, und auch qualitativ ist die Strahlung derselben 
nieht unwesentlich verandert, indem die Gestirne ihre blauen Strahlen hier 
besonders stark einbiiBen. 

Die Lehre von der Extinktion ist deshalb eine der Grundlehren der Astro
physik; sie ist in wiederholt en Versuchen von hervorragenden Forschern behan
delt worden. Es stellen sich aber einer vollkommenen Losung der Aufgabe zwei 
untiberwindliche Schwierigkeiten entgegen: Die eine ist theoretischer Art und 
riihrt von unserer nur sehr unvollkommenen Kenntnis der Diehte und Zusammen
setzung der oberen Schichten der Atmosphare her; sie belastet in gleieher Weise 
alle Theorien der astronomischen Refraktion; die andere Schwierigkeit, der Ex
tinktion Rechnung zu tragen, ist der auBerst schnell wechselnde Zustand der 
unteren Schiehten der Erdatmosphare, vor allem der wechselnde Anteil des 
Wasserdampfes, der doch nur an der Oberflache selbst verfolgt werden kann. 
Eine einheitliche Theorie kann diesen wechselnden Einfliissen natiirlich nieht 
gerecht werden und muB einen gewissen mittleren Zustand der Luft bei klarem 
Himmel ihren Betrachtungen zugrunde legen. Fiir diesen mittleren Zustand hat 
sie dann auf zwei Fragen Antwort zu geben: 

1. Die Weglange des Lichts und damit seine Schwachung in der Atmosphare 
ist von der Zenitdistanz des Gestirns und von der Hohe des Beobachters ab
hangig. Es ist das Gesetz zu finden, nach welchem sich die Liehtstarke eines 
Gestirnes in Abhangigkeit von seiner Zenitdistanz bei verschiedenen Hohen des 
Beobachters iiber dem Meeresniveau andert. Eine Reduktion aller photometrischen 
Messungen auf die Helligkeit im Zenit bei bestimmter Hohe tiber dem Meeres
niveau ist die erste Voraussetzung dafUr, daB man zu verschiedenen Zeiten an 
verschiedenen Orten erhaltene Messungen vergleiehen kann; die Beantwortung 
der ersten Frage wird deshalb Reduktionstafeln auf den Zenit zum Ergebnis 
haben. 

2. Die so reduzierten Helligkeiten sind dann noch von der Schwachung des 
Liehts bei vertikalem Durchgang durch die Atmosphare beeinfluBt; diese 
Schwachung darf fiir verschiedene geographische Breiten bei gleicher Hohe tiber 
dem Meeresniveau als identisch angesehen werden. Ihr Betrag ist zu bestimmen, 
damit die Helligkeiten der Gestirne auBerhalb der Atmosphare berechnet werden 
konnen. 

Schon die Begriinder der Photometrie, LAMBERTI und BOUGUER2, haben 
Theorien der Extinktion geschaffen und auch Beobachtungen zur Priifung der
selben angestellt. Beide betrachten den Weg des Strahls in der Atmosphare 
als geradlinig. Wesentlich vollkommener sind die Theorien von LAPLACE 
und der neueren Autoren, we1che die Kriimmung des Strahles infolge der 
Refraktion in Rechnung ziehen. Praktisch aber unterscheiden sieh die 
BOUGUERSchen Extinktionstafeln nur sehr wenig von den neuesten; es solI 
deshalb auch der BOUGUERSchen Theorie hier eine gebiihrende Behandlung 
zuteil werden. 

72. Die Grundlagen der Theorie und die LAMBERTsche Interpolationsformel. 
Der Lichtverlust in einem Medium auf dem elementaren Wege ds wird, wie in 

1 Photometria usw. Deutsche Ausgabe von ANDING, 2, S. 64. 
2 Traite d'Optique, S. 315 (1760). 
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allen Theorien der Absorption, der ursprtinglichen IntensWit] des Strahles, der 
Dichte des Mediums e und der WegHinge proportional angenommen: 

d] = -ke]ds, 
wo k ein von der Natur des Mediums abhangiger konstanter Faktor ist. Hier
aus folgt nach Integration tiber eine von parallelen Ebenen begrenzte Schicht 
gleicher Dichte von s = 0 bis s = s: 

In]=-keS, ]z=]e-kes , (1) 

wo ] die Intensitat auBerhalb der Schicht ist, ]z diejenige am Endpunkte der 
Schicht, bei einer Neigung z gegen die Normale; bezeichnet man noch e- ke 

durch eine neue Konstante p, so erhalt man die Gleichung 
]z =] ps. (2) 

P ist der D urchlassig kei ts- 0 der Tr ansmis s ionsk oe ffizien t der 
Schicht. 1st die Dichte des Mediums nicht konstant, sondern andert sie sich 
auf dem Wege s, so erhalt man anstelle von (1) die Gleichung: 

In]z - In] = -kI e ds 

oder ]z=]e-kJlldS, (3) 

wo das Integral tiber den ganzen Weg des Lichtstrahls zu nehmen ist und] die 
Intensitat desselben an der oberen Grenze der Schicht bedeutet. Die Berechnung 
des im Exponenten stehenden Integrals ftir den Lichtweg in der Atmosphare 
bei verschiedenen Zenitdistanzen eines Gestirns bildet die Hauptaufgabe der 
Extinktionstheorie. Dieses Integral ist ein Ausdruck fUr die vom Strahl d u r c h
drungene L u ftmasse. 

Der Weg s des Lichtstrahles ist infolge der Refraktion nicht geradlinig, 
sondern, und zwar wesentlich in den untersten Schichten der Atmosphare, ge
krtimmt. Diese Krtimmung ist von der Dichte e abhangig; man sieht hieraus 
den innigen Zusammenhang des Extinktionspro- I 
blems mit demjenigen der Refraktion. R ......---:--... 
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Durch Differentiation erhiiIt man 

Setzt man dieses in die Gleichung (3) ein, so folgt 

o 0 

In'J = k f eds = k f (] ~~~-1'R~t~-S2Z ' 
S 5 

wo 5 die ganze Wegliinge OP bedeutet; wenn man hier die Grenzwerte der neuen 
Variablen (bei 5 = 5 wird h = 0 und y = 0, bei s = 0 wird y =yH2 + 2 Rii = y) 
einsetzt, so ergibt sich 

Es ist nun 

(y2 + R2cos2z)-k = secz(R2 + y2 see2z)-! = secz(R2 + y2 + y2tg2Z)-J, 

und wenn man in eine Reihe naeh den Potenzen von y tgz entwickelt 

(y2 + R2 cos2 z) -t =_= [(R2 + y2) -t _ i(R2 + y2) -~ y2 tg2z 

+ !.! (R2 + y2)-~ y4tg4z + ... J secz, 

so erhiilt man aus (4) folgende Reihe fUr die Extinktion 

(4} 

lnl. -lnl = A seez -!E seeztg2z +!.!C seeztg4z - .. , , (5) 

wo die Koeffizienten A, E, C ... die Werte haben 
y 

A = k fj/~~!Yy2' 
o 

Diese Koeffizienten enthalten das Gesetz der Diehteabnahme in der Atmo
sphiire mit der Rohe h, wiihrend sie von der Zenitdistanz unabhiingig sind. 
LAMBERT bestimmt A, E, C ... empiriseh aus Gleiehungen, die man aus (5) 
in folgender Weise erhiilt: Setzt man in (5) z = 0, so folgt fUr die Abschwiiehung 
eines vertikal einfallenden Liehtstrahles 

In]o=A' 
J ' (6) 

subtrahiert man die Gleiehung (5) von (6), so erhiilt man: 

Inlo -Inl. = A(1 - secz) + ~Eseeztg2z _!.>1 Csecztg4z + "', (7) 
2 2,4 

eine Gleiehung, die zur Bestimmung der Koeffizienten A, E, C .. , aus einer 
Reihe beobaehteter Zenitreduktionen geeignet ist. Es erweist sieh, daB diese 
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Formel innerhalb eines groBen Intervalls der Zenitdistanzen sich den Be
obachtungen gut anschmiegt. MULLER fand durch ihre Anwendung auf eine 
mehrjahrige Beobachtungsreihe folgende Werte der Koeffizienten 

A. Mod. = -0,080441; B. Mod. = -0,0000911-
Hieraus ergibt sich als Transmissionskoeffizient der gesamten Atmosphare 

fUr einen vertikalen Strahl fo = 0,83 , d. h. ein Stern im Zenit verliert durch Ex

tinktion 17% seiner Relligkeit. 
73. Die homo gene reduzierte Atmosphare. In der Gleichung (3) 

f. = fe-kl!!ds 

wollen wir an Stelle von f, der Intensitat des Strahls auBerhalb der Atmosphare, 
durch passende Dmgestaltung die scheinbare Intensitat Jo im Zenit einfiihren, 
welche den Vorteil besitzt, daB sie eine direkt zu beobachtende oder doch 
leicht ableitbare GroBe ist. Da die Strahlen, die die Atmosphare senkrecht 
durchdringen, keine Ablenkung erleiden, so tritt im Exponenten an Stelle von 

H f eds in diesem Falle ! edh, das Integral der Dichte der zur Oberflache senk-
o 

rechten Luftsaule oder die Luftmasse m fiir die Einheit des Querschnittes. Setzt 
man m = eo A. , worin eo die Dichte der Luft am Beobachtungsorte bedeutet, 
so hat H 

A. = I :0 dh (8) 
o 

die Dimension einer Lange und stimmt sehr nahe mit der sog. Rohe der h 0-

mogenen reduzierten A tmosphare iiberein. Dnter diesem Ausdruck ver
steht man eine Atmosphare, welche iiberall dieselbe Dichte eo wie die wirk
liche Atmosphare am Beobachtungsorte besitzt und denselben Druck Eo ausiibt. 

Die Rohe einer solchen Atmosphare ist offenbar 10 = Bo_, da man die Ver-
go(!o 

anderung der Schwerkraft innerhalb der 8 km, die hier in Frage kommen, 
ganz auBer Acht lassen kann. Mit den mittleren Werten Bo' eo, go bei 45 0 

Breite ergibt sich 
10 = 7,990 km. 

Vernachlassigt man die Temperaturabnahme mit der Rohe, wie es in den 
Theorien von BOUGUER und LAPLACE geschieht, und nimmt das einfache 
MARIOTTEsche Gesetz fiir die ganze Atmosphare aJ.s giiltig an, so daB B: Eo = e: eo, 
so wird, was in Gleichung (23') bewiesen wird, 

I:o dh = I :0 dh = 10 , also }, = 10 , (9) 

Diese Annahme der beiden Theorien entspricht also bei der Berechnung der 
GroBe A. dem Ersetzen der wirklichen Atmosphare durch eine ideale, welche 
nicht dieselbe Masse wie die wirkliche hat, sondern nur denselben Druck aus
iibt. Zieht man mit BEMPORAD die Temperaturabnahme in Betracht, so ergibt 
sich fiir A. ein etwas groBerer Wert A. = 8,007 km. Es bietet somit das einfache 
MARIOTTEsche Gesetz jedenfalls eine gute Annaherung fiir die Masse der ge
samten Atmosphare. 

Durch Einfiihrung der GroBe A. schreibt sich die Gleichung (3) in der Form 
fo=fe-kAl!o, (10) 

und dividiert man (3) durch (10), so erhalt man 

-kJ/?ds+H/?o -kA/?o[-} il! dS-1] F(Z)-l (11) 
f. = Joe = foe .. I!n = foP , 
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wo p = e- k1eo der Transmissionskoeffizient der gesamten Atmosphare 
ist und die Funktion F(z) 

lfe F(z) = -. -ds 
A eo 

( 12) 

als die We g 1 a n g e der Lichtstrahlen in der homogenen reduzierten Atmosphare 
bezeichnet wird. Eine richtigere Definition fur die Funktion F(z) ist augen
scheinlich die, welche sie als die von den Lichtstrahlen durchdrungene L u ft
mas s e bezeichnet, wenn die Luftmasse im Zenit = 1 gesetzt wird. 

74. Die Bestimmung von F{z) aus der Refraktionskurve. 1m Aus
druck (12) fUr F(z) bedeutet ds offenbar ein Element der Refraktionskurve, 
welches leicht aus den Fundamentalformeln der Refraktionstheorie abzuleiten 
ist; bezeichnet i den Einfallswinkel des Strahles fUr eine beliebige konzentrisch
spharische Schicht der Atmosphare mit dem Brechungsexponenten fL, so ist, 
wenn die entsprechenden Werte fUr die Erdoberflache durch z und fLo be
zeichnet werden, 

und 

dr 
ds = , 

cos~ 
( 13) 

rftsini = RfLo sinz . (14) 

Rier ist r = R + It der Ralbmesser der beziiglichen Schicht. Aus den letzten 
Gleichungen ergibt sich 

dr 
ds = --==--==-~. (15) 

. i R2 
1/ 1 - (r :0) sin2 z 

Fiihrt man diesen Ausdruck in (12) ein, so hat man 

( 16) 

wo noch 

e = x (17) 
eo 

gesetzt ist und die relative Dichtigkeit der Luft bezogen auf diejenige am Be
obachtungsorte bedeutet; H ist die Rohe der gesamten Atmosphare. 

75. Die BOUGUERSche Extinktionstheorie. Auch BOUGUER 1 nimmt wie 
LAMBERT den Weg des Lichtstrahles in der Atmosphare als geradlinig an, ver
nachlassigt also die Refraktion. Das entspricht der Bedingung fLo = fL, und 
man erhalt fUr F(z) nach EinfUhrung von r = R + h und sin2 z = 1 - cos2 Z 

H 

F(z) = ~ (. . (R + h)xdh _ ... , 
)" VR2cos2z+2Rh+h2 

o 
H 

1 j' (2Rh + h2)-t F(z)=R-------' (R+h)x 1+ R2 2 dh. cosz" COS z 
o 

( 18) 

Die Bedingung fUr die Konvergenz der Binomialentwicklung des Radikals nach 
den Potenzen ,'on h ist 

2Rh + h2 ---c 1 
R2coS2 z <:. . 

1 Traite d'Optique etc. Ouvrage posthume. Paris 1760. 
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Wir bezeichnen den Grenzwert von h, der dieser Bedingung noch gentigt, oder 
die positive Wurzel der Gleichung 

X2 + 2RX - R2COS2Z = 0 (19) 
durch X und zerlegen F(z) in die Summanden 

x H 

F(z) = 1 (j + j) = Fo(z) + F 1(z). 
o x 

Das erste Integral wird dann durch eine nach Potenzen von h fortschreitende 
Reihe gefunden: 

x x x 
1 {j secztg2z r 3 sec3ztg2 Z! } Fo(z) = T. secz xdh - -R-

J 
xhdh + 2"------yj2-. xh2 dh + .... (20) 

o 0 0 

Das erste Glied der Reihe ist nach Gleichung (17) praktisch nichts anderes als 
secz; die anderen Glieder verlangen aber ebenso wie in der LAMBERTschen 
Reihe (5) eine Hypothese tiber die Abhangigkeit der Dichte x von der Hohe. 
Wahrend aber LAMBERT die Koeffizienten seiner Reihe empirisch ableitet, 
macht BOUGUER eine bestimmte Hypothese tiber jenen Zusammenhang, und 
zwar ist es das einfache MARIOTTEsche Gesetz 

B e - = - = x, (21) 
Bo eo 

das er einftihrt, was einer VernachHissigung der Temperaturabnahme mit der 
Hohe gleichkommt. 

AuBerdem vernachlassigt BOUGUER die Abnahme der Schwerkraft mit der 
Hohe, so daB die Differentialgleichung des Gleichgewichts der Atmosphare die 

Form hat: dB = -goe dh = -goeo xdh . (22) 

Aus den beiden letzten Gleichungen folgt dann 

dx = dB = _goeo x dh = -~dh 
Bo Eo to 

h 

und x = e 10 , (23) 

wahrend die Integration bis zur Grenze der Atmosphare die oben erwahnte Be-
ziehung gibt: H 0 

f x d h = A. = -jlo d x = to . 
o (10 

(23') 

Damit ist die Beziehung zwischen x und h fiir die Berechnung der Integrale 
in (20) gegeben. Zieht man noch in Betracht, daB to = A, so erhalt man 

F ( ) - 1 I (x --r dh secztg2zj\ --r dh ' 3 sec3ztg2 Zj\2 --rdh l o z - To secz. e 0 - --R-- e 0 T 2" R2 e 0 --,. ••• 

o 0 0 

und durch sukzessive Integration 

Fo(z)=losecz-~lsecztg2z+; £:sec3 ztg2z- ... , (24) 
wo _L 
10 = 1 - e 10 

X 

II = tolD - xe -I;; 
x 

12 = 2tol1 - X2 e -l~ 

Handbucb der Astropbysik. II. 12 
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Diese Reihe ist von BEMPORAD1 bei Gelegenheit der Diskussion der Bou
GUERSchen Theorie abgeleitet. Sie gilt bis zum Grenzwerte X, der als positive 
Wurzel der Gleichung (19) flir ein gegebenes z abgeleitet werden muB. Ergibt 
sich dabei X kleiner als die anzunehmende Grenze der Atmosphiire, so muS das 

H 

zweite Glied F I (z) = f dF auf anderem Wege berechnet werden, woflir BEMPORAD 
x 

auch ein Mittel angegeben hat. Fiir z = 82 0 ergibt sich X = 64 km, ein flir die 
Rohe der Atmosphiire bei konstanter Temperatur geniigend hoher Wert; bis 
zu dieser Grenze kann deshalb FI (z) vernachliissigt werden, und aile in den 
Koeffizienten ] von X abhiingigen Glieder konnen unterdriickt werden; dann 
ergibt sich der Ausdruck flir die den BOUGUERSchen Voraussetzungen ent~ 
sprechende Wegliinge 

1 ~ 12 
F(z) = secz - ~ secztg2 z + ~; secl'ztg2 z - "', (25) 

BOUGUER selbst hat die Form abgeleitet 

F ( ) 10 (1 1 R 2) 10 tg2 Z Z = secz --secztg2z + -- cos z --- - .... 2R 0 3 2R2COS3Z 
(26) 

BEMPORAD2) hat aber nachgewiesen, daB in der BOUGUERSchen Ableitung, 
die wir auch in MULLERs 3 Lehrbuch finden, durch Einfiihrung der Variablen 
u = 1 - x an Stelle von heine sehr schlechte Konvergenz bewirkt wird; 
diese hat die Verfiilschung der Koeffizienten, beginnend vom zweiten Gliede, 
zur Folge. Fiir z> 85 0 wird auch die Reihe (24) zu langsam konvergent; 
BEMPORAD hat flir groBere Zenitdistanzen auch noch eine andere Reihe ab
gelei tet 4). 

Die BOUGUERSche Theorie ist von ihm selbst und auch in den Lehrbiichern 
in anderer, geometrisch anschaulicher, aber weit umstiindlicherer Weise abge
leitet worden, als wir es hier, BEMPORAD folgend, getan haben. Die Entwick
lung iiber das Integral (16), das die Kriimmung des Lichtstrahles beriicksichtigt, 
erscheint als ein Umweg, da die BOUGUERSche Theorie diese vernachlassigt. Sie 
hat aber den Vorteil, zu der von BEMPORAD berichtigten Formel (25) zu 
fiihren, und gestattet auch den Unterschied der BOUGUERSchen Theorie gegen 
die LAPLAcEsche deutlicher zu iiberblicken. 

76. Die LAPLACESche Extinktionstheorie. LAPLACE5 hat seine Extinktions
formel wesentlich mit Riicksicht auf ihren Zusammenhang mit der Formel flir 
die Refraktion der Lichtstrahlen in der Erdatmosphiire abgeleitet; der von ihm 
gemachte Ansatz ist flir die weitere Entwicklung des Problems iiuBerst fruchtbar 
geworden. 

Von der Gleichung (16) fiir die Luftmasse ausgehend, haben wir hier die 
Veriinderlichkeit des Brechungsindex ", mit der Rohe oder der Dichte der Atmo
sphiire zu beriicksichtigen. Fiir diese Beziehung wird die NEWToNsche Formel 
angenommen: . 

",2-1=2c(2, (27) 

wo C eine spezifische Konstante ist, die auch die Bezeichnung .,Spezifische Re
fraktion" triigt. Sie ist zwar von LAPLACE auf Grund der Emissionstheorie des 

1 Zur Theorie der Extinktion des Lichts etc. Mitteil. d. GroBherz. Sternwarte 
Heidelberg. Astron. Institut. 4 (1904) . 

. 2 Memorie della Societa degli Spettroscop. Italiani vol. 30, S.217 (1901). 
3 MULLER, Photometrie der Gestirne. S. 116. 
4 Memorie della Societa degli Spettroscop. Italiani vol. 31, S. 171 (1902). 
• Mecanique celeste t. 4, Chap. 3. 
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Lichtes theoretisch begriindet worden, entspricht aber physikalischen Priifungen 
weniger genau als die Formeln 

I d f-l2 - 1 /I 

It - 1 = C (! un f-l2 + 2 = C (!, 

von denen die erste keine theoretische Begriindung hat, die zweite theoretisch 
und praktisch die beste ist. Nun ist aber fiir die Luft und iiberhaupt fiir Gase 
It - 1 so klein, daB alle drei Formeln fiir die Theorie der Refraktion praktisch 
gleichwertig sind. Urn so mehr gilt das fiir die Extinktion. Der numerische 
Wert von C kann physikalisch und astronomisch bestimmt werden. Einige wich
tigere Bestimmungen fiir die normale Dichtigkeit der Luft bei 0° und 760 mm 
Druck seien hier angefiihrt: 

BlOT und ARAGO (physikalisch). . . . . . . . . . 
BESSEL (aus eigenen und ARGELANDERS Beobachtungen) 
BAUSCHINGER (aus eigenen Beob. Munchen 1891-1893) 
COURVOISIER (aus eigenen Beob. Heidelberg 1900-1903) . 

. 2co= 0,0005888, 
. = 0,0005864, 
= 0,0005830, 
= 0,0005836. 

Die Konstante c in (27) ist mit Co durch das MARIOTTE-GAY-LusSAcsche Gesetz 
verbunden B 1 

C = Co 760 1 + txt' (28) 

wo B der Druck in Millimetern, IX = 2~3 die Ausdehnungskonstante der Gase ist. 
Die Gleichung (27) ergibt: 

(29) 

LAPLACE macht nun (wie BOUGUER) die Voraussetzung gleicher Temperatur 
und gleicher Schwerkraft in allen Schichten der Atmosphiire, was die Gultigkeit 
des BOYLE-MARIOTTEschen Gesetzes 

B fl 
-B = - = x und dB = Bodx, (30) 

o flo 
die Gleichgewichtsbedingung (22) 

dB = -go(!oxdh (22) 
und die Gleichung (9): 

lo=~=l 
go flo 

zur Folge hat. Aus (22), (30) und (29) folgt dann: 
dB Bodx f-ldf-lA xdh = -- = --- = -lodx = ----
go(!o go 110 Clio 

Fiihrt man obigen Ausdruck an Stelle von xdr in (16) ein, so erhiilt 
entsprechender Anderung der Grenzwerte und Umkehrung derselben: 

P. 

F(z) = -1-1 f-ldf-l • 
Clio / (R)2 11 1 - '1':0 sin2z 

1 

(31) 

man bei 

(32) 

Da nun die Theorie der Refraktion bei konzentrisch sphiirischer Schichtung 
der Niveauflachen den strengen Ausdruck ergibt: 

12* 
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so erhiilt man durch Vergleich zwischen den Differentialen d F u. d R von F u. R 
die Gleichung: 

dF __ 1_ dRefr. 3 r . 
- c 120 flo sin z fk R . 

LAPLACE vernachliissigt den von der Einheit wenig verschiedenen Faktor r fk3/ R. 
Dann ergibt sich durch Integration die La placesc h e Ext in k t io nsf orme 1 

F(z) =K R.efr. (34) 
SInz ' 

wo K = _1_ eine Konstante bedeutet. 
c 120 flo 

Vergleich der Theorien von BOUGUER undLAPLACE. AusdemVor-
stehenden ersieht man, daB LAPLACE mehr als die Abnahme der Schwerkraft 

2 

mit der Hohe' vernachliissigt, was der Annahme-.ff2 = 1 entsprechen wiirde, denn 

der Faktor (r;: t ist groBer als der obige. DafUr ist die Kriimmung des Licht

weges beriicksichtigt. Nach BEMPORAD heben sich die beiden Vernachliissigungen 
moglicherweise auf, denn die Darstellung der Beobachtungen ist durch beide 
Theorien gleich gut. 

Da die Refraktion allgemein durch den Ausdruck IX. tgz gegeben wird, wo 
IX. den Refraktionstafeln zu entnehmen ist, so wird 

F(z) = K IX. secz. (35) 

Wendet man fUr IX. die iibliche Entwicklung der Refraktion nach geraden Po
tenzen von tg z an: 

IXz = 1X0 (1 + a tg2 z + b tg4 Z + ... ), 
so ergibt sich fUr F(z) eine Entwicklung von der Form 

(36) 

F(z) = KlXosecz + KIXoasecztg2z + KIXobsecztg4z + ... , (37) 

die nur in den ersten zwei Gliedern mit der BOUGUERSchen Entwicklung (25) 
iibereinstirnmt. Der EinfluB des dritten Gliedes macht sich aber iiberhaupt 
nur bei Zenitdistanzen iiber 80 0 bemerkbar. Eine vollkommene Dbereinstim
mung der Reihen ist auch bei der Verschiedenheit beider Theorien nicht zu 
erwarten. Eine Vergleichung der Koeffizienten der zwei ersten Glieder von F(z) 
ist moglich, wenn man statt der Reihe (36) fUr die Refraktion den zweigliedrigen 
Ausdruck benutzt, der sich aus dem Refraktionsintegral (33) bei Beschriinkung 
auf Glieder erster Ordnung der beidt:n GroBen: 

s = R h+ h und der sog. Refraktionskonstante IX = C(!o (38) 
1 + 2 c 120 

ergibt1 : 

R = _IX tgZ{(1 + !-IX _ !o_) _ (!.o... _ !!...) tg2Z}. 
1-IX 2 R R 2 

(39) 

Dieser Ausdruck gibt die Refraktion bis zu 75 0 Zenitdistanz vollkommen streng 
und enthiilt den Satz von ORlANl (LAPLACE), nach dem die Refraktion bis zu 
dieser Grenze unabhiingig von jeder Hypothese iiber die Konstitution der Atmo
sphiire streng durch (39) darstellbar ist. 

In der Tat enthalten die Koeffizienten nur die Refraktionskonstante IX 
und die Hohe der reduzierten Atmosphiire lo, die allein von dem Zustande der 

1 Vgl. BEMPORAD. Besondere Behandlung des Einflusses der Atmosphare. Encyklo
padie d. math. Wiss. 6, Teil 2, S. 319 (1907). 
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Atmosphare am Beobachtungsorte abhangen. Es ist: 

IX - Ii B 1 und l _ Bo 
t.,B- 7601+ mto O-eogo' 

wo IX den Normalwert der Refraktionskonstante (bei t = ° und B = 760 mm) 
bedeutet. 

Da hier mit geniigender Genauigkeit 
I 

IX = ceo = fLo - 1 = 0,00029 und ~ = 0,0013 

gesetzt werden kann, so wird in dem aus (34) und (39) sich ergebenden Aus
drucke fiir F(z) 

F(z) = K 1 ~ at secz{( 1 + ~ IX - ~) - (~ - ;) tg2 z} 

der Koeffizient des ersten Gliedes gleich 1 mit der Genauigkeit von 0,001, der des 

zweiten gleich - ~ mit der Genauigkeit von 0,0001, wodurch die Dbereinstim

mung mit den zwei ersten Gliedern der BOUGUERSchen Formel (24) bestatigt wird. 
In die Fundamentalformel (34) der LAPLACEschen Theorie kann die Re

fraktion nach verschiedenen Tafeln mit beliebiger Genauigkeit eingesetzt werden, 
wobei aber die erhaltene Extinktion durch die Genauigkeit der Formel selbst 
begrenzt bleibt. Die Ausrechnung der Weglangen F(z) nach den Formeln (25) 
und (34) zeigt, daB bis z = 85 0 beide Formeln vollkommen identische Werte 
ergeben und erst bei groBeren Zenitdistanzen merkliche Abweichungen zeigen, 
was aber kein Beweis fUr ihre Richtigkeit innerhalb so weiter Grenzen ist, denn 
beide Formeln beruhen z. T. auf denselben Voraussetzungen. Bei z = 87° ergibt 
sich nach beiden Formeln erst eine Differenz von om,02, wenn man die 
Zenitreduktion: 

oder 

nach (11) berechnet. 

log]o - log]. = -logP[F(z) - 1] I 
logp 

m. - mo = -0:4 [F(z) - 1] 
(40) 

77. Die Bestimmung des Transmissionskoeffizienten und seine Ab
hangigkeit von der Hohe. Beobachtet man die Helligkeit desselben Gestirns 
in verschiedenen Hohen, so ergibt sich aus Gleichungen der Form (40) die Zenit
helligkeit mo und der Logarithmus des Transmissionskoeffizienten. Ais bester 
in dieser Weise von MULLER in Potsdam bestimmter Wert von p gilt heute 
p = 0,835. Da 

p = e-kJ.(!., lnp = -k).,eo, (41) 

so muB der Logarithm us des TransmissionskoeHizien ten dem 
Barometerstande proportional sein und mit der Hohe des Beobach
tungsortes iiber dem Meeresniveau abnehmen, denn die Luftdichte eo ist dem 
Luftdrucke proportional. Der Transmissionskoeffizient muB sich deshalb aus 
dem einmal fUr einen gegebenen Barometerstand bestimmten fUr beliebige 
Hohen iiber dem Meeresniveau berechnen lassen; das ist aber wegen der ge
ringeren Durchsichtigkeit der unteren Atmospharenschichten gegeniiber den 
hoheren tatsachlich nur mit geringer Genauigkeit moglich. 

78. Andere altere Theorien der Extinktion. Ein wesentlicher Forlschritt 
gegeniiber den Theorien von BOUGUER und LAPLACE ist durch die zahlreichen 
Schriften, die der Extinktionstheorie im vorigen J ahrhundert gewidmet worden 
sind, nicht erreicht worden. FORBES! (1841) gab eine einheitliche und klare 

1 On the Transparency of the Atmosphere and the Law of Extinction etc. Phil. Trans. 132, 
5.225 (1842). 
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Darstellung der LAMBERTSchen, BOUGUERSchen und LAPLAcEschen Theorie; er 
verfocht auf Grund eigener aktinometrischer Beobachtungen der Sonnenstrahlung 
in verschiedenen Hohen die Anschauung, daB die Intensitat der Strahlung 
innerhalb der ganzen Atmosphare nicht, wie allgemein angenommen, nach dem 
geometrischen Gesetze abnehme; an fangs sei die Lichtabnahme stark, weil sich 
hier die fUr das Medium charakteristische selektive Absorption aaswirkt, spater 
nur gering. Die bei der Annahme des photometrischen Grundgesetzes berechnete 
Intensitat der auBeratmospharischen Sonnenstrahlung sei deshalb zu gering. 

TREPIED1 ( 1867) gab eine U mformung der LAPLAcEschen Theorie, welche in den 
zwei erst en Gliedern mit der berichtigten Formel (25) von BOUGUER iibereinstimmt. 

Die MAuRERsche 2 (1882) Theorie der Extinktion des Lichtes war mit der 
Absicht verfaBt, die LAPLAcEsche Theorie durch EinfUhrung der genaueren 
Formel fUr den Brechungsexponenten der Luft: 

p, = 1 + ce, 
zu verfeinern, erreichte dies en Zweck aber nicht, weil sie durch EinfUhrung 
eines mittleren konstanten Brechungsexponenten fUr die ganze Atmosphare eine 
ganz unzulassige Annahme machte. Die nach MAuRER berechneten Weglangen 
weichen bedeutend von den LAPLAcEschen ab und geben auch eine wesentlich 
schlechtere Dbereinstimmung mit den Beobachtungen. 

SEELIGER 3 leitete (1891) die LAPLAcEsche Formel unter der Annahme des 
h 

BESSELschen Gesetzes fUr die Luftdichte e = eo' e - fir ab und wandte sie dann 
auf eine Auswahl der MULLERschen Beobachtungen an, wobei sich systematische 
Differenzen von nicht ganz unbedeutendem Betrage ergaben. 

HAusDoRFF 4 (1895) widmet der Erklarung der genannten Differenzen eine 
eingehende theoretische Untersuchung, kommt aber zu keiner sicheren Erklarung 
fUr dieselben. Sein Resultat, daB sich die beobachtete Extinktion durch keine 
physikalisch brauchbare Absorptionsformel darstellen lasse, ist, wie KEMPF 5 

iiberzeugend nachgewiesen hat, auf den Umstand zuriickzufUhren, daB das be
nutzte Beobachtungsmaterial nicht homogen war. Dieses (die Potsdamer em
pirische ExtinktionstabelIe) besteht namlich aus zwei ganz getrennten Teilen, 
welche bei verschiedenen Durchsichtigkeitsverhaltnissen erhalten sind. Wahrend 
fUr Zenitdistanzen von 0 0 bis 80 0 die Tabelle die Mittelwerte aus einer sehr 
groBen Zahl von Beobachtungen bei sehr verschiedenen Luftverhaltnissen dar
stellt, beruht die Tabelle fUr geringe Hohen (z = 80 0 bis z = 88 0 ) auf der Beob
achtung heller Gestirne, meistens Planeten, beim Auf- und Untergange ausschlieB
lich an sehr klaren Tagen, an welchen solche Beobachtungen iiberhaupt 
nur moglich sind. Andere Beobachtungsreihen von MULLER6 auf dem Santis und 
von MULLER und KEMPF 7 auf dem Gipfel des Atna und in Catania (1894) 
geben unter Zugrundelegung der LAPLAcEschen Formel eine sehr befriedigende 
Dbereinstimmung bis zu Zenitdistanzen von 87°. Eine Neubearbeitung der erst
genannten Beobachtungen durch BEMPORAD 8 unter Zugrundelegung seiner ver-

1 Sur la photometrie des etoiles et la transparence de rair. C. R. 82. 1876. 
2 Die Extinktion des Fixsternlichtes in der Erdatmosphare usw. Diss. inaug. Zu

rich 1882. 
3 Dber die Extinktion des Lichts in der Atmosphare. Sitzungsber. d. k. bayer. Akad. 

II. Cl. 21, S. 247 (1891). 
4 tiber die Absorption des Lichtes in der Atmosphare. Sitzungsber. d. Sachs. Ges. 

d. Wiss. 1895. 
5 Vierleljahrsschr. d. Astr. Ges. 31, S. 2 (1896). 
6 Publik. des Astrophys. Observ. zu Potsdam 8, Nr. 27 (1891). 
7 Publik. des Astrophys. Observ. zu Potsdam 11, Nr. 38 (1898). 
8 Mem. d. Societit d. Spettrosc. Italiani vol. 31, S. 171 (1902). 
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feinerten Extinktionstheorie (mit Beriicksichtigung des Temperaturgradienten 
der Atmosphare) zeigt, daB bis zu 87 ° Zenitdistanz nach derselben eine so gut wie 
vollkommene Darstellung der Beobachtungen moglich ist. Voraussetzung dabei 
ist freilich ein wahrend der Beobachtung konstanter Transmissionskoeffizient p . 
Die Konstanz desselben, auch nur wahrend einer Nacht, ist aber eine Selten
heit; wenn man, wie es BEMPORAD in der genannten Arbeit mit den Beobach
tungen auf dem Santis getan hat, immer nur die Helligkeiten ein und desselben 
Sternes wahrend einer Nacht verfolgt und sie zur Ableitung der zwei Konstanten, 
der Zenithelligkeit und des Transmissionskoeffizienten, verwertet, so zeigen sich 
oft wellenartige Veranderungen derselben, und es gehort auch durchaus nicht in 
allen Fallen zu einem groBeren Transmissionskoeffizienten eine groBere Zenithellig
keit des Sternes, was doch zu erwarten ware. Erst fUr Mittelwerte aus vielen 
Nachten erhalt man die erwahnte Dbereinstimmung mit der Theorie. Wenn 
man also der erwahnten HAUSDORFFschen Ansicht auch nicht beistimmen kann, 
so bietet seine Untersuchung in theoretischer Beziehung ein gewisses Interesse, 
weil hier ein Verfahren angewandt ist, wie es BRUNSl) fUr die Refraktion emp
fohlen hat; die zwei Variablen der Integration, die brechende Kraft und die 
H 0 he, werden von ihm nicht mittels einer im voraus angenommenen Hypothese 
iiber die Konstitution der Atmosphare miteinander verbunden, sondern ihr funk
tioneller Zusammenhang aus den Beobachtungen selbst bestimmt, indem die 
Koeffizienten einer passend gewahlten Funktion als unbestimmte Parameter ein
gefUhrt und durch Ausgleichung der Extinktionsbeobachtungen bestimmt werden. 
Ein offenbarer Mangel des BRUNS-HAUSDORFFschen Verfahrens ist die tatsachliche 
Unmoglicheit, eine physikalische Deutung der gefundenen Koeffizienten zu geben. 

79. BEMPORADS Untersuchungen tiber den EinfluB der Temperaturschich
tung der Atmosphare auf die Extinktion. Die Grundformel von LAPLACE (34) 
beruht auf der Annahme konstanter Temperatur in der Atmosphare, und auch 
ein von dieser Annahme freier, strenger Wert fiir die Refraktion, in seine For
mel eingesetzt, behebt sie nicht des Fehlers, der in der Grundannahme seinen 
Ursprung hat. Auch die anderen besprochenen Vernachlassigungen der LA
PLAcEschen Theorie beeintrachtigen ihre Genauigkeit in einem im voraus nicht 
zu iibersehendenGrade. In einer kritischen Untersuchungbehandelt BEMPORAD 2 

den Naherungsgrad der LAPLACEschen Formel, indem er strenge Werte der 
Extinktion fiir z = 8r bei verschiedenen Annahmen iiber den Temperatur
gradienten der Atmosphare ableitet und diese mit dem LAPLAcEschen Werte 
vergleicht. Die Berechnungen werden z. T. analytisch durchgefiihrt unter An
nahme der IvoRYschen und SCHMIDTschen Formeln fiir den Temperatur
gradienten, z. T. durch numerische Integration unter Annahme der von 0 bis 9 km 
Hohe be 0 b a c h t e ten Temperaturkurve. Ausgangspunkt ist die Grund
formel (16) fiir die Luftmassen, wobei die Dichten mit Riicksicht auf das Gesetz 
von GAy-LuSSAC berechnet und die Vernachlassigungen der LAPLAcEschen 
Theorie vermieden werden. Das Resultat ergibt bei allen Hypothesen nahezu 
denselben Wert der Extinktion bei z = 87 0, die urn Om,1 groBer ausfallt als 
nach LAPLACE. Die folgende Tabelle veranschaulicht die Resultate. Die zweite 
Zeile enthiilt die Werte der bei verschiedenen Hypothesen berechneten Luft
massen F(z) fiir z = 87°, die dritte die Zenitreduktion in GroBenklassen, be-
rechnet nach der Formel 1 

ogp 
m -m = --LF(z) -1J z 0 0,4 , 

1 Zur Theorie der astronomischen Strahlenbrechung. Sitzungsber. d. Sachs. Ges. d. 
Wiss. (1891). 

2 Zur Theorie der Extinktion des Lichts in der Erdatmosphare. Mitt. der GroEh. 
Sternwarte Heideberg. (Astron. Institut.) Heft 4, 1904. 
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wobei fUr logp der MULLERsche Wert p = 0,835 angenommen ist. A be
deutet nach (8) die Rohe der reduzierten Atmosphare. ! ist der Koeffizient der 
IvoRYschen Formel fUr die Abhangigkeit der Dichte von der Temperatur 

l+mt=1_!(1_X) (42) 
1 + mto ' 

fJ der Temperaturgradient fUr 1 km Rohe in der SCHMIDTschen Formel: 

t - to = - fJh. (43) 

IVORY SCHMIDT 
Beobachtete LAPLACE 

IVORY Temperatur~ 

/=0,2 /=0,3 {J=6°,1 abnahme (Konst. 
bis 9 km Hohe Temperatur) 

8,0076 8.0070 8,0065 8,0067 7,9895 
F(87°) ... 15,269 15,353 15,361 15,344 14,835 
E xt. in Grkl. . 2,794 2,810 2,811 2,808 2,709 
Ext. - LAPLACE 0,085 0,101 0,102 0,099 

Der Fehler der LAPLACEschen Theorie ist somit nur unbedeutend und 
kommt nur fUr spezielle Untersuchungen in der Nahe des Rorizontes in Be
tracht. Ein anderes Resultat von BEMPORADS Rechnungen ist, daB die 
Extinktion praktisch nur von der Temperatur in den untersten 
S chi c h ten de rAt m 0 s p h are b i s z u 9 km bee i n fl u B t wi r d. 

80. BEMPORADS Extinktionstheorie 1 . Diese Theorie berucksichtigt die Tempe
raturabnahme in den erst en 9 km der Atmosphare durch die einfache SCHMIDT
sche Formel 

t - to = - fJh, 
welche die Beobachtungen der wissenschaftlichen Luftfahrten 2 innerhalb der 
genannten Grenze sehr befriedigend darstellt. Bei einem Temperaturgradienten 

Hohe Beobachtung 
in km 1 - 10 

1 6°,1 
2 11.5 
3 16,9 
4 22.3 
5 28.7 
6 35,6 

SCHMIDT-

BeD bach tung 

0,0 
+0,7 
+1.4 
+2,1 
+1,8 
+1.0 

IvoRv-
Beobachtung 

- 0,6 
- 0,9 
- 1,5 
- 2.6 
- 5.0 
- 8,3 

fJ = 6 °,1 ergibt sich eine Uber
einstimmung mit den beobach
teten Mittelwerten der Tem
peratur, wie sie nebenstehende 
Tabelle veranschaulicht. Die 
letzte Kolumne gibt die Ab
weichungen von der IVORY
schen F ormel. 

Es sei hier gleich bemerkt, 
daB es praktisch gleichgultig 
ist, welches Temperaturgesetz 

man fUr die hoheren Luftschichten annimmt, wenn man sich auf die Genauig
keit von om,01 bis zu 87° Zenitdistanz beschrankt. Ebenso zeigt eine noch 
strengere Berucksichtigung des beobachteten Temperaturabfalls innerhalb der 
erst en 9 km, als ihn die SCHMIDTsche Formel ergibt, keinen merkbaren EinfluB. 
Urn das zu ubersehen, beach ten wir zunachst, daB aus der Beziehung 

7 42,2 +0,5 -11,7 
8 49.4 -0,6 -16,0 
9 (58,4) -3,5 -22,6 

logp 
mz - mo = -0:4 [F(z) - 1J,' 

bei p = 0,835, einem Fehler von om,01 in m z - mo die GroBe 0,051 in F(z) 
entspricht. BEMPORAD fUhrt versuchsweise zwei strenge Berechnungen der 
Funktion F(z) fUr z = 8r aus, die eine fur den konstanten Temperatur
gradienten fJ = 6°,1 fUr die gesamte Atmosphare und eine zweite mit strengem 

1 Mitt. d. GroBh. Sternwarte Heidelberg (Astron. lnst.) 4 (1904). 
2 ASSMANN und BERSON, Wissenschaftliche Luftfahrten III. 
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AnschluB an die oben angefiihrten Beobachtungen mit den Gradienten 6,1, 
5.4, 5.4, 5.4, 7,2, 7,2, 7,2, 7,2, 7,2 und fiir die Hohen iiber 9 km mit dem 
konstanten Gradienten 3,0. Der ersten Annahme entspricht eine Gesamthohe 
der Atmosphare von 45,1 km, der zweiten eine solche von 81,6 km. Trotz so 
verschiedener Annahmen ergeben sich nur wenig abweichende Werte fiir die 
Luftmassen F(z): 

9 

F(z) = f = 11,844; 
0-9 0 

H 

F(z) = f = 3,517; 
9--H 9 

Erste I 
Hypothese 1

= 11,849. 
Zweite 

Hypothese = 
3.495 . 

Sie zeigen einerseits, daB die SCHMIDTsche Annaherung voHkommen geniigend 
ist, andererseits, daB die hOheren Schichten der Atmosphare auch bei sehr ver
schiedenen Annahmen iiber die Temperaturabnahme praktisch unmerkliche 
Fehler in der Extinktion bewirken. Dagegen sind die unteren Schichten bis zu 
9 km von merkbarem EinfluB, wie eine Berechnung der Extinktion nach der 
IvoRYschen Hypothese iiber die Temperaturabnahme bei f = 0,2 zeigt. Diese 
stellt die beobachtete Temperaturabnahme, wie die letzte Kolumne unserer 
TabeHe zeigt, sehr schlecht dar. Die folgende Tabelle enthalt eine Zusammen
steHung der von BEMPORAD berechneten Luftmassen fiir die gesamte Atmo
sphare nach den drei Hypothesen und auBerdem nach LAPLACE. 

Hypothese I Hypothese II I Hypothese III LAPLACE 
(SCHMIDT) (IVORY) 

F(z).z = 87° 15.361 15.344 
I 

15.269 14.835 
Extinktion 2m.811 2m.808 2m. 794 2m. 709 

Wir finden sornit, daB der viel zu geringe Temperaturgradient von IVORY (etwa 
4 0 pro Kilometer) einen Extinktionsfehler von om,02, derjenige von LAPLACE (0 0 ), 

einen Fehler von om,1 bewirkt. Oberhaupt gilt der Satz: Bei gegebenen 
Durchsich tigkei tsverhiil tnissen iibt die A trnosphare bei schrag 
einfallenden Strahlen eine urn so groBere Extinktion aus, je 
groBer der thermi sche Gradien t mi t der Hohe ist. 

81. Analytische Entwicklung des Extinktionsintegrals auf Grund der 
SCHMIDTschen Hypothese. 

Ausgangspunkt der BEMPORADschen Entwicklungen ist die Gleichung (16) 
fiir die Luftrnassen: 

H 

F(z) = ~1 xdh 
;. / R 2 ' 

~ 1 - (1':0) sin2z 
o 

in die zuniichst die LAPLAcEsche Beziehung eingesetzt wird: 

",,2 = 1 + 2ee oder 
fl2 
-=1-2cx.(1-x) 
fl~ , 

wo cx. = 1 :~ceo die Refraktionskonstante ist. 

durch die Gleichungen 

Ferner wird wieder die Variable s 

h 1'- R 
s= R+h=-1'-' 

R2 
-1'2 = (1 - S)2 und 

Rds 
dh = (1 _ 5)2 
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eingeflihrt. Dann ergibt sich 

(44) 

wo der K iirze wegen 
1 1 ~ Cz = -=~-, Z2 =-cotg2Z, E = ~- . (44') 

l J' 2 sinz 2 z sin2 z 

gesetzt ist. In dieser F ormel kann wie in den Refraktionstheorien t S2 im 
N enner vernachlassigt und Vi - 21X (1 - x) der Einheit gleichgesetzt werden. 
S ta tt d s / (1 - s) 2 kann (1 + 2 s) d s mit Vernachlassigung eines G liedes zwei ter 
Ordnung in s gesetzt werden. Dann ist 

5 

F(z) = RCzj X(1 + 2s)ds . 
YZ2-<z(1-X)+S 

o 

(45 ) 

Hier ist nun ein Ausdruck flir die relative Dichte x als Funktion der 
H6he s einzusetzen. Wir haben das Temperaturgesetz t - to = -fJh, das wir 
durch die sehr ahnliche Form 

R 
t - to = -fJ R -t-hh = -fJRs (46) 

ersetzen wollen. Diese ergibt ebenso eine fast vollkommen gleichmaBige Tem
peraturabnahme, bietet aber gegeniiber der SCHMIDTschen Form wesentliche 
analytische Vorteile. Wir haben weiter die Grenzbedingungen bei h = 0: 

t = to, B =Bo, x = 1 

und die Gleichgewichtsgleichung der Atmosphare: dB = - go (:r Q dh. Fiihrt 

man als Einheiten flir B und (! die Normalwerte B, e derselben bei t = 0 ein, 
so schreibt sich diese Gleichung in der Form 

13 dB = -go(~yQe-dr oder dB = ,: (~y(!dr, (47) 

wo to = B_. Mit denselben Einheiten ist die Gleichung von GAy-LuSSAC 
go/! 

B = e(1 + mt) . (48) 

Dividiert man die Gleichung (48) durch die Gleichung flir die Erdoberflache 

Bo = Qo(1 + mto) (49) 

und flihrt noch die Variable s ein, so ergibt sich 

B 
13 = x(1 - /,s), 

o 
(50) 

wo mfJR 
/' = 1 + mto· (50') 

Wir erhalten weiter aus der Gleichung (47) nach Division durch (49) mit Hilfe 
der Gleichung 

wo 

R ds 
dr = -(~~)2: 

1 - s 

dB R 
B = -yxds, 

o 
(51) 

(52) 
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gesetzt ist. Aus den Gleichungen (50) und (51) erhalt man dann die Differen
tialgleichung 

(1-rs)dx=(r- ~)xds, (53) 

deren Integration, mit Rticksicht auf die Anfangsbedingungen s = 0, x = 1, 

ergibt: x = (1 - rs)k, (54) 
wo . R 1 

k=--1 =--1 
yl mfJ1o' 

(54') 

Die Gleichung (54) ist die gesuchte Beziehung zwischen x und s, die in das In
tegral (45) einzusetzen ist. 

82. Die Bestimmung von ).. und H fur die SCHMIDTsche Hypothese. Wie 
aus (44') ersichtlich, brauchen wir den Wert von}, im Faktor Cz • Dieser ist durch 
die Gleichung 

H S S 

}, =f~dh = Rf~ = Rf(1 - ys)kds 
eo (1 - S)2 (1 - S)2 
000 

bestimmt, wo H 

5 = R + H' 
Durch Reihenentwicklung erhalten wir 

S 

), = Rf(1 - yS)k (1 + 2s + 2· 3 S2 + ~ S3 + ... ) ds 
1·2 1·2·3 

o 

( 1 2 . 6 ) 
= R y(k + 1) + y2(k + 1) (k + 2) + y3(k + 1) (k + 2) (k + 3) + ... , 

wenn man beachtet, daB 1 - y 5 = xIJrk = 0 . 

Mit Beachtung von (54') erhalt man auch 

}, = 10 (1 + mto) (1 + y(k: 2) + y2(k + ~ (k + 3) + ... ), (55) 

woraus die frtiher benutzte Naherung }, = 1 = 10 (1 -I- mto) verdeutlicht wird. 
Mit den bekannten Werten von 10 und m ergibt sich aus (54') bei fJ = 6°,22 

k=t 
und mit diesem Werte aus (55) 

}, = 8,0109 km. 

Aus der Gleichung 5 = ~ folgt dann 5 = 0,006894 und hieraus 
"I 

H = 43km. 

Wie wir schon nachgewiesen haben, beeintrachtigt dieser offenbar viel zu kleine 
Wert fUr die Rohe der Atmosphare die Genauigkeit der Luftmassen F(z) nicht 
in merkbarer Weise. 

83. Die Integration des Ausdruckes von F(z) fUr die SCHMIDTsche Hypo
these. Den Ausdruck (45) fUr F(z) zerlegt BEMPORAD in zwei Glieder 

I 
S S 

F(z) = RCzj xds + RCzj 2xsds 
YZ2 - 8.(1 - x) + s YZ2 - 8.(1 - x) + s 

o 0 
(56) 

= @(z) + 'P(z) , 

die getrennt integriert werden. 



188 Kap.1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. Ziff. 83. 

Nach Einsetzung der Beziehung (54): 

x = yk, wo Y = (1 - ys), 
erhiilt man 

(57) 

wo (57') 

Da fz fur groBere Zenitdistanzen eine kleine GroBe ist (im Zenit selbst werden 
freilich auBer fz auch Cz und r unendlich groB), so ist eine Entwicklung des 
Integrals (57) nach den Pot en zen von Lly 

1
1 1 

R C, yk dy 1 yk (1 _ yk) d y 
<l>(z) = vr /(['2 - y)~ + '2 fzY / (['2 - yl! 

o 0 (58) 

noch bei Z = 89° so konvergent, daB vier Glieder zur Berechnung von <l>(z) bis 
auf drei Dezimalstellen ausreichen. 

BEMPORAD wendet aber nicht die Reihe (58) an, sondern eine andere, die 
sich aus ihr durch die Substitution 

Y 
['2 = t, 

ergibt. Es wird dann 
1 T 

1 
['2=T 

j. ykdy 1 /. tkdt 

(['2 "':::--y)! = -Tk+[. (1 - * ' 
o 0 

1 T T 

1yk (1 - yk) dy 1 J" tk dt 1 1 t2k dt 
(['2 - y)~ = -p=-T (1 - t)£ - T2k-t (1 _ tH' usw. 
000 

(59) 

und es ist die GroBe 1', welche eine Funktion der Zenitdistanz und der Tem
peratur ist, nunmehr unter dem Integralzeichen verschwunden und tritt nur 
als obere Grenze auf. Das hat fur die Berechnung, die im wesentlichen nu
merisch durchgefUhrt wird, seine wesentlichen Vorteile. Auf diese Weise erhiilt 
BEMPORAD fUr <l> (z) die Entwicklung: 

yr ( yr )3 ( yr )5 <l>(z) = .---- CPo (1') + -. - CPl (T) + -. - CP2(T) + ... , 
SlllZ SlllZ SlllZ 

wo die Funktionen cP die Werte haben 
T 

Co j' tkdt 
CPo(T) = P+l (1 - tlk ' 

o 

(60) 
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Die Koeffizienten Co' Cl , C2 und T haben folgende Werte: 

C - R C - 1 C C - 1·3 C 2 2 I o - J.. Y2y , 1 - 2 0 IX Y , 2 - 2.4 0 IX Y , ... 
(61) 

T= __ ~1 __ = 1 
1 + Y Z2 1 + tr cotg2 Z • 

Dieselben sind von Temperatur und Druck am Beobachtungsorte abhangig; 
die Integrale selbst sind bei dem Normalwerte k = 4,5 leicht auf trigono
metrische Funktionen zuriickzufiihren. Die Reihe ist so konvergent, daB fiinf 
Glieder sogar fiir die Berechnung der Extinktion im Horizonte ausreichen. 
Es seien hier noch die Werte der Konstanten Co bis Ca fiir 0 0 und 760 mm an-

gefiihrt logCo = 1,6698048, logCl = 9,995366 - 10, 
logC2 = 8,49702 - 10, logCa = 7,0444 - 10. 

Die Entwicklung des zweiten Gliedes der Funktion F(z) in (56), das gegen
iiber dem vorigen von niederer Ordnung ist, erledigt sich durch Einfiihrung der
selben Variablen in ganz ahnlicher Weise. Wir erhalten durch Anwendung der
selben Substitution 

5 1 

'l'(z) = 2R Czj xsds = 2R,C%jY~~ 
YZ2-ez (1-x)+s r. Yr2~y-.1y 

o 0 
1 

= ~ <P(z) _ 2R,Czj yk+l dy ... 
r y. YP - y -.1y 

o 

Die TAYLORSche Entwicklung nach den Potenzen von Lly ergibt: 

2 2Rcz!rlyk+ldY 1 ~yk+l(1~yk)dy j 
'l'(z) = r <P(z) -- --yr- 0 (P - y)! + -i- EzY j (r2 - y)! + .... 

Endlich erhalt man durch die Substitution t = ;2' T = 1\ 
'l'(z) = ~ <P(z) - {(T Xo (T) + (jT )\1 (T) + ... } I r SlllZ Slnz 

= ._~T_"Po (T) + (-(T-) 3"Pl (T) + ... , 
SlllZ SlllZ 

WO gesetzt wurde: 

1 fT tk+l dt \1 (tk+l dt 1 f~2k+l dtj 
Xo(T) = Ko P+2 (1 _ tH; Xl (T) = Kl Tk+2 j(1 _ t)l - T2k+2 (1:::"t)t ' 

o 0 0 
2 2 

Ko = -Co' Kl = -Cl , 
r r 
2 

"Po (T) 0.= r CPo (T) - Xo (T) , 

2 
"PI (T) =~ - CPl (T) -- Xl (T) . 

r 

(62) 

(63') 

Hier geniigt aber schon die Berechnung der zwei ersten Funktionen "Po und "PI' 
indem fiir den Horizont "Po(1) = 0,0447, 

"Pl(1) = 0,0032, 
"P2(1) = 0,0003· 



190 Kap.1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. Ziff. 84. 

Definitiv ist somit die Entwicklung der Funktion F(z) nach den ungeraden 

Potenzen von Y! folgende: smz 

YT ( VT )3 ( VT )5 F(z) = Fo(T)-.~ + F 1 (T) -.- + F 2 (T) -.- + ... , 
Slnz Slnz Slnz 

(64) 

wo die Funktionen F(T) die Summen der entsprechenden Funktionen qJ und 'IjJ 

sind: 
T= 1 

1 + tr cotg2z ' 

Fi(T) = qJi(T) + 1jJi(T) , 

lOg~~ = 1,8604900'1 

wo z = 0,1,2 .... 
(64') 

Fur die Werte der Funktionen qJ, und 1jJ, hat BEMPORAD Tafeln berechnet. 
die nach dem Argumente T fortschreiten. Diese sind dann zu Tafeln der 
Funktionen Fi (z) zusammengefaBt und ergeben die im Anhange abgedruckten 
Tafeln XIIa fUr die durchlaufenen Luftmassen F(z). Diese schreitenfort: vonO o 

bis 60 0 von Grad zu Grad, von 60 0 bis 84 0 von zehntel zu zehntel Grad, endlich 
von 84 0 bis 89 0 von Minute zu Minute. Die Tafeln sind fiir feinere Unter
suchungen heute allgemein im Gebrauch, wenn auch fUr gewohnliche photo
metrische Messungen, bei denen man nicht iiber 75 0 Zenitdistanz hinausgeht, 
die BOUGUERSche und die LAPLAcEsche Tafel ebensogut benutzbar sind, weil 
sie tatsachlich dieselben Extinktionswerte wie die neuen Tafeln liefem. 

Der Wert der Tafeln von BEMPORAD ist somit wesentlich ein theoretischer, 
weil in ihnen erstmals die tatsachlichen Bedingungen in der Troposphare be
ziiglich der Temperatur und des Druckes streng in Rechnung gezogen sind. Sie 
beruhen aber auf der Voraussetzung, daB das Absorptionsvermogen der Luft
schichten von der Dichte allein abhangig ist, einer Voraussetzung, die sicher
lich fiir die Troposphare nicht streng zutrifft, weil die Beimischung von Wasser
dampf und Staubpartikeln das Absorptionsvermogen wesentlich verandert. Das 
Studium dieser Einfliisse ist aber durch die strengen Tafeln eigentlich erst er
moglicht. 

Beifolgende Tabelle gibt eine Zusammenstellung der nach BOUGUER, LAPLACE 
und nach BEMPORAD berechneten Luftmassen und der entsprechenden Extink
tionswerte. 

Durchlaufene Luftmassen F(z) Unterschiede in GriiBenklassen 
z 

I BOUGUER LAPLACE BEMPORAD BOUGUER - BBMPORAD LAPLACE - BEMPORAD 

0 0 1,000 1,000 1,000 0,00 0,00 
70 2,897 2,899 2,904 0,00 0,00 
75 3,800 3,803 3,816 0,00 0,00 
80 5,551 5,563 5,600 -0,01 -0,01 
81 6,113 6,129 6,177 -0,01 -0,01 
82 6,798 6,818 6,884 -0,01 -0,01 
83 7,649 7.676 7,768 -0,02 -0,02 
84 8,730 8,768 8,900 -0,04 -0,03 
85 10,142 10,196 10,395 -0,05 -0,04 
86 12,047 12,125 12,439 -0,08 -0,06 
87 14,724 14,835 15,364 -0,12 -0,10 
88 18,677 18,835 19,787 -0,22 -0,19 

Wie ersichtlich, liefem die BOUGUERSche und die LAPLAcEsche Theorie fast 
genau dieselben Werte; sie weichen beide von den strengen BEMPORADschen 
Werten erst bei Zenitdistanzen von iiber 80 0 merklich abo 

84. tiber den EinfluB der geographischen Lage des Beobachtungsortes 
und der Druck- und Temperaturschwankungen auf die Extinktion. Die mitt-
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leren Extinktionstafeln von BEMPORAD beziehen sich auf die geographische 
Breite von 45°, die Temperatur 0° und den Barometerstand 760 mm. Durch 
die Konstante k, die als Exponent in die Integrale eingeht, hangen die Funk
tionen qJ und !.p von der Schwerkraft und dem Temperaturgradienten ab, denn 
es ist 

Die Schwerkraft am Beobachtungsorte ist eine Funktion der Breite und der 
Hohe tiber dem Meeresniveau. Eine Umrechnung der Tafelwerte der Extinktion 
auf groBe Hohen des Beobachtungsortes und andere Breiten wtirde somit streng 
genommen notwendig. Die Durchrechnung fUr extreme Faile zeigt aber, daB 
die Korrektion wegen Breite immer verschwindend ist und auch diejenige wegen 
Hohe his zu 3000 m und 87° Zenitdistanz vernachIassigt werden kann, ohne 
auch nur einen Fehler von om,01 in der berechneten Extinktion zu bewirken. 
Ftir noch scharfere Untersuchungen gibt BEMPORAD den Weg an, die genannten 
Einfltisse in Rechnung zu ziehen. 

Da die Funktion F (z) identisch fUr das Meeresniveau und 3000 m Hohe 
veriauft, so kann der Unterschied der Extinktion allein durch die Verschieden
heit der Transmissionskoeffizienten p in der Formel: 

bedingt sein. 

Extinktion = m, - mo = - logp [F(z) - 1] 
0,4 

Die Veranderungen der Extinktion durch Dr u c k un d T e m per a t u ran 
de m s e 1 ben 0 r t e werden sowohl durch die Veranderungen der Funktion F (z) 
als auch durch diejenigen des Transmissionskoeffizienten p bedingt. BEMPORAD 
ermoglicht es durch kleine Hilfstafeln, die Anderungen der Koeffizienten der 
Funktionen fPo, qJl ••• , !.po, !.pI • •• infolge dieser Einfliisse streng in Rechnung 
zu ziehen. 

Die im Anhange gegebenen Tafeln XIIb und XIIc gestatten es, die Veran
derungen von F(z) und logp fUr die Zenitdistanzen 87°, 88°, 89°, fUr welche 
sie allein merkbar sind, streng zu berechnen. Man kann aus ihnen ersehen, 
daB F(z) fast ausschlieBlich von der Temperatur, logp dagegen wesentlich vom 
Druck abhangt. Letzteres erhellt iibrigens aus der Gleichung, nach der die Tafel 
berechnet ist, die unmittelbar aus der Definition von lnp = - clllo folgt. 
Es ist das die Gleichung: 

1 p 1 P .I., B 1 
og = og 0 To 760 1 + mt . 

Da AI sehr nahe proportional mit 1 + mt veriauft, so bleibt nur der EinfluB des 
Druckes entscheidend. Hier ist p der veranderte, sich auf die Ternperatur t und 
den Druck B beziehende Transrnissionskoeffizient. 

Die Tafel XIh ist eine Zusammenfassung der ehen erwahnten und gibt 
direkt die Korrektionen der Extinktionswerte fUr Temperatur- und Druckverhiilt
nisse, die von den normalen abweichen. 

Folgende durch strenge Berechnung fUr einige extreme Werte und Inter
polation fUr die dazwischenliegenden erhaltenen Formeln von BEMPORAD ver
anschaulichen den EinfluB von Temperatur und Druck auf die Extinktion (J E 
in GroBenklassen). 
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z = 80° 
z = 82 
z = 84 
z = 86 
z = 87 

LiE = + 0,011 Li,8 
LiE = + o,o1SLi,8 
LiE = -0,005 Lir + 0,020Li,8 

AE = -0,012Lir + 0,030Li,8 

.JE = -0,022Lir + 0,039Li,8 

Ziff. 85. 



Ziff. 85. Die selektive Extinktion und das FORBEssche Phanomen. 193 

Es kann gezeigt werden, und S. P. LANGLEy l hat es in alIer Strenge getan, 
daB der nach der iiblichen indirekten Methode bestimmte effektive Trans
missionskoeffizient zu groB erhalten wird und daher die auBeratmospharische 
Strahlung ] zu klein ergibt. Die Ursache dieser Erscheinung ist leicht ein
zusehen. Wir miissen fUr selektiv absorbierende Korper mit dem Phanomen 
von FORBES2 und CROVA 3 rechnen, welches aussagt, daB die spezifische oder 
auf die Einheit der Luttmasse bezogene DurchHissigkeit mit wachsender Schicht
dicke zunehmen muB. Nachdem der durchgelassene Spektralbereich durch die 
vorderen Schichten eingeengt worden ist, wirken die weiteren Schichten in 
geringerem MaBe absorbierend. Diese Erscheinung ist schon LAMBERT (1760) 
bekannt gewesen; hatte er doch bemerkt, daB ein Satz gleich dicker ge£i.irbter 
Glasplatten das Sonnenlicht nicht urn konstante Betrage schwacht; die spe
zifische Durchlassigkeit wachst mit der Anzahl der Platten. 

Es folgt hieraus, daB der bei tiefem Stande der Gestirne bestimmte effektive 
Transmissionskoeffizient der Atmosphare sich groBer ergeben muB als der bei 
groBeren Hohen der Gestirne bestimmte. Die Diskussion, die dieser unwiderlegbare, 
von LANGLEY aufgestelIte Satz hervorgerufen hat, kann auch heute noch nicht 
als abgeschlossen gelten. LANGLEY selbst glaubte, daB die auBeratmospharische 
Strahlung durch den verfalschten Transmissionskoeffizienten urn ganze 40% 
zu klein erhalten wiirde. SEELIGER4 wies darauf hin, daB mit Riicksicht 
auf die geringe Ausdehnung des visuell wirksamen Spektralgebietes der Ein
fluB der kontinuierlichen Abnahme des Transmissionskoeffizienten mit der 
Wellenlange auf den gesuchten Mittelwert nur gering sein konne. Aus den 
LANGLEYSchen spektralen Transmissionskoeffizienten berechnet er theoretisch 
den wahren Wert von p und findet, daB er zwischen 0,75 und 0,82liegen miisse, 
also eine urn hochstens 8% groBere Lichtschwachung ergeben miiBte als die ge
wohnlich angenommene. J. WILSING5 findet ebenfalIs, daB, insbesondere fUr den 
sichtbaren Teil der Strahlung zwischen 0,45,u und 0,68,u, die wahre Gesamt
schwachung durch den effektiven Transmissionskoeffizienten nach der BOUGUER
schen Formel genau darstellbar ist. Er findet aus den spektralphotometrischen 
Messungen von G. MULLER den Wert von p = 0,810, wahrend MULLER aus 
seinen Messungen der Gesamtstrahlung den Wert p = 0,835 gefunden hat. 
Die Ursache fUr diese Dbereinstimmung liegt darin, daB innerhalb der Grenzen 
der visuellen Strahlen die Gesamtempfindungsstarken sich verhalten wie die 
entsprechenden Energiemengen; ferner stimmen die durch die Extinktion 
deformierten Strahlungskurven hinreichend genau mit den Kurven tieferer 
Temperatur iiberein; daher stimmt auch die visuell beobachtete Gesamt
schwachung mit der aus der Energiekurve mit Hilfe der spektralen Trans
missionskoeffizienten berechneten iiberein. 

Trotzdem sind bei scharferer Reduktion Spuren von spektraler Extinktion 
in den visuellen Messungen der Gestirne in verschiedenen Hohen immer nach
weisbar. SEELIGER 4 (1891) fand dieselben in den Potsdamer Beobachtungen. 
BEMPORAD 6 (1902) zeigte in seiner Neubearbeitung der MULLERschen Messungen 
auf dem Santis 7, daB bei groBerer Durchsichtigkeit der Atmosphare, also einem 

1 American Journal of Science. 3. Series. vol. 28. S. 163 (1884). 
2 Phi1osophical Transactions of the R. Soc. of London 1842. S. 225. 
3 Annales de Chimie et de Physique. Serie 5. t.11. S. 433 (1877) und t. 19. S.167 (1880). 
4 Sitzungsberichte der math.-phys. Klasse der k. Bayer. Ak. der Wiss. 21. S. 247 

(1891). 
5 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 24. Nr. 76. S. 16 (1920). 
6 Mem. della Soc. degli Spettroscop Italiani 31. S. 171 (1902). 
7 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 8. Nr. 27 (1891). 
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groBeren Werte von P, sich nach der Formel 

logJo - logJ. = - logp [F(z) - 1J 
nicht immer eine groBere Zenithelligkeit Jo des Sternes ergibt; vorwiegend 
stellte sich vielmehr das Gegenteil heraus. Auch das konnte durch eine Ver
groBerung des Transmissionskoeffizienten mit der Luftmasse im Sinne der 
spektralen Extinktion gedeutet werden. 

H. G. WOLFF l fand, daB die Potsdamer Beobachtungen MULLERS bei der 
Annahme eines mit der Luftmasse zunehmenden spezifischen Transmissions
koeffizienten in bessere Dbereinstimmung gebracht werden konnen. Er leitete 
fUr p die empirische Relation ab 

p = Po + alogF(z) . 

Dieselbe benutzte auch ZIPLER (1921) 2 bei der Bearbeitung seiner Babelsberger 
Messungen. Ais Werte des spezifischen Transmissionskoeffizienten p und der 
Konstante a wurden gefunden: 

fUr Potsdam (von WOLFF) Po = 0,750, 
" Babelsberg (von ZIPLER) Po = 0,723, 

a = 0,034, 
a = 0,062. 

Es seien hier noch andere neuere Bestimmungen des Transmissionskoeffizienten 
fUr das visuell wirksamste Gebiet mitgeteilt. Die oben angefUhrten Werte von 
WOLFF und ZIPLER beziehen sich auf die effektiven WellenIangen I.. = 0,575,u 
bzw. 0,571 ,u. WILSING3 fand aus seinen bolometrischen Messungen in Potsdam 
fUr I.. = 0,570,u den Wert p = 0,750; ABBOT und FowLE4 fanden fUr dieselbe 
WellenHinge auf bolometrischem Wege fUr Washington p = 0,701; endlich fand 
BEMPORAD5 aus den pyrheliometrischen Messungen ANGSTROMS auf Teneriffa 
den Wert p = 0,761, 

86. Differentielle Extinktionsbestimmungen aus Beobachtungen von 
Stationen verschiedener Hahe tiber dem Meeresniveau. Gleichzeitige Be
obachtungen desselben Gestirnes von verschieden hochgelegenen Stationen er
geben den direkten Wert der Extinktion der dazwischenliegenden Luftmassen. 
Dieser Art sind die aktinometrischen und bolometrischenMessungen VOnLANGLEy6 
auf dem Mount Whitney und die visuell-photometrischen Beobachtungen von 
MULLER und KEMPF 7 in Catania und auf dem Atna. Die Neubearbeitung der 
letzteren durch BEMPORAD 8 war Veranlassung fUr mehrere Veroffentlichungen, die 
bemerkenswerte Ergebnisse zeitigten. Zunachst erwies es sich als notwendig, fUr 
eine strenge Berechnung stark gegen den Horizont geneigter Luftmassen mit 
Rticksicht auf die Refraktion, Temperatur- und Druckverhaltnisse Tabellen zu 
berechnen, die von allgemein wissenschaftlichem Werte sind. Sie erstrecken 
sich auf Hohen von obis 5000 m tiber dem Meere. Die Anwendung derselben 
zu einer strengen Reduktion der MULLERschen Beobachtungen ergab fUr die 
Luftschicht Catania-Atna einen offensichtlichen Gang des Transmissions
koeffizienten mit der Zenitdistanz; groI3eren Zenitdistanzen entsprechen 
groI3ere Werte des Transmissionskoeffizienten im Sinne der spektralen Ex-

1 Beitrage z. Ext. d. Fixsternlichts in der Erdatmosphare. Dissert. Breslau (1911). 
2 Veroffentlichungen d. Univ.-Sternwarte zu Berlin-Babelsberg 3, Heft'2 (1921). 
3 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam. 25, Nr. 80 (1924). 
4 Annals of the Astroph. Obs. of the Sn:iths. Instit. 2, S. 109 (1908). 
5 Reale Accademia dei Lincei. L'assorbimento selettivo etc. Roma 1903. 
6 Professional Papers of the Signal Service. U. S. A. Nr. 15 (1884). 
7 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 11, Nr. 38 (1898). 
8 Bollett. dell' Acc. Gioenia di Sc. Nat. in Catania (1904). 
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tinktion. Folgende Tabelle gibt eine Zusammenstellung der von BEMPORAD 
reduzierten Werte der spezifischen Transmissionskoeffizienten verschieden mach
tiger Luftschichten bei wachsender Neigung der Strahlen. In der erst en Zeile 
stehen die von H. G. WOLFF aus den Potsdamer Beobachtungen MULLERS nach 
der BOUGUERSchen Methode abgeleiteten Transmissionskoeffizienten; die zweite 
Zeile enthiilt dieselben fUr die Schicht Catania-Atna von nahezu 3000 m 
Machtigkeit, abgeleitet aus den photometrischen Messungen von MULLER und 
KEMPF; die dritte und vierte Zeile enthalt die Transmissionskoeffizienten nach 
den spektralphotometrischen Messungen von MULLER und KRON 1 auf Teneriffa, 
wobei die beiden Schichten, die sich durch die Zwischenstation (PedrogilpaB) 
zwischen Orotava und Alta Vista ergaben, getrennt berechnet sind; endlich gibt 
die letzte Zeile die Resultate der pyrheliometrischen Messungen von K. ANG
STROM 2, ebenfalls auf Teneriffa. 

z = 0° 50° 70° 80° 
Potsdam (97 m) ..... 0,750 0,765 0,786 0,809 
Catania-Atna (69-2942 m) 0,23 0,36 0,43 0,50 
Orotava-Alta Vista (360-3260 m), A = 0,570 (-l 0,233 0,336 0,471 0,549 
PedrogilpaB-Alta Vista (1950-3260 m), A = 0,570 (-l 0,071 0,176 0,405 0,573 
Guimar-Alta Vista (360-3252 m) 0,599 0,653 0,723 0,788 

AIle Reihen zeigen den ausgesprochenen Gang mit der Zenitdistanz oder 
mit der Dicke der durchdrungenen Luftmasse, und zwar urn so deutlicher, je 
geringer diese ist. AuBerdem sind aIle spezifischen Transmissionskoeffizienten, 
die ftir die Gesamtatmosphare (8 km) gelten, wesentlich kleiner als die aus den 
Beobachtungen nach der BOUGUERSchen Methode abgeleiteten (erste Zeile). 

Wenn fUr die spektralphotometrischen Resultate der obigen Tabelle die 
spektrale Extinktion verantwortlich sein solI, so muB man annehmen, daB 
diese auch noch innerhalb eines Spektralbereiches von 100 AE fUr die blauen 
bzw. 30 AE ftir die roten Strahlen wirksam ist, denn so breit war der Spalt des 
von MULLER angewandten Spektralphotometers; bei unendlich schmalem Spalt 
dtirfte kein Gang in den obigen Zahlen auftreten. Doch zieht BEMPORAD zur 
Erklarung desselben auch die Moglichkeit einer starken ErhOhung der Extink
tion in der betreffenden Schicht mit der SonnenhOhe in Betracht. Die Be
obachtungen sind namlich an der Sonne ausgefiihrt, und es ware denkbar, 
daB mit der Erhebung derselben tiber dem Horizonte auch ein Steigen der 
erwarmten unteren Luftmassen mit ihrem Dunstgehalt erfolgt ist, was eine 
kleinere DurchIassigkeit bei groBerer SonnenhOhe ergeben mtiBte. Wenn 
diese Erscheinung in den MULLERschen Beobachtungen auch mitgespielt hat, 
so ist durch die anderen z. T. nachtlichen Beobachtungen der EinfluB der 
spektralen Extinktion auBer jeden Zweifel gestellt. 

87. Die Abhiingigkeit des Transmissionskoeffizienten von der Hohe tiber 
dem Meeresspiegel. Einen EinfluB der Hohe tiber dem Meeresniveau auf den 
Transmissionskoeffizienten der tiber dem Beobachtungsorte befindlichen Atmo
sphare kann man in der vorigen Tabelle nicht ersehen. WILSING3 (1917) lei tete 
aus Bestimmungen an sieben Stationen mit Barometerstanden zwischen 450 
und 760 mm folgende empirische Beziehung ab 

;e(B) 
10gP;. = -}. _ 0,288' (65) 

1 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 22, Nr. 64 (1912). Siehe Referat von BEMPORAD, 

VJS 47, S. 325 (1913). 
2 Nova Acta R. Soc. Upsal. Serie 3a, vol. 20 (1900), und BEMPORAD I. c. Lincei (1908). 
3 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 25, Nr.80 (1924). 
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wobei die yom Barometerstande B abhangige Funktion folgende Form hat: 

(B) _ o,o1826B 
" - 1 - 1,703B4' 

Somit ist der Transmissionskoeffizient nicht einfach dem Druck proportional, 
wie es die BOUGUERSche Theorie fordert. BEMPORADl fand in ANGSTROMS 
Pyrheliometer-Messungen auf Teneriffa eine Abnahme der Durchsichtigkeit der 
Luft proportional der 4. Potenz der Luftdichte. Demnach kann fUr die unteren 
Schichten der Atmosphare die BOUGUERSche Theorie keine Anwendung finden. 
Wir haben vielmehr in der Grundgleichung fUr die Absorption 

dJ=-keJds 

die GroBe k als veranderlich anzusehen, und entsprechend erhalten wir an Stelle 
der Gleichung (3) nach der Integration die verallgemeinerte Extinktionsgleichung 
in der Form 

Jz = Je- [ke ds • (66) 

Hier ist nach BEMPORAD der Exponent Jke ds an Stelle der Luftmasse der 
BOUGUERSchen Formel richtiger als "optische Luftmasse" zu bezeichnen. 

Eine strenge Theorie der Extinktion mtiBte es ermoglichen, diese optischen 
Luftmassen fUr verschiedene Zenitdistanzen und verschiedene Hohen tiber dem 
Meeresniveau zu berechnen, was aber nur moglich ware, wenn die Veranderlich
keit von k mit der Hohe bekannt ware. Einen Spezialfall einer solchen Theorie 
hat BEMPORAD2 behandelt, indem er die empirisch gefundene Beziehung 

k = koe4 (67) 
einmal fUr die ganze Atmosphare und dann nur fUr die unteren Schichten 
bis zu 5000 m Hohe als giiltig annahm, wahrend in groBeren Hohen konstante 
Durchsichtigkeit herrschen sollte. Da die Veranderlichkeit von k durch die 
Beimischungen von Wasserdampf und Staub verursacht wird, kann die obige 
Annahme als plausibel gelten. 

Entsprechend den Gleichungen (10) bis (18) reduziert sich die Aufgabe der 
Theorie auf die Berechnung der Integrale 

H 

A.l = I x5 dh, 
o 

H 

1 - )'1 I R '2 ' 
F (z) - ~J" ;1(5 dh 

V1-(r:O) sin2 z 
o 

(68) 

(69) 

wo das erste die optische Masse der Atmosphare in vertikaler Richtung be
deutet, das zweite die optischen Massen fUr beliebige Zenitdistanzen. Man findet 

leicht (wie inZiff. 81) Al durch Reihenentwicklung des Ausdruckes dh = (1R!;)2 
in der Form 

s 

A.I = Rf(1 - ys)''':iL(1 + 2s + 3S2 + .. ·)ds; 
o 

1 L'assorbimento selettivo della radiazione solare etc. Reale Accademia dei Lincei. 
Anno CCCV, S. 99 (1908). 

2 La teoria dell' assorbimento atmosferico. R. Osservatorio Astronomico di Capo
dimonte. Contributi Astronomici Nr. 6 (1913). 
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die numerische Ausrechnung ergibt Al = 1,872 km. Bei der Annahme der 
Formel (67) fUr die DurchHissigkeit absorbiert die gesamte Atmosphare etwas 
weniger als 2 km normaler Luft am Meeresniveal). in horizon taler Richtung. 

Der EinfluB der hoheren Schichten der Atmosphare ist ubrigens ganz un
bedeutend. LaBt man das Gesetz (67), wie oben, fur die ganze Atmosphare 
gelten, so sind die Werte der optischen Massen von 0 bis 5 km und von 5 bis 
20 km Hohe folgende: 

5 20 

f x5 dh = 1,76185 
o 

und f x5 dh = 0,11012. 
5 

Noch groBere Hohen geben bei 
fiinfstelliger Rechnung uberhaupt 
keinen Beitrag. BEMPoRAD be
rechnet mit Hilfe mechanischer 
Quadraturen die der Formel (67) 
entsprechenden Werte der Funk
tion FI(z) von 60° bis 90° Zenit
distanz. Ein Auszug aus seiner 
Tabelle sei hier angefiihrt. In 
der letzten Kolumne stehen zum 
Vergleich die Werte der Funk

z 

60 0 

70 
75 
80 
85 
87 
89 
90 

5 

f 
0 

1,8813 
2,7478 
3,6266 
5,3867 

10,5410 
16,8950 
38,4970 
79,9776 

20 

I 
f F,(z) F(z) 

5 

0,1174 1,9987 I 1,995 
0,1709 2,9187 2,904 
0,2246 3,8512 3,816 
0,3296 5,7163 5,600 
0,6090 11,1500 10,395 
0,8794 17,7744 15,365 
1,3098 

I 
39,8068 26,959 

1,4247 81,4023 39,651 

tion F (z), welche der alten Theorie gleicher Durchsichtigkeit gleicher Luft
massen entsprechen. 

Bis zu 60° Zenitdistanz geben beide Theorien ubereinstimmende Werte, 
bei groBeren Zenitdistanzen wachst der Unterschied stark an. 

Auch eine zweite Hypothese, nach welcher das Durchsichtigkeitsgesetz (67) 
nur bis zu einer gewissen Hohe Ho gelten solI, wahrend fiir groBere Hohen die 
alte Annahme k = ko = konst. gilt, wird durchgerechnet; die optische Masse Ao 
in vertikaler Richtung hat jetzt folgende Form: 

Ho H 

Ao = f x5 dh + xtf x dh . (70) 
o Ho 

Die Werte fUr Ao bei zwei Annahmen uber die Grenze Ho sind folgende: 

Ho = 4 km: Ao = 2,5261, 
Ho = 5 km: Ao = 2,2330. 

Wie der folgende Auszug aus BEMPoRADs Tabelle zeigt, ist der Unterschied 
der beiden letzten An
nahmen , sowie auch 
derjenige beider gegen 
die erste Hypothese, 
nur gering und nur fUr 
Zenitdistanzen groBer 
als 85 ° von praktischer 
Bedeutung. Die Werte 
von FI (z) der vorigen 
Tabelle sind zum be
q uemeren V ergleich auch 
mit angefUhrt. 

z 

60° 
70 
75 
80 
85 
87 
89 
90 

Ho=4km 
--

I 

4 H 

f f 
0 I 4 I 

1.3235 0,6734 
1,9332 0,9779 
2,5518 1,2813 
3,7918 1,8658 
7.4333 3,3410 

11,9544 4,6542 
26,6070 6,5554 
58.2326 7,0395 

Ho=5km 

I F,(z) 

I 

5 H F,(z) F,(z) 

f .I 
0 5 

1,5771 0,4201 1.999 1,997 1,997 
2,3035 0,6100 2,919 2,913 2,911 
3,0401 0,7990 3,851 3,839 3,833 
4,5157 1,1606 5,716 5,676 5,658 
8,8367 2,0610 11,150 10,898 10,774 

14,1633
1

2,8367 17,774 17,000 16,609 
32,2726 3,8868 39,807 36,159 34,162 
67,0465 4,1347 81,402 71,181 65,272 

88. Direkte photometrische Extinktionsbestimmungen. Beobachtet man 
zwei von der Sonne beleuchtete Scheiben aus weiBem Papier von gleicher Al-
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bedo, gleich orientiert, aber in sehr verschiedenen Entfernungen, so gibt der 
Unterschied der scheinbaren Helligkeiten direkt den Betrag der Extinktion einer 
bestimmten Luftschicht. Auf. diese Weise fand WILDl fUr die Oberflache der 
Erde, und in einer spateren Arbeit2 fUr Luft verschiedener Reinheit, die in hori
zontalen Rohren eingeschlossen war, au13erordentlich kleine Werte der Durch
lassigkeit. HAECKER3 fand fiir neblige Luft ahnliche Werte. Von den anderen 
nach dieser Methode ausgefiihrten Bestimmungen seien hier nur diejenigen von 
E. ODDONE kurz besprochen4 , der zur Bestimmung der terrestrischen Extinktion 
photometrische Beobachtungen von Schneefeldern in den Alpen und Apenninen 
ausgefUhrt hat. Die von den untersuchten Strahlen durch die Atmosphare zu
riickgelegte Strecke betrug dabei 45 bis 135 km. Urn nahezu gleichma13ige Durch
sichtigkeitsverhaltnisse zu haben, wurde nur an den Tagen gemessen, an denen 
die Sichtweite etwa 100 km betrug. BEMPORAD5 hat die Beobachtungen ODDONES 
in strenger Weise mit Beriicksichtigung der Anderung der Dichte langs der 
Visierlinie reduziert, wobei er sich der oben (Ziff. 86) erwahnten Tabellen bedienen 
konnte. Folgende Tabelle enthalt die Resultate dieser Berechnung. 

Entfernung 
Monte Pernice (1,38 km) M. Grigna (2,15 km) WeiBmies (3,5 km) 

45 km 85 km 134km 
~~- - ----

Azimut SzO NzO NW 

16.Febr.I14.Febr. 1. Jan. !4. Marz 4. Marz 
F(z) 2,959; 4,114 6, 502 17.353 11, 173 1 11 ,282 
P 0,656 I 0,719 0,876 0,871 0,953 0,943 I 

P-(ZrPLiR} 0,790 0,811 o~ 839- - o-;-84T - 0,87 :f---0,87:3 

Darf man annehmen, daB die Durchlassigkeitsverhaltnisse in den drei ver
schiedenen Richtungen dieselben waren und da13 die an vier verschiedenen 
Tagen erhaltenen Werte geniigend sicher und vergleichbar sind, so £ant zunachst 
auf, da13 die tiefere Luftschicht (1,38 km) eine geringere Durchsichtigkeit hat, 
und da13 diese wachst mit der Hohe und der Machtigkeit der Luftmasse (F(z)). 
In der untersten Zeile stehen zum Vergleich die Transmissionskoeffizienten quan
titativ gleicher Luftmassen, wie sie nach der iiblichen astronomischen Methode 
von ZIPLER fUr Babelsberg gefunden wurden. Qualitativ sind die Luftmassen in 
beiden Fallen andere, denn die ersteren liegen dicht an der Oberflache der Erde. 
Wahrend in ZIPLERS Zahlen sich der Einflu13 der spektralen Extinktion aus
spricht, ist der viel gro13ere Gang von ODDONES Transmissionskoeffizienten nicht 
mehr allein durch diese Ursache zu erklaren; vielmehr kommt in ihnen der Ein
flu13 der HelIigkeit der triiben Luft selbst zum Ausdruck. Diese der Extink
tion entgegenwirkende (entfernte Gegenstande erhellende) Wirkung, die schwer 
in Rechnung gezogen werden kann, beeintrachtigt den Wert aller nach dieser 
Methode bestimmten Transmissionskoeffizienten. 

89. Die DurchHi.ssigkeit der Luft fUr Strahlung verschiedener Wellen
Hi.nge. Die verschiedenen Bestimmungen der Transmissionskoeffizienten p). fUr 
die einzelnen Welleniangen konnen hier nicht alle angefUhrt werden. Zur Uber
sicht iiber den Verlauf der p). im visuellen Teile des Spektrums seien hier die 
Resultate von MULLER6 und KRON, die sie auf ihrer Expedition nach Teneriffa 

1 Poggend. Annalen 134, S. 312 (1868). 2 Poggend. Annalen 135, S. 99 (1868). 
3 Bestimmung d. Transparenzkoeff. d. Nebels und d. zugehorigen Sichtweite usw. 

Diss. Kiel 1905. 
4 Rendic. del R. lnst. Lomb. di Sc. e Lett. Serie 2, vol. 34, S. 511 (1901). 
5 Mem. della Soc. degli Spettroscopisti Italiani. 32, S. 105 (1903) und Mem. del. 

R. lnst. Lomb. di Sc. Lett. Cl. di Sc. Mat. vol. 20, S. 137. 
6 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 22, Nr. 64, S. 71 (1912). 
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mit Bilfe eines GLAN-VOGELSchen Spektralphotometers erhalten haben, mit
geteilt; beobachtet wurde das Sonnenspektrum bei verschiedener Zenitdistanz 
der Sonne an drei verschieden hohen Orten. Die Reduktion geschah nach 
der BOUGUERSchen Formel ]z = ]oPf1z)-l, und die Resultate weisen, wie schon 
oben erwahnt, wegen der Breite des Spaltes noch Spuren spektraler Extink
tion auf. 

Mittelwerte der Transmissionskoeffizienten nach MULLER und KRON. 

WelJenHinge f'o I 0,679 I 0,651 I 0,605 i 0,570 I 0,457 I 0,443 i 0,430 

Station Orotava (100 m) 

0,818 i 0,833 1°,780' 0,784 10,768 10,763 10,749 1°,721 '0,708 ! 0,693 I 0,656 

Station Pedrogil (1950 m) 

0,907 0,899 10,878 I 0,866 10,859 I 0,852 10,842 10,821 i 0,808 10,791 0,769 

Station Alta Vista (3260 m) 

0,950 10,937 i 0,912 1°,894 10,895 10,887 10,877 10,866 10,863 10,840 I 0,818 

Von den bolometrischen Messungen ABNEYS 1, LANGLEYS 2, WILSINGS3 und 
ABBOTS4 wollen wir nur die letzteren anfiihren, weil sie sich, in drei verschie
denen Bohen mit demselben Instrumente ausgefiihrt, iiber die langste Be
obachtungszeit erstrecken und deshalb als die sichersten Mittelwerte gelten. 
Zum Vergleich sind noch die Werte fiir Potsdam angefiihrt3. 

Tr an sm iss io ns ko ef fi z i e n ten. 

WelJenlange Washington Mt. Wilson Mt. Whitney Potsdam WelJenlange 
in ,it 10m 1780 m 4420 m 100m lDf'o 

0,30 0,510 0,706 0,44 
0,325 (0,550) 0,584 0,740 0,46 
0,35 0,612 0,660 0,764 0,48 
0,375 0,662 0,738 0,781 0,50 
0,39 0,445 0,694 0,763 0,795 0,52 
0,42 0,586 0,764 0,806 0,808 0,54 
0,43 0,600 0,778 0,822 0,819 0,56 
0,45 0,640 0,800 0,851 0,830 0,58 
0,47 0,671 0,827 0,880 0,840 0,60 
0,50 0,705 0,858 0,900 0,850 0,62 
0,55 0,739 0,876 0,918 0,861 0,64 
0,60 0,760 0,890 0,934 0,871 0,66 
0,70 0,839 0,942 0,956 0,881 0,68 
0,80 0,865 0,964 0,972 
1,00 0,901 0,973 0,980 
1,30 0,916 0,972 0,980 
1,60 0,930 0.975 0,978 
2,00 0,909 0,957 0,940 
2,50 0,870 (0,900) 0,930 
3,00 0,910 

Fiir ein Studium der einzelnen Ursachen der Extinktion - der Diffusion 
an den Luftmolekiilen nach RAYLEIGH, der Diffusion an groBeren Partikeln und 
der Absorption in den permanenten Gasen der Atmosphare und im Wasser
dampf - sind die oben angefiihrten Resultate des Mt. Wilson-Observatoriums 

1 Philosoph. Transactions of the R. Soc. of London, vol. 178, S. 251 (1887). MASCART, 
Traite d'Optique III, S. 372. 

2 Professional Papers of the Signal Service C.S.A. Nr. 15, S. 151. 
3 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 25, Nr. 80 (1924). 
4 Ap J 34, S.203 (1911 
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besonders geeignet. Sie sind anliiBlich der Bestimmung der Solarkonstante aus 
einer mehrjiihrigen Beobachtungsreihe mit denselben iiuBerst empfindlichen 
Instrumenten an allen drei Stationen erhalten und umspannen auBerdem den 
groBten Wellenliingenbereich, der auch die groBen Wasserdampfbanden umfaBt. 
Sie sind denn auch zuerst von L. V. KING und dann von F. E. FOWLE! einer 
eingehenden theoretischen Analyse unterworfen worden. 

Nach RAYLEIGH2 und SCHUSTER3 iiuBert sich die Wirkung der spektralen 
Extinktion, soweit sie durch Diffusion an Molekiilen verursacht ist, in der Ab
nahme der Konstanten k der Absorptionsformel mit der 4. Potenz der Wellen-
liinge. Wenn J - J -kF(z) z - e , 

so ist 
(71) 

Rier bedeutet n den Brechungsexponenten der Luft und N die Anzahl der 
Molekiile in der Volumeinheit. Nach der von L. V. KING 4 entwickelten Theorie 
der Absorption und Diffusion, die wir im niichsten Abschnitt ausfUhrlich be
handeln werden, wird dieselbe Konstante k mit Rucksicht auch auf die Diffu
sion, die Absorption (FRAUNHOFERsche Linien) und die Streuung durch grobere 
Partikel dargestellt durch 

kx = 332 { Jl3 (no - 1)2 :0 A -4 + iXoH} ;0 + ein von Staub abhiingiges Glied, 

wo B und Bo der Barometerdruck auf der Beobachtungsstation (Rohe x) und 
am Meeresniveau, H die Rohe der reduzierten Atmosphiire bei 0 0 C und 760 mm, 
No die Anzahl der Molekiile in einem Kubikzentimeter bei denselben Be
dingungen und kx das k fUr die Rohe x bedeuten. cxoH ist das Glied, das die 
bei der Absorption in Wiirme verwandelte Energie ausdruckt. 

Die obige Gleichung ist, wenn man A -4 mit z bezeichnet, von der Form 
kx = mz + b, und es muBten daher die Extinktionskoeffizienten kx, graphisch 
dargestellt, sich als gerade Linien ergeben, deren Neigungstangente je nach der 
Rohe der Beobachtungsstation verschieden ausfallen muBte. Diese Neigungs
tangente m ergibt die charakteristische Zahl No durch die Gleichung 

32 HB 
No = 3 Jl3 (no - 1)2 mBo . (72) 

Wir geben hier die graphische Darstellung der kx nach L. V. KING wieder 
(Abb. 47) mit der Bemerkung, daB die EinfUhrung der beiden oberen geneigten 
und in einem Punkte mit den unteren zusammentreffenden Geraden willkurlich 
und durch eine strengere Analyse der Beobachtungen widerlegt ist. Immerhin 
zeigen die Werte fUr den Mt. Wilson und den Mt. Whitney eine gute Bestiiti
gung der RAYLEIGHSchen Formel, indem sie ziemlich genau auf je einer Ge
raden liegen. Fur die Konstanten m und No fand KING 

Potsdam .. 
Washington. 
Mt. Wilson. 
Mt. Whitney 

1 ApJ 38, S. 392 (1913). 

m 

0,00893 
0,01016 
0,00806 
0,00592 

Bo m
B 

0,00904 
0,01011 
0,00994 
0,01003 

No 

2,51 . 1019 

2,24. 1019 

2,28. 1019 

2,26. 1019 

2 Phil Mag Series 4, vol. 41, S. !O7 (1871). Collected Works I, S. 87. 
3 Theory of Optics. 2nd Ed., S. 325 (1909). 
4 On the Scattering and Absorption of Light etc. Philos. Transactions of the R. 

Soc. of London. Series A, vol. 212 (1913). 
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in auffallender Obereinstimmung mit dem Werte von MILLIKAN, der fUr No 
den Wert 2,644.1019 aus Laboratoriumsversuchen gefunden hat. 

0,50 0,¥5 0, YO 0, 75 0,350 

20 30 W 50 60 70 

(J,3Z51f 
-¥ 

80 90).. 

Abb.47 . Die Extinktionskoeffizienten der Atmosphare auf dem Mt. Whitney (I), Mt. Wil
son (II) , in Potsdam (III) und in Washington (IV). Die Abszissen sind J. - 4 proportional. 

(Nach L. V. KING.) 

KING glaubt auch 
den Wert der Kon
stanten b und durch 
sie ein Mall fUr die Er
warmung der Atmo
sphare aus seiner 
Zeichnung ableiten zu 
konnen; doch sind die 
Schnittpunkte der Ge
raden mit den Achsen 
zu unsicher, als daB 
eme solche Bestim
mung moglich ware. 

Die von KING ver
wende ten Transmis
sionskoeffizienten be
ziehen sich auf feuchte 
Luft. FOWLEl findet 
aus denselben Beob
achtungen auf dem 
Mt. Wilson, nachdem 
sie fUr Feuchtigkeit 
korrigiert waren, 
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N o=(2,70±0,02)'1019, 
Abb.48. Extinktionskoeffizienten fur Mt.Wilson. (Nach FOWLE.) 

also eine noch bessere Dbereinstimmung mit MILLIKANS Wert. 

1 Ap J 40, S. 435 (1914). 
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In Wirklichkeit ist die Bestatigung der RAYLEIGHschen Formel auch flir 
die hohen Stationen keine vollkommene. Der EinfluB der Absorption und der 
Streuung an groberen Partikeln ruft flir die groBeren Wellenlangen bedeutende 
Abweichungen hervor. Abb.48, die der Arbeit von FOWLE entnommen ist, ent
halt in der unteren Geraden c die Extinktionskoeffizienten der trockenen Luft 
flir Mt. Wilson, die ebenfalls nach dem Argument A. -4 aufgetragen sind. Man 
sieht sogar in diesen verbesserten Werten deutlich die Abweichungen der Be
obachtungen im Gebiete zwischen 0,50 und 0,76 ft, die auf selektive Absorption 
zuriickzufiihren sind. Fiir Washington und Potsdam sind diese Abweichungen 
noch groBer, und flir den visuellen Teil des Spektrums stellt, wie G. MULLER 
bemerkte, sogar die quadratische Formel k", = koA. -2 die Beobachtungen ebenso
gut dar wie die RA YLEIGHSche Forme!' Erstere geniigt aber nicht im Ultra
roten Gebiet; A. BOUTARIC 1 fand flir die Exponenten der Dispersionsformel 
aus ABBOTS Messungen kleinere Werte als 4, und zwar flir Washington 2,1, 
flir den Mt. Wilson 3,1 und flir den Mt. Whitney 3,3. Ahnliche Zahlen erhielt 
BOUTARIC aus Messungen der Absorption in triiben Medien und schlieBt daraus, 
daB auch in der Atmosphare Teilchen von der GroBenordnung der Wellen
Iangen der sichtbaren Strahlen suspendiert sind. 

Andere von verschiedenen Autoren verwendete empirische Formeln zur 
Darstellung der Abnahme der Durchlassigkeit der Atmosphare mit der Wellen
lange seien hier nur kurz erwahnt. WILSING2 findet eine gute Darstellung 
seiner bolometrischen Beobachtungen durch die oben angeflihrte Formel (65). 

BEMPORAD 3 (1907) verwendete den Ansatz Jz = J pF(z)n, wobei die zweite 
Konstante der Exponent n der Luftmasse F(z) ist. K. ANGSTROM 4 gab eine 
Formel, bei der die zweite, empirisch bestimmte Konstante "die Dichte der 
diffundierenden Schicht" als Faktor der Luftmasse auftritt. In neuerer Zeit hat 
F. LINKE5 (1922) zur Darstellung des mittleren Transmissionskoeffizienten einen 
"Triibungsfaktor" T in die Extinktionsformel eingefiihrt: Jz = JpTli<Z), worin p 
der von der durchlaufenen Luftmasse abhangige mittlere Transmissionskoeffi
zient und T ein als konstant angenommenes Verhaltnis des Gesamttrans
missionskoeffizienten dunsterfiillter Massen zu demjenigen trockener staub
freier Luft bedeutet. 

90. Der EinfluB des Wasserdampfes auf die DurchHissigkeit der Luft 
fUr Strahlung verschiedener WellenHinge. Die nicht selektive Extinktion 
durch Wasserdampf. Bekanntlich verursacht der Wasserdampf der Atmo
sphare eine Reihe Absorptionsbanden, von denen die bedeutendsten 

if> (A. = 1,13 ft) , lJf (A. = 1,47 ft) und .Q (A. = 1,89 ft) 

im infraroten Teile des Spektrums liegen. Abb. 49 zeigt dieselben in der Inten
sitatskurve des Spektrums einer Nernstlampe. Urn den EinfluB des Wasser
dampfes auf die Durchlassigkeit der Atmosphare quantitativ festzustellen und 
seinen wechselnden Gehalt auf die Werte der Transmissionskoeffizienten in 
Rechnung ziehen zu konnen, hat F. E. FOWLE6 eingehende Untersuchungen an
gestellt. 

1 Contribution a I'etude du pouvoir absorbant de l'atmosphere terrestre. Ann. 
de Chimie et de Physique. Neuvieme serie, t. 9, S. 113 (1918); t, 10, S. 5 (1918). 

2 Publik. d. Astroph. Obs. zu Potsdam 25, Nr. 80 (1924). 
3 Rend. della R. Accad. dei Lincei. Cl. di Sc. fis. Mat. e. Nat. serie 5, vol. 16 (1907). 
4 Nova Acta R. Soc. Upsal. Serie 4, vol. 1, Nr. 7 (1907). 
• Beitrage zur Physik der freien Atmosphare 10, S. 91. 
6 Ap J 35, S. 149 (1912); ibid. 37, S. 359 (1913); ibid. 38, S. 392 (1913); ibid. 42, 

S. 394 (1915). 
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Diese Untersuchungen zerfallen in zwei Teile. Zunachst galt es, aus Labo
ratoriumsversuchen eine Beziehung festzustellen zwischen der Absorption inner
halb der Wasserdampfbanden und der von den Strahlen einer Nernstlampe durch
laufenen Wasserdampfmenge. Erstere wurde aus der Energiekurve (Abb. 49) als 
Verhaltnis der Ordina
ten einer bestimmten 
Wellenlange innerhalb 
der Banden if> und 'I' 
der unteren und der ge
strichelten K urve be
stimmt, wobei letztere 
den freihandig gezeich
neten Verlauf ohne Ab
sorptionsbanden dar
stellt. Die Wasserdampf
menge, in Zentimetern 
einer Wassersaule ge
messen, die nach Ver
dampfung in einem zy
lindrischen GefaB die 

Abb.49. Absorptionsbanden des Wasserdampfes im Spektrum 
einer Nernstlampe. (Nach FOWLE . ) 

entsprechende Wasserdampfmenge erzeugen wiirde, wurde nach den iiblichen 
Methoden genau bestimmt. Die so erhaltene Beziehung wiirde eine Beurteilung 
der Wasserdampfmenge auf dem Wege der Lichtstrahlen eines Gestirnes in der 
Atmosphare gestatten, wepn man die Tiefe seiner Energiekurve innerhalb der 
betreffenden Absorptionsbanden messen wiirde. Voraussetzung ware dabei, daB 
der abnehmende Druck auf dem Wege der Strahlen in der Atmosphare keinen 
EinfluB auf die erhaltene Beziehung ausiibt. Eine Vntersuchung von EVA VON 
BAHRI iiber die Durchlassigkeit von Wasserdampf bei verschiedenem Druck 
zeigt, daB dieselbe von dem Totaldruck in hohem Grade abhangig ist, dagegen 
unabhangig von dem Partialdruck. Mit Riicksicht auf dieses Resultat und bei 
Benutzung von HUMPHREYS2 Tafeln der Wasserdampfverteilung in verschiedenen 
Hohen der Atmosphare schlieBt FOWLE, daB eine Beurteilung der Wasserdampf
menge der Atmosphare aus seinen im Laboratorium erhaltenen Kurven mit der 
Genauigkeit von 2 bis 3 % moglich ist. 

AuBer der selektiven Absorption in Banden und Linien iibt aber der Wasser
dampf eine all gem e i n eSc h wac hun g der Strahlung aus, welche die Trans
missionskoeffizienten P;. in Abhangigkeit von der Feuchtigkeit der Luft nicht 
unbedeutend beeinfluBt. Urn auch diesen EinfluB festzustellen und so die Durch
lassigkeit trockner Luft zu erhalten, wendet FOWLE folgende Methode an. Be
zeichnet aaJ. die Durchlassigkeit der trockenen Luft, awl diejenige der Wasser
dampfmenge von 1 cm Wasser auf dem Lichtwege, dann haben wir die Beziehung: 

Pi. = aa.a~., (73) 

wo der Exponent w die wirkliche Wasserdampfmenge, in Zentimetern gemessen, 
bedeutet, oder logarithmisch: 

logp. = logaai. + w log aw i .. (74) 

Aus langjahrigen Beobachtungen auf dem Mt. Wilson wurden aus der Tiefe der 
Absorptionsbanden die Wasserdampfmengen w bestimmt. Dann ergaben die 

1 Uber die Einwirkung des Druckes auf die Absorption ultraroter Strahlung durch 
Gase. Upsala 1908. 

2 Bulletin of the Mount Weather Observatory 4, S. 121 (1911) . 
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Logarithmen der Transmissionskoeffizienten p)., nach den Wasserdampfmengen w 
graphisch aufgetragen, fUr verschiedene Bezirke von A entsprechend der letzten 
Gleichung (74) gerade Linien, deren Neigungstangente den Transmissions
koeffizienten fUr Wasserdampf logaw ). darstellten. Die Kurve b in Abb. 48 stellt 
die Werte aw ). dar und gibt die Moglichkeit einer Umrechnung der DurchHissig
keit aa). trockener in diejenige feuchter Luft, wobei auf die tatsachliche Wasser
dampfmenge w entsprechend der Formel (73) Rucksicht zu nehmen ist. Die 
Werte von logaa). fUr trockene Luft ergaben sich graphisch als die Ordinaten 
der Geraden (74) fUr w = o. Die aal sind in Abb. 48 durch die obere Kurve a 
dargestellt, die -logaal nach dem Argument;. -4.10- 16 in der unteren Ge
raden c. Die Einbuchtung im Gebiete von 0,503 fL bis 0,764 fL in a, sowie die 
entsprechende DberhOhung in c ist wahrscheinlich der selektiven Absorption 
in den permanenten Gasen der Atmosphare zuzuschreiben. Nach ROWLANDS 
"A Preliminary Table of Solar Spectrum Wave-Lengths" sind in dem oben 
genannten Gebiete mehr als 440 Absorptionslinien enthalten, auBer denen, die 
dem Wasserdampf angehoren. Der EinfluB der groBen Wasserdampfbanden ist 
in der Kurve a dadurch eliminiert, daB die benutzten p). aus geglatteten Energie
kurven gebildet sind. Dagegen sind die kleinen Einbuchtungen der Kurve b 
feinen Absorptionslinien des Wasserdampfes zuzuschreiben. 

Folgende Tabelle gibt fur eine Reihe von Wellenlangen die Werte vonaw ). 

und aa)., auBerdem die Intensitat lo). der Sonnenenergiekurve ausserhalb der 
Atmosphare, die mit einem Bolometer· auf dem Mt. Wilson nach Korrektion 
wegen Extinktion erhalten wurde. 

Sonnenenergie in willkiirlichen Einheiten und Transmissions
koe ffi zien ten fiir trock en e Lu ft und Wasserd ampf. 

J.. in fl .. 0.342 0,350 I 0.360 I 0,371 I 0.384 : 0,397 I 0,413 I 0,431 0,452 ~ 
---------------------

10). •.• 102 130 160 198 I 227: 322 437 I 518 681 807 
aa). ... (0,595) 0.626 0.655 I 0.686 0.713 i 0,752 0.783 0,808 0,840 0.863 
aw).· .. 0,920 0.926 0.934 I 0.940 I 0,945 I 0.949 0,953 0.957 0.961 0.964 

----------------------_._-
J.. in fl .. 0.503 0.535 I 0.574 0,6241 0,686 I 0.764 0.864 0.987 1,146 1,302 

I---I---~--10). • 907 1044 1197 1334 1416 1435 1431 1306 1025 775 
aa). ... 0.885 0,898 0.905 0.929 0,959 I 0.979 0,987 0,992 0.996 0.997 
aw).· .. 0,968 0,972 I 0,970 0.975 I~ 0.984 I 0.986 0,987 0,987 0.987 

J.. in fl .. 1,452 1.603 11,738 1,870 I 2.000 2.123 2,242 2,348 --=-
10). •.• 586 

i 435 
i343262I187Ii23--8-8---7-4----=- -

aal· .. 0,998 0.999 0,999 0.999 0.999 I 0.999 0,999 0.999 - -
aw).· •• 0.987 0.987 0,987 0.987 0.986 I 0,985 0.984 0,983 - -

Die aa). beziehen sich auf die Rohe 1730 m uber dem Meeresspiegel (Baro
meterstand 620 mm), die aw ). auf 1 em Wasserdampf. Diese Tabelle diente als 
Grundlage fUr die Berechnung anderer fUr den Mt. Whitney und fUr Washing
ton. Fur praktische Zwecke genugt folgende Tafel, die wir den Smithsonian 
Physical Tables, VIIth Edition, S. 419 entnehmen. 

J.. in fl 0.360 0,384 0,413 0,452 0,503 0,535 0.574 0,624 0,653 0.720 0.986 1.74 
--- ---- --------
aa). 0.660 0,713 0.783 0.840 0,885 0,898 0,905 0,929 0,938 0,970 0,986 0.990 
aw). 0,950 0,960 0,965 0,967 0.977 0.980 0.974 0,978 0,985 0,988 0,990 0,990 

Diese Tafel bezieht sich auf das Meeresniveau. 
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Aus der Tafel fUr Mt. Wilson findet man fUr andere Hohen mit dem 
Barometerstand B und der Wasserdampfmenge wcm den Transmissionskoeffi
zienten p" aus der Formel 

B 

(75) 

Die Bestimmung der Wasserdampfmenge geschieht am besten auf spektro
skopischem Wege, wie oben beschrieben wurde. 1st das nicht moglich, so kann 
man sich auch der F ormel von HANN bedienen: 

h 

= 2 3 10- 22000 W ,ew , (76) 

wo ew der Druck des Wasserdampfes am Beobachtungsorte und h die Hohe des 
Ortes in Metern ist. Doch zeigte FOWLE 1, daB diese Methode wohl im J ahres
mittel mit der spektroskopischen geniigend iibereinstimmende Werte liefert, fiir 
die Einzelwerte aber ganz unsicher ist. 

Die Formel (75) tragt iibrigens der Extinktion durch Staub in keiner Weise 
Rechnung, kann deshalb nur zur Umrechnung von Transmissionskoeffizienten 
von Stationen dienen, die in groBen Hohen liegen (iiber 1000 m), fUr die der 
EinfluB von Staub als verschwindend angesehen werden kann. 

FOWLE machte auch den Versuch, die so gefundenen Transmissionskoeffi
zienten awJ. des Wasserdampfes durch die RAYLEIGHSche Diffusionsformel dar
zustellen in ahnlicher Weise, wie das mit den aaJ. geschehen ist. Die unterste 
Gerade d der Abb. 48 gibt die graphische Darstellung der -lOgawl nach dem 
Argumente A. -4 ,10- 16• Die Abweichungen fUr die kleinen Wellenlangen und auch 
fUr das Depressionsgebiet bei 0,6 ft sind bedeutend, und von einer Besta
tigung der RAYLEIGHSchen Formel fUr atmospharischen Wasserdampf kann 
daher nicht gesprochen werden. FOWLE findet auch, daB die beobachtete 
Schwachung der Strahlen durch Wasserdampf durchweg vie! groBer ist, als 
eine Diffusion durch die Molekiile desselben das erfordern wiirde. Sie ist auch 
groBer als diejenige, welche die entsprechende fliissige Wassermenge bewirken 
wiirde. Er schlieBt daraus, daB die Streuung durch den Wasserdampf durch 
irgendwelche groBere Aggregate, als es die Molekiile sind, ausgeiibt wird. 

Die Methode von FOWLE, die Wasserdampfmenge zu bestimmen, hat 
durch direkte Messungen des Feuchtigkeitsgrades mit Hilfe von Sondenballons 
eine schOne Bekraftigung gefunden. Durch gleichzeitige spektroskopische Beob
achtungen der Sonnenstrahlung und Ausmessung der Tiefe der Absorptions
banden konnte der Vergleich ausgefiihrt werden, und es ergab sich folgende 
Dbereinstimmung fUr drei verschiedene Beobachtungstage im Jahre 1913: 

juii 23. Aug. 3. Aug. 8. 

Spektroskopisehe Werte . . 1,1 7 em 2,06 em 1,39 em 
Ballonwerte ......... 1,07" 2,09" 1,41" 

91. Die Energiebilanz bei der Extinktion der Strahlung in der Atmo
sphare. Die berechneten Wasserdampfmengen gaben die Grundlage fUr die Unter
suchung iiber die Energiebilanz bei der Extinktion der Sonnenstrahlung oder 
fUr die Trennung der einzelnen Beitrage der atmospharischen Extinktion. Es 
werden fUnf solche Ursachen unterschieden: 1. Die allgemeine Streuung durch 
die Molekiile der permanenten Gase der Atmosphare; sie ist in der vorigen 
Ziffer besprochen; 2. die Diffusion durch den Wasserdampf, die wir zuletzt be
handelt haben (awl); 3. die selektive Absorption durch Wasserdampf; 4. die 

1 Ap J 37, S. 369 (1913). 
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selektive Absorption durch die permanent en Gase der Atmosphiire; 5. die Ab
sorption durch feste Partikel oder Staub. 

Abb. 50 zeigt die Energiekurve der Sonne in dem Gebiete der atmo
sphiirischen Absorptionsbanden, deren Bedeutung FOWLE untersucht hat . Fur 
Strahler tieferer Temperatur kiimen Absorptionsbanden im weiteren Infrarot in 
Betracht, fur die Sonnenstrahlung spielen sie keine Rolle wegen des Abfalls 
der Energiekurve in diesem Gebiete. 

Folgende Tabelle gibt die Bezeichnung der Banden sowie ihren Ursprung 
und die mittlere Wellenliinge : 

B 0, 69 f' Sauerstoff, 
a U,72 i' Wasserdampf, 

A 0,76 f' Sauer stoff, 

ear 
0,81 It Wasserdampf, 
0,93 f' 

IJI 
!J 

1,13 f' W asserdampf, 
1,42 f' 
1,89 f' 
2 ,01 f' 
2 ,05 f' 

;:l. :t Die von den Depressionen in 
~ ~ ~_ ~ ~ ~ ~ ~ ~ ~ ~ ~ ~ den Banden gebildeten Flii

~ chen, deren obere Begrenzung 
durch die gestrichelte Kurve 
gebildet ist, sind ein MaS fUr 
den Energieverlust durch Ab
sorption; sie wurden fUr die 
Wasserdampfbanden ausge
messen und nach dem Argu
men t der Wasserdampfmengen 
aufgetragen und graphisch 
ausgeglichen. Diese Fliichen, 
mit der Gesamtfliiche der 
Energiekurve verglichen und 
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Abb. 50. Die Energiekurve der Sonne in dem Gebiete mit Hilfe der am Pyrhelio
der atmospharisehen Absorptionsbanden. (Naeh FOWLE.) meter gleichzeitig bestimmten 
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;;; -;;; -;;; -;;; -;;; I ::.::~ 'd t; ::':: t; ~~ ::.::~ ~~ ::<:t; 'd"t\ :::t::... ..... ..... ::<:~ -=t: 8.2 " '" 8] " '" '" "'" 8.2 Wasserdampfmenge ~.z ".E " " " " S.E " " S" " " " " ~t:: ~s:: ~"C 
_ N_ 

N_ 

S t o ~ E ~ S Il S Il 8:U 8 ~ S Il 0'" 
~ " ... " ... " ... " ... " 

~ > 

I 
c..> ~> I c..> ~> c..> ~> 

I 
c..> f!> c..> ~> c..> 

" " " " " " 
0 ,00 em 

Luft zerstreut . 0,14 7,3 0 ,23 11,9 0,31 16,1 0 ,38 19,7 0,44 22,8 0,55 28,5 
Luft absorbiert 0 ,01 0,5 0,01 0,5 0,01 0,5 0,01 0,5 0,01 0,5 0,02 1,0 
Totalverlust . 0 ,15 8,0 0,24 12,0 0,32 17,0 0,39 20,0 0,45 23,0 0,57 30,0 

0,11 em 
H 20 zerstreut . 0,01 0 , 5 0,01 0,5 0,01 0,5 0,01 0,5 0,02 1,0 0,02 1,2 
H 20 absorbiert 0,08 4,1 0 ,10 5,2 0,11 5,7 0,12 6,2 0,12 6,2 0 ,13 6, 7 
Totalverlust .. 0,24 12,0 0,35 18,0 0,44 23,0 0,52 27,0 0,59 31,0 0,72 37,0 

0,25 em 
H 20 zerstreut . 0,01 0,5 0,02 1,0 0,03 1,6 0,04 2,1 0,04 2,1 0,05 2,7 
H 20 absorbiert 0,10 ),2 0,12 6,2 0,13 6 , 7 0 ,14 7, 3 0,15 7,8 0,16 8,3 
Totalverlust . 0,26 14,0 0,38 20,0 0,48 25 ,0 0,57 30,0 0,64 33 ,0 0,78 40,0 

0,50 em 
H 20 zerstreut . 

· r'02 
1,0 0,04 2,1 0 ,06 3,1 0,07 3,6 0,08 4,1 0,10 5,2 

H 20 absorbiert · 0,12 6,2 0,15 7,8 0 ,16 8, 3 0,17 8,8 0,18 9,4 0,20 10,4 
Totalverlust . · 0,29 15 ,0 0,43 22,0 0 , 54 28,0 0,63 33,0 0,71 37,0 0,87 45,0 



Zif£. 91. Die Energiebilanz bei der Extinktion der Strahlung in der Atmosphare. 207 

Totalenergie der Strahlung in Gr. Kalorien umgewandelt, ergeben den Verlust der 
Strahlung dureh selektive Absorption in den Wasserdampfbanden in Abhangig
keit von der Wasserdampfmenge. Die Ausmessung der yom Sauerstoff her
ruhrenden Banden gibt den Betrag der Sauerstoffabsorption. Wird dieser zu 
dem Betrag der Wasserdampfabsorption addiert, so erhalt man den Gesamt
verlust in der Atmosphare dureh Absorption. 

Auf diese Weise ergab sieh die Mogliehkeit, den prozentuellen Anteil des 
Energieverlustes dureh Absorption fUr versehiedene Wasserdampfmengen und 
versehiedene Luftmassen zu bestimmen. Von den Tabellen, weIche diese Ver
luste darstellen, und die fUr den Mt. Whitney (4420 m), den Mt. Wilson (1730 m) 
und fiir Washington bereehnet sind, solI hier nur die erste vollstandig wieder
gegeben werden. Sie enthalt in der erst en Zeile die Verluste dureh Diffusion, in 
der zweiten diejenigen dureh Absorption bei vollkommen troekener Luft, also 
die Absorption dureh die permanent en Gase der Atmosphare (B, A, WI' w2), 

in der dritten Zeile die Summe der vorhergehenden. Weiter folgen fUr ver
sehiedene Wasserdampfmengen die Verluste dureh Diffusion und Absorption 
in den \Vasserdampfbanden (a, eaT usw.) sowie die Summe dieser vermehrt urn 
den Gesamtverlust in der troekenen Luft. 

Fur die Stationen Mt. Wilson (mittlere Wasserdampfmenge 0,7 em) und 
Washington (fUr den troekensten Tag mit 0,5 em HP) sollen nur zwei Werte 
fUr m = 1 und m = 3 angegeben werden. Die Verluste dureh troekene Luft, 
dureh Wasserdampf und dureh beide zusammen sind: 

Verlust durch track. Luft 

m = 1 8% (0,15 Gr. KaJ.); 
m = 3 20% (0,39 ); 
m = 1 10% (0,19 ); 
m = 3 23% (0,44 ); 

Durch H 20 

9% (0,17 Gr. KaJ.); 
13% (0,25 ); 
10% (0,19 ); 
19% (0,37 ); 

Zusammen 

17% (0,32 Gr. Kal.)} Mt \',"1 
33 % (0,64 .. ) .\ 1 son. 

20°,:(, (0,.)'8 )} 
) Washington. 

42% (0,81 

In der Tabelle fUr Mt. Whitney und Mt. Wilson konnte der Verlust der 
Strahlung dureh Staub vernaehlassigt werden, in derjenigen fUr Washington 
ist sein Beitrag nieht getrennt bestimmt, sondern im Verlust dureh \Vasser
dampf eingesehlossen. Die Verluste dureh Staub bei m = 1 waren an den drei 
Beobaehtungstagen in Washington resp. 3, 5 und 14%. 

Die we it groBere Durehsiehtigkeit der Luft iiber dem Mt. Whitney ist 
wesentlieh dureh den kleinen Betrag von Wasserdampf bedingt. 

Die Tabellen zeigen, daB im Mittel der Verlust der Energie etwa zur Halfte 
dureh Streuung und Absorption in den permanent en Gasen, zur anderen Halfte 
dureh Streuung und Absorption im Wasserdampf bedingt ist. 

Zum SehluB sei noeh eine Untersuehung von B. FESSENKOW und E. PIA
SKOVSKyI erwahnt; diese Arbeit bezieht sieh auf das FORBEssehe Phanomen 
und ist erst dureh FOWLES Absorptionstabellen ermoglieht worden. Aus lang
jahrigen aktinometrisehen Messungen der Sonnenstrahlung am Observatorium 
zu Pawlowsk hat N. KALITIN folgenden Gang des Transmissionskoeffizienten 
mit der durehlaufenen Luftmasse im Sinne des FORBEssehen Phanomens 
gefunden. 

m 2-3 3-4 4-5 5-6 6-7 7-8 8-9 9-10 
P 0,843 0,866 0,878 0,886 0,892 0,897 0,901 0,907 

FESSENKOW zeigt, daB sieh dieser Gang dureh die WILSINGSehe Formel (65) fur p 
als Funktion zweier Konstanten [logp;. = ), ~ b] naeh Integration uber den wirk-

1 RAJ 2, Heft 3, S, 37 (1925), 
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samen Spektralbereich und bei Berucksichtigung der Absorption in den Wasser
dampfbanden gut darstellen liiJ3t. Fur den visuellen Bereich zeigt sich im 
Einklang mit fruheren Arbeiten p konstant. 

h) Die Theorie der Diffusion und Absorption des Lichtes in 
Gasen und ihre Anwendung auf die Atmospharen 

der Planeten. 
92. KINGS Theorie. Definitionen und Grundlagen. Die Theorie der Diffusion 

des Lichtes durch Partikel, deren Dimensionen klein sind im Vergleich zur Wellen
liinge des auffallenden Lichtes, ist zuerst von Lord RAYLEIGH! entwickelt worden. 
Seine Formel der Diffusion ist sowohl auf die Molekiile eines Gases als auch auf ge
nugend kleine feste Partikel anwendbar und bietet daher die Grundlage fUr die 
Behandlung des Diffusionsproblems in der Atmosphare der Erde und der an
deren Planeten. Eine sehr elegante Anwendung derselben auf die Helligkeits
verteilung am Himmel in verschiedenen Abstanden von der Sonne hat L. V. KING 2 

gegeben; die Grundlagen fUr die Behandlung dieser schwierigen und fUr die 
Physik der Atmosphare so wichtigen Aufgabe sind schon fruher von SCHUSTER3 

gegeben worden. KINGS Analyse ist auch fUr die Theorie der Extinktion des 
Lichts von groJ3er Bedeutung, da sie den Nachweis erbringt, daJ3 diese im 
wesentlichen auf die Diffusion beim Durchgang des Lichts durch die Atmo
sphare zuruckzufUhren ist und nur in geringem MaJ3e auf Absorption. Es ge
lang KING, aus den beobachteten Extinktionskoeffizienten der Sonnenstrahlung 
fUr verschiedene Wellenlangen die Helligkeit des Himmelsgrundes theoretisch 
abzuleiten und eine genugende Dbereinstimmung mit den Beobachtungen der 
Helligkeitsverteilung am klaren Himmel zu erreichen. Die KINGschen Ent
wicklungen lassen auch eine Ausdehnung auf das Problem der Helligkeit 
eines von einer Atmosphare umgebenen Planeten zu, das hier vom Ver
fasser behandelt wird, ja sie k6nnen fUr die Entscheidung uber die Natur 
der lichtreflektierenden Oberflachen solcher Planet en von entscheidender 
Bedeutung werden. Sie sollen deshalb in solchem Umfange dargestellt 
werden, als es diese Anwendung auf die genannten astronomischen Probleme 
erfordert. 

Wir bezeichnen die Intensitat der parallel einfallenden Strahlen durch E, 
diejenige der diffusen Strahlung durch], wobei ](r, IX) diese Intensitat im Ab
stande r und bei der Richtung iX zur Richtung der einfallenden Strahlen be
deuten solI. Es sei das Elementarvolumen, auf welches die Strahlung E ein
fallt und welches die Strahlung nach allen Richtungen zerstreut, gleich dv. Dann 
ist die einfallende Strahlungsmenge E dv, die in der Richtung iX zerstreute in 
unmittelbarer Nahe von dv ist ] (0, IX) dv, im Abstande r dagegen ] (r, IX) dv, so 
daJ3 die von d v in den raumlichen Winkel d w ausgestrahlte diffuse Strahlungs
menge wird: ](r,iX)dvdw. 

Die RAYLEIGHSche Formel der Diffusion gibt eine Beziehung zwischen 
einfallender und diffuser Strahlung 

] (0, IX) = f-l (iX)E, (1 ) 

1 Phil Mag Series 4, vol. 41, S. 107,274, 447 (1871); Series 5, vol. 12, S. 81 (1881); 
Series 5, vol. 47, S. 375 (1899). 

2 On the Scattering and Absorption of Light in Gaseous Media, etc. Phil Trans 
Series A, vol. 212 (1913). 

3 Ap J 21, S. 1 (1905). 
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wo der Diffusionskoeffizien t fJ (IX) eine Funktion des Winkels IX und der Dichte (!, 

also der Anzahl N der Molekiile in der Volumeinheit ist und auBerdem von dem 
Brechungsexponenten n des Gases und der Wellenlange A. des Lichtes abhangt: 

(2) 

Diese wichtige Formel ist auBerdem von KELVINl und von SCHUSTER2, von 
letzterem aus allgemeinen Betrachtungen ohne eine spezielle Annahme liber 
die N atur der Partikel, abgeleitet worden. 

Da sowohl n - 1 als auch N der Dichte des Gases proportional sind, so 
ist es auch fJ(()('). Wir haben daher die Beziehung 

N 
N~ 

e 
Qo' 

wo der Index 0 einem bestimmten Zustande des Gases entspricht. 

(3) 

Diese Zerstreuung des Lichtes schwacht die das Gas durchdringenden 
Strahlen, ohne daB ein Verlust der gesamten Strahlungsenergie stattfindet, und 
auch ohne eine Verwandlung derselben in Warme. Man kann aber auch dem 
Vorgange der Absorption des Lichtes, der die Diffusion immer begleitet und sich 
im Auftreten von dunklen Absorptionslinien im Spektrum offenbart, Rechnung 
tragen, indem man fUr den Verlust dE der Strahlung auf dem kleinen Wege dr 
die libliche Absorptionsgleichung ansetzt: 

dE=-1IEdr, (4) 
wo auch 11 der Zahl der Molekiile in der Volumeinheit, d. h. der Dichte (! pro
portional ist, so daB die Gleichung besteht: 

v e 
1'0 eo 

Wir wollen mit KING unter dem Koeffizienten 11 die Absorptionswirkung sowohl 
der Gasmolekiile als auch anderer in der Atmosphare suspendierter fester Par
tikel verstehen, die ebenfalls, nur in anderem Verhaltnisse als die ersteren, so
wohl eine Diffusionswirkung nach der Formel (2) als eine Absorption hervor
mfen und dadurch zur Erwarmung der Atmosphare beitragen. 

93. Die allgemeine Integralgleichung der Diffusion. Wir denken uns eine 
begrenzte Gasmasse, in der jedes Volumelement nicht nur durch die direkte 
Strahlung, deren Intensitat auBerhalb der Gasmasse E ist, sondern auch durch 
alle anderen Elemente beleuchtet wird, welche ihm diffuse Strahlen zusenden. 
Wir haben ein ahnliches Problem bei der Ableitung unserer und der FEssEN
Kowschen Formeln fUr diffuse Reflexion behandelt, dort uns aber auf die Dif
fusion zweiter Ordnung beschrankt. Wir haben angenommen, daB die anderen 
Elemente des Gases, die zur Beleuchtung von dv beitragen, selbst nur direkte 
Beleuchtung erhalten. Hier solI das Problem der Selbstbeleuchtung der 
Gaselemente durcheinander in aller Strenge behandelt werden, d. h. ohne die 
obengenannte Einschrankung. Nur wird in den Gliedern h6herer Ordnung mit 
einer gleichmaBigen Diffusion in allen Richtungen gerechnet werden. Es wird 
ein mittlerer Diffusionskoeffizient Ii eingefUhrt durch die Gleichung 

Ii = 41,J fJ(IX) dw, 

1 Baltimore Lectures. S. 311 (1904). 
2 Theory of Optics. 2nd. Ed. S. 315 (1909). 

Handbuch der Astrophysik. II. 14 
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wo das Integral tiber die ganze Kugel oder den Winkel 4'll zu erstrecken ist: 

(5) 

Den Normalbedingungen des Druckes und der Temperatur entspricht dann der 
Diffusionskoeffizien t 

2 ,n2 (n~ - 1)2 

fJo = 3 ~iY-' (6) 

Wir fUhren noch die Bezeichnungen ein 

(iv' 4'll fl = k und 4'll flo = ko' (7) 

Abb. 51. Die Streuung der 
Sonnenstrahlung in der 

Atmosphare. 

Betrachten wir die Strahlung, die vom Volumelement dv 
im raumlichen Winkel d w unter dem Winkel ~ ausgeht, 
im Abstande r und im Abstande r + dr (Abb. 51). Da
zwischen liegt das Elementarvolumen dv' = r2 dw dr. 
Die von dv herriihrende Strahlung erfahrt innerhalb dv' 
zweierlei Schwa chung (Abb. 51): 

o J( )d d d ](r,lX)dvr2dwdr+ 4 _ ](r,lX)dvr2dwdr 
- or r, ~ V w r = v r2 'll p r2 , 

wo das erste Glied der Energieverlust durch Absorption, das zweite derjenige 
durch Diffusion im Volumen r2dwdr ist. Hieraus folgt 

o 
-iJrJ(r,~)=(v+k)J(r,~), (8) 

und wenn man die Bezeichnung einfUhrt 

und integriert 

zerstreut wird; 

K=v+k 
r 

- fK dr 

J(r,~) = J(O,~) e 0 

, . ,.% , 
Y 

(9) 

(10) 

2. der von allen anderen Volumelementen dv', mit den Koordinaten x' und 
dem Abstande r' von dv, zugesandten Strahlung, deren Intensitat ist 

Von dieser wird der An teil 

] (x', r', IX') dv' 
---r'2--

("-"') ](x',r',IX')dv'd v d 
prr r'2 w 
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in den raumlichen Winkel dO) zerstreut. Dieser Anteil ist iiber alIe Elemente dv' 
zu summIeren. Das ergibt 

J"" (;:;') ] (x', r', a') d v' dO) dv ~-
y'2 ' 

2: 

wo I das Gesamtvolumen der Gasmasse bedeutet. 
N ach der Definition ist die Summe der Beitrage 1. und 2. gleich J (x, 0, x) d w, 

der Strahlung in nachster Nahe von dv im raumlichen Winkel dw unter dem 
Winkel x zur Richtung der Sonnenstrahlen. Wir haben daher die Integral-

- J K dr' 
gleichung f, r' 

~, ] (X', 0, a') eO, 
J(X,O,X)=,u(IX)E(X)+~, ,u(rr) ---y;z----dv, (11) 

wenn wir J(x', 1", IX') durch J(x', 0, IX') nach (10) bestimmen. 
Sobald J(x, 0, IX) als Funktion von x bekannt ist, was durch Auflosung 

der Integralgleichung (11) erreicht wird, ergibt sich die nach einem Punkte P 
der Atmosphare im raumlichen Winkel w zerstreute Strahlung aus der Formel 

fro -{Kdr 

Tw = w J (x, 0, x) e 0 dr, ( 12) 
o 

wo PO = r; die Funktion unter dem Integralzeichen ist fUr ein gegebenes x von 
l' und IX abhangig und bedeutet die Intensitat der Punkte 0 in der Richtung IX; 
das Integral, bis l' = 1'0 = PQ erstreckt, gibt also die Gesamtintensitat in der 
Richtung PQ und Tw die Strahlung in dieser Richtung, die im raumlichen 
Winkel w enthalten ist. Es ist das also nichts anderes als die von einem be
stimmten Ausschnitt des Himmelsgrundes, der den raumlichen Winkel 0) um
faBt, senkrecht auf die Flacheneinheit im Punkte P einfallende Lichtmenge. 

In der Gleichung (11) setzen wir nun den konstanten mittleren Diffusions-
koeffizienten ein, also statt,u (x) und f/.(r--:;") den Wert Ii aus Gleichung (5). AuBer
dem ersetzen wir d v' durch 1"2 d w' dr', dann erhalten wir 

f [Kdr' 

J(x}=liE(x)+1i J(x')e 0 do/dr'. (13) 
E 

Zieht man nun in Betracht, daB !: = kk = ~ = -K~ = ~, wo der Index Odie 
f1.0 0 )Jo 0 eo 

Werte der Konstanten bei N ormalbedingungen an der Erdoberflache kennzeichnet, 
so kann man die wirkliche Atmosphare, deren Dichte wir in parallelen Schichten 
bis zum Werte ° bei x = 00 abnehmend uns denken mussen, durch eine homogene 
von der Dichte eo ersetzen. Diese Dichte entspricht derjenigen an der Erdober
flache bei bestimmten Normalbedingungen. Die Hohe einer solchen Atmosphare 
ist durch die Gleichung gegeben 

H = J'I! dx. 
. eo 
o 

(14) 

Statt der Variablen l' und x durfen wir neue Variable durch die Transforma-
tionsgleichungen • x 

R =J~dr X = j'~dX (15) 
eo • eo 

o 0 

14* 
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einfiihren und fUr die Funktion ](x) den Wert 

](X) = flo ](x). 
fl 

Die Gleichung (13) kann dann durch folgende ersetzt werden: 

(16) 

](X) = fioE(X) + fioJ ](X')e - K • R ' dR' do/, (17) 
:E 

die sich auf die homogene Atmosphare bezieht, welche die Eigenschaften der 
untersten Schicht der wirklichen Atmosphare besitzt und dieser in ihrer optischen 
Wirkung gleichkommt. Die Bedeutung von R' und X' ersieht man aus Abb. 53. 
Die Transformation ist von dem Gesetz der Dichteabnahme unabhangig. 

Die Gleichung (12) wird durch dieselbe Transformation zu folgender: 

" I 
I 
I 
I 

Ifl 
I 
I 
I 

* 

I , 
I 
I 

!~' dv~ ___ __ k,dV 

t t 

R. 

Tw = wI ](X)e-K.RdR , 

wo Ro =Ir~dr. 
flo 

o 

o 

( 18) 

Abb. 53. Die Streuung der Sonnen
strahlung in der reduzierten homo· 

genen Atmosphare. 

Das Integral in der Gleichung (17) ist jetzt 
tiber aIle Volumelemente einer homogenen Atmo
sphare, die sich als pianparallele Schicht gleicher 

Dichte eo ins Unendliche erstreckt, zu bilden. Die Integrationsgrenzen nach X 
sind X = 0 und X = H. 

In zylindrischen Koordinaten W, '1/1') ist der Ausdruck ftir dw' (Abb. 53): 
, , dv' dX'I;'dl;'d1p' 

dR dw = R'2 = 1;'2 + (X'- X)2' 

wo '1/1' das Azimut des Elements dv' in bezug auf eine feste Richtung ist. Das 
Integral in (17) nimmt jetzt die Form an: 

2,. H 00 

Idlll'I·](x')dX'Ie - K.[I:"+(X' - X)'l~ I;'dl;' 
-r _ $.'2 + (X'- X)2' 

o 0 0 

Bezeichnet man 

so daB 
KO[~'2 + (X'- X)2]t = u, 

~'dl;' du 
~~'2C--+--'C-( x-=-=---, _ X)2 U ' 

so wird das letzte Integral gleich 
00 /e- ud: = -li(e-K.(X' - X), 

K.(X'-X) 

wo li das Symbol fUr den Integrallogarithmus ist. Da die untere Grenze desselben 
positiv sein muB, so ist fUr die Punkte unterhalb des Punktes X, fUr weIche 
X' - X < 0, die Integration getrennt vorzunehmen. Wir erhalten dann aus (17): 

](X) = iioE(X) -

-2"p, /J~(X') Ii ,-K,(X - X'l dX' + j](X') Ii , - K'(X'-XldX'l. 
(19) 

wo fUr Punkte der Erdoberflache (X = 0) das erste Integral verschwindet. 
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Wir haben noch in der letzten Gleichung die Intensitat der direkten Be
strahlung E(X) durch die Intensitat 5 der Sonnenstrahlung auBerhalb der 
Atmosphare auszudriicken. Eine Betrachtung, wie diejenige, die zur Gleichung (10) 
fuhrt, angewandt auf die Intensitat E (X) und E (X + dX), ergibt auch hier 
das Exponentialgesetz 

E(X) = SeKo(X-H)sec!;, (20) 

wo (H -X) sec' die WegHi.nge in der homogenen Atmosphare ist. 5 ist die 
Intensitat der Sonnenstrahlung auBerhalb der Atmosphare fur eine gegebene 
Wellenlange und ,die Zenitdistanz der Sonne. 

Dber die genaherte Auflosung der Integralgleichung (19). 
Die Gleichung (19) ist vom FREDHoLMschen Typus der Integralgleichungen 

X 2 

u(x) = f(x) + J u(~)K(x,~)d~, (a) 

X, 

welche nur fUr bestimmte Werte des Kerns K(x,~) eine bequeme numerische 
Ausrechnung gestattet. KING schlagt ein approximatives Verfahren ein, das 
wir hier wegen seiner Eleganz und Brauchbarkeit fUr das Diffusionsproblem 
mitteilen wollen. 

Liegt die Funktion f(x) fUr alle Werte von x zwischen Xl und x2 in den 
Grenzen zwischen A und a (A> a), dann liegt in erster Annaherung 

X 2 .x2 

u(x) zwischen den Grenzwerten A + A J K(x, ~)d~ und a + aJ K(x, ~)d~, 
Xl Xl 

vorausgesetzt, daB K (x,~) uberall positiv ist. Wir bezeichnen 
X, 

tp(x) = r K(x, ~)d~, (b) 
X, 

dann ist, wenn, fUr alle Werte von x, tp(x) zwischen den Grenzen B und b(B > b) 
liegt, a + ab < u(x) < A + AB und in zweiter Annaherung 

a + (a + ab)b < u(x) < A + (A + AB)B 
oder 

a(1 +b+b2)<u(x)<A(1 +B+B2). 

Wiederholt man diesen ProzeB belie big oft, so folgt 

a (1 + b + b2 + b3 + ... ) < u (x) < A (1 + B + B2 + B3 + ... ) ; 
wenn I B [ < 1 , so sind beide Reihen konvergent und 

a A 
Cl<U(X)<c2' wo cl=l_b und C2=1_B' (c) 

Setzt man dieses in (a) ein, so erhalt man fUr u(x) die Grenzen 

ul(x) = f(x) + C]tp(x) und u2(x) = f(x) + C2tp(X) , (d) 

WO U l (x) und U 2 (x) die extremen Losungen der Integralgleichung genannt 
werden kOnnen. 

Wenn IX den mittleren Wert der Funktion f (x) zwischen Xl und x2 be
deutet, d. h. 

X 2 

IX = __ 1 -Jf(x)dx, 
X 2 - Xl 

X, 

(e) 
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und f3 den mittleren Wert von q;(x) zwischen denselben Grenzen, so daB 

(f) 

so kann man, wenn man 1 ~ {J durch e bezeichnet, U (x) = I(x) + e q; (x) die mittlere 

Losung der Gleichung (a) nennen. Es ist klar, daB, wenn der Wert von u(x) 
sich wenig von ! [u1 (x) + u 2 (x)], dem Mittelwerte der extremen Losungen, 
unterscheidet, derselbe als einegute Approxima:.tion fUr die strenge Losung 
der Integralgleichung gelten kann. Wir wollen im folgenden diesen Wert 
u(x) anwenden, denn die obige Bedingung ist nach KINGS Ausrechnungen 
fUr die irdische Atmosphare erfUllt. 

94. Einige Satze aus der Theorie des Integrallogarithmus und abgeleiteter 
Funktionen. Es ist 

00 
f'e- U 

li(e- X) = - J u du ; 

" 
e- Z 

Dxli(e- X) = --, 
x 

und hieraus folgt umgekehrt durch partielle Integration: 

s f -",x 1 
li(e-"'X) dx = xli(e-"'X) + e CJ( - • 

o 

(A) 

(B) 

(C) 

FUr reelle Werte von x, die in den Grenzen -17 < x:::; 17 liegen, konnen die Reihen: 

• x 1 1 x2 1 x 3 
l~ (e ) = r + -lnx'" + x + - - + - - --l- •. , (D) 4 2 2! 3 3!' , 

. -x 1 1 x2 1 x3 

It(e ) = r + {lnx'" - x + 2 2! - 3 3T + ... , (E) 

wo r die EULERsche Konstante = 0,577215665 ist, angewendet werden. 
Wir bezeichnen durch I(x) die Funktion 

I(x) = e- X + xli(e- X). (F) 

Nach EinfUhrung der Integrationsvariablen q; durch die Gleichungen 

u = xsecq;. 

00 

du = x sin tp d 
cos2 tp q; 

erhalt man aus dem Integral fe~: du 

" 
00 ",/2 

fe- u 1 f US du = X e-xsec'P sinq;dq;; 
s 0 

",/2 00 f f e-u 
e-xsec'Psinq;dq; = x US du = e- x + x li(e- X) = I(x). 

o " 
Hieraus: 

1(0) = 1. 

(G) 

(H) 



Ziff.94. EinigeSll.tzeausderTheoriedes Integrallogarithmus undabgeleiteter Funktionen. 215 

Aus der Gleichung (B) folgt: 

(ax) d[li(e-a:lJ)] = e-a:IJ d(ax) , 

c c 

Id[li(e-az)]ax = le-aZa(ax) = _e-ac; 
00 00 

durch partielle Integration erhaIt man hieraus: 

c I e -G' t(ae) 
li(e-az)dx = ----a + di(e-ac) = -a-; 

00 

c c c C tI 

Jt(u)au = Je-udu + I uli(e-U)du = (1 - e- C) + luau le~'" ax 
o 0 0 0 00 

c 

c 

= 1 - e-C + ~e2li(e-C) -~J'ue-uau = 1 - e-c+~e2li(e-C) 
222 

o 

jt(u)au = ~ [(1- e- C) +ct(c)]. 
o 

c c c 

jt(ax)e-bzdx = Ie-Z(atb)ax + a I xe-bZli(e-az)ax = a: b (1 - e-c(atb» 
o 0 0 

c c 

+ a{[ - ~ e-bZxli(e- az)] + ~ je- bZ Dz[xli(e-az)]dX} 
o 0 

c 
= _1_ (1 _ e-c(atb» _ ae e-bcli(e- ac) + ~J'e-bzli(e-az)dx 

a + b b b 
. 0 

c 

+ ~ (e-Z(atb) dx = _1_ (1 _ e-c(a+b» _ ae e-bcli(e-ac) 
b. a+b b 

o 

00 00 

a le-",(ot 6) a (e-",(ot 6) 1 
+b2 -x-dx - b2. -x-dx = b [1 - e-bct(ac)] 

o c 

00 

a le-",(a+6) - e- U a { } 
+ ba- x dx + ba 1 i [e- C (atb)] - e- bc Ii (e- ac) . 

o 
Da 

00 !e-IXZ_e-Pz {J 
----ax = In-, x IX 

o 

(I) 

(J) 
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so haben wir endlich: 
C 

fe-bZ j(ax) dx = i [1 - e- be j(ac)] 
o 

+ ~[ln a _ e-beli(e-ac) + li(e-<a+b)C)] 
b2 (a + b) (K) 
1 

= b [1 - e- bc j(ac)] 

+ ~ [li(e-<a+b)C) _ e-bCli(e-ac) + In (ac) ]. 
b2 (a + b)c 

95. Anwendung auf die Integralgleichung der Diffusion (19). Wir setzen 
im ersten Gliede der Gleichung (19) die Abhangigkeit der Diffusion vom Phasen
winkel IX, die wir durch Einfiihrung des Koeffizienten lio statt flo (IX) aus~ 
geschaltet hatten, wieder ein, weil dadurch die Auflosung der Integralgleichung 
nicht erschwert wird, und wir dem RAYLEIGHSchen Gesetze dadurch im Haupt
gliede gerecht werden. Wir erhalten dann aus (19) und (20) nach Division 
durch Sflo(IX): 

X H 

- 2n1io {fl(X') li (e-Ko(X-X'»dX' + fleX') (li e- Ko(X'-X» dX'}. (21) 
SPo(lX) 

o x 

Die gesuchte Funktion u ist dann 

und 

u(X) = JlJil 
S,Uo(lX) 

X H 

tp(X) = - 2:rlflo Uli (e-Ko(X -x'» dX' + fli (e-Ko(X'-X» dX'] . 
o x 

Nun ist nach (F) und (C) 

x 

- Ko fli(e-Ko(X-X'»dX'= 1 - j(KoX) , 
o 

H 

- Ko fli(e-Ko(X'-X»dX'= 1 - j[Ko(H - X)] 
x 

und daher 

tp(X) = ~ ~o {2 - j(Ko X) - j[Ko(H - X)]}. 

Der Maximalwert von tp (X) ist bei X = ~ 

B={1-j(~C)}E; 
der Minimalwert bei X = 0 und X = H 

1 { c b = 2 1-j(C)}c' 

(22) 

(23) 

(24) 
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wo gesetzt ist 

nun ist 

und wir bezeichnen (25) 

dann ist 
C=c+y. 

Die Funktion t(x) der Gleichung (a) ist e-Ko(H-X)sec!; und daher nach (e) 

H KoH sec~ 
1 f· COS i"" 1 - e -C sec .; 

IX= H. e-Ko(H-X)Sec::;dX=H~o je-YdY·=-csec/;-· (26) 

o 0 

Fiihrt man die Bezeichnung ein: 

G(x) = 1 -xe- x
, (27) 

so wird 
IX = G(C sec~) . (27') 

Weiter findet man fUr den Mittelwert der Funktion cp (X) nach (f): 

p ~ ~ 1';~ [/:1 -/IK,X)}dX 

+ [{1 - j[Ko(H - X)J}dxl = b ~[/[1 -t(tt)]dul· 

Mit Hilfe der Gleichung (J) und (27) erhalten wir dann leicht: 

fJ = ~ {1- ±t(C) - ±G(C)}. (28) 

Endlich finden wir 
IX G (C sec/;l 

I'; = -- = -----'----'-----

1 - fl ~ + ± ~ {ftC) + G(C)} , 

a e- C sec ~ 
I'; - -- - ----cc-------;:--

I-1-b- J'..+~{f(C)+1}~' 
C 2 C 

(29) 

A 1 
1';9=--= . 
" 1-B J'..+f(~C)~-

C 2 / C 

Die angenaherte Lasung der Gleichung (19) hat somit die Form 

J(X) = e-Ko(H-X) sec';- + I';cp(X) , 
flo (IX) 5 

(30) 

wo cp (X) durch (23) bestimmt ist und fiir I'; die mittlere Lasung (29) einzusetzen 
ist, die immer zwischen den extremen Lasungen El und E2 liegt. 

Die Strahlung nach einem Punkte der Erdoberflache in der Richtung cp 
zur Lotlinie ist dann: 

Ro 

Tw = w J ](X)e-KoRdR. (31) 
o 
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Da nun R = X secrp, Ro = H secrp, so wird 
H 

T(<p, i;) = secrpi ](X) e- KoX sec'!'dX. 
o 

(32) 

Fur die Strahlung nach auJ3en oder nach einem Punkte X = H an der Grenze 
der Atmosphare wird dagegen 

H 

R(rp, i;) = secrp I ](X) e-Ko(H-X)secrpdX. (3) 
o 

Setzt man ](X) aus (0) ein, so folgt fUr T((p, C): 

T(rp,i;) I H H l 
= flo (IX) 5 secrp e-KoHsec:;je-KOX(Secrp-seCi;) dX + sf e- KoX secrprp (X) dX . (4) 

Das erste Glied nimmt die Form an: 
H 

e·- KoH seci;Ie- KoX(sec,1' -sec';-) dX = e -KoH sec I.; (1 _ e- KoH(sec ,!,-sec /;)) 
Ko(seer - see ') 

o 

und 
=e-csec;G[(secrp-seci;)Cl~o' wenn rp>i;, 

wenn 

Das zweite Glied transformieren wir mit Hilfe der Gleichung (K). Wir haben 
zunachst nach Einsetzen von rp(X) aus (23), Integration und EinfUhrung der 
Variablen KoX = u: 

H H 

Ie- Kox sec'1Jrp(X) dX = ~ ~-Ie-Koxsec'P[2 -/(KoX) -/{Ko(H - X)}]dX 
o 0 

= ~ ...!... ~ [~(1 - e- C secrp) _ ICe -u secrp I (u) du _ e- C sec'PJ~eu sec'P I(u) dU]. 
2 Ko C seer ' 

o 0 

die beiden Integrale ersetzen wir nach der Hilfsgieichung (K) und erhalten: 

= - --- -- --[(1- e-Csec'P) (1 -/(C)}] - -- In----11 C{ 1 1 [ C 
2 Ko C seer see2 r C (1 + seer) 

1 
- e-csec'Pli~e-C) + li(e-(1+sec'P)C)j 

_ e -C sec,!, [In C _ eC sec,!, Ii (e - C) + Ii (e-(I-secrp) C)]} 
see2 r C(1 - seer) 

- ~~...!..._1_ ifJ(C 
- 2 C Ko seer ' rp), 

wo 
ifJ(C, rp) = (1 - e-Csecrp)(1 -/(C)) 

+ cosrp{[li(e- C) - InC - li(e- C(1+sec'rl) + InC (1 + secrp)] 
+ e-Csec'!'[li(e-c) -In(C) -li(e- C(I-sec'1'») + InC(1 - secrp)J} (35) 

= (1 - e-Csecq) (1 -/(C)) + cosrp{B(C) - B[C(1 + secrp)] 
+ e-Csec(P [B (C) - B [ - C (secrp - 1)J), 
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nachdem noch folgende Bezeichnung eingefiihrt ist: 

B(x) = li (e~X) - lnx, } 

B( -x) = li (eX) - lnx. 

219 

(36) 

Die Reihenentwicklung fUr diese Funktion B ist auf Grund der Reihen (D) und 
(E) folgende: 

B (x) = l' - x + ~ ;; - t ;~ + ... , l (37) 

1 x2 1 x3 

B( -x) = l' + x + "22T + "3- 3T + .... 

Fur rp = ° erhalt man: 

ifJ(C,O) = (1 - e- C) (1 - /(C)) + B(C) - B(2C) + e~u (B(C) - 1'). (38) 

Fur rp = ~ wird 
2 

ifJ (C, ~) = 1 - t (C) . 

Wir haben somit folgende endgultigen Ausdrucke fur die Intensitat der Himmels
strahlung aus der Zenitdistanz rp bei einer Zenitdistanz der Sonne ,: 

bei !; > '1': 

T(rp,') = fl~:)S{Csecrpe~csec'PG[c(sec'-secrp)]+ ~ ~eifJ(C,rp)}, 
bei 'I' > !;; (40) 

T(rp, ') = fl~:) S {C secrp e-CsecC G [C(secrp - sec')] + ~ -t e ifJ(C, rp)}. 

Die Berechnung des Koeffizienten ~ilX) S gestaltet sich auf Grund der Glei
o 

chungen (2), (6) und (7) folgenderrnaBen: 

!lo((),) = ! (1 + cos2c:x),uo = ! (1 + COS2(),)~:, 

5 t!.0(1X) = ~ l (1 + cos2c:x) ~. 
Ko 4"" 4 C 1 

(41) 

Die Berechnung des ersten Gliedes der Formel (40) ist von KING durch Tabellen 
der Funktion G erleichtert worden; fur das zweite Glied sind vom Verfasser 
Tabellen der Funktion tP(C, rp) nach Formel (35) berechnet worden, die zu
sammen mit anderen Tabellen zur Theorie der Beleuchtung der Planetenatmo
spharen noch erwahnt werden. 

Fur die Helligkeit des Zenits ergibt sich aus (40) 

T(O, ') = fl~:) S {C e~c G [C(sece - 1)] + ~ ~ e tP(C, OJ}, (42) 

wo ([J(C,O) durch (38) bestimmt ist. 
Fur die Helligkeit im Horizonte (rp = n12) finden wir 

TG, ,) = floi~ 5 {e~csec~ + ~ -E e ([J (C, ~)}, (43) 

wo ([J(C, n12) durch (39) bestimmt ist. 
Es ist leicht, aus (40) und (42) einzusehen, daB bei kleinen Werten von C 

die angenaherte Beziehung besteht 

flo(lX) 1 + COS2 1X 
T(rp, ') = -(r) secrp T(O, C) = + 21; secrp T(O, C}. (44) flo s 1 cos 
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Diese Formel ist genugend genau fUr die Berechnung der Totalintensitat der 
diffusen Himmelsstrahlung auf die horizontale Flache. Bezeichnet man dieselbe 
durch H(C), so ist 

H(C) = jT(cp,C)coscpdw, 

wo das Integral uber die Halbkugel zu erstrecken ist. Da dw = sincp dcp d1jJ, 
so ist 

2:t 1</2 

H (C) =-} d'lf' j T(cp, C) coscp sincp dcp. (45) 
o 0 

Vnter Benutzung der Beziehung (44) erhalt man: 
2:t ,,/2 

T (O~) /. r . 8 n 
H (C) = 1 + ~OS2~ •. d1jJ. (1 + cos2 .x) smcp dcp = "3 1 + COS2~ T(O, C) , 

o 0 

und fUr die Gesamtstrahlung aller Wellenlangen 
00 

r 8n 1 r H(C) dl = ----. T(O C) dl. 
. 3 1 + cos2 , • ' 

(46) 
o 0 

Sind Tafeln fur die Zenithelligkeit T(O, C) nach (42) berechnet, so kann die Be
leuchtung der horizontalen Flache aus den Transmissionskoeffizienten nach (46) 
einfach bestimmt werden. Der Fehler, der durch die Benutzung der Formel (44) 
auch fUr kleine Hohen entsteht, ist wegen des geringen Beitrages der Strahlung 
aus denselben unerheblich. 

96. Die Anwendung der Theorie auf die Erdatmosphare. Auf Grund 
dieser Entwicklungen kann sowohl die Lichtverteilung am klaren Himmel als 
auch die Beleuchtung der horizontalen Flache aus den bekannten Transmissions
koeffizienten der Atmosphare berechnet werden. KING hat aus den auf 
Mt. Wilson, Mt. Whitney und in Washington bestimmten Werten dieser GroBen 
fiir verschiedene Wellenlangen die erstgenannten Elemente bestimmt und mit 
den Beobachtungen verglichen. Dber die Resultate dieser groBen Arbeit ist an 
anderer Stelle berichtet worden (vgl. S.204). Besonderes Interesse beansprucht 
die Bestimmung der Luftdichte oder der Anzahl der Molekiile pro Kubikzenti
meter, die sich bei dieser Analyse ergab. Sie beruht auf folgenden Beziehungen. 

Die Intensitat der durchgelassenen Sonnenstrahlung ist fiir die Hohe x uber 
dem Meeresniveau 

E(X) = Se-K.(H-Xlsec/;, (47) 
wo 

Ko = 'Vo + ko; 

sie folgt dem Exponentialgesetz, unabhangig von der Vrsache der Schwachung 
der Strahlung (Absorption oder Diffusion, die im Koeffizi~nten K zusammen
gefaBt sind). H ist hier die Hohe der "homogenen" Atnosphare, X die "redu
zierte Hohe": 

also 

x 

X = f!!... dx eo 
o 

und 

00 

00 

H =j!!...dX, eo 
o 

H-x=f!!...dx, eo 
x 
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so daB 
00 

f~dX 
H-X eo B " H 00 B' 0 

f~dX 
eo 

0 

wo B und Bo den atmospharischen Druck bedeuten. 
Fiihrt man die Bezeichnung ein: 

B B 
C>; = KoH -B = C B-, 

. 0 0 

so ist 

Da aber 
C - (v + k)H - 32 n3 (nu-= 1)2;.~~H + v H 

- 0 0 - 3 No 0 

so ist 

C = fl)..-4 + r, 
Die Gleichung 

wo 
32 Jl3(no _ 1)2 H 

fl = 3 ·-~N-=----

(48) 

(49) 

(50) 

verlangt, daB die auf Meeresniveau reduzierten Werte C>; fUr verschiedene 
Wellenlangen, als Ordinaten gegeniiber den Abszissenwerten )..-4 aufgetragen, 
auf einer Geraden mit der Neigungstangente fl liegen. Aus dem Werte fl 
kann nach (49) die Anzahl N der nach RAYLEIGH streuenden Partikel bestimmt 
werden. Das ist denn auch von verschiedenen Autoren versucht worden und 
hat eine gute Ubereinstimmung mit der Anzahl der Molekiile pro cm3 ergeben 
(vgl. S. 205), womit der Beweis erbracht war, daB die Diffusion tatsachlich die 
iiberwiegende Ursache der Extinktion in der Erdatmosphare ist und daB sie 
wesentlich an den Molekiilen der Luft vor sich geht. Die Bestimmung der 
Konstanten r fiir die Erdatmosphare ist aber bisher mit einiger Sicherheit 
nicht moglich gewesen. Die Transmissionskoeffizienten, welche fur eine der
artige Untersuchung verwendet werden konnen, miissen vom Einflusse des 
Wasserdampfes befreit werden, weil fUr diesen die RAYLEIGHSche Formel nicht 
mehr gilt. Wie aus der Abb.48 ersichtlich, geht die Gerade (50) dann so gut 
wie streng durch den Ursprung des Koordinatensystems; r ist also sehr klein. 

97. tiber die Beleuchtung eines von einer Atmosphare umgebenen Planeten. 
Die Ausfiihrungen in den Ziff.22, 39, 40 und 92-95 geben uns die Mittel an 
die Hand, eine photometrische Analyse der von Atmospharen umgebenen 
Planeten unseres Sonnensystems zu unternehmen. Wir konnen jetzt schon hoffen, 
daB bei den Planeten Venus, Mars, Jupiter und Saturn, ffir welche die mono
chromatische Photographie in der letzten Zeit die schonsten Bilder geliefert hat, 
die Photometrie manchen Schleier liiften wird, der bisher die Beschaffenheit 
ihrer Oberflachen vor uns verhiillt hat. 

Eine systematische Untersuchung dieser Art liegt noch nicht vor, und wir 
konnen daher ihren Weg nur allgemein vorzeichnen und durch die im Anhange 
gegebenen Tafeln erleichtern. 

Nachdem aus den linearen Koordinaten auf der Planetenscheibe mit Hilfe 
der Formeln in Ziff. 40 die Einfalls- und Reflexionswinkel des Lichtes (i und e) 
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fUr die vermessenen Punkte bestimmt worden sind, dann mit Zuhilfenahme des 
Phasenwinkels ()(, auch die Azimute des reflektierten gegen die Ebene des ein
fallenden Strahles, kann man dazu schreiten, die Transmissionskoeffizienten 
der Atmosphare des Planeten und das Reflexionsgesetz seiner Oberflache fUr 
die einzelnen Wellenlangen zu bestimmen. Erstere muBten, wenn die Streuung 
des Lichts nach RAYLEIGH vor sich geht, zur Kenntnis der AVOGADROSchen Zahl 
fur die Atmosphare fUhren. 1m allgemeinen FaIle hatten wir bei der Deutung 
der vermessenen Helligkeiten dreierlei Ursachen zu unterscheiden, die zu der 
Helligkeit der vermessenen Punkte beitragen: 

1. Ihre Beleuchtung durch die Sonne, welche nach dem Exponentialgesetz 
mit dem Lichtwege in der Atmosphare abnimmt; 

2. die Schwachung ihrer Relligkeit auf dem Ruckwege der Strahlen durch 
die Atmosphare, entsprechend dem neuen Lichtwege, und eine Verstarkung 
durch die Helligkeit der Atmospharensaule, durch welche der Oberflachenteil 
sichtbar ist; 

3. die Beleuchtung des vermessenen Teils der Oberflache durch das gesamte 
ihn erreichende diffuse Atmospharenlicht; diese Beleuchtung unterliegt den unter 
2. genannten Anderungen ebenso wie die direkte Beleuchtung durch die Sonne. 

Wir haben in Ziff. 93-95 unter der Voraussetzung RAYLEIGHScher Streuung 
Formeln abgeleitet, welche es gestatten, auch die beiden letztgenannten Beitrage 
in Rechnung zu ziehen, wenn die Streuung fur die betreffende Wellenlange nicht 
so stark ist, daB die Atmosphare die Planetenoberflache ganz verhiillt. In diesem 
letzteren FaIle haben wir es aber mit einer undurchsichtigen, nach RAYLEIGH 
streuenden Atmosphare zu tun; in diesem Falle gilt fUr die Relligkeit derselben 
die in Ziff. 22 abgeleitete Formel von FEssENKow (Formel13). Eine Tabelle der 
Helligkeiten nach Formel (13) findet sich im Anhange (Tafel Va). Dieselbe ist 
fur vollkommene Streuung (ohne Absorption) berechnet. Fur den Fall einer 
teilweisen Absorption wird der Koeffizient des zweiten Gliedes 'Jl pI k einen 
kleineren Wert erhalten mussen, und zur Prufung auch dieser Moglichkeit fin
den sich TabeIlen, die die Berechnung des zweiten Gliedes getrennt erleichtern 
(Taf. Vb u. V c). 

Bei durchsichtigen oder auch nur fur bestimmte Strahlengattungen durch
sichtigen Atmospharen ist fUr die Bestimmung der von der Oberflache reflektierten 
Lichtmenge das Reflexionsgesetz derselben von Bedeutung. Nur fur den Fall 
einer aus Tropfen gebildeten Wolkenoberflache haben wir nunmehr ein in 
Zif£. 22 (Formel 12) abgeleitetes Gesetz, welches man fur die photometrische 
Analyse der Venus-, Jupiter- und Saturnoberflache zugrunde legen wird. Sonst 
kommt dafUr in erster Linie das LAM BERTsche Gesetz in Betracht. Die erwahnte 
Formel (12) ist von uns ebenfalls tabuliert (Tat. IVa); sie gilt fur vollkommene 
Diffusion; zur Erleichterung der Rechnungen im FaIle vorhandener Absorption 
dienen die Tafeln IVb. 

Ein Element ds der festen oder wolkigen ebenen Oberflache erhalt an direkter 
Sonnenstrahlung bestimmter Wellenlange l den Betrag 

5 cosi e-K;.H seci ds = 5 cosi e- c;. sec; ds , 

wo i der Einfallswinkel der Strahlen, 5 der Betrag der auBeratmospharischen 
Sonnenstrahlung auf die Einheit der Flache, H die Rohe der homogenE!ll 
Atmosphare ist, und 

K;. = k;. + 'V}., C}. = K;.H, 

also C;. der Schwachungskoeffizient der gesamten Atmosphare des Planeten 
fiir die Wellenlange list. An zerstreutem Licht erhalt dasselbe Element die diffuse 
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Lichtmenge nach Formel (46) 

H;.(i) = ~ -"--~ T (0 i) 3 I + cos2 Z A , , 
(51) 

wo 

T;.(o,i) = ~ 4S:n; ~ (1 + cos2 i) [Ce- c G{C(seci - 1)} + +EE(C,i) tP(C,O)l 

und E an Stelle der Bezeichnung e fUr die mittlere Losung der Integralgleichung 
gesetzt worden ist. T;. (0, i) ist mit Hilfe der Tafeln fUr die Funktionen 
C e- c G[C (sec' -1)J (Tafel XIII a) und i E (C, i) fJJ(C, 0) (TafelnXIIlc und XIV a) 
bei gegebenem C;. leicht zu berechnen. Die FunktionE(C, i) (Forme129) ist hierfiir 
den Fall vollkommener Diffusion (y = 0; C = C) berechnet, doch diirfte der sich 
hieraus ergebende Fehler im Gliede 2. Ordnung auch in den Fallen bedeutungslos 
sein, wo die Absorption in den Gasen bemerkbar ist. Ais Argument fiir die Be
nutzung der Tafeln brauchen wir schon die GroBe C}" urn deren Bestimmung 
es sich im wesentlichen handelt. Die diffuse Beleuchtung ist somit erst dann 
in Rechnung zu ziehen, wenn schon ein Naherungswert fUr C;. vorliegt. Dasselbe 
gilt aber auch fiir die Helligkeit der Atmospharensaule auf dem Riickwege 
der Strahlen. Fiir diese haben wir die Formel (33); weimwir in ihr auch fiir 
den Reflexionswinkel cp unsere alte Bezeichnung e einfiihren, so erhalten wir 

H 

R(e, i) = secelf(X)e-Ko(H-x)secsdX, 
o 

wo wir H - X durch X ersetzen miissen. Es ergibt sich dann 

H 

R(f, i) = sece If (H - X) e- KoX seOF dX . 
~ 

Da aber nach Gleichung (23) cp (H - X) = cp (X), so erhalt man mit Hilfe der 
Gleichung (30) 

R(f, i) = flo (ex,) 5 sece [!e-KOX(Secc+seCi) dX + E j:-KoxsecE cP (X) dX]. 

Nach Integration des erst en Gliedes und bei Benutzung des Integrals (35) ergibt 
sich 

R;. (e, i) = floilS [C;. sece G (C;. (secf + seci)) + ± i~ E (C ;., i) cfJ(C;., e)] . 

Die beiden Summanden in der eckigen Klammer sowie auch deren Summe sind 
von uns ebenfalls in Tabellen gegeben (Tafeln XIV c, XIV d u. XIVe), und zwar 
wiederum fUr den Fall C;. = C;., also fiir den Fall vollkommener Diffusion. Die 
einzige Unbekannte bei der Benutzung dieser Tabellen ist der Schwachungs
koeffizient C;., denn mit Hilfe der zweiten Gleichung (41) eliminiert sich auch C;. 
und fUr C;. = C;. erhalten wir 

R;.(e, i) = 136: (1 + cos2 ex,) [C;.sece G(C;.(sece + seci)) + ±E(C;., i) fJJ(C;., f)]. (52) 

Somit brauchen wir fUr die Berechnung auch der dritten Komponente der Hellig
keit nur den Wert des Schwachungskoeffizienten der Atmosphare fUr die be
treffende Wellenlange. Einen Naherungswert fiir denselben kann man auf folgende 
Weise erhalten: Bezeichnet man das Reflexionsgesetz der Oberflache durch 
rl(i, f, A) und den Schwachungskoeffizienten auf dem Riickwege der Strahlen 
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durch C;., so kann man in erster Naherung fUr die aus der Atmosphare aus
tretende, vom Flachenelemente ds herriihrende Lichtmenge ansetzen 

dq = r!(i, e, A) e-(Cl seci+C;.sece) ds 

und fUr die scheinbare Helligkeit des betreffenden Punktes 

It = r !(i, e, A) r (Clseci+C;' sec E) sece. (53) 

Aus den relativen Helligkeiten zweier Punkte der Oberflache gegeniiber einem 
dritten Referenzpunkte mit den Koordinaten io, eo, Ao finden sich dann Cl und 
q mit Hilfe von Gleichungen der Form 

1 h" 1 f (im e", An) seci" C (. . ) c' ( ) (5) n-h - n f(' A) --. = - J. seczn - seczo - ;. secen - seceo ' 4 
o 10, eO' 0 sec 10 

wo die Anzahl n der Gleichungen durch Hinzunahme mehrerer Punkte nach 
Moglichkeit zu vermehren sein wird. Der Koeffizient C~. muB sich dabei kleiner 
ergeben als C;., weil sonst eine Sichtbarkeit der Oberflache durch die Atmosphare 
fUr die Wellenlange )" unmoglich ware. 

Mit dem Naherungswerte C;. kann die zweite Naherung, bei welcher voll
kommene Diffusion fUr die betreffende Wellenlange vorausgesetzt wird, in 
folgender Weise gerechnet werden. Die Lichtmenge von einem Punkte der 
Oberflache setzt sich aus zwei Teilen zusammen: 

dq = dql + dq2' 

wo dql vom Elemente ds selbst herriihrt, dq2 von der Atmospharensaule auf dem 
Wege der Strahlen. dql hat seine Quelle einerseits in der direkten Beleuchtung 
durch die Sonnenstrahlen, andererseits in der diffusen Beleuchtung des Elements 

dql = dqf + dq? . 

1st A;. die Albedo des Oberflachenelements fUr die gegebene Wellenlange, so 
. t r AlS d IS =--un :rr; 

dq' = 5 Al!(i e A)e-C,(seCi+secE)ds' (55) 1 1l' J. , 

A;.. 8 Au-C;.secE. I dq?=-Hl(C},z)e-C;.secEds=-· 2' T;.(o,z)ds 
:rr;' 3 1 + cos 1 (56) 

= S2~;' e-c;.sece {C;. e-c;.G[C;.(seci -1)] + ~ E (C)., i) <P(C;., OJ} ds. 

Hieraus folgt 
dql = SA;. rClseeE X 

:rr; 

X [!(i, f, A) e-C).seci + ~{C).e-c;.G(C).(seci - 1)) + ~E(CJ.' i) <P(C;., O)}]. (57) 

Die Lichtmenge dq2 erhalt man aus der Intensitat R (e, i) nach (52): 

dq2 = 1t:rr; 5(1 + cos2 /X) [C;.seceG(C;.(sece + seci) + ~ E(C;., i) <P(C;., e)]ds. (58) 

Die gemessenen Helligkeiten ergeben sich dann aus der Gleichung 

h = dql +~~sece. 
ds (59) 

Diese Rechnung diirfte, da sie vollkommene Streuung des Lichts voraussetzt, 
nur fUr diejenigen Strahlengattungen zum Ziele fiihren, fiir welche diese An
nahme zutrifft. Sie fUhrt zu einem genaueren Werte von C;., wobei sich auch 
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die Albedo A;. der Oberflache fiir die WellenHinge ;., ergeben muB. Aufnahtnen 
im Gebiete jener WeIlenHingen, die auBer der Streuung auch eine Absorption 
aufweisen, miissen nach der allgemeinen Fonnel fiir dqt und dq2 reduziert werden. 
In diesem FaIle ist 

T;.(O, i) = 5 1~n (1 + cos2i) ~~ rCA e-C;.G {C,!(seci - i)} + i ~~ E <P (C,!, 0)] I 
(60) 

= -63 5(1 + cos2i)c;. [e-C,!G{C,!(seci -1)} + c~ E <P(C,!, 0)] 
1n 0 

und 

dqr = 2SnA,!e-CAsecEc,![e-C;.G{C;.(seci - 1)} + ~1 E(C)" i) <P(C)" 0)] ds. (61) 

Ebenso erh1iJt man fiir dq2 jetzt 

dq2 = 1~nS(1 + COS2LX)C), [sece G{C;.(sece + seci)} + i ~1 E(C;., i) <P(C;., e)lds. (62) 

In diesem FaIle wird durch sukzessive Naherung auBer A;., C;. auch C;. bestimmt, 

wobei anfangs bei der Berechnung von dq'; und dq2 der Bruch c~ gleich 1 gesetzt 
C;. 

werden kann. 
Sind die Werte C). fiir mehrere Werte von;" in dieser Weise bestimmt, so 

miissen sie der in bezug auf). -4 linearen Gleichung 

(63) 
geniigen, wo 

32 3( 2H -:n; no - 1) 

fJ = 3 N (64) 

und 
YA = v;.H = C;.-c;.. (65) 

Hieraus bestimmt sich (no -N1)2 H und c).. Ein Wert fiir die Hohe derhomogenen 

Atmosphare kann aus dieser Theorie, die die Kriimmung der Atmospharen
schichten vernachlassigt, nicht gewonnen werden. Ein Weg hierzu bietet sich 
in der BOUGUERSchen Extinktionsformel (25) (S.178). Nimmt man in der 
Formel (53) das zweite Glied der BOUGUERSchen Formel fiirden Lichtweg mit 
und schreibt 

h = ]'1 (i, e, A) e- Ci. (seci -b seci tg'i) - C). (secE-b seCE tg'E) sece , 

so kann man versuchen, aus den relativen HeIligkeiten von Punkten mit sehr 
verschiedenen i und emit Hilfe der Gleichungen 

1 hn I f (in. en. An) secin C (. . ) c' ( ) 1 n h- - n f(' A) --. = - A SeC2n - SeC20 - ;. secen - seceO 
o to' eo. 0 sec to 

+ Cl.b (secin tg2in - secio tg2iO) + Ci,b' (sec en tg2en - sec eo tg2eo) 
(66) 

auch die Koeffizienten b und b' zu bestimmen, von denen der erstere den Wert hat 

H 
b= R' 

wo R der Radius des Planeten ist. Sollte es moglich sein, auf diese Weise 
einen Wert fiir H zu finden, so bliebe nur noch der Wert des Brechungs·. 
exponenten unbekannt, urn zu der fiir die Physik der Planetenatmospharen 
wichtigen A VOGADROSchen Zahl N zu gelangen. 

Handbuch der Astrophysik. II. 15 
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98. Eiti Vergleich derBeleuchtungstheorien der Planetenatmospharen. 
Vergleicht man die Formeln (12) und (13) fUr diffuse Reflexion mit der Formel (52) 
dieses Kapitels, so ist es niCht schwer, ihre Verwandtschaft zu erkennen. Letztere 
hat mit der Formel (13) die RAYLEIGHSche Diffusionsformel als Grundlage gemein
sam, bezieht sich aber auf den Fall einer durchsichtigen Schicht, wahrend die 
Formel (12) fur einen undurchsichtigen, eben begrenzten Korper gilt, insbesondere 
auch fUr eine undurchsichtige Gasatmosphare, deren Krummung vernachlassigt 
werden kann. Die Formel (52) wurde aber, auf den Fall der Undurchsichtigkeit 
umgerechnet, nicht auf die Form (12) fuhren, weil in ihr in den Gliedern hoherer 
Ordnung die Diffusion als gleichformig in allen Richtungen angenommen ist. 
Vielmehr wurde eine Ausdehnung der Formel (13) 

= Lda~o~icoSE ~ X 1 
q cosz + COSE k 

X {1 + cos2 C\; + :JlI [A~al + C~Cl + E~el + n; (Drittes Glied)]} I (67) 

auf Glieder 3. und hoherer Ordnung erst zu einer ganz strengen RAYLEIGHSchen 
Reflexionstheorie fUr undurchsichtige Korper fUhren. DaB die Berucksichtigung 
der Glieder hoherer Ordnung der Diffusion von wesentlicher Bedeutung ist, 
ersieht man aus dem Vergleiche der beiden erst en Glieder in unseren Tabellen. 
Bei vollkommener Diffusion betragt das zweite Glied nicht weniger als 45 % 
des ersten, und nur bei kleineren Wert en des Koeffizienten np,jk, also bei vor
handener Absorption, wird die Konvergenz der Reihe (66) eine schnellere. Durch 
den Wert des Koeffizienten n p,jk und den der hOheren Glieder wird aber die Rand
verdunklung eines von einer Atmosphare umgebenen Planeten wesentlich be
dingt. In dieser Beziehung sind unsere Tafeln sehr lehrreich. Betrachten 
wir die Zahlen langs der Diagonale in der Tafel Va, welche den Helligkeiten 
in Opposition entsprechen (i = 8, A = 0), so finden wir, daB die gleichmaBige 
Helligkeit der vollbeleuchteten Planetenscheibe, die sich bei Berucksichtigung 
allein des ersten Gliedes der Diffusion ergeben wurde (vgl. Taf. Vb), bei Mit
nahme des zweiten Gliedes verschwindet und daB eine unbedeutende Licht
abnahme am Rande auftritt. Eine Berucksichtigung des dritten Gliedes, das 
notwendig positiv sein muB, wurde diese Randverdunklung noch verstarken. 
Wir kommen so zu dem wichtigen Satze: Eine nach RAYLEIGH licht
zerstreuende Atmosphare ergibt bei vollkommener Diffusion und 
voller Beleuchtung eine Randverdunklung am auBersten Rande 
von ca. 20%. Praktisch wird aber diese Randverdunklung nicht 
merkbar sein, da sie erst in einem Abstande von 0,01 Rbis 0,02 R 
yom Rande beginnt. 

Die Verhaltnisse andern sich schnell schon in nachster Nahe der Opposition. 
Besonders verwickelt gestalten sich die Intensitatsverhaltnisse bei einer von 
Wolken umgebenen Atmosphare nach der Formel (12) (Taf. IVa). Hier, wo 
das Diffusionsdiagramm fur den einzelnen Tropfen unsymmetrisch ist, mit 
einem Vorwiegen der Strahlung in der Richtung C\; = 180°, tritt eine sehr starke 
Abhangigkeit der Lichtstarke yom Azimut auf, die bei wachsenden Einfalls
winkeln immer starker wird. Die Helligkeitskontraste bei der Reflexion an einer 
Wolkenoberflache, die aus groBeren Partikeln aufgebaut ist, sind so bedeutend, 
daB es keine Schwierigkeit bereiten durfte, bei einer photometrischen Analyse 
sie von der RAYLEIGHSchen Diffusion in den Gasen der Atmosphare zu unter
scheiden und zu trennen. 

99. Neue Untersuchungen auf diesem Gebiete. Die letzten Jahrzehnte und 
besonders die letzten Oppositionen des Planeten Mars haben reichliches und zum 
Teil vorzugliches Beobachtungsmaterial fiir eine photometrische Analyse der 
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Planetenoberflachen geliefert. Es seien hier nur genannt die Aufnahmen von 
Mars und Jupiter durch W. H. WRIGHT! am CROSSLEY-Reflektor, die Aufnahmen 
von R. J. TRUMPLER2 am groBen Refraktor der Lick-Sternwarte, diejenigen des 
Planeten Venus von FRANK E. ROSS3 und die alteren Aufnahmen von Jupiter 
und Saturn, die R. WOOD4 erhalten hat. Bei allen diesen Aufnahmen sind Licht
filter verwendet worden. Die Aufnahmen zeigen eine Reihe iiberraschender und 
lehrreicher Erscheinungen, welche einer visuellen Beobachtung der Planeten 
fUr immer verborgen geblieben waren. Diese ganz neuen Phanomene haben 
in hohem Grade das Interesse fUr die Erforschung der physikalischen Natur der 
Planeten belebt. Es hat auch nicht an Versuchen gefehlt, dieselben the ore tisch 
zu deuten, wenn auch die Schwierigkeit dieser Deutung allgemein erkannt wurde. 
Wir wollen hier nur die wichtigsten dieser neu entdeckten Tatsachen aufzahlen. 

1. Die Randverdunklung ist bei allen genannten Planeten fUr verschiedene 
Filter verschieden; ihr Grad und auch ihre Abhangigkeit von der Wellenlange der 
Filter ist fUr jeden Planeten individuell. 

2. Die Struktur der Oberflache ist fUr die Planeten Mars, Jupiter und Saturn 
fUr die langwelligen Strahlen deutlicher, dagegen treten bei Venus nur auf den 
violetten Aufnahmen Oberflachengebilde hervor, wahrend auf den rot en gleich
maBige Lichtabnahme ohne jegliche Struktur festzustellen ist. 

3. Der Durchmesser der Planeten Mars und Venus5 ergibt sich groBer fUr 
die violett en Strahlen als fUr die roten, und zwar betragt der Unterschied fUr 
Mars zwischen den Wellenlangen 440 und 760 fhfh 3 % des Durchmessers. Die 
Zunahme desselben wird auch fUr kleinere Wellenlangendifferenzen von TRUMP
LER bestatigt, der zwischen 560 und 600 fhfh einen Unterschied von 0,86% ge
funden hat. 

4. Die beiden Saturnringhalften A und B wei sen ganz verschiedene, von der 
Wellenlange abhangige HelligkeitsverhaItnisse auf; in ultravioletten Strahlen sind 
sie einheitlich hell, wobei die CASSINIsche Trennung zwischen ihnen verschwindet. 

Besonders die unter 3. vermerkte Erscheinung, aus der sich eine Hohe von 
iiber 100 km fUr die lichtzerstreuende Atmosphare bei Mars ergibt, hat Ver
anlassung zu einer theoretischen Diskussion des Atmospharenproblems gegeben. 
W. FESSENKOW6 und D. H. MENZEL? finden, daB eine solche Ausdehnung einer 
Gasatmosphare iiber Mars den Bedingungen des aerostatischen Gleichgewichtes 
widerspricht, und neigen zu der Ansicht, das Leuchten der Atmosphare 
in dieser Hohe durch eine Schicht feinsten Dunstes, der nur ultraviolettes Licht 
reflektiert, zu erklaren. Die ultravioletten Aufnahmen von Mars zeigen zum 
Teil bis auf den Polarfleck des Planeten keinerlei Struktur, sind deshalb Ab
bildungen seiner Atmosphare und daher fUr eine photometrische Analyse nach 
unseren Formeln besonders geeignet. Die Betrachtungen W. FESSENKOWS 
und auch diejenigen von D. H. MENZEL iiber die Intensitat der Atmospharen
strahlung diirften bei den Vernachlassigungen, die von beiden Autoren gemacht 
werden, und den Hypothesen, die sie einzufUhren gezwungen sind, noch nicht 
dazu geeignet sein, die Frage nach der Ausdehnung der Marsatmosphare zu 
16sen. Ein eingehendes Studium von Aufnahmen in moglichst monochromatischem 
Lichte ist noch eine Aufgabe der Zukunft, die vor den Schwierigkeiten des 
Problems nicht zuriickschrecken wird; gilt es doch die Natur der uns nachsten 
Himmelskorper zu ergriinden, iiber die wir heute weniger wissen als iiber die 
Beschaffenheit der fernen Fixsterne. 

1 Lick Bull 12, S.48 (1925) und daselbst 13, S. 50 (1927). 
2 Lick Bull 13, S.32 (1927). 3 Ap J 68, S.57 (1928). 4 Ap J 43, S.310 (1916). 
5 Fur den letzteren Planeten ist die Erscheinung in noch unver6ffentlichten visuellen 

Messungen an der Sternwarte Breslau bestatigt. 
6 AN 228, S.25 (1926). 7 Ap J 63, S.48 (1926). 

15* 



Tafeln 
zur 

Photometrie der Gestirne. 

Inhalt und Erlauterungen. 

Tafel Ia (5.235-239) 

dient zur Verwandlung von GraBenklassendifferenzen m - mo in Helligkeitsverhaltnisse 
1/10 und umgekehrt nach der Formel 

I 
- = 2.512m.-m 
Io 

oder 
I 

T = Numlog [(mo - m) 0.4J. 
o 

Sie erstreckt sich bis m - mo = 5m.O. 

Tafel Ib (5. 240) 

gibt loll nach demselben Argument m - mo fiir die Werte von m - mo = 5m.0 bis lOm.O. 

Tafel IIa (5. 241) 

dient zur Verwandlung der Ablesungen am Kreise eines ZOLLNERschen Photometers in 
GroBenklassen. wobei angenommen ist. daB der Ablesung 5 °.0 am Kreise die Helligkeit 
Om.O entspricht und daB die GroBenklassen mit den Helligkeiten wachsen. 1st der Index-

I sin 2iX 
fehler des Kreises 0 oder eliminiert. so ist nach dem MALusschen Gesetz I I = -;--~. wo II 

2 sIn ""2 
und 12 die Helligkeiten sind. die den Ablesungen iXi und <X2 des Kreises entsprechen. 
Daher ist die Tafel nach der Formel berechnet: 

m = 5 (logsin <X - logsin 5 °.0) . 

Tafel lib (5. 243) 

gibt die Helligkeiten I im ZaLLNERschen Photometer nach dem Argumente iX (Ablesung 
des Kreises) in absolutem MaBe. in Einheiten der maximalen Helligkeit. welche bei der 
Ablesung <X = 90°.0 eintritt (Indexfehler des Kreises gleich 0). 

Tafel III (nach E. HERTZSPRUNG, NAT 2, Nr. I) (5. 245) 

dient zur Bestimmung der GraBenklasse eines Doppelsterns mdB' wenn die GraBen der 
Komponenten mA und mB desselben gegeben sind. Sie kann auch umgekehrt dazu dienen. 
die GraBenklassen mA und mB aus der Gesamthelligkeit mdB und der Differenz mA - mB zu 
bestimmen. Die Tafel ist nach der Gleichung 

m A - mAE = 2.5 log {1 + Numlog [0.4(mA - mB)]} 

berechnet. die sich aus der Addition der Absolutwerte der Helligkeiten nach der Formel (27) 
(5.17) unmittelbar ergibt.- Beispiel: Die Helligkeiten der Komponenten des Castor sind 
m A = 1.99; mB = 2.85; mB - m A = 0.86. Dieser Wert liegt zwischen 0.862 und 0.830 der 
Tafel und ihm entspricht deshalb mA - m AB = 0.41. Daher m AB = 1.99 - 0.41 = 1.58. 
Umgekehrt. wenn mAB = 1.58 und mA - mB = 0.86 gegeben ist. finden wir mA - mAB = 0.41 
und mA = (mA - m AB) + "'AB = 1.99. mB = mA + (mB - mAl = 1.99 + 0.86= 2.85. 
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Tafel IVa (S. 246) 

dient zur Berechnung der Helligkeiten nach der Formel (12) (S.43) fur diffuse Reflexion, 
welche bei den Werten der Konstanten p = 2.7. q = 3.0 der Reflexion an einer eben be
grenzten Wolkenschicht entspricht. Diese Helligkeiten sind, abgesehen von der Konstanten 
IlL/k. gleich 

cosi { 2 Jlll } h =. 1 - pcosex + qcos ex + -k [AlaI - BlbI + CICI + Dldl + EleI] 
COS2 + cose 

und fur p = 2.7. q = 3.0 und vollkommene Diffusion, welcher der Maximalwert 

Jlll 

k 2.6 
entspricht. berechnet. 

Tafel IVb (S. 248) 

gibt die Werte der Koeffizienten al • bl • cI ' dl • el derselben Formel (12) (S.43) 

al = [cosi In(1 + seci) + cosEln(1 + secE)], 

bI = [cosi + COSE - cos2 i In (1 + seci) - COS2 E In (1 + secE)J , 

cI = [-~(cosi + COSE) - (cos 2 i + COS2 E) + cos3 i In(1 + seci) + COS3 E In(1 + sec E)] , 

dl = [t(cosi + COSE) - t(cos2 i + cos2 e) + cos3 i + cos3 e - cos4 i In(1 + seci) 
- cos4 eln(1 + secs)] , 

el = [!(cosi + cose) - t(cos2 i + COS2 E) + i(cos3 i + COS 3 E) - cos4 i - cos4 e 

+ cos5 iln(1 + seci) + cos5 eln(1 + sec E)] • 

Tafel Va (S. 249) 

dient zur Berechnung der Helligkeiten nach der Formel (13) (S.43) fur diffuse Reflexion. 
Diese Helligkeiten sind, abgesehen von dem konstanten Faktor IlL/k. gleich 

cosi [ 2 Jlll I , ,] h = --. --- 1 + cos ex + -k (A,aI + G,C I + E,e I) 
COS2 + COSE 

und mit dem Maximalwert Jlkll = ~ fur vollkommene Diffusion berechnet. Die Koeffi-
16 

zienten al • cI und el haben denselben Wert wie in Formel (12) (S.43) und finden sich in 
Tafel IVb tabuliert. 

Tafel Vb (S. 251) 

enthllit den Wert des ersten Gliedes der Formel (13) (S. 43) nach den Argumenten i Ein
fallswinkel. E Reflexionswinkel und Ao Azimut. Das erste Glied in den Klammern der 
Formel (13) ist 

1 + cos2 ex = 1 + (cosi COSE + sin i sinE cosAo)2, 

und die Tafel ist nach dieser Formel berechnet. 

Tafel V c (S. 253) 

enthllit das zweite Glied der Formel (13) (S.43), multipliziert mit dem Maximalwerte des 

Koeffizienten Jlll = ~ (vollkommene Diffusion); sie kann fur klein ere Werte desselben 
k 16 

durch Multiplikation mit einem entsprechenden Faktor umgerechnet werden und zusammen 
mit der vorigen Tafel zur Bildung der Formel (13) fur den Fall vorhandener Absorption 
dienen. Die Tafel enthllit also die Werte 

~ [A ~ al + q cI + E~ eI ] , 
16 

wo A~. B~. C; die auf S. 43 angegebenen Werte haben und die Koeffizienten al • cI und e1 
in Tafel IVb tabuliert sind. 
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Tafel VIa (S. 255) 

enthiUt die Phasenkurven 'PI (eX) und '1'2 (iX) nach LAMBERT und SEELIGER in den Formeln (7) 
S. 64 und (12), S. 65 fur die Reduktion der Oppositionshelligkeit q7 und qg eines Planeten 
auf die Helligkeit beim Phasenwinkel iX: 

sin eX + (n-eX)coseX 0 
ql = q7 = ql 'PI (iX) nach LAMBERT, 

n 

q2 = q~(1 - sin ~ tg ~ lncotg~) = qg 'P2 (eX) nach SEELIGER. 
\ 2 2 4 

ql' q2' q7, qg sind die auf eine konstante Entfernung von der Erde und der Sonne reduzierten 
Helligkeiten. 

Tafel VIb und Tafel VIc (S. 256) 

enthalten HilfsgroBen fur die von einem Rotationsellipsoid reflektierte Lichtmenge nach 
SEELIGER, die nach Formel (22), S. 67 berechnet wird: 

bei Annahme des LAMBERTschen Gesetzes, 

n . ." 1/ a 2 - b2 • Q2 = 2 J A2 sm2 s sm-o 'P2(iX) /1 + --b2- sm2 A " SEELIGERSchen 

A ist der Erhebungswinkel der Erde uber der Ebene des Planetenaquators. Die Tafel VIb gibt 
a 

die vom Achsenverhaltnis b allein abhangigen GroBen P und R. Tafel VI c dient zur Reduk-

tion der Saturnhelligkeit bei A = 0 und iX = 0 auf die Helligkeit bei 0(. und A * o. Ihr 

liegt das Achsenverhaltnis a = 1,1222 zugrunde, und sie gibt die vom Erhebungswinkel A 
abhangigen GroBen: b 

Z = P cos2 A + R sin2 A , 

und 

in den Formeln (25), S.68: 

und 

V---a2 - b2 
X(A) = 1 + -b-2-sin2A 

o sin2 ssin2 0 
QI = Ql(O) -·-2--· -2- Z(A)COSiX 

SIn So SIn 00 

Tafel VIla (S. 257) 

n/2 3n-2 f ~<P 8 -;--
gibt die Werte der Funktion (l;(~)=~ e- cos'Pd'P+"3e 8n (Formel15),(S.139), 

o 

wo ~ = ~;j = ~ D eine Funktion der Volumdichte D und des Phasenwinkels eX ist. Diese 
SiniX smiX 

Funktion (l;(';) wird fur die Reduktion der Flachenhelligkeit des Ringes auf den Moment 

0(. = 0 in der Formel (16), S. 140 benutzt. Sie ist in der Tafel in der Form M = (l; (00) nach dem 
16 (l;(;) 

Argument ~ angesetzt, wobei (l;(oo) = "3. 

Tafel VIIb (S. 258) 

gibt den Logarithmus derselben Funktion log M = log ~ (00) nach den zwei Argumenten ~ 
",,(eX) 

und eX und dient zur Bestimmung der Volumdichte aus der bei verschiedenen Werten des 
Phasenwinkels gemessenen Helligkeit des Ringes. 
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Tafel Vile (S. 258) 

enthalt die gemessenen mittleren visuellep. Helligkeiten der Ringe B und A des Saturn 
aus Beobachtungen in den Jahren 1914-1918 (vgl. Abb. 42, S.155). Sie sind in Einheiten 
der Helligkeit des Zentrums der Saturnscheibe ausgedruckt und kiinnen zur Reduktion der 
Totalhelligkeit des Saturnsystems auf verschwundenen Ring als Phasenkurve der Flachen-

helle des Ringes ~ = Q:(",) benutzt werden. Hierbei ist dann in der Formel (36), S.149 fur 

die Totalhelligkei~ QB = Qo(O) [r sinA + sinA' XQ:(",) + Y D] anzuwenden und fur die 
smA 

Konstante r, das Verhaltnis der Flachenhelligkeit des Ringes zum Saturnzentrum bei '" = 0, 
der Wert r = 0,891 einzusetzen (vgl. S. 143). 

Tafel VIlla (S. 259) 

enthalt die fur die Reduktion der Saturnhelligkeiten auf verschwundenen Ring nach 
Formel (36), S.149 notwendigen ""Verte fur den sichtbaren (unverdeckten) Teil des Ringes X 
und der Saturnscheibe Y,. beide in Einheiten der vollen Saturnscheibe ausgedruckt. Eine 
kleine Tafel gibt auch die Werte der Phasenkurve D = 11'2 ("') fur den Fall des SEELIGER
schen Gesetzes. 

Tafel VIIIb (S. 260) 

enthalt die GroBen XL und Y L, die den in der vorigen Tafel gegebenen GriiBen X und Y 
aquivalent sind; sie gelten aber fur die Annahme einer LAMBERTschen Lichtverteilung 
auf der Saturnscheibe. AuBerdem ist die Phasenkurve 11'1 ("') fur das LAMBERTSche Gesetz, 
die sich bei der Kleinheit des Phasenwinkels auf den \Vert cos", reduziert, in einer Tabelle 
gegeben. 

Tafel IXa (S. 261) 

enthalt HilfsgriiBen fur die Berechnung des Schattenwurfes des Ringes auf die sichtbare 
Saturnscheibe und des Planeten auf den sichtbaren Teil des Ringes. Sie gibt nach dem 
Argumente A, dem Erhebungswinkel der Erde uber der Ebene des Ringes, den Wert der 
kleinen Achse der sichtbaren PI.anetenellipse 

b' = a y 1 - e2 cos2 A 

und den Hilfswinkel 11', der durch die Gleichung (39), S. 1 51 bestimmt ist: tg 11' = - "'2 112' 
blV 2_ a2 

a b - fJ 

wo '" und (J die groBe und die kleine Achse der auBeren Ringbegrenzung bedeuten. In der 
vierten Kolumne finden wir den Winkel vo' der durch die Gleichung (42), S.151 bestimmt 
ist: tgvo = sin A tgIP' In der funften Kolumne findet sich der Hilfswinkel 11" = Vrv (s. S.1 53), 
der nach der Formel 

berechnet ist, wo ",' die gr"oBe Achse der inneren Begrenzung des Ringes bedeutet. Der 
Winkel vh entspricht dem Winkel vo' bezieht sich aber auf die innere Begrenzung des Ringes 

sin A 
und wird hier nicht gebraucht. In der letzten Kolumne finden wir die HilfsgroBe c = ab .180' 
welche bei der Berechnung des Schattenwurfes des Planeten auf den Ring zur Verwendung 
kommt. 

Tafel IXb (S. 262) 

enthalt die HilfsgroBen 10g2:0, IOg2:1' log2: und log V fur die Berechnung des Schattenwurfes 
des Saturnringes auf den Planeten nach dem Argument A = Erhebungswinkel der Erde uber 
der Ringebene. Bezeichnet A' die Erhebung der Sonne uber derselben Ebene, so ist 

(JA=A'-A, 
und die beschattete Flache S ist: 

im Faile I (Formel 40, S. 151) S = (JA (2:1 - 2:0) = (JA2:, 

im Faile II (Formeln 44 u. 45, S.151) S = S (VI) - S (v2) resp. = S (v2) - S (vo) , 

je nachdem, welcher Wert positiv herauskommt. Die Werte S (v) mussen berechnet werden 
nach den Formeln: 

S (VI) = 2:1 (JA + I V , 

S(Vo) = 2:0 (JA + I V, 
",2 

S(V 2 ) = ---cosA ,5A (1p + tg2 A tg'1p) , 
2 
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1 sin A cosA 
tg1jJ = --li~A~-

Die so bestimmte Flache 5 wird, nachdem sie auf die GesamtfHiche Jr a b als Einheit bezogen 
worden ist, als 

.dY=~ 
Jr ab 

von der sichtbaren Flache Y subtrahiert. 

Tafel IXc (nach SEELIGER) (S. 263) 

enthalt die HilfsgroBen fur die Berechnung des Schattenwurfs von Saturn auf den Ring 
nach den Formeln (51), S. 153, in den 4 verschiedenen Fallen: 

1 0('2 C 
a) .dX = -- - liA i. (a) + ca(v*) . 

2 

b) 
1(0(2 _ 0('2) 

.dX = ----c + liA i.(b). 
2 

c) .dX = 
1 0('2 C -- + liA 1 (c) + ca(v*) . 

2 

d) .dX = 2liA 1 (b). 

Die GroBen c finden sich in der Tafel IX a, 1 (a), 1 (b) und i. (c) sind in Tafel IX c gegeben. 
Die Tabellen sind so eingerichtet, daB 1 und li A in Graden und deren Bruchteilen ausgedruckt 
sind und ersteres immer negativ angenommen werden muB. Bezuglich der Berechnung von 
a (v*) sowie der Reihenfolge der Rechnungen ist S. 154 einzusehen. 

Tafel Xa (nach G. MOLLER) (S. 264) 

enthalt die Werte der mittleren Extinktion fUr die visuellen Helligkeiten der Sterne fur 
Potsdam (Hohe 100 m) und den Gipfel des Santis (2500 m). Die Tafelwerte sind als rein 
empirische zu betrachten, indem die Ausgleichung der beobachteten Helligkeiten ohne 
Zugrundelegung irgendeiner Theorie graphisch ausgefUhrt ist. Die Potsdamer Werte ent
sprechen aber der BOUGUERSchen Formel bis zur Zenitdistanz von 80° bei einem mittleren 
Transmissionskoeffizienten p = 0,835, fur groBere Zenitdistanzen beruhen sie auf Beob
achtungen an besonders klaren Abenden und entsprechen daher einem groBeren Werte des 
Transmissionskoeffizienten. Die Werte fur den Santis beruhen auf den Beobachtungen der
selben Sterne bis zum Horizonte und sind daher als in sich homogen anzusehen. 

Tafel Xb (nach MOLLER) (S. 265) 

enthalt dieselben Extinktionswerte fur Potsdam, wie die vorige Tabelle, nur fur die groBeren 
Zenitdistanzen zwischen 50° und 88 ° von Zehntel zu Zehntel Grad. 

Tafel XIa (S. 266). 

Mittlere Extinktionstafel von BEMPORAD fur 0 ° und 760mm Druck am Meeresniveau, berechnet 
mit dem Transmissionskoeffizienten p = 0,835 nach der Formel 

logp 
Ext. = m. - mo = ---{F(z) - 1}, 

0,4 

wo F(z), die durchlaufene Luftmasse, nach BEMPORADS Entwicklung dieser Funktion (vgl. 
S.190) angenommen ist. 

Tafel XIb (nach BEMPORAD) (S. 267) 

enthalt die Korrektionen der Extinktion fur Druck und Temperatur fur die Zenitdistanzen 87 0, 

88 ° und 89°, fur welche allein diese Korrektionen merkbar werden. Die Werte der Tafel sind 
mit Hilfe der Tabellen XIIb und XIIc, welche die Korrektionen des Transmissionskoeffizien
ten p und diejenigen der Luftmassen F(z) in Abhangigkeit von Druck und Temperatur ent
halten, berechnet worden und korrigieren die \Verte der Tafel XIa. 
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Tafel XIIa (S. 268) 

bezieht sich wie die Tafel XIa auf die Normalbedingungen fiir Druck und Temperatur am 
Meeresniveau (760mm und OC) und enthliJt die nach der Theorie von BEMPORAD (vgl. S.184ff.) 
von ihm berechneten Werte der Funktion F(z), welche die vom Strahl mit der scheinbaren 
Zenitdistanz z durchlaufene Luftmasse ausdriickt. Die Hahe der homogenen Atmosphare 
oder die Einheit fiir F (z) ist in dieser Theorie 

H 

J. = J~ dh = 8,0109 km 
eo 

o 

und die Hahe der gesamten Atmosphare H = 43 km mit dem konstanten Temperaturgefalle 
von 6 °,22 (SCHMIDTsche Hypothese); vgl. Ziff. 80 u. 81 S. 184 ff. 

Tafel XIIb (nach BEMPORAD) (S. 273) 

enthalt die Korrektionen der Luftmassen F (z) der vorigen Tafel wegen Druck und Tem
peratur fiir die Zenitdistanzen 87°,88 ° und 89°, in denen sie iiberhaupt nur merkbar werden. 

Tafel XII c (nach BEMPORAD) (S. 273) 

gibt die Anderungen von logp mit der Temperatur und dem Druck nach der Formel 

At B 1 
logp = Ao 7601 + mtlogpo, 

wo log p der sich auf die veranderten Temperatur- und Druckverhaltnisse (t und B) beziehende 
Wert ist. 

Tafel XIIIa (nach L. V. KING) (S. 274) 
enthalt die HilfsgraBe 

wo die Funktion G (x) durch die Gleichung 

G(x) = 1 - e- X 

x 

definiert ist. Sie tritt in der KINGSchen Theorie der Diffusion auf und ist von KING in der 
hier wiedergegebenen Form tabuliert. Ihre Genauigkeit ist 1 bis 2 Einheiten der 3 .. Dezimale. 

Tafel XIIIb (nach L. V. KING) (S. 274) 

enthalt die Funktion G (C sec l:), die in der mittleren Lasung der Integralgleichung der 
Diffusion (E) in Formel (29), S. 217, auftritt und ebenfalls nach Beseitigung einiger un
bedeutender Rechenfehler und Hinzufiigung der Kolumne fur l: = 85 ° hier nach L. V. KING 
wiedergegeben ist. 

Tafel XIIIc (nach L. V. KING) (S. 274) 

enthalt nach dem Argumente C (Schwachungskoeffizient) die Funktionen 

und 

00 

!(C)=c!u- 2 r u du=r C +Cli(e- C), vgl. Gleichung (G), S.214, 

C 

G(C)=1-e- C 

C 

<l>(C,O) = (1 - r C){1 - !(C)} + B(C) - B(2 C) + e- c [B(C) - y], Gleichung (38), S.219 
(y = 0,5772). 
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Die Tafeln XIV 

zur Theorie der Beleuchtung der Planetenatmospharen sind hier erstmalig mit Zuhilfenahme 
der Tafeln XIII berechnet. Sie beziehen sich auf die Formeln der Ziff. 97 und 98. In ihnen 
ist die ubliche Bezeichnung fur den Einfalls- und Reflexionswinkel des Lichts i und 8 an 
Stelle der Winkel!; und t:p in KINGS Theorie angewandt, sowie E (C, i) fur die mittlere Auf-
16sung der Integralgleichung der Diffusion an Stelle von 8 in Gleichung (29). 

Tafel XIVa (S. 275) 
gibt die Werte der Funktion 

E(C .) _ G(Cseci) 
,t - Hf(C) + G(C)} , 

die der Funktion 8 in Formel (29) bei r = 0, C = c entspricht. Sie ermoglicht die Berechnung 
der Funktionen T(O, i) und R(8, i), in we1che E(C, i) eingeht. 

Tafel XIVb (S. 275) 

enthalt die Werte der Funktion <P(C, 8) in Gleichung (35), S.218, 

<P(C, 8) = (1 - e-Csece) (1 - f(C») + cos8{B(C) - B(C(1 + sec8») 

+ e-Cscce[B(C) - B(- C(SeC8 -1»i}, 
nach den Argumenten C und 8 und dient zur Berechnung der Funktion R;,(8, i) nach Glei
chung (52), S.223. 

Tafel XIVc (S. 276) 

gibt den ersten Summanden in den quadratischen Klammern der Funktion R;, (8, i), Glei
chung (52), S.223, der hier bezeichnet ist durch 

R'(C, 8, i) = C seC8 G(C(SeC8 + seci») . 

Die Argumente sind C, 8 und i. Die Tafel soli dazu dienen, die Funktion R;, (8, i) im Falle 
vorhandener Absorption zu berechnen, weil in diesem Falle das in der folgenden Tafel ent
haltene zweite Glied von Rl (0, i) eine Anderung erfahrt. 

Tafel XIVd (S. 277) 
gibt die Werte der Funktion 

t<P(C,E)E(C,i), 

nach drei Argumenten C, 0 und i, wobei E (c, i) der Tafel XIV a entnommen ist und fur den 
Fall vollkommener Diffusion gilt [Formel (52), S. 223]. 

Tafel XIVe (S. 278) 

enthalt die Summen der entsprechenden Werte der beiden vorhergehenden Tafeln und 

bietet bis auf den Faktor~(1 + cos2 /X) die Werte der Funktion 
16" 

R(o, i) = ~ (1 + cos2 /X) [R'(C,e, i) + ~ <P(C, 8)E(C, ill 
16" 2 

fUr verschiedene Werte von C, 0 und i und den Fall vollkommener Diffusion. 
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Tafel la. 
Das Helligkeitsverhaltnis 1/10 nach dem Argument m - mo' 

o 1 2 3 4 5 I 6 I 7 8 9 

0,00 *954 I *945 I *936 I *927 *918 
8638s4--84-5-1~ 827 

1,0000_!~~9~1~8~t*972 I *963 
1 0,9908 I 899 890 I 881 872 

,9818 I 809 800 I 791 782 2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

0,10 

2 

3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

773 I 764 755 I 746 737 
683 674 665 I 656 I 647 

594 ,585 577 568 559 
506 I 497 489 480 471 
419 I 411 402 393 385 

,9728 I 719 710 II 701 692 
0,9638 629 620 612 603 

,9550 541 532 I 524 I 515 
,9462 453 445 i 436 I 428 

0,9376 367 359 I 350 ! 342 333 325 316 308 299 
,9290 281 273 'I 264 I 256 247! 239 230 222 213 
,9204 196 I 188 ,180 171 163 154 146,137 129 

o~9-i20-I-l ~1~1~1_0_87~11---0-,-7~9_1~()62I---OS3-1()45 
,9036 028 020 012 I 003 *995 *987 ~1*970-'1*962-
,8954 945 937 929 I 921 912 904 896 888 880 
,8872 863 855 847 i 839 831 823 815 806' 798 

0,8790 782 I 774 I 766 758 750 742 734 726 I 718 
,8710 702 694 686 678 670 662 654 646, 638 
,8630 622 614 606 598 590 582 574 566! 559 

0,8551 543 535 I 527 I 513 511 504 496 488 I 480 
,8472 464 457 I 449 i 441 433 426 418 I 410 I 402 
,8395 387 379 371 I 364 356 348 341 333, 325 

0'2~ ~~I ~;~ I ~~~ -I---:-I;~~~:~II~;~:: -I' i!:1 iii 
2 8166 158 151 143 136 128 121 113 106 I 098 
3 ,8091 084 076 I 069 I 061 054 046 039 '[ 032 I 024 

4 0,8017 009 002 I *995 *987 *980 I *973 *965 *958 I *951 
5 7943 I 936 929 I 921 914 907 900 892 885, 878 
6 7871 I 863 ! 856 I 849 ! 841 834 I 827 820 813 I 806 

7 
8 
9 

0,7798 791 I 784 777 I 770 762 i 7551 748 , 741 I 734 
,7727 720 I 713 706 I 698 691 684 I' 677 I 670 I 663 
,7656 I 649 642 635 628 621, 614 ~1~I~l_ 

~,7586 ! 579 1_~2 , 565 ,_558 551 I 544 I 537 I 53()_!_~L_ 
,7516 509 1 502 496 I 489 482 II 475 1~1-461 i 454 

0,30 

2 

3 ,7379 372 366 359 I 352 345 338, 332 325 318 
7447 440 434 427 420 413 I 406 ! 400 393 386 

4 0,7311 305, 298 291 I 284 278 I 271 I 264 i 258 I 251 
5 ,7244 238 I 231 224 218 211, 204 I 198 ! 191 I 184 
6 ,7178 171 165 158 152 145 138 132 125 119 

7 0,7112 I 106 [099 092 086 080 073' 066 I 060 ! 053 
8 ,7047 I 040 034 028 021 014 008 I 002 • *995 I *989 
9 ,6982 : 976 970 963 I 957 950~~4_,~~1~1~~ 

0,40 ~? I 912 I, 906-1' 899 ! 893 886 I 880 I 874 868' 861 
1 ,6855 849 I 842 836' 830 823 8171811-1-805 798 
2 ,6792 786 780 773 767 761 755' 748 I 742 736 
3 ,6730 724 I 717 I 711 705 699 693 i 686 I 680 674 

4 0,6668 662 I 656 'I 650 I 644 637 631 625 I 619 613 
5 ,6607 601 595 589 I 583 577 570 I 564 558 I 552 
6 ,6546 540, 534 I 528 I 522 516 510 504 498 i 492 

7 
8 
9 

0,50 

m-m, I 

o:~!~~ ! !~~ I' !~1 1 !~~ I !~~ j~~ i j~! : j~~ I j~b I j~~ 
,6368 ! 362 356 350 I 345 339 333 327 I 321 ! 315 

0,63101~j~1 292 ! 286 281' 275 I 269 i2631~-
o 2 4 6 8 9 
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Tafel Ia (Fortsetzung). Das Helligkeitsverhaltnis 1/10 nach dem Argument m-mo' 

o 1 I 2 I I 4 5 I 6 8 9 

0,50 0,6310 I 304 ! 298 1_2-,--92_1: __ 2~8~6-+_2 __ 8_1_:1_ ----'27'--"5-1~I~J 
1 ~52-r246-1240-1 234 229 223 I 217 212 206 I 
2 ,6194 I 189 183 1177 172 166 I 160 1155 149 

257 
200 
143 
087 3 ,6138 1132 126 121 115 109 104 098 093 

4 0,6081 076 070. 065 059 053 048 042 037 
5 ,6026 I 020 014' 009 003 *998 *992 *987 *981 

031 
*976 

921 6 ,5970 965 959 954 948 943 937 932 927 

7 
8 
9 

0,60 

2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

0,70 

2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

0,80 

0,5916 I 910 905 899 894 888 883 878 872 
,5861 856 850 845 840 834 829 824 818 
,5808 802 797 I 792 786 781 776 770 765 

867 
813 
760 

1-0.-5754 749 ~i---=7--=3~8-1--7-33c--1--7-2-=8-1--c7--=2-=-3~ --7-1-7 ---7-1-2 --7-0-7-
~~-I~~~-4~~-I~~-

,5702 696 691 I 686 681 675 670 665 660 655 
,5649 644 639 634 629 623 618 613 608 603 
,5598 592 587 582 577 572 567 562 556 551 

: 
0,5546 541 536 531 526 521 516 511 506 500 

,5495 490 485 480 475 470 465 460 455 450 
,5445 440 435 430 425 420 415 410 I 405 400 

0,5395 390 385 I 380 375 370 1 365 360 II 355 350 
,5346 341 336 I 331 326 321 316 311 306 301 
,5297 292 287 I 282 277 272 267 262 I 257 252 

0,5248 I~~i 234 229 224 1 219 -i14--- 210-=-205 

,5200 '195 190 186 181 176 171 166 162 ,I 157 
,5152 I 147 143 1 138 133 129 124 I 119 115 110 
,5105 . 100 096 I 091 086 082 1 077 : 072 068 063 

0,5058 053 II 049 I 044 040 035 031 I 026 022 017 
,5012 007 003 *998 *993 *989, *984 I *980 *975 *970 
,4966 961 957 I 952 948 943 I 939 934 929 925 

0,4920 916 911 1 907 I 902 898 I 893 I 889 884 880 
,4875 871 866 862 I 857 853! 848 844 839 835 
,4831 826 822 817 813 808 I 804 800 795 791 

,4742 738 734 729 725 721 716 712 708 703 
~86-~----:;-n 773 1'~~I'~1_7i~ 75 1=' 747 

2 ,4699 695 690 686 682 677 I 673 669 664 660 
3 ,4656 652 647 643 I 639 634, 630 626 622, 617 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

0,90 

2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,00 

0,4613 609 605 600 I 596 592 588 584 579 575 
,4571 567 562 558 I 554 550 546 542 537 533 
,4529 525 521 516 512 508 504 500 496 492 

0,4487 483 479 475 I 471 467 I 463 459 454 450 
,4446 442 438 434 430 426 422 418 414 410 
,4406 I 402 398 394 390 385 381 377 373 369 

0'43651361T357-~I-~ 345 ~ 337 ~ 329 

::~~~ I ~~! I ~;; ~;~ '-1~b ~~~ I· ~~~ ~~~ ~~l ~~b 
,4246

1 

242 I 238 234 230 227 I 223 219 215 211 

0,4207 203 200 196 192 188 184 180 176 172 
,4169 165 161 157 153 150 146 142 138 134 
,4130 127 123 119 115 112 108 104 1100 096 

0,4093 089 085 081 078 074 070 066 063 059 

,4018 014 I_~_~ 003 *999 *996 *992 *988 *985 
,4055 051 048 044 040 036 033 029 1 025 1 022 

0,3981 977 i 947 I 970 i 966 963 I 959-1955-~2-~ 

Q : 1 i 2 I 3 I 4 I 5 I 6 I 7 I 8 I 9 
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Tafel Ia (Fortsetzung). Das Helligkeitsverhaltnis 1/10 nach dem Argument m-mo' 

011 I 2 ! 3 4 5 6 7 189 
1,00 ~~I~I~~ 966 ~\~ 955 ~ 948 

1 ,3945 I 941 937 934 930 926 923 919 916 912 
2 ,3908 905 901 898 894 890 1 887 883 880 876 
3 ,3873 869 1 865 862 858 855 851 848 844 841 

4 0,3837 834 830 826 823 819 816 812 809 805 
5 ,3802 798 795 791 788 784 1 781 777 774 770 
6 ,3767 764 760 757 753 750 746 743 739 736 

7 0,3732 729 726 722 719 715 712 708 705 702 
8 ,3698 695 692 688 685 681 678 674 671 668 
9 ,3664 661 658 654 651 648 644 641 638 634 

1,10 

2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,20 

t--o.3631~~ 621 617 614 611 607 604 601 

,3598 594 591 588 584 581 578 574 571 568 
,3564 561 558 555 551 548 545 542 538 535 
,3532 529 525 522 519 516 512 509 506 503 

0,3499 496 493 490 487 483 480 477 474 471 
,3467 464 461 458 455 451 448 445 442 439 
,3436 432 429 426 423 420 417 414 410 407 

0,3404 401 398 395 392 388 Ii 385 382 379 376 
,3373 370 367 364 360 357 354 351 348 345 
,3342 339 336 333 330 327 324 320 317 314 

~111308------WS1 302 299 296 ~~~~ 
1 ,3281 278 275 272 269 266 263 260 257 254 
2 ,3251 248 245 I 242 239 236 233 230 227 224 
3 ,3221 218 215 212 1 209 206 203 200 197 194 

4 0,3192 189 186 183 180 177 174 171 168 165 
5 ,3162 159 156 154 151 148 145 142 1 139 136 
6 ,3133 130 128 125 122 119 116 113 110 107 

7 0,3105 102 099 096 093 090 087 085 082 079 
8 ,3076 073 070 068 065 062 059 056 054 1 051 
9 ,3048 045 042 040 037 034 031 028 026 023 

1,30 _C0020 ~ 014 012 009 006 003 ~ *998 ,*995 

2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,40 

1 
2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,50 

,2992 990 987 984 981 979 976 973 970 968 
,2965 962 959 957 954 951 948 946 943 940 
,2938 935 932 930 927 924 921 919 916 913 

0,2911 908 905 903 900 897 895 892 889 887 
,2884 1 881 879 876 873 871 868 866 863 860 
,2858 855 852 850 847 844 842 839 837 834 

0,2831 829 826 824 821 818 816 813 811 808 
,2805 I 803 800 798 795 793 790 787 785 782 
,2780 777 77 5 772 770 767 764 i 762 759 757 

~2754 ~ 749 747 744 742 739 I 737 -~ 732 

,2729 726 724 721 719 716 714 711 709 706 
,2704 701 699 696 694 692 689 687 684 682 
,2679 677 674 672 669 667 664 662 660 657 

0,2655 652 650 647 645 642 640 638 635 633 
611 609 
587 585 

563 561 
540 537 
517 514 

493 481 

,2630 628 625 623 621 618 616 613 
,2606 604 601 599 597 594 592 1 589 

0,2582 580 578 575 573 570 Ii 568 I 566 
,2559 556 554 I 552 549 547 544 542 
,2535 533 530 528 526 523 521 519 

0,2512 ----.stOIS07 W5·-1-----:5:c:0c:-3 --r--::c5oO-::0-:1-----:4c::c98;;--1-47C:9-:c6-

m-m, I 0 2 4 6 8 9 
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Tafel Ia (Fortsetzung). Das Helligkeitsverhaltnis 1/10 nach dem Argument m-mo. 

1,50 

1 
2 

3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,60 

1 
2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,70 

1 
2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,80 

1 
2 

3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

1,90 

1 
2 
3 

4 
5 
6 

7 
8 
9 

2,00 

o 1 I 2 3 I 4 5 6 7 8 I 9 

~0,251~1~~~ 503 500 i 498 I 496_~-'~1 __ 

,2489 487 484 482 480 477 475 473 471 I' 468 
,2466 464 462 459 457 455 452 450 448 446 
,2443 441 439 437 434 432 430 428 426 I 423 

0,2421 419 417 414 412 410 408 405 403 401 
,2399 397 394 392 390 388 386 383 381 379 
,2377 375 372 370 368 366 364 362 359 357 

0,2355 353: 351 349 346 344 342 i 340 338 336 
,2333 331 I 329 327 325 323 321 318 316 314 
,2312 310 308: 306 304 301 299 I 297 295 293 

~0,2291 ____ ~9-28i-=-21~= 282 r-i8Q,2]8I--276--Z7-±] 272 = 
,2270 268: 266 264 262 259 257 255 253 I 251 
,2249 247 i 245 243 241 239 237 235 233, 231 
,2228 226 224 222 220 218 216 214 212 210 

0,2208 206 204 202 200 198 196 194 192 190 
,2188 186 184 182 180 178 i 176 'I' 174 172 170 
,2168 166 164 162 160 158 156 154 152 150 

0,2148 146 144 142 140 138 136 I 134 132 130 
,2128 126 124 122 120 118 116 114 113 111 
,2109 107 105 103 101 099, 097 '095 093 091 

:=0,2~~~I_~87-,·.085= 084 ----082 -o~----u?81 076 074 072 

,2070 . 068 . 066 064 063 061 059 057 055 053 
,2051 049 I 047 045 044 042 040 038 036 034 
,2032 030 029 027 025 023 021 019 017 016 

I

I 

0,2014 012 010 008 007 005 003 001 I *999 *997 
,1995 993 992 990 I 988 986 984 982 Ii 980 979 
,1977 975 974 972 i 970 968 966 964 962 961 

0,1959 957 956 954 952 950 948 946 i 944 943 
,1941 939 938 936 i 934 932' 930 928 I 926 925 
,1923 921 920 918 I 916 914 912, 910 908 907 

~5- 904 -=902 9Ocl1----s98 897 189.5- -~i891-~ 
,1888 887 885 883 I" 881 880 I 878- I-S]6TS74- 873 
,1871 870 I 868 I 866 864 863 861 859 857 856 
,1854 853 851 849 847 846 844 842 840 839 

0,1837 836 834 832 I 830 829 827 825 823 822 
,1820 819 817 815 813 812 810 808 806 805 
,1803 802 800 798 796 795 793 791 789 788 

0,1786 785 I' 783 782 780 778 777 775 I 773 772 
,1770 769 767 I 766 764 762 761 I 759 757 756 
,1754 753 I 751 1 750 748 746 745 I 743 741 740 

~8~!-73-51~! i321--7~729-72i- 725 ~ 
1----- -.---- ---- - ------

,1722 721 I 719 I 718 ! 716 714 713 711 709 708 
,1706 705 703' 702 i 700 698 i 697 695 693 692 
,1690 688, 687 685 I 684 682 I 681 679 678 676 

0,1675 673 672 670 669 667 666 664 663 661 
,1660 659 657 656 654 652 651 649 647 646 
,1644 642 i 641 639 I 638 636 635 633 632 630 

0,1629 627 626 624 623 621 620 618 617 615 
,1614 613 611 610 608 607 605 604 603 601 
,1600 598 I 597 595 594 592 591 I 589 588 586 

~5~1~1 580 579 577 i 576 ! 574 ~1-5~72-
m-mo I o 2 3 4 6 8 9 
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Tafel Ia (Fortsetzung). H elligkei tsverh1l.1 tn is 1/10 nach dern Arg urn en t m-mo. 

m-mo 0 I 1 I 2 3 4 5 I 6 7 8 9 
I 

2,0 0,1585 10,1570 i 0,1556 0,1542 0,1528 0,1514 0,1500 0,1486 0,1472 0,1459 ------
I ,1432 I 1 ,1445 ! ,1419 ,1406 ,1393 ,1380 ,1368 ,1355 ,1342 ,1330 

2 ,1318 
I ,1306 I ,1294 ,1282 ,1271 ,1259 ,1247 ,1236 ,1225 ,1213 

3 ,1202 ,1191 ,1180 ,1170 ,1159 ,1148 ,1137 ,1127 ,1117 ,1107 

4 0,1096 0,1086 0,1076 0,1067 0,1057 0,1047 0,1038 0,1028 0,1019 0,1009 
5 ,1000 ,0991 , ,0982 ,0973 ,0964 ,0955 ,0946 ,0938 ,0929 ,0920 
6 ,0912 ,09041 ,0895 ,0887 ,0879 ,0871 ,0863 ,0855 ,0847 ,0839 

7 0,0832 0,0824 0,0817 0,0809 0,0802 0,0794 0,0787 0,0780 0,0773 0,0766 
8 ,0759 ,0752 ,0745 ,0738 ,0731 ,0724 ,0718 ,0711 ,0705 ,0698 
9 ,0692 ,0685 I ,0679 ,0673 ,0667 ,0661 ,0656 ,0649 ,0643 ,0637 

------
3,0 0,0631 0,0625 10,0619 0,0614 0,0608 0,0603 0,0597 0,0592 0,0586 0,0581 

1 ,0575 ,0570 ,0565 ,0560 ,0555 ,0550 ,0545 ,0540 ,0535 ,0530 
2 ,0525 ,0520 ,0515 ,0511 ,0506 ,0501 ,0497 ,0492 ,0488 ,0483 
3 ,0479 ,0474 ,0470 ,0466 ,0461 ,0457 ,0453 ,0449 ,0445 ,0441 

4 0,0437 0,0433 0,0429 0,0425 0,0421 0,0417 0,0413 0,0409 0;0406 0,0402 
5 ,0398 ,0394 I ,0391 I ,0387 I ,0384 ,0380 ,0377 ,0373 ,0370 ,0366 
6 ,0363 ,0360 ,0356 ,0353 I ,0350 ,0347 ,0344 ,0340 ,0337 ,0334 

I 

7 0,0331 0,0328 0,0325 ' 0,0322 i 0,0319 0,0316 0,0313 0,0310 0,0308 0,0305 
8 ,0302 ,0299 ,0296 ,0294 I ,0291 ,0288 ,0286 ,0283 ,0281 ,0278 
9 ,0275 ,0273 ,0270 ,0268 I ,0265 ,0263 ,0261 ,0258 ,0256 ,0254 

4,0 ~1- 0,0249 0,0247 0,02441 0,0242 
------------

0,0240 0,0238 0,0236 0,0233 0,0231 
~------------- ------

1 ,0229 ,0227 ,0225 '02231'0221 ,0219 ,0217 ,0215 ,0213 ,0211 
2 ,0209 ,0207 ,0205 ,0203 ,,0201 ,0200 ,0198 ,0196 ,0194 ,0192 
3 ,0191 I ,0189 ,0187 ,0185 ,0184 ,0182 ,0180 ,0179 ,0177 ,0175 

4 0,0174 0,0172 0,0171 0,0169 , 0,0167 0,0166 10,0164 0,0163 0,0161 0,0160 
5 ,0158 ,0157 ,0156 ,01541 ,0153 ,0151 ,0150 ,0149 ,0147 ,0146 
6 ,0145 ,0143 ,0142 ,0141 ,0139 ,0138 ,0137 ,0136 ,0134 ,0133 

7 0,0132 0,0131 0,0129 0,0128 : 0,0127 0,0126 0,0125 0,0124 0,0122 0,0121 
8 ,0120 ,0119 ,0118 ,0117 i ,0116 ,0115 ,0114 ,0113 ,0112 ,0111 
9 ,0110 ,0109 ,0108 ,0107 ! ,0106 ,0105 I ,0104 ,0103 ,0102 ,0101 

f-------c--c-- ---
5,0 0,0100 ,0099 - ,0098 ,0097 ,0096 ,0095 - ,0095 I ,0094 I ,0093 ,0092 
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Tafel lb. 
Das Helligkeitsverhaltnis loll nach dem Argument m - mo' 

m-mo 0 t 1 2 1 3 I 4 5 1 6 1 7 8 9 

5.0 100.00 1100.93 101.86 102.80 103.75 104.71 105.68 106.66 107.65 108.64 
-,----

5.1 109.65 110.66 111.69 112.721113.76 114.82 115.88 116.95 118.03 119.12 
5.2 120.23 121.34 122.46 123.60 124.74 125.89 127.06 128.23 129.42 130.62 
5.3 131.83 133.05 134.28 135.52 136.77 138.04 139.32 140.61 141.91 1 143.22 

5.4 144.54 145.88 147.23 148.59 149.97 151.36 152.76 154.17 155.60 157.04 
5.5 158.4-9 159.96 161.44 162.93 164.44 165.96 167.49 169.04 170.61 172.19 
5.6 173.78 175.39 177.01 178.65 180.30 181.97 183.65 185.35 187.07 188.80 

5.7 190.55 192.31 194.09 195.88 197.70 199.53 201.37 203.24 205.12 207.01 
5.8 208.93 210.86 212.81 214.78 216.77 218.78 220.80 222.84 224.91 226.99 
5.9 229.09 231.21 233.35 235.51 237.68 239.88 242.10 244.34 246.6~1~8.89 
6.0 '2S1.19 253.51 255.86 258.23 260.62 ~.03 265.46 267.92 270.40 272.90 

6.1 275.42 277.97 280.54 283.14 285.76 288.40 291.07 293.77 296.481299.23 
6.2 302.00 304.79 307.61 310.46 313.33 316.23 319.15 322.11 325.09 328.10 
6.3 331.13 334.20 337.29 340.41 343.56 346.74 349.95 353.18 356.451359.75 

6.4 363.08 366.44 369.83 373.25 376.70 380.19 383.71 387.26 390.841 394.46 
6.5 398.11 j 401.79 405.51 409.26 413.05 416.87 420.73 424.62 428.55' 432.51 
6.6 436.52 440.56 444.63 

6.7 478.63 483.06 487.53 492.04 496.59 501.19 505.83 510.51 515.23 520.00 
6.8 524.81 529.66 534.56 539.51 544.50 549.54 554.63 559.76 564.94 570.16 
6.9 575.44 580.76 586.14 591,S6 597.04 602.56 608.14 613.76 619.44 625.17 

7.0 630.96 636.80 642.69 648.63 654.64 660.69 666.81 672.98 679.20 685.49 
--- ------

7.1 691.83 698.23 704.69 711.21 717.79 724.441 731.14 737.90 1 744.73 751.62 
7.2 758.58 1 765.60 772.68 779.83 787.05 794.33 801.68 809.101816.58 824.14 
7.3 831.76 839.46 847.23 855.07 862.98 870.96 879.02 i 887.16 895.37 903.65 

7.4 I 912.01 920.45 928.97 937.56 946.24 954.99 963.831972.751981.75 990.83 
7.5 1000.0 1009.3 1018.6 1028.0 1037.5 1047.1 1056.8 1066.6 1076.5 1086.4 
7.6 1096.5 1106.6 1116.9 1127.2 1137.6 1148.2 1158.8 1169.5 1180.3 1191.2 

7.7 1202.3 1213.4 1224.6 1236.0 1247.4 1258.9 1270.6 1282.3 1294.2 1306.2 
7.8 1318.3 1330.5 11342.8 1355.2 1367.7 1380.4 1393.2 1406.1 1419.1 1432.2 
7.9 1445.4 1458.8 11472.3 1485.9 1499.7 1513.6 1527.6 1541.7 1556.0 1570.4 

1s8~ 1599.6 11614.4 
--1-····-

8.0 1629.3 1644.4 1659.6 1674.9 1690.4 ,1706.1 1721.9 
~---

1753.911770.1 1853.5 11870.7 8.1 1737.8 1786.5 1803.0 1819.7 1836.5 1888.0 
8.2 1905.5 1923.1 1940.9 1958.8 1977.0 1995.3 2013.7 2032.4 12051.2 2070.1 
8.3 2089.3 2108.6 2128.1 2147.8 2167.7 2187.8 12208.0 2228.4 2249.1 2269.9 

8.4 2290.9 2312.1 12333.5 2355.1 2376.8 2398.8 2421.0 ,2443.4 2466.0 2488.9 
8.5 2511.9 2535.1 12558.6 2582.3 2606.2 2630.3 12654.6 '2679.2 2704.0 2729.0 
8.6 2754.2 2779.7 2805.4 2831.4 2857.6 ;2884.0 12910.7 12937.7 2964.8 2992.3 

8.7 3020.0 3047.9 13076.1 3104.6 3133.3 3162.3 '3191.5 13221.1 3250.9 3281.0 
8.8 3311.3 3342.0 3372.9 3404.1 3435.6 3467.4 3499.5 13531.8 3564.5 3597.5 
8.9 3630.8 3664.4 3698.3 3732.5 3767.0 3801.9 3837.1 13892.6 3908.4 3944.6 

9.0 3981.1 4017.9 14055.1 4092.6 4130.5 4168.7 14207.3 14246,2 4285.5 4325.1 
9,1 4365.2 4405.6 14446.3 4487.5 4529.0 4570,9 4613.2 14655.9 4698.9 4742.4-
9.2 4786,3 4830.6 :4875.3 4920.4 4965.9 5011.9 '5058.3 5105,1 5152.3 5200.0 
9,3 5248.1 5296,6 

15345 ,6 5395.1 15445.0 5495.4 15546.3 15597.615649.4 5701.6 

9.4 5754.4 5807,6 i5861.4 5915,6 
1
5970.4 

6025.6 6081.4 6137,6 6194.4 6251.7 
9,5 6309.6 6368.0 

1

6426.9 6486.3 6546.4 6606.9 16668.1 '6729.8 16792.0 6854.9 
9.6 6918.3 6982.3 7046.9 7112.1 17177.9 7244.4 7311.4 7379.0 17447.3 17516.2 

17726.8 
, 

9.7 7585.8 7656.0 7798.3 17870.5 7943.3 ,8016.8 8091.0 8165.8 18241.4 
9.8 8317.6 8394.68472.3 8550.7 !8629.8 8709.6 18790.2 8871.6 ]8953.7 19036.5 
9.9 9120.1 9204.5 'm89.7 9375.6 '19462.4 9549.9 9638.3 9727.5 19817.5 9908.3 

10.0 
-_.---i-~- I~~'--~ 10000 I 1 I 

m-mo 0 1 I 2 i 3 I 4 5 1 6 1 7 I 8 1 9 
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Tafel IIa. 
Mit der Helligkeit wachsende GroBenklassen im ZOLLNERschen Photometer nach 

dem Argument: Ablesung des Kreises IX in' Graden und Zehntel Graden. 
(Die GroBenklasse Om.OOO ist bei der Ablesung 5 0 .0 angenommen.) 

.0 .1 .2 \ .3 \ ,4 1 .5 1 ,6 1 ,7 1 ,8 1,9 1;0 I ",0 

4 -0.484 -0,4301-0.3781-0.327 -0,277 -0.228 -0,180 -0.134 -0.088 -0!044 =f0.0001 4 
5 =f0.000 +0,043 ,085! .126 ,166 .206 .246 .284 .321 .358 ,394 5 
6 .394 ,430 .4661 .500 .534 .568 .601 .634 .666 .697 .728 6 

7 .728 ,759 ,789 'I' ,818 .848 ,877 ,906 ,934 ,962 ,989, 1,016 7 
8 1,016 1.043 1,070 1,096 1,122 1,147 1,172 1,197 1,222 1.246 'I ,270 8 

9 ~~~i~~~~~~~~ 9 
10 

11 
12 
13 

14 
15 
16 

17 
18 
19 

1,497 1,518 ~;~ 1,581 1,602 1,622 1,642 1,662 ~I~ 10 

,702 ,721 ,7401 ,759 ,778 ,797 ,816 ,834 ,852 ,870 ,888 11 
,888 ,906 ,923 I .940 ,958 ,975 ,992 2,009 2,026 2,042 2.059 12 

2,059 2.076 2,092 i 2,108 2,124 2.140 2,155 1.70 ,186 ,202 ,217 13 

,2171 ,232 ,247, .262\ ,277 ,292 ,306 .322 ,337 ,351 ,364 14 
,364 .377 ,391 : ,405 ,418 ,432 .446 ,460 .473 ,487 ,501 15 
,501 ,513 ,526 ,539 ,552 ,564 ,577 ,590 ,603 ,616 ,629 16 

,629\ ,641 ,653 ,665,677 ,689 ,701 ,713 ,725\ ,7371 ,74917 
,7491 ,760 ,771 ,783 ,794 ,805 ,817 .8281 ,839 ,851, ,862 18 
,8621 ,872 ,883 ,894 2,904 2,915 2.926 2,936 1 2,947 2,958 r 2,969 19 

20 2.9691 2,979 2.9891 2.999 3.0091 3,019 3,029 3,039 [ 3,049 3,0591 3.070 20 

21 3,070 3,080 3.090 I 3,099 --:to9~I~-----:138I~---:mI~ 21 
22 ,167 ,177 .186' ,195 ,204 ,213, ,222 ,231 ,240 ,249 ,258 22 
23 ,2581 ,266 ,275 ,284 ,292 ,301! ,310

1 
,318: ,327 ,336 ,345 23 

24 .345. ,353 ,361 ,370 ,378 ,386' ,395 ,403 i ,411 ,420 ,428 24 
25 ,4281 ,436 ,444, ,452 ,460 ,468 ,476 ,4841 ,492 ,500 ,508 25 
26 .508: ,516 ,5241 ,532 ,539 ,547 ,554 ,562

1 
,569 ,577 ,584 26 

27 .5841 ,591 ,5981 ,605 ,613 ,620 ,627 ,634, ,642 ,649 .657 27 
28 ,657; ,6641 ,671 ,678 ,685 ,692 ,699 ,706'1 ,713 ,720 ,727 28 
29 ,727: ,733 ,740 ,747! ,753 ,760 ,767 ,773 .780 ,787 ,793 29 

30 3,79~: 3,800 I 3.806 i 3,8131 3.8191 3,8251_ 3,832 3,838' 3,8441~1~ 30 

.858 1,' ,864' ,870 i .,876' ,883 ,889 ,895 ,9011 ,907' ,91411 ,920 31 31 
32 
33 

34 
35 
36 

37 
38 
39 

,920, ,926 ,932 ,938! .944 ,950 ,956 ,962 ,968 ,974 ,979 32 
.9791 ,984 ,990 ,9961 4,002 4.007 4,013 4,0191, 4,025 4,031 i 4,037 33 

4,037 4.043 4,048 4,054" ,059 ,065 ,070 ,076, ,081 I ,087 [ ,092 34 
, ' , 35 ,0921,097 ,102 ,108 ,113 ,118 ,124 ,129,135 ,140 ,145 

,145\ ,151, ,156 ,161 ,166 ,171 ,176i ,181 .186
1 

,191 ,196 36 

.196: ,200' ,205 ,210 ,215 .220 ,225 1 ,230 ,2351 ,240 ,245 37 
,24~ 1 ,250 .:54, ,259

1 
,164 ,269 ,2741 ,2781 ,283, ,288: ,293 38 

,29" 1 ,297, .,,02: ,306 1 ,311 1 ,315, ,320 , ,324 .3291 ,334 i ,339 39 
40 4,339'- 4,3431 4,348 ' 4.352 r~I4.361! 4,3661 4,370 I 4,3741~j 4.383 40 

41 ~--:387I~I--:396IAo1r~405I~i~IA18I-,42ii~ 41 
42 ,426 .430 i ,435 1 ,4391 ,443

1 

,447 ~ ,4511 ,455 ,4591 ,463: ,467 42 
43 ,467 ,471, ,475, ,479, ,483 ,487 I ,4911 ,495 ,4991 ,503, ,507 43 

44 ,507 ,5111 ,5151 ,5191 ,523[ ,527\ ,5311 ,5341 ,5381 ,542[ ,546 44 
45 ,546 ,550! ,554, ,557 ,561, ,565 i .569 ,5721 ,576 i ,579 i ,583 45 
46 ,583 ,586 ,5901 .594 ,598 ,601 ,605 ,608 .612 ,615 ,619 46 

47 ,619 ,622 ,626
1 

,629 ,633 ,636 ,640 ,643 .647 ,650 ,654 47 
48 .654 ,657 .661 ,664 ,667 ,670 ,674 ,677 ,681 .684 ,687 48 
49 ,687 ,690 ,6941 .697 ,700 ,703 ,707 ,710 .714 ,717 ,720 49 

50 ---020 4,723 4,7261 4.7291 4,7321----:[7351 4,739 4,742 4.745 4,7484,751 50 

51 ---:7s11~-:m11'-.760-1~1-'7661--:i691---::m:ii5-----:ns~'781 51 
52 ,781" .784 ,787 .790 1 ,793 ,796 ,799 ,801 ,804 ,807 [ ,810 52 
53 ,8101 ,813 ,816 , ,819! ,822 .824 ,827 ,830 ,833 ,835 ,838 53 

Handbucb der Astropbysik. II. 16 



54 
55 
56 

57 
58 
59 

242 Kap.1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. 

Tafel II a (Fortsetzung). 

,0 1 ,I I ,2 1 ,3 ,4 1 ,5 1 ,6 . ,7 ,8 i ,9 1,0 a;o 

,838 ,841 ,8441 ,846! ,8491 ,852 ,855 ,857 ,860 1 ,862 ,865 54 
,865 ,868 ,871 ,8731 ,876 ,878 ,881 ,883 ,886 ,888 ,891 55 
,891 ,893 ,896 ,898 , ,9011 ,903 ,906 ,908 ,911 ,913 ,916 56 

I 

,941 ,943 ,945 ,947 ,950 ,952, ,954. ,956 ,959 ,961 ,964 58 
,916

1 

,918 ,921 ,923 ,926 'I ,928
1 

,931 ,933 ,936 ,938 ,941 57 

,964 ,966 ,968
1 

,970 ,973 i ,975, ,9771 ,979 ,982 ,984 ,986 59 

60 4,986' 4,988 4,990 4,992 4,995 I 4.9971----;r,-9995.OOt----'S:003~05- 5,007 60 

61 5.007 5,009 ---s:012 ----.s.ot4-~----.s.otS1 5,020 ~'~ ,026 ,028 61 
62 ,028 ,030 ,032 ,034 ,036 'I ,038. ,040 ,042 ,044 ,046 ,048 62 
63 ,048 ,050 ,052 ,053 ,055 ,0571 ,059 ,061 ,063 ,065 ,067 63 

64 
65 
66 

67 
68 
69 

,067 ,068 ,070 ,072 ,07411 '076 1, ,078 ,080 ,081 ,083 ,085 64 
,085 ,087 ,088 ,090 ,092 ,094' ,095 ,097 ,099 ,101 ,102 65 
,102 ,104 ,105 I ,107 ,109 ,111: ,112 114 ,115 ,117 ,118 66 

,118 ,120 ,122
1 

,123: ,125 I ,1271 ,128 ,130 ,131 ,133 ,134 67 
,134 ,136 ,137 'I ,139 ,140! ,142 ,143 ,145 ,146 ,148 ,149 68 
,149 ,151, ,152 ,154' ,155 ,1561 ,158 ,159 ,160 ,162, ,163 96 

70 5,163 5,1651' 5,166i-5,167I' 5,169 5,170 1 5,171 5,173 5,17!_3,1Zl~ 70 

71 ,176 ,178 ,1791 ,180, ,182 ,1831 ,184 ,186 ,187 ,188 ,18971 
72 ,189 ,191 ,192 ,193 ,194 ,196 i ,197 ,198 ,199' ,200 ,201 72 
73 ,201 ,2031 ,2041 ,2051 ,206 ,207 ! ,208 ,209 ,211 ,212 ,213 73 

74 ,213 '214[ ,215 i ,216[ ,217 ,218' ,219 ,220 ,221 ,2221 ,223 74 
75 ,223 ,224 ,2251 ,226 ,227 ,228: ,229 ,230 ,231 ,232 ,233 75 
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Tafel III. 
Zur Bestimmung der Helligkeit mAB eines Doppelsterns, wenn die Heilig" 

keiten der Komponenten m A und mB gegeben sind. 

mB-rnA Im..4.- mAB mB-rnA \ mA-mAB mB-tnA ImB- mAB mB-tnA 1mB-mAE 

+00 +1m,828 +om,961 +Om,415 
Om,OO Om,19 Om,38 om,57 

5m,84 1,765 ,928 ----- ,390 
,01 ,20 ,39 ,58 

4,641----- 1,706---- ,894 ,367 
,02 ,21 ,40 ,59 

4,082 ------- 1,649 ,862 ,341-- -

,03 ,22 ,41 ,60 
3,712 1,594 ,830 ,319 

,04 ,23 ,42 ,61 
3,434 1,542 ,799--- -- ,295------ -

,05 ,24 ,43 ,62 
3,211 1,492----- ,768 ------ ,272 

,06 ,25 ,44 ,63 
3,025 1,443---- ,738------ ,250 

,07 ,26 ,45 ,64 
2,864 1,396 ,709 -- ,227 

,08 ,27 ,46 ,65 
2,723 1,351 ,680 ,205----- -

,09 ,28 ,47 ,66 
2,597 1,307 ,652 --- ,183 

,10 ,29 ,48 ,67 
2,483 1,264 ,624 --- ,161------

,11 ,30 ,49 ,68 
2,379 1,223 ,596 ----,,--- ,140--- -

,12 ,31 ,50 ,69 
2,284 1,182 ,569 - --- ,119------- -

,13 ,32 ,51 ,70 
2,195 1,143 ,542 ,097 

,14 ,33 ,52 ,71 
2,113 1,105 ,516 0,77----- --

,15 ,34 ,53 ,72 
2,035 1,068 ,490 ,056 

,16 ,35 ,54 ,73 
1,962 1,031----- ,465 ,036 

,17 ,36 ,55 ,74 
1,893 0,996----- ,439 +0,015 

0,18 I 0,37 0,56 0,75 
+1,828 +0,961 ------ +0,415 --- -0,005 
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Tafel IVa. 
Fiir die Helligkeiten einer eben begrenzten Wolkenschicht, berechnet nach 

der Formel: ( 1 )' cosi 
h= 1-2,7cosc.:+3,Ocos2 c.:-\·-Llz.. , 

2,6 COSt + cose 

I~ 

° 45 
60 

° 75 
90 

105 
120 
135 
180 

° 45 
60 

10 75 
90 

105 
120 
135 
180 

° 45 
60 

20 75 
90 

105 
120 
135 
180 

° 45 
60 

30 75 
90 

105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

40 90 
105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

50 90 
105 
120 
135 
180 

wo LIz = AlaI - Blbl + elcl + Dldl + Elel (s. Formel 12, S.43). 

o 

0,895 
0,895 
0,895. 
0,895 
0,895 
0,895 i 

0,895 i 

0,895 I 

0,895 
, 

0,897 I 

0,897 
0,897 
0,897 
0,897 
0,897 
0,897 
0,897 
0,897 

0,850 
0,850 
0,850 
0,850 ' 
0,850 
0,850 
0,850 
0,850 
0,850 

0,812 
0,812 
0,812 
0,812 
0,812 
0,812 
0,812 
0,812 
0,812 

0,778 
0,778 
0,778 
0,778 
0,778 
0,778 
0,778 
0,778 
0,778 

0,776 
0,776 
0,776 
0,776 
0,776 
0,776 
0,776 
0,776 
0,776 

10 

0,883 
0,883 
0,883 
0,883 
0,883 
0,883 
0,883 
0,883 
0,883 

0,920 
0,908 
0,902 
0,893 
0,885 
0,877 
0,868 I 

0,863 
0,853 

0,908 
0,891 
0,874 
0,858 
0,843 
0,828 
0,815 
0,801 
0,790 

0,892 
0,866 
0,846 
0,826 
0,807 
0,790 
0,776 
0,766 
0,794 

0,864 
0,834 
0,816 
0,797 
0,780 
0,766 
0,755 
0,749 
0,744 

0,839 
0,815 
0,802 
0,790 
0,783 
0,780 
0,782 
0,787 
0,800 

20 

0,799 
0,799 
0,799 
0,799 
0,799 
0,799 
0,799 
0,799 
0,799 

0,866 
0,850 
0,834 
0,819 
0,8001-
0,790 
0,778 
0,765 
0,754 

0,895 
0,795 
0.854 
0,800 
0,774 
0,750 
0,731 
0,776 
0,700 

0,921 
0,862 
0,825 
0,788 
0,756 
0,730 
0,713 
0,701 
0,696 

0,938 
0,858 
0,817 
0,779 
0,750 
0,734 
0,730 
0,734 
0,765 

0,927 
0,855 
0,789 
0,791 
0,780 
0,788 
0,812 
0,846 
0,914 

30 

0,703 
0,703 
0,703 
0,703 
0,703 
0,703 
0,703 
0,703 
0,703 

0,784 
0,761 
0,744 
0,727 
0,710 
0,695 
0,682 
0,674 
0,698 

0,849 
0,794 
0,760 
0,726 
0,696 
0,673 
0,657 
0,646 
0,641 

0,920 
0,834 
0,784 
0,738 
0,702 
0,681 
0,674 
0,671 
0,700 

0,976 
0,865 
0,804 
0,754 
0,726 
0,723 
0,742 
0,777 
0,854 

1,018 
0,885 
0,830 
0,792 
0,789 
0,824 
0,892 
0,977 
1,140 

40 1 50 1 60 70 I 80 1 85 1 90 

10,59610,49910,421 I 0,347 '0,231 I 0,135 0,000 
0,596' 0,499! 0,421 0,347 0,231,0,135 0,000 
0596049904210,3470,23110,1350,000 

I 0:596 0:499 0:421 0,347 0,231 0,135 0,000 
'0,596 0,499 0,421 0,347 0,231! 0,135 0,000 
! 0,596 0,499 0,421 0,347 0,231 0,135 0,000 
1°,596 0,499,0,421 0,347 0,231; 0,135 0,000 

0,596 0,499' 0,421 0,347 0,231 0,135 0,000 
0,596 10,4991°,421 0,347' 0,231 ,0,135 0,000 

0,672 0,548 0,432 0,321' 0,192! 0,107 0,000 
0,649 0,532 0,427 0,327 0,202 0,115 0,000 
0,634 0,523 0,426 0,334' 0,2131 0,122 0,000 
0,620 0,516 0,428 0,3441 0,223 0,128 0,000 
0,606 0,511 0,433 0,359; 0,238 0,139 0,000 
0,596 0,509 0,443 0,376 0,254 0,150 0,000 
0,588 0,510 0,454 0,395 0,273 0,162 0,000 
0,583 0,514 0,467 0,415 I 0,2891 0,171 0,000 
0,579 0,522 0,488 0,443' 0,313,0,185 0,000 

0,765 0,634 0,495 0,349 0,185 0,<)95 0,000 
0,700 0,585 0,465 0,340 0,197 0,109 0,000 

• 0,666 0,540 0,428 0,347 I 0,206 0,108 0,000 
I 0,635 0,541 0,453 0,363 0,227 0,128 0,000 

0,612 0,534 0,466 0,39210,256 0,146 0,000 
0,598 0,539 0,496.0,4291' 0,299 0,180 0,000 
0,595 0,555 0,530: 0,489 0,335 0,195 0,000 
0,599 0,579 0,572 0,536' 0,376 0,220 0,000 
0,623 0,625: 0,647 0,623 0,442 0,256 0,000 

0,864' 0,755 0,605 0,424 0,220 
0,768 0,661 0,534 0,388 0,215 
0,711 0,616 0,521 0,385 0,226 

'0,667 0,588 0,504 0,405 0,254 
I 0,642 0,585 0,530 0,455 0,300 

0,640 0,612 0,570 0,530 0,365 
0,657 0,662 0,657 0,628 0,443 
0,688 0,725 0,762 0,731 0,517 
0,756 0,847 0,927 0,909 0,654 

0,984 
0,845 

, 0,776 
i 0,728 
1 0,715 

0,741 
! 0,801 

1

0,880 
1,035 

1,066 
; 0,894 

1
0,820 
0,784 

10,802 
0,882 
1,011 
1,164 
1,448 

0,894 ! 0,743 
0,751 ' 0,623 
0,689 I 0,583 
0,658' 0,578 
0,673 0,624 
0,740 0,736 
0,848 ! 0,887 
0,977 ' 1,055 
1,215 1,354 

1,027 0,904 
0,838 0,732 
0,765 0,677 
0,745 0,685 
0,799 i 0,780 
0,908 0,962 
1,155 1,211 
1,352 1,487 
1,755 1,972 

0,536 0,279 
0,460 0,253 
0,446 0,259 
0,471 0,296 
0,548 0,363 
0,676 0,464 
0,8421 0,592 
1,020 0,691 
1,327 0,946 

0,679 0,354 
0,555 0,310 
0,530 0,313 
0,568 0,357 
0,688 0,461 
0,890 0,614 
1,151 0,810 
1,445 1,013 
1,928 1,362 

0,111 0,000 
0,114 0,000 
0,126 0,000 
0,143 0,000 
0,173 I 0,000 
0,214

1 

0,000 
0,259 0,000 
0,304 0,000 
0,425 0,000 

0,140 
0,132 
0,140 
0,167 
0,208 
0,270 
0,348 
0,391 
0,548 

0,174 
0,163 
0,170 
0,205 
0,274 
0,362 
0,476 
0,590 
0,795 

0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 

0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
0,000 
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Tafel IVa (Fortsetzung). 

'I~I 0 t 10 
1 

20 I 30 I 40 50 60 I 70 I 80 I 85 I 90 

° 0,842 0,852 
1 

0,931 ! 1,047 1, 139 1 1,162 1,070 1 0,852 0,492 0,255 0,000 
45 0,842 0,842 0,874 0,925 0,954 0,941 0,849 0,676 0,395 0,205 0,000 
60 0,842 0,840 0,805 0,902 0,893 0,871 0,793 0,648 0,392 0,206 0,000 

75 0,842 0,844 0,852 0,873 0,886 0,882 0,830 0,710 0,453 0,248 0,000 
6 ° 90 0,842 0,854 0,876 0,918 0,957 1,003 0,994 0,894 0,604 0,339 0,000 

105 0,842 0,873 0,932 1,018 1,128 1,237 1,286 1,201 0,846 0,479 0,000 
120 0,842 0,895 0,997 1,138 1,359 1,S57 1,644 1,S94 1, 130 0,654 0,000 
135 0,842 0,920 1,075 1,319 

1 1,616 1,912 2,096 2,021 1,453 0,837 0,000 
180 0,842 0,961 1,216 1,605 2,075 2,536 2,833 2,755 1,969 1,150 0,000 

° 1,016 0,925 0,959 1,075 1,199 1,275 1,246 1,046\ 0,672 0,372 0,000 
45 1,016 0,943 0,934 0,984 1,030 1,042 0,989 0,831 0,524 0,283 0,000 
60 1,016 0,962 0,953 0,976 0,999 0,997 0,948 0,804 0,516 0,281 0,000 

75 1,016 0,992 0,997 1,025 1,055 1,068 1,039 0,913 0,611 0,341 0,000 
70 90 1,016 1,032 1,077 1,111 1,227 1,293 1,307 1,220 0,837 0,481 0,000 

105 1,016 1,082 1,179 1,343 1,514 : 1,672 1,756 1,660 1,191 0,699 0,000 
120 1,016 1,137 1,342 1,590 1,885 2,163 2,331 2,249 1,634 0,972 0,000 
135 1,016 1,194 1,472 1,851 2,283, 2,716

1

2,955 2,877[2,107 1,260 0,000 
180 1,016 1,274 1,711 2,302 2,972 ' 3,624 4,027 3,953, 2,913 1,753 0,000 

° 1,329 1,088 1,018 1,096 1,230 1,311 1,417 , 1,324 0,972 0,607 0,000 
45 1,329 1,146 1,072 1,073 1,115 1,148 1,138 1,031 0,747 0,439 0,000 
60 1,329 1,206 1,136 1,127 1,142, 1,158: 1,128 1,015 0,721 0,427 0,000 
75 1,329 1,264 1,247 1,264 1,307 1,322 i 1,305 1,203 0,875 0,526 0,000 

8 ° 90 1,329 1,347 1,408 1,498 1,602 1,708 1,740 1,648 1,240 0,766 0,000 
105 1,329 1,442 1,644 1,819 2,046 2,274 2,434 2,345 1,811 1,146 0,000 
120 1,329 1,549 1,843 2,209 2,612 2,998 3,253 3,218 2,528 1,624 0,000 
135 1,329 1,638 2,067 2,576 3,048 3,751 4,182 4,149 3,287 2,132 0,000 
180 1,329 1,775 2,435 3,260 4,172 5,040 5, 667

1
5,736 4,586 3,001 0,000 

° 1,514 1,183 1,044 1,078 1,200 1,297 1,464 1,460 1,209 0,854 0,000 
45 1,514 1,264 1,154 1,098 1,120 1,159 1,173: 1,111 0,874 0,581 0,000 
60 1,514 1,343 1,223 1,194 1,184 1,196 1,183 1,102 0,850 0,550 0,000 
75 1,514 1,412 1,381 1,378 1,406 1,416 1,420 1,338 1,048 0,684 0,000 

8 5 90 1,514 1,524 1.588 1,694 1,774 1,887 1,945 1,886 1,S26 1,029 0,000 
105 1,514 1,649 

I 

1,881 2,067 2,312 2,589 2,748 2,740 2,282 1.583 0,000 
120 1,514 1, 781 2,116 2,528 2,980 3,412 3,748 3,810 3,235 2,289 0,000 
135 1,514 1,891 2,393 2,970 3,499 4,261 4,800 4,941 4,245 3,040 0,000 
180 1,514 2,060 2,805 3,766 4,794 5,779 6.595 6,874 5,978 4,331 0,000 

0 1,687 1,261 1,051 1,014 1,105 1,268 1,437 1,560 1,580 1,492 0,650 
45 1,687 1,368 1,227 1,079 1,059 1,081 1,113 1,116 1,028 0,878 0,295 
60 1,687 1,454 1,301 1,209 1,163 1,145 1,133 1,092 0,961 0,761 0,200 
75 1,687 1,530 1,488 1,446 1,428 1,424 1,416 1,367 1,207 0,956 0,251 

9 ° 90 1,687 1,696 1,741 1,806 1,880 1,968 2,030 2,044 1,864 1,562 0,500 
105 1,687 1,840 2,043 2,274 2,522 2,852 2,966 3,060 2,931 2,578 0,950 
120 1,687 1,987 2,370 2,808 3,276 3,735 4,128 4,364 4,291 3,894 1,550 
135 1,687 2,129 2,686 3,345 4,047 4,743 5,348 5,743 5,743 5,309 2,205 
180 1,687 2,326 3,189 4,213 5,332 6,446 7,427 8,126 8,241 7,759 3,350 
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Tafel IVb des Koeffizienten a1 = [eosiln(l + seci) + coss In(l + secs)] der 
Formel (12) (S.43). 

£',,,-, i 0° 10° I 20° 1 30° I 40° I 50° 1 60° I 70° I 80° 90° 

0° 1,3862 1,3833 1,3740 1, 3579 1 1,3330 1,2962 1,2424 1,1606 1,0248 0,6931 
10° 1,3833 1,3804 1,3711 1,3550 I 1,3301 1,2932 1,2395 1,1577 1,0219 0,6902 
20° 1,3740 1,3711 1,3618 1,3457 ' 1,3208 1,2840 1,2302 1,1484 1,0126 0,6809 
30° 1,3579 1,3550 1,3457 1,3296 1,3047 1,2679 1,2141 1,1323 0,9965 0,6648 
40° 1,3330 1,3301 1,3208 1,3047 1,2798 1,2430 1,1892 1,1074 0,9716 0,6399 
50° 1,2962 1,2932 1,2840 1,2679 1,2430 1,2062 1,1524 1,0706 0,9348 0,6031 
60° 1,2424 1,2395 1,2302 1,2141 1,1892 1,1524 1,0986 1,0168 0,8810 0,5493 
70° 1,1606 1,1577 1,1484 1,1323 1,1074 1,0706 1,0168 0,9350 0,7992 0,4675 
80° 1,0248 1,0219 1,0126 0,9965 0,9716 0,9348 0,8810 0,7992 0,6634 0,3317 
90° 0,6931 0,6902 1 0,6809 0,6648 0,6399 0,6031 0,5493 0,4675 0,3317 0,0000 

Tafel IVb des Koeffizienten b1 = [eosi + eoss - eos2 i In(l + seei) - eos2 sln(1 + see£)] 
der Formel (12) (S,43). 

0° -0,61381-0,612°; -0,6068 - 0, 5971 -0,5827-0,5620, -0,5323 - 0,489°1-0,4230 -0,3069 
10° - ,6120 - ,6102!- ,60501- ,5953 - ,5809;- ,5602,- ,5305,- ,4872!- ,4212 - ,3051 
20° - ,60681- ,60501- ,5998- ,5901 - ,5757,- ,5550.- ,52531- ,48201- ,4160- ,2999 
30° ~ ,5971,- ,5953- ,5901- ,5804- ,5660'- ,5453- ,5156- ,4723- ,4063- ,2902 
40° - ,58271- ,58091- ,5757 - ,5660 - ,5516.- ,5309,- ,50121- ,4579:- ,3919 - ,2758 
50 0 

- ,5620,- ,5602- ,5550 - ,5453 - ,5309- ,5102- ,48051- ,4372 - ,3712 - ,2551 
60: - ,5323- ,5305,- ,5253- ,5156'- ,5012;- ,4805:- ,4508:- ,40751- ,341 5

1

- ,2254 
7° 0 - ,48901- ,4872!- ,4820 - ,4723,- ,4579( ,43721- ,40751- ,36421- ,2982

1
- ,1821 

80 - ,4230,- ,4212- ,4160,- ,4063'- ,3919,- ,37121- ,34151- ,2982,- ,2322,- ,1161 
90° -0,3069 -0,3051-0,2999 -0,2902'-0,2758:-0,2551,-0,2254; -0, 1821;-0, 1161 -0,0000 

Tafel IVb des Koeffizienten c1 = [!(cosi + coss) - (eos2 i + eos2s) + eos3 i In(l + seci) 
+ eos3 sln(1 + secE)] der Formel (12) (S.43). 

0° 0,3862 'I 0,3851 '0,3811 0,3747 0,3648 I 0,3505 ! 0,3304 0,3018 
10° ,3851 ,3840' ,3801 ,3736 ,3637 ,3494' ,3293 ,3007 
20° ,3811 ,3801 ,3761 ,3696 ,3597 ,3455 ,3253 ,2967 
30° ,3747 ,3736 ,3696 ,3632 ,3533 ,3391 ,3189 ,2903 
40° ,3648 ,3637 ,3597 ,3533 ,3434 ,3291 ,3090 ,2804 
50° ,3505 ,3494 ,3455 ,3390 ,3291 ,3148 ,2947 ,2661 
60° ,3304 ,3293 ,3253 ,3189 ,3090 ,2946 ,2748 ,2460 
70° ,3018 ,3007 ,2967 i ,2903 ,2804 ,2661 ,2461 ,2174 
80° ,2598 ,2587 ,25481 ,2483 ,2384 ,2241 ,2040 ,1754 
90° 0,1931 0,1920 0,1880 0,1816 0,1717 0,1574 0,1373 0,1087 

0,2598 
,2587 
,2548 
,2483 
,2384 
,2242 
,2040 
,1754 
,1334 

0,0667 

0,1931 
,1920 
,1880 
,1816 
,1717 
,1574 
,1373 
,1087 
,0667 

0,0000 

TafelIVb des Koeffizienten d1 = [!(eosi + cos£)- i(eos2 i + eos2s) + cos3i + COS 3 8 

- cos4 i In (1 + seci) - cos4 e In (1 + sec e)] der Formel (12) (S.43). 
0° 0,2804 0,2775 0,2767 0,2716 0,2640 0,2533 0,2382 0,2170 0,1866 

10° ,2775 ,2746 ,2138 ,2687 ,2611 ,2504 ,2353 ,2141 ,1837 
20° ,2767 ,2738 ,2730 ,2679 ,2603 ,2496 ,2345 ,2133 ,1829 
30° ,2716 ,2687 ,2679 ,2628 ,2552 ,2445 ,2294 ,2082 ,1778 
40° ,2640 ,2611 ,2603 ,2552 ,2476 ,2369 ,2218 ,2006 ,1702 
50° ,2533 ,2504 ,2496 ,2445 ,2369 ,2262 ,2111 ,1899 ,1595 
60° ,2382 ,2353 ,2345 ,2294 ,2218 ,2111 ,1960 ,1748 ,1444 
70° ,2170 ,2141 ,2133 ,2082 ,2006 ,1899 ,1748', ,1536 ,1232 
80° ,1866 ,1837 ,1829 ,1778 ,1702 ,1595 ,14441 ,1232 ,0928 
90° 0,1402 0,1373 0,1365 0,1314 0,1238 0,1131 0,0980 0,0768 0,0464 

0,1402 
,1373 
,1365 
,1314 
,1238 
,1131 
,0980 
,0768 
,0464 

0,0000 

Tafel IVb des Koeffizien ten e1 = [! (cosi + eose) - t (cos2 i + cos2 £) + i (cos3 i + cos3 e) 
- (eos4i + cos4 e) + cos6i In(l + seci) + eos5 e In(l + sec e)] der Formel (12) (S 43). 

0° 0,21951 0,2189 0,2163 0,2125 0,2064 0,1977! 0,1857 0,1690 0,1481 0,1098 
10° ,2189, ,2182 ,2159 ,2118 ,2057 ,1951 1 ,1850 ,1683 ,1474 ,1091 
20° ,2163! ,2159 ,2133 ,2094 ,2033 ,1946 ,1826 ,1659 ,1450 ,1067 
30° ,21251 ,2118 ,2094 ,2055 ,1994 ,1908 ,1788 ,1619 ,1411 ,1028 
40° ,2064 ,2057 ,2033 ,1994 ,1933 ,1847 ,1727 ,1558 ,1350 ,0966 
50° ,1977 I ,1951 ,1946 ,1908 ,1847 ,1759 ,1639 ,1472 ,1264 ,0880 
60° ,1857' ,1850 ,1826 ,1788 ,1727 ,1639 ,1509 ,1352 ,1143 ,0760 
70° ,1690 I ,1683 ,1659 ,1619 ,1558 ,1472 I ,1352 1 ,1184 ,0976 ,0592 
80° ,1481 ,1474 ,1450 ,1411 ,1350 ,12641 ,1143. ,0976 ,0767 ,0383 
90 0 0,1098 0,1091 0,1067 0,1028 0,0966 0,0880 0,0760 I 0,0592 0,0383 0,0000 
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Tafel Va. 

Die Helligkeiten einer eben begrenzten Flache berechnet nach der Formel (13) 
(S.43): 

h cos i [ 2 3 ( C' E')] =. 1 + cos (){ + - Ai a 1 + 1 C1 + 1 e1 • 
cost + cose 16 

E ~ 0° 
I 

10° 20° 30° 
I 40° i 50° 

I 
60° 70° 

I 
80° 

I 
90' I 

° 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 
45 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 
60 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 

° 75 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 
90 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 

105 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 
120 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 I 0,473 0,248 0,000 , 

135 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 
180 1,446 1,418 1,339 1,215 1,057 I 0,875 0,679 0,473 0,248 0,000 

° 1,440 1,447 1,395 1,291 1,141 0,956 0,743 0,513 0,265 0,000 
45 1,440 1,438 1,377 1,268 1,116 0,931 0,724 0,501 0,260 0,000 
60 1,440 1,431 1,365 1,251 1,098 0,915 0,711 0,493 0,257 0,000 

10 75 1,440 1,423 1,351 1,233 1,078 0,896 0,697 0,484 0,254 0,000 
90 1,440 1,415 1,336 1,214 1,057 0,878 0,683 0,476 0,251 0,000 

105 1,440 1,407 1,321 1,195 1,037 0,860 0,670 0,469 0,249 0,000 
120 1,440 1,400 1,308 1,178 1,020 0,845 0,659 0,463 0,248 0,000 
135 1,440 1,394 1,296 1,164 1,005 0,831 0,650 0,458 0,247 0,000 
180 1,440 1,385 1,281 1,144 0,985 0,815 0,638 0,453 0,247 0,000 

° 1,425 1,461 1,443 1,366 1,234 1,053 0,830 0,577 0,292 0,000 
45 1,425 1,444 1,408 1,317 1,178 0,998 0,784 0,544 0,278 0,000 
60 1,425 1,430 1,382 1,284 1,141 0,962 0,755 0,525 0,270 0,000 

20 75 1,425 1,415 1,355 1,247 1,101 0,924 0,724 0,506 0,262 0,000 
90 1,425 1,399 1,326 1,210 1,060 0,887 0,696 0,489 0,256 0,000 

105 1,425 1,385 1,298 1,174 1,023 0,854 0,672 0,476 0,253 0,000 
120 1,425 1,370 1,273 1,143 0,991 0,827 0,654 0,467 0,252 0,000 
135 1,425 1,359 1,253 1,117 0,966 0,805 0,640 0,462 0,253 0,000 
180 1,425 1,342 1,224 1,083 0,933 0,781 0,627 

I 

0,461 0,257 0,000 

° 1,404 1,469 1,483 1,439 1,331 1,163 0,938 ! 0,663 0,347 0,000 
45 1,404 1,441 1,430 1,364 1,243 1,073 0,858 0,606 0,317 0,000 
60 1,404 1,423 1,394 1,314 1,187 1,017 0,810 0,572 0,301 0,000 

30 75 1,404 1,402 1,354 1,260 1,126 0,958 0,762 0,540 0,287 0,000 
90 1,404 1,380 1,313 1,207 1,068 0,904 0,720 0,514 0,278 0,000 

105 1,404 1,358 1,274 1,158 1,016 0,858 0,687 0,497 0,274 0,000 
120 1,404 1,339 1,240 1,116 0,975 0,825 0,665 0,489 0,276 0,000 
135 1,404 1,323 1,212 1,083 0,944 0,802 0,654 0,489 0,281 0,000 
180 1,404 1,301 1,176 1,042 0,909 0,779 0,648 0,498 0,295 0,000 

° 1,380 1,468 1,514 1,505 1,434 1,284 1,064 0,774 0,416 0,000 
45 1,380 1,435 1,446 1,406 1,310 1,157 0,947 0,684 0,367 0,000 
60 1,380 1,412 1,400 1,341 1,234 1,079 0,878 0,633 0,341 0,000 

40 75 1,380 1,387 1,350 1,273 1,155 1,001 0,811 0,587 0,319 0,000 
90 1,380 1,360 1,301 1,207 1,083 0,933 0,757 0,552 0,305 0,000 

105 1,380 1,334 1,254 1,149 I 1,023 0,880 0,720 

I 

0,533 0,302 0,000 
120 1,380 1,312 1,216 1,102 0,978 0,846 0,701 0,531 0,309 0,000 
135 1,380 1,293 1,185 1,067 I 0,948 0,827 0,697 0,540 0,322 0,000 
180 1,380 1,267 1,145 1,027 I 0,918 0,818 0,711 0,570 0,351 0,000 

° 1,361 1,464 1,539 1,566 
I 
I 1,531 1,416 1,213 0,915 0,512 0,000 

45 1,361 1,427 1,459 1,446 1,378 1,249 1,054 0,786 0,437 0,000 
60 1,361 1,402 1,406 1,370 1,285 1,150 0,961 0,714 0,398 0,000 

50 75 1,361 1,374 1,350 1,291 1,192 1,055 0,877 0,652 0,365 0,000 
90 1,361 1,345 1,297 1,218 1,111 0,977 0,812 0,609 0,347 0,000 

105 1,361 1,318 1,248 1,1 57 1,048 0,923 0,775 0,592 0,346 0,000 
120 1,361 I 1,294 1,208 

I 

1,111 1,007 

I 

0,895 
I 

0,766 0,599 0,361 0,000 
135 1,361 i 1,274 1,178 1,080 0,985 0,889 0,777 0,624 0,385 0,000 I 
180 1,361 I 1,248 1,141 1,050 i 0,974 I 0,906 0,822 i 0,686 0,438 0,000 
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Tafel Va (Fortsetzung) . 

e:~ 0° 10° 20° 30° 40° 50° 60° 70° 80° 90° 

I 

0 1,358 1,465 1.561 1,624 1,631 1,560 1,390 1,098 0,650 0,000 
45 1,358 1,427 1,474 1,487 1,4 51 1,355 1,183 0,920 0,540 0,000 
60 1,358 1,401 1,420 1,404 1,345 1,236 1,068 0,825 0,482 0,000 

60 . 75 1,358 1,373 1,362 I 1,320 1,243 1,127 0,965 0,744 0,438 0,000 
90 1,358 1,346 1,308 1,247 1,159 1,044 0,895 0,694 0,413 0,000 

105 1,358 1,320 1,263 1,190 1,102 0,997 0,864 0,683 0,417 0,000 
120 1,358 1,297 1,228 1,153 1,074 0,984 0,872 0,707 0,443 0,000 
135 1,358 1,280 1,204 1,133 1,067 0,999 0,906 0,754 0,484 0,000 

! 180 1,358 1,258 1,178 1,123 1,090 1,057 0,998 0,862 0,572 0,000 

0 1,383 1,477 1,584 1,678 1,734 1,721 1,604 1,344 0,865 0,000 
45 1,383 1,442 1,495 1.533 1.533 1,476 1,345 1,107 0,702 0,000 
60 1,383 1,418 1,442 1,448 1,418 1,343 1,205 0,981 0,618 0,000 

70 75 1,383 1,394 1,389 1,366 1,313 1,224 1,087 0,879 0,553 0,000 
90 1,383 1,370 1,342 1,301 1,237 1,144 1,015 0,824 0:523 0,000 

105 1,383 1,349 1,307 1,259 1,195 1,113 0,999 0,824 0,533 0,000 
120 1,383 1,332 1,283 1,239 1,189 1,127 1,033 0,874 0,580 0,000 
135 1,383 1,320 1,271 1,237 1,208 I 1,172 1,102 0,955 0,648 0,000 
180 1,383 1,306 1,267 1,260 1,276 . 1,288 1,260 1,130 0,788 0,000 

0 1,428 1,502 1,608 1.727 1,834 1,897 1,873 1,702 1,255 0,000 
45 1,428 1,473 1,529 1.582 1,620 1,619 1,556 1,382 1,001 0,000 
60 1,428 1,456 1,484 1,503 1,503 1,472 1,389 1,218 0,871 0,000 

80 75 1,428 1,439 1,442 1,433 1,406 1,352 1,261 1,090 0,774 0,000 
90 1,428 1,424 1,410 1,385 1,347 1,286 1,190 1,031 0,734 0,000 

105 1,428 1,412 1,392 1,367 1,332 1,282 1,200 1,051 0,759 0,000 
120 1,428 1,404 1,388 1,374 1,361 1,335 1,275 1,142 0,842 0,000 
135 1,428 I 1,401 1.393 1,402 1,418 1,425 1,395 1,276 0,958 0,000 
180 1,428 1,399 1,415 1,471 1,550 1,622 1,645 1,552 1,191 0,000 

0 1,441 1,4 71 1,558 1,689 1,846 2,006 2,144 2,229 2,229 1,000 

I 

45 1,441 1,456 1,498 1,559 1,632 1,702 1,757 1,776 1,732 0,750 
60 1,441 1,449 I 1,467 1,495 1,525 1,551 1,563 1,548 1,485 0,625 

90 75 1,441 1,443 1,445 1,447 1,447 1,439 1,421 1,380 1,302 0,534 
90 1,441 1,441 1,437 1,430 1,417 1,399 1,369 1,321 1,236 0,500 

105 1,441 1,443 1,445 1,447 1,447 1,439 1,421 1,380 1,302 0,534 
120 1,441 1,449 1,467 1,495 1,525 1,551 1,563 1,548 1,485 0,625 
135 1,441 1,456 1,498 1,559 1,632 1,702 1,757 1.776 1,732 0,750 
180 1,441 1,4 71 1,558 1,689 1,846 2,006 2,144 2,229 2,229 1,000 
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Tafel Vb. 

Das erste Glied der Formel (13) (S. 43): 

1 + cos2 /X = 1 + (cosi cose + sini sine COSA)2. 

• xl o· 10· 20· 30· I 40· 
I 

50· 60· 70· 80· 90· 

f 
0 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 

45 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 
60 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 
75 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,5868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 

0° 90 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 
105 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 
120 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,5868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 
135 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,5868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 
180 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 

0 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,5868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 
45 1,9825 1,9359 1,8358 1,6946 1,S287 1,3584 1,2045 1,0853 1,0151 

I 60 1,9700 1,9122 1,8034 1,6566 1,4894 1,3222 1,1751 1,0659 1,0076 
75 1,9557 1,8851 1,7662 1,6136 1,4454 1,2823 1,1436 1,0464 1,0020 

tOo: 90 1,9405 1,8564 1,7273 1,S691 1,4007 1,2425 1,1134 1,0293 1,0000 
! 105 1,9254 1,8281 1,6894 1,5264 1,3583 1,2057 1,0868 1,0161 1,0020 
i 120 1,9115 1,8023 1,6550 1,4879 1,3208 1,1741 1,0651 1,0073 1,0076 
135 1,8995 1,7804 1,6263 1,4562 1,2904 1,1491 1,0490 1,0025 1,0151 
180 1,8830 1,7500 1,5868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 1,0302 

0 2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 1,2500 1,1170 
45 

I 
1,9326 1,8737 1,7660 1,6230 1,4614 1,3011 1,1611 1,0585 

I 
60 I 1,8864 1,8087 1,6884 1,5402 1,3819 1,2324 1,1100 1,0292 
75 i 1,8341 1,7363 1,6033 1,4513 1,2988 1,1637 1,0627 1,0078 

20° 90 1,7797 1,6623 1,5181 1,3648 1,2208 1,1033 1,0266 1,0000 
105 1,7271 1,S921 1,4394 1,2875 1,1546 1,0567 1,0058 1,0078 
120 ! 1,6798 1,5304 1,3720 1,2237 1,1036 1,0258 1,0000 1,0292 
135 I 1,6405 1,4789 1,3185! 1,1753 1,0679 1,0089 1,0056 1,0585 
180 1,5868 1,4132 1,2500 1,1170 1,0302 1,0000 1,0302 1,1170 

0 2,0000 1,9698 1,8830 . 1,7500 1,5868 1,4132 1,2500 
45 1,8590 1,7933 1,6848 1,S464 . 1,3950 1,2468 1,1250 
60 1,7656 1,6791 I 1,S598 1,4219 1,2822 1,1573 1,0625 
75 1,6637 1,557411,4301 1,2971 1,1746 1,0772 1,0167 

30° 90 1,S625 1,4401 1,3099 1,1875 1,0879 1,0226 1,0000 
105 1,4696 1,3366; 1,2094 1,1030 1,0305 1,0005 1,0167 
120 1,3906 1,2527 i 1,1334 1,0469 1,0037 1,0092 1,0625 
135 1,3286 1,1902 1,0817 1,0161 1,0013 1,0391 1,1250 
180 1,2500 1,1170: 1,0302 1,0000 1,0302 1,1170 1,2500 

0 2,0000: 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 1,4132 
45 1,7726 : 1,7066 1,6031 1,4749 1,3372 1,2066 
60 1,6287 I 1,S455 1,4374 1,3181 1,2021 1,1033 
75 1,4812! 1,3842 1,2778 1,1750 1,0881 1,0277 

40° 90 1,3443 1,2425 1,1467 1,0686 1,0177 1,0000 
105 1,2303 1,1332 1,0571 1,0112 1,0009 1,0277 
120 1,1449 1,0606 1,0109 1,0016 1,0336 1,1033 
135 1,0868 1,0208 1,0001 1,0273 1,0989 1,2066 
180 1,0302 1,0000 1,0302 1,1170 1,2500 1,4132 

0 ,2,0000 1,9698 1,8830 1,7500 1,S868 
45 1,6857 1,6250 1,5311 1,4162 1,2933 
60 1,4993 1,4265 1,3361 1,2390 1,1467 
75 1,3193 1,2431 1,1649 1,0942 1,0393 

50° 90 ! 1,1707 1,1033 1,0483 1,0125 1,0000 
105 11,0683 1,0224 1,0011 1,0070 1,0393 
120 ! 1,0144 1,0001 1,0196 1,0705 1,1467 
135 1,0000 1,0218 1,0836 1,1778 1,2933 
180 i 1,0302 1,1170 1,2500 1,4132 1,5868 
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Tafel Vb (Fortsetzung). 

E IX o· 10· 20· I 30· 40· 50· I 60· 70· 80· I 90· 

I 

! 

1,9698 1,8830 I 0 I 2,0000 1,7500 
! 45 1,6089 1,5571 1,4760 1,3749 
I 60 1,3906 1,3340 1,2635 1,1875 

75 , 1,1972 1,1456 1,1002 1,0502 
60° I 90 1,0625 1,0292 1,0076 1,0000 

i 105 1,0031 1,0016 1,0204 1,0502 
120 1,0156 1,0556 1,1153 1,1875 
135 1,0786 1,1635 1,2664 1,3749 
180 1,2500 1,4132 1,5868 1,7500 

0 
i 

2,0000 1,9698 1,8830 
45 1,5497 1.5095 1,4416 
60 i 1,3119 1,2726 1,2208 
75 I 1,1194 1,0893 1,0591 

70° 90 I 1;0137 1,0035 1,0000 
105 1,0124 1,0324 1,0591 
120 1,1053 1,1627 1,2208 
135 1,2575 1,3540 1,4416 
180 1.5868 1,7500 1,8830 

0 2,0000 1,9698 
45 1,5125 1,4850 

I 60 1,2653 1,2425 
I 75 1,0791 1,0650 

80° I 90 1,0009 1,0000 
I 105 

! 1,0488 1,0650 
,120 1,2068 1,2425 
135 1,4297 1,4850 
180 1,8830 1,9698 

0 2,0000 
45 1,5000 
60 1,2500 
75 1,0670 

90° 90 1,0000 
105 1,0670 
120 1,2500 
135 

1 1,5000 
180 2,0000 
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Tafel Vc. 

Das zweite Glied der Formel (13) (S.43) fiir den Maximalwert ~ des Koeffi-
16 1rfl 

zienten k: 

e ~I 0° 

0° 0,892 

° 45 
60 
75 

10° 90 
105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

20° 90 
105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

30° 90 
105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

40° 90 
105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

50° 90 
105 
120 
135 
180 

° 45 
60 
75 

60° 90 
105 
120 
135 
180 

10° 20° 

0,889 0,881 

0,894 0,886 
0,892 0,885 
0,891 0,883 
0,890 0,881 
0,889 0,879 
0,888 0,878 
0,887 0,876 
0,887 0,875 
0,886 0,873 

0,886 
0,882 
0,878 
0,876 
0,872 
0,869 
0,866 
0,864 
0,861 

I 

136 (A~al + C~Cl + E;e1). 

I 30° I 40° I 50° I 
0,869 0,850 0,823 

0,877 0,859 0,833 
0,873 0,856 0,829 
0,871 0,853 0,828 
0,869 0,851 0,825 
0,867 0,848 0,822 
0,864 0,845 0,820 
0,862 0,844 0,818 
0,861 0,842 0,815 
0,858 0,839 0,813 

0,879 0,865 0,842 
0,873 0,858 0,834 
0,869 0,853 0,828 
0,865 0,848 0,823 
0,861 0,843 0,819 
0,856 0,838 0,814 
0,853 0,835 0,811 
0,850 0,832 0,808 
0,846 0,828 0,805 

0,878 0,867 0,846 
0,869 0,856 0,834 
0,862 0,849 0,827 i 
0,856 0,842 0,819 I 

0,850 0,835 0,812 
0,845 0,828 0,806 
0,840 0,824 0,803 
0,837 0,821 0,800 
0,833 0,819 ! 0,799 

0,867 ! 0,845 
0,846 0,828 
0,838 0,818 
0,829 0,809 

I 0,821 0,801 
! 0,815 0,795 

0,811 0,792 
0,808 0,791 
0,806 0,792 

0,832 
0,812 
0,801 
0,790 
0,782 
0,777 
0,776 
0,777 
0,781 

; 

I 

! 
I 

I 
! I I 

60° I 70° 
I 

80° 90° 

0,787 0,739 0,646 0,441 

0,795 0,740 0,650 0,441 
0,793 0,738 0,648 0,441 
0,790 0,736 0,647 0,441 
0,788 0,734 0,647 0,441 
0,786 0,733 0,646 0,441 
0,784 0,731 0,645 0,441 
0,782 0,730 0,645 0,441 
0,781 0,729 0,645 0,441 
0,779 0,729 0,646 0,441 

0,804 0,748 0,655 0,441 
0,797 0,738 0,651 0,439 
0,793 0,735 0,648 0,438 
0,787 0,731 0,646 0,437 
0,783 0,728 0,644 0,437 
0,780 0,726 0,643 0,437 
0,778 0,724 0,644 0,438 
0,776 0,724 0,644 0,439 
0,775 0,728 0,646 0,441 

0,812 0,754 0,661 0,439 
0,799 0,744 0,652 0,434 
0,792 0,738 0,647 0,432 
0,785 0,731 0,643 0,430 
0,779 0,727 0,640 0,430 
0,774 0,725 0,640 0,430 
0,771 0,724 0,641 0,432 
0,771 0,725 0,644 0,434 
0,771 0,728 0,649 0,439 

0,812 0,758 0,663 0,433 
0,795 0,742 0,650 0,425 
0,786 0,733 0,642 0,422 
0,776 0,725 0,637 0,419 
0,769 0,720 0,634 0,417 
0,765 0,717 0,633 0,419 
0,764 0,718 0,636 0,422 
0,764 0,721 0,648 0,425 
0,769 0,729 0,651 0,433 

0,803 0,753 0,659 0,419 
0,783 0,731 0,640 0,409 
0,770 0,721 0,631 0,404 
0,761 0,711 0,623 0,400 
0,753 0,705 0,620 0,399 
0,750 0,704 0,621 0,400 
0,750 0,706 0,625 0,404 
0,754 0,712 0,632 0,409 
0,762 0,724 0,647 0,419 

0,780 0,732 0,640 0,394 
0,756 0,708 0,620 0,382 
0,744 0,696 0,607 0,375 
0,733 0,685 0,599 0,371 
0,726 0,680 0,595 0,369 
0,724 0,680 0,597 0,371 
0,727 0,684 0,603 0,375 
0,732 0,692 0,613 0,382 
0,746 0,709 0,630 0,394 
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Tafel V c (Fortsetzung). 

, Ix 0° 10° 20° 30° I 40° 50° 60° 70° 80° I 90° 

T ! 
0,688 0,346 ° 0,597 

45 0,663 0,574 0,334 
60 0,649 0,563 0,327 
75 0,639 0,554 0,321 

70° 90 0,634 0,550 0,321 
105 0,635 0,552 0,321 
120 0,642 0,559 0,327 
135 0,652 0,570 0,334 
180 0,672 0,590 0,346 

° 0,509 0,259 
45 0,488 0,247 
60 0,477 0,242 

75 0,469 0,237 
80° 90 i 0,466 0,236 

105 j 
0,468 0,237 

120 i 0,476 0,242 
135 0,486 0,247 
180 0,499 0,259 

° 0,000 
45 0,000 
60 i 

0,000 

75 0,000 
90° 90 0,000 

105 0,000 
120 

I 

0,000 
135 0,000 
180 j 0,000 
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Tafel VIa. 

Die Phasenkurven Cf'1 und f{2 in den Formeln (7), S. 64 und (12), S. 65: 

ql = q~ 9'1 (£X) nach LAMBERT 

q2 = qg 'P2 (£X) nach SEELIGER. 

'P.(<» = 'p,(<» = 'PI (<X) = 'I',(<X) = 
Phasen- ~ [sin <X + (n - <X) cos <xl 1-sin~tang~lncot~ Phasen- ~[sin IX + (n - <X) cos <xl 1-sin~tang~'lncot~ 
winkel n 2 2 4 winkel n 2 2 4 

IX .. -

'" 
------- .. -

I 

-----
Log- I Gr6llen- Log- ! Gr6llen- Log- Gr6llen- Log- Gr6llen-

arithmen klassen arithmen I klassen arithmen klassen arithmen klassen 

0 0 
i 

0,0000 0,000 0,0000 i 0,000 84 0 9,5709 1,073 9,6265 0,934 
2 9,9997 0,001 9,9994 0,002 86 9,5490 1,128 9,6101 0.975 
4 9,9990 0,003 9,9979 0,005 88 9,5263 1,184 9,5933 1,017 
6 9,9977 0,006 9,9957 0,011 90 9,5029 1,243 9,5760 1,060 
8 9,9959 0,010 9.9928 0,018 92 9,4787 1,303 9,5583 1,104 

10 9,9936 0,016 9,9895 0,026 94 9,4537 1,366 9,5401 1,150 
12 9,9908 0,023 9,9857 0,036 96 9,4278 1,431 9,5213 1,197 
14 9,9876 0,031 9,9815 0,046 98 9,4011 1,497 9,5020 1,245 
16 9,9839 0,040 9,9768 0,058 100 9,3735 1,S66 9,4822 1,295 
18 9,9797 0,051 9,9717 0,071 102 9,3449 1,638 9,4617 1,346 
20 9.9750 0,063 9,9663 I 0,084 104 9,3154 1,712 9,4406 1,399 
22 9,9699 0,075 9,9606 I 0,099 106 9,2848 1,788 9,4189 1,453 , 
24 9,9644 0,089 9,9545 i 

0,114 108 9,2532 1,869 9,3965 1,509 
26 9,9583 0,104 9,9481 

I 
0,130 110 9,2204 1,949 9,3734 1,567 

28 9,9518 0,121 9,9413 I 0,147 112 9,1864 2,034 9,3.495 , 1,626 
I 

30 9,9449 0,138 9,9342 
i 

0,165 114 9,1512 2,122 9,3248 1,688 
32 9,9375 0,156 9,9268 0,183 116 9,1147 2,213 9,2993 1,752 
34 9,9296 0,176 

, 
0,202 118 9,0768 2,308 9,2729 1,818 9,9191 

36 9,9213 0,197 9,9111 0,222 120 9,0374 2,407 9,2456 1,886 
38 9,9125 0,219 9,9028 0,243 122 8,9964 2,509 9,2172 1,957 
40 9,9033 0,242 9,8943 0,264 124 8,9538 2,616 9,1877 2,031 
42 9,8936 0,266 9,8854 0,287 126 8,9095 2,726 9,1571 2,107 
44 9,8834 0,292 9,8763 0,309 128 8,8632 2,842 9,1254 I 2,187 
46 9,8728 0,318 9,8668 0,333 130 8,8149 2,963 ·9,0923 

I 2,269 I 
48 9,8617 0,346 9,8571 0,357 132 8,7643 3,089 9,0578 2,356 
50 9,8501 0,375 9,8470 0,383 134 8,7114 3,222 9,0216 2,446 
52 9,8380 0,405 9,8367 0,408 136 8,6559 I 3,360 8,9838 2,541 
54 9,8254 0,437 9,8260 0,435 138 8,5976 3,506 8,9442 2,640 
56 9,8123 0,469 9,8151 0,462 140 8,5362 3,659 8,9026 2,744 
58 9,7987 0,503 9,8038 , 0,491 142 8,4 715 3,821 8,8588 2,553 
60 9,7846 0,539 9,7923 0,519 144 8,4030 3,993 8,8124 2,969 
62 9,7700 0,575 9,7804 0,549 146 8,3304 4,174 8,7632 3,092 
64 9,7548 0,613 9,7682 0,580 148 8,2532 4,367 8,7110 3,223 
66 9,7391 0,652 9,7556 0,611 150 8,1707 4,573 8,6558 3,361 
68 9,7228 0,693 9,7427 0,643 152 8,0824 4,794 8,5965 3,509 
70 9,7059 0,735 9,7295 0,676 154 7,9873 5,032 8,5325 3,669 
72 9,6885 0,779 9,7159 0,710 156 7,8843 5,289 8,4635 3,841 
74 9,6705 0,824 9,7020 0,745 158 7,7722 5,570 8,3882 4,030 
76 9,6519 0,870 9,6877 0,781 160 7,6492 5,877 8,3059 4,235 
78 9,6326 0,919 9,6730 0,818 162 7,5129 6,218 8,2147 4,463 
80 9,6127 0,968 9,6579 0,855 164 7,3603 6,599 8,1128 

I 

4,718 
82 9,5921 1,020 9,6424 0,894 
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Tafel VIh. 

Die HilfsgroBen P und R der SEELIGERSchen Formel (22), S.67 fur die Be
leuchtung eines Rotationsellipsoids: 

01 = 2n JA 1 sin2ssin2acosIX (Pcos2A + Rsin2A) 

fur die im Sonnensystem vorkommenden Achsenverhaltnisse alb. 

alb logP P logR R 

1,04 9,5023 - 10 0,3179 9,5296- 10 0,3385 
50 -36 16 +1"3 

1,05 9,4973 0,3143 9,5312 0,3398 
49 -36 16 +12 

1,06 9,4924 0,3107 9,5328. 0,3410 
50 -35 16 +12 

1,07 9,4874 0,3074 9,5344 0,3423 
49 -36 15 +12 

1,08 9,4825 0,3038 9,5359 0,3435 
48 -34 15 +12 

1,09 9,4777 0,3004 9,5374 0,3447 
49 -34 15 +12 

1,10 9,4728 0,2970 9,5389 0,3459 
48 -32 15 +11 

1,11 9,4680 0,2938 9,5404 0,3470 
47 -32 14 +12 

1,12 9,4633 0,2906 9,5418 0,3482 
47 -31 14 +11 

1,13 9,4586 0,2875 9,5432 0,3493 
47 -31 14 +11 

1,14 9,4539 0,2844 9,5446 0,3504 

Tafel VIc 

fur die Reduktion der Helligkeit des Planeten Saturn (ohne Ring) bei A = ° 
und IX = ° auf diejenige bei A und IX =1= 0. Die Tafel enthalt die Werte von 

Z R 1/ a2 - b2 
Z=Pcos2A+Rsin2A; Z(A)= P =cos2A+ P sin2A und X(A)=r 1 + -b-2-sin2A 

in den Formeln (25), S.68. Fur alb ist der Wert 1,1222 angenommen. 

A logZ Z logZ(A) Z(A) I V a'-b' log l+~sin'A ~ l+_-sin"A 
b' 

0 0 9,4623 -10 0,2899 0,0000 1,0000 0,0000 1,0000 
2 9,4624 0,2900 0,0001 1,0002 0,0001 1,0002 
4 9,4627 0,2902 0,0004 1,0009 0,0003 

I 
1,0007 

6 9,4632 0,2905 0,0009 1,0021 0,0006 1,0014 
8 9,4640 0,2911 0,0017 1,0039 0,0011 1,0025 

1O· 9,4649 0,2917 0,0026 1,0060 0,0017 1,0039 
12 9,4661 0,2925 0,0038 1,0088 0,0024 1,0055 
14 9,4674 0,2934 0,0051 1,0118 0,0033 1,0076 
16 9,4689 0,2944 0,0066 1,0153 0,0042 1,0097 
18 9,4706 0,2955 0,0083 1,0193 0,0053 1,0123 
20 9,4724 0,2968 0,0101 1,0235 0,0065 1,0151 
22 9,4744 0,2981 0,0121 1,0283 0,0078 1,0181 
24 9,4766 0,2996 0,0143 1,0335 0,0091 1,0212 
26 9,4788 0,3012 0,0165 1,0387 0,0106 I 1,0247 
28 9,4812 0,3028 0,0189 1,0445 0,0121 

I 

1,0283 
30 9,4837 0,3046 0,0214 I 1,0505 0,0136 1,0318 
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Die SEELIGERSche Dichtefunktion 

",/2 

Tafel VIla. 

( 
3",-2 

8 -~--
(£=.; e-~Pcos<pd<p+--e 8;, 

~ 3 
o 

der Theorie des Saturnringes (Forme115. S.139). 

(£ (00) 16 
logM=log(£(~), wo (£(00)=3 

Die Ta,fel enthalt 

und .; = l!tJ . 
Slno< 

~ IogM ~ 1 
IogM ~ 1 IogM ~ I IogM ~ , 

0,0 0,3010 10,0: 0,1389 20 0,0910 80 0,0311 2001 
163 I 37 29 16 , 

0,5 0,2847 10,51 0,1352 21 0,0881 85 0,0295 
3°°1 147 35 28 15 

1,0 0,2700 11,°1 0,1317 22 0,0853 90, 0,0280 400 
134 32 25 I 13 

1,5 0,2566 11.51 0,1285 23 0,0828 

95
1 

0,0267 500 
121 30 25 11 

2,0 0,2445 12'°1 0,1255 24 0,0803 100 0,0256 600 
111 , 29 23 20 

2,5 0,2334 12,51 0,1226 25 0,0780 110 0,0236 700 
101 28 22 18 

3,0: 0,2233 13.°i 0,1198 26 0,0758 120 0,0218 8°°1 
i 93 I 27 20 15 I 

3,5 0,2140 
13,51 

0,1171 27 0,0738 130 0,0203 9°°1 
85 26 19 

Hoi 
13 

4,0, 0,2055 

::::1 
0,1145 28 0,0719, 0,0190 1000i 

79 24 19 i 12 

2000i 
, 

4,5 0,1976 0,1121 29 0,0700 150 0,0178 
74 I 23 17 I 10 

5.0 0,1902 15'°1 0,1098 30 0,0683 160i 0,0168 40°°1 
68 22 74 1 8 

5,5 i 0,1834 15,5 i 0,1076 35 0,0609 170' 0,0160 6000! 63 22 60 
1801 

8 
6,0 0,1771 16,0 0,1054 40 0,0549 0,0152 8000 

59 21 49 I 8 
6,5 0,1712 16,5 0,1033 45 0,0500 19°1 0,0144 100°°1 

55 19 40 
2001 

8 
7,0 0,1657 17,0, 0,1014 50 0,0460 0,0136 

62 I 19 34 
I 

, 

7,5 0,1605 17,5 i 0,0995 55 0,0426 
49 i f8 30 

i ! 
I 

8,0 0,1556 18,0! 0,0977 60 0,0396 
45 I 17 25 , 

8,5 0,1511 18,5 : 0,0960 65 0,0371 
43 I 17 22 

9,0 0,1468 19,0; 0,0943 70 0,0349 
40 17 20 

9,5 0,1428 19,5 0,0926 75 0,0329 
39 

20,01 
16 18 

10,0 0,1389 0,0910 80 0,0311 I 

IogM 

0,0136 

0,0093 

0,0071 

0,0057 

0,0048 

0,0041 

0,0036 

0,0032 

0,0029 

0,0015 

0,0007 

0,0005 

0,0004 

0,0003 
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43 

22 

14 

9 

7 

5 

4 

3 

14 

8 

2 

1 

1 
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der Funktion 

nach den Argumenten: 

Tafel VIIb 

(£(00) 
logM=log (£(iX) 

N~ 8D 
Phasenwinkel iX und ~ = -.- = --. -, wo D die Volumdichte des Ringes. 

SIne\: SIne\: 

~ 0,02 I 0,04 0,06 0,08 I 0,1 0,2 I 0,3 I 0,4 I 0,5 0,8 
I 

0,0 0 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 0,0000 
,1 ,1288 ,0830 ,0618 ,0493 ,0412 ,0228 ,0158 ,0123 ,0099 ,0063 
,2 ,1805 ,1288 ,1007 ,0830 ,0707 ,0412 ,0292 ,0228 ,0186 ,0123 
,3 ,2084 ,1591 ,1288 ,1086 ,0940 ,0571 ,0412 ,0325 ,0266 ,0175 
,4 ,2260 ,1805 ,1502 ,1287 ,1129 ,0707 ,0520 ,0412 ,0343 ,0228 
,5 ,2381 ,1964 ,1670 ,1455 ,1288 ,0830 ,0618 ,0493 ,0412 ,0277 
,6 ,2466 ,2084 ,1805 ,1591 ,1424 ,0940 ,0707 ,0571 ,0478 ,0324 
,7 ,2533 ,2183 ,1915 ,1706 ,1539 ,1038 ,0790 ,0643 ,0540 ,0369 
,8 ,2584 ,2260 ,2008 ,1805 ,1640 ,1130 ,0867 ,0707 ,0599 ,0412 
,9 ,2626 ,2324 ,2084 ,1889 ,1728 ,1213 ,0940 ,0770 ,0656 ,0454 

1,0 ,2661 ,2381 ,2151 ,1964 ,1805 ,1288 ,1007 ,0830 ,0707 ,0493 
1,5 ,2769 ,2559 ,2380 ,2222 ,2086 ,1591 ,1288 ,1086 ,0944 ,0675 
2,0 ,2825 ,2660 ,2513 ,2381 ,2260 ,1805 ,1502 ,1288 ,1129 ,0830 
2,5 ,2860 ,2724 ,2598 ,2486 ,2380 ,1964 ,1670 ,1454 ,1288 ,0965 
3,0 ,2885 ,2769 ,2661 ,2559 ,2467 ,2086 ,1805 ,1591 ,1424 ,1086 
3,5 ,2906 ,2798 ,2706 ,2617 ,2533 ,2183 ,1915 ,1706 ,1539 ,1192 
4,0 ,2917 ,2825 ,2741 ,2660 ,2584 ,2260 ,2008 ,1805 ,1640 ,1288 
4,5 ,2927 ,2843 ,2769 ,2695 ,2626 ,2324 ,2086 ,1888 ,1727 ,1374 
5,0 ,2936 ,2860 ,2791 ,2724 ,2661 ,2381 ,2151 ,1963 ,1804 ,1454 
5,5 ,2942 ,2873 ,2811 ,2749 ,2688 ,2426 ,2209 ,2028 ,1872 ,1525 
6,0 ,2948 ,2885 ,2825 ,2769 ,2713 ,2466 ,2259 ,2084 ,1935 ,1591 
6,5 ,2953 ,2895 ,2836 ,2786 ,2734 ,2501 ,2304 ,2135 ,1989 ,1650 

Tafel VIle. 
Beobachtete Phasenkurve ftir die mittlere Flachenhelligkeit des Ringes in 

Einheiten der Helligkeit des Planetenzentrums in Opposition. 

In GraBen-

I 
In absolutem I In GraBen-

I 
In absolutem 

'" klassen Mall IX ! klassen Mall 
I 

0,0 0 0,000 1,000 3,0 0 0,270 0,780 
0,2 0 0,065 0,942 3,5 0 

i 
0,290 0,766 

0,4 0 0,095 0,916 4,0 0 0,310 0,752 
0,6 0 0,115 0,900 4,5 0 0,330 0,738 
0,8 0 0,130 0,887 5,0 0 0,345 0,728 
1,0 0 0,145 0,875 5,.5 0 0,360 0,718 
1,5 0 0,180 0,847 6,0 0 0,370 0,711 
2,0 0 0,210 0,824 6,5 0 0,380 0,705 
2,5 0 0,240 0,802 
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Tafel-VIlla enthiUt die \Verte fur den unverdeckten Teil X des Ringes und den 
yom Ringe unverdeckten Teil Y der Saturnscheibe in Formel (36) S. 149 in 

Einheiten der unverdeckt6n Saturnscheibe. 

A logX X I log Y 
I 

Y 

0° - 00 0,000 I 0,0000 1,000 - I 47 I 44 10 
1 8,6694 0,047 I 9,9956 0,990 

46 43 10 
2 8,9705 0,093 9,9913 0,980 

47 43 10 
3 9,1469 0,140 0,9870 0,970 

47 43 9 
4 9,2719 0,187 9,9827 0,961 

47 42 9 
5 9,3691 0,234 9,9785 0,952 

47 42 9 
6 9,4486 0,281 9,9743 0,943 

47 40 9 
7 9,5160 0,328 9,9703 0,934. 

48 39 8 
8 9,5745 0,376 9,9664 0,926 

47 37 8 
9 9,6262 0,423 9,9627 0,918 

48 36 8 
10 9,6726 0,471 9,9591 0,910 

48 34 7 
11 9,7147 0,519 9,9557 0,903 

48 31 6 
12 9,7533 0,567 9,9526 0,897 

48 29 6 Die Reduktion wegen Phase 
13 9,7890 0,615 9,9497 0,891 

'" D I logD 
49 25 6 

I 14 9,8223 0,664 9,9472 0,885 0° 1,0000. 0,0000 
49 23 4 1 0,9996 9,9998 

15 9,8533 0,713 9,9449 0,881 2 0,9986 9,9994 
50 18 4 3 0,9970 9,9987 

16 9,8827 0,763 9,9431 0,877 4 0,9951 9,9979 
51 13 2 5 0,9927 9,9968 

17 9,9105 0,814 I 9,9418 0,875 6 0,9900 9,9956 
I 

51 I 9 2 7 0,9870 9,9943 I 
18 9,9469 0,865 9,9409 0,873 

52 ! 2 1 
19 9,9623 0,917 9,9407 0,872 

I 53 4 1 
20 9,9866 0,970 I 9,9411 0,873 

I ,54 I 12 3 
21 0,0102 I 1,024 9,9423 

I 
0,876 

56 i 22 4 
22 0,0332 1,080 I 

9,9445 0,880 I I 

58 37 
i 

7 
23 0,0560 1,138 9,9482 0,887 

63 I 62 13 
24 0,0796 1,201 I 9,9544 0,900 

64 I 69 15 
25 0,1022 1,265 I 9,9613 0,915 

64 65 13 
26 0,1234 1.329 9,9678 0,928 

62 62 14 
27 0,1433 1,391 9,9740 0,942 

61 60 19 
28 0,1621 1,452 9,9800 0,955 

61 56 13 
29 0,1799 1,513 

I 
9,9856 0,968 

60 54 12 
30 0,1966 1,573 I 9,9910 0,980 

17* 
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Tafel VIIIb fur die Reduktion von Saturnhelligkeiten auf verschwundenen 
Ring nach Formel (36) S.149 bei der Annahme der LAMBERTschen Lichtver

teilung auf der Saturnscheibe. 

A log XL I XL 1 !ogYL YL 

0° ! I 
I 

- 00 0,0000 0,0000 1,000 
72 I 52 12 

1 8,8560 0,072 
I 

9,9948 0,988 
72 51 11 

2 9,1571 0,144 
i 

9,9897 0,977 
72 51 12 

3 9,3335 0,216 9,9846 ! 0,965 
71 I 50 

I 
11 

4 9,4585 0,287 9,9796 0,954 
72 47 

I 
10 

5 9,5557 0,359 9,9749 I 0,944 
73 46 ! 10 

6 9,6352 0,432 <),9703 0,934 
72 43 ! 

9 
7 9,7026 i 0,504 9,9660 ! 0,925 

73 39 9 
8 9,7611 i 0,577 <),9621 0,916 

73 36 7 
9 9,8128 0,650 9,9585 0,909 

73 32 7 
10 9,8592 0,723 <),9553 0,902 

74 26 5 
11 9,9013 0,797 <),9527 0,897 

74 21 
I 

5 
12 9,9399 I 0,871 9,9506 0,892 Reduktion wegen Phase. 

--- --

74 17 3 IX log cos LX cos a. 
13 9,9756 0,945 I 9,9489 

I 
0,889 

I 76 9 2 0° 0,0000 1,0000 
14 0,0089 1,021 9,9480 0,887 1 9,9999 0,9999 

75 5 1 2 9,9997 0,9994 
15 0,0399 1,096 I 9,9475 0,886 3 9,9994 0,9986 

77 3 1 4 9,9989 
I 

0,9976 
16 0,0693 1,173 9,9478 0,887 5 9,9983 0,9962 

78 11 2 6 9,9976 I 0,9945 
17 0,0971 1,251 9,9489 0,889 7 9,9968 0,9926 

78 19 4 
18 0,1235 1,329 9,9508 0,893 

80 26 5 
19 0,1489 

I 
1,409 9,9534 I 0,898 

81 33 7 
20 0,1732 I 1,490 9,9567 0,905 

! 83 43 9 
21 0,1968 1.573 9,9610 0,914 

86 50 11 
22 0,2199 1,659 9,9660 0,925 

89 
! 

60 13 
23 0,2426 I 1,748 9,9720 0,938 

I 98 66 14 
24 0,2662 1,846 9,9786 0,952 

98 61 13 
25 0,2888 1,944 9,9847 0,965 

98 58 13 
26 0,3100 2,042 9,9905 0,978 

95 I 54 12 
27 0,3299 2,137 

I 

9,9959 0,990 
95 51 12 

28 0,3487 2,232 
I 

0,0010 1,002 

I 93 I 48 11 
29 0,3665 

I 
2,325 I 0,0058 1,013 

92 
I 

43 10 
30 0,3832 I 2,417 I 0,0101 1,023 
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TafelIXa enthalt HilfsgroBen fur die Berechnung des Schattenwurfs des 
Ringes auf den Saturn und des Planeten auf den Ring. 

10gb' 
I 

<P=vIl1 I 
v. 

I 
rp'=v/v I 

, 
v" 

( sinA ) !ogc=!og ab.180 

9.9499 64° 1,'4 1,41 0° 0,'0 48 °55.'6 0° 0.'0 - 00 

0° 2° 3.2 0.8 1 ° 8,9 
9.9499 64 2. 8 2 3. 2 48 56. 4 1 8.9 6.0367 

0 4.0 2 3.6 2,4 1 8.9 
9.9500 64 6. 8 4 6.8 48 58.6 2 17. 8 6.3376 

0 6.9 2 4.4 3.8 1 9.2 
9.9501 64 13. 7 6 11.2 49 2, 4 3 27.0 6.5136 

0 9.6 2 5.6 5,4 1 9.5 
9.9502 64 23. 3 8 16. 8 49 7. 8 4 36. 5 6.6384 

0 12.4 2 7.1 6.8 1 10.0 
9.9504 64 35. 7 10 23.9 49 14. 6 5 46. 5 6.7351 

0 15,4 2 ,9.2 8.5 1 10.5 
9.9505 64 51. 1 12 33. 1 49 23. I 6 57.0 6.8140 

0 18.4 2 11.8 10.0 1 11.1 
9.9508 65 9.5 14 44. 9 49 33. 1 8 8. 1 6.8807 

o 21.6 2 14.8 11.7 1 11.9 
9.9510 65 31. 1 16 59. 7 49 44, S 9 20. 0 6.9383 

o 24.9 2 18.5 13.3 1 12.9 
9.9513 65 56.0 19 18. 2 49 58, 1 10 32. 9 6.9891 

o 28,4 2 22.8 15.0 1 13.9 
9.9516 66 24.4 21 41. 0 50 13, 1 11 46. S 7.0345 

0 32.2 2 27.7 16.8 1 15.1 
9.9520 66 56.6 24 8. 7 50 29, 9 13 1.9 7.0754 

0 36.3 2 33.8 18.5 1 16.4 
9.9524 67 32.9 26 42. 5 50 48, 4 14 18. 3 7.1127 

o 40.7 2 40.7 20.4 1 17.9 
9.9528 68 13.6 29 23. 2 51 8. S 15 36.2 7.1469 

o 45.7 2 49.0 22.4 1 19.5 
9.9532 68 59.3 32 12.2 51 31,2 16 55.7 7.1785 

I 69 50. 5 
0 51.2 2 58.8 24.4 1 21.3 

9.9537 35 11. 0 51 51.6 18 17.0 7.2078 
0 57.5 3 10.7 26.4 1 23.3 

9.9542 70 48.0 38 21. 7 52 22. 0 19 40. 3 7.2351 
1 4.9 3 25.2 28.7 1 25.6 

9.9547 71 52.9 41 46.9 52 50. 7 21 5.9 7.2607 
1 13.8 3 43.5 31.0 1 27.9 

9,9552 73 6, 7 45 30.4 53 21. 7 22 33, 8 7.2848 
1 24,9 4 7,2 33.5 1 30.7 

9,9558 74 31. 6 49 37. 6 53 55.2 24 4.5 7.3074 
1 39,5 4 39,6 36.1 1 33.6 . 

9,9564 76 11. 1 54 17. 2 54 31. 3 25 38. 1 7.3288 
2 0,4 5 27.4 38.9 1 36,9 

9,9570 78 11. 8 59 44. 6 55 10.2 27 15,0 7.3491 
2 34,9 6 48.9 41.9 1 40.5 

9,9577 80 46, 4 ! 66 33, 5 55 52, 1 28 55. 5 7.3684 
3 56,8 10 8.2 45.1 1 44,6 

9.9584 84 43, 2 76 41. 7 56 37,2 30 40. 1 7,3867 
48,6 1 49.1 

9.9591 90 O. 0 90 0,0 57 25.8 32 29, 2 7.4041 
52,5 1 54.1 

9,9598 90 0, 0 90 0.0 58 18. 3 34 23. 3 7.4207 
56,7 1 59,7 

9.9605 90 0,0 90 0,0 59 15.0 36 23. 0 7.4366 
61,5 2 6.3 

9.9612 90 0,0 90 0, 0 
1

60 16. 5 38 29. 3 7.4518 
i 66,7 2 13.6 i 

9,9620 90 O. 0 90 0, 0 '61 23,2 40 42, 9 7,4664 
72.9 2 22.3 

9,9628 90 o. 0 90 0,0 62 36, 1 45 5.2 7.4804-
79,8 2 32.3 

9,9636 90 0, 0 90 0, 0 63 55,9 45 37, 5 I 7.4938 
",' 

log:2 = 0,41603 
~'2 

log 2 = 0,06381 
~2 _ C\'2 

log--2-=0,16079 logb=9,94993 a=1 

A 
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TafelIXb enthalt HilfsgroBen fur die Berechnung des Schattenwurfs des 
Saturnrings auf den Planeten nach Formel (40) S.151. 

A 

2 

3 

4 

5 

6 

7 

8 

9 

10 

11 

12 

13 

14 

15 

16 

17 

18 

19 

20 

21 

22 

23 

24 

25 

26 

27 

28 

29 

30 

log~~o logE I log V 

8,0704- 10: 
3 I 

8,5943-~01 8,4398-~01 -00 

8,0707 8,5941 8,4393 
9 

8,0716 8,5935 
15 

8,0731 8,5925 
21 I 14 

8,0752 

8,0779 

8,0813 

8,0853 

8,0899 

8,0953 

8,1013 

8,1082 

8,1158 

8,1242 

8,1337 

27 

34 

40 

46 

54 

60 

69 

76 

84 

95 

104 
8,1441 

115 
8,1556 

129 
8,1685 

144 
8,1829 

163 
8,1992 

187 
8,2179 

221 
8,2400 

277 
8,2677 

407 
8,3084 

502 
8,3586 

8,3544 

8,3500 

8,3455 

8,3408 

8,3359 

8,3308 

42 

44 

45 

47 

49 

51 

8,5911 

8,5893 

I 8,5870 

8,5843 

8,5812 

8,5776 

8,5734 

8,5688 

8,5635 

8,5576 

18 

23 

27 

31 

36 

42 

46 

53 

59 

! 8,5509 
67 I 

i 
I 

74 : 
I 8,5435 

84 
8,5351 

95 
8,5256 

107 
8,5149 

125 
8,5024 

146 
8,4878 

179 
8,4699 

232 
8,4467 

361 
8,4106 

520 
8,3586 

8,3544 

8,3500 

8,3455 

8,3408 

8,3359 

8,3308 

42 

44 

45 

47 

49 

51 

8,4382 

8,4361 

8,4332 

8,4293 

8,4246 

8,4188 

8,4120 

8,4041 

8,3948 

11 

21 

29 

39 

47 

58 

68 

79 

93 

106 
8,3842 

124 
8,3718 

140 
8,3578 

163 
8,3415 

189 
8,3226 

221 
8,3005 

262 
8,2743 

316 
8,2427 

391 
8,2036 

504 
8,1532 

702 
8,0830 

1076 
7.9754 

2432 
7,7322 

-00 

-00 

-00 

-00 

-00 

-00 

-00 

5,735-10 
301 

I 6,036 
175 

I 6,211 
124 

6,335 

6,430 

6,507 

6,572 

6,627 

6,675 

6,717 

6,755 

6,788 

6,818 

6,845 

6,870 

6,892 

6,912 

6,931 

6,947 

6,962 

6.975 

6,987 

6.998 

7,030 

7,078 

7,126 

7,171 

7,214 

7,255 

7,294 

95 

77 

65 

55 

48 

42 

38 

33 

30 

27 

25 

22 

20 

19 

16 

15 

13 

12 

11 

32 

48 

48 

45 

43 

41 

39 
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Tafel IXc. 

Die HiIfsgroBen J.(a), 2(b) und 2(c) fur die Berechnung des Schattenwurfs von 
Saturn auf den Ring nach SEELIGER (Forme! 51, S. 153). 

A J.(a) I logJ.(a) 
i 

.l (b) I 
logJ. (b) I J. (c) I logJ.(c) A 

0° -0,0000 -0,0000 - I + 00 0° 
1 0 4,21 n - 10 0 4,60n -101 +0.4999 9,6989 -10 1 
2 0 4,66 0 5,34 I 0,2498 9,3976 2 
3 0 5,00 1 5,72 0,1663 9,2200 3 
4 0 5,29 1 5,97 0,1245 9,0952 4 

5 0 5,48 1 6,16 0,0993 8,997 5 
6 0 5,64 2 6,32 0,0825 8,916 6 
7 1 5,78 3 6.46 0,0703 8,847 7 
8 1 5,90 4 6,58 0,0611 8,786 8 
9 1 6,00 5 6,69 I 

0,0538 8,731 9 

10 1 6,09 6 6,79 0,0480 8,681 10 
11 2 6,18 i 8 6,88 0,0430 8,634 11 
12 2 6,26 i 9 6,96 0,0388 8,589 12 
13 2 6,33 11 7,043 0,0351 8,546 13 
14 3 6.40 13 7,118 0,0319 8,503 14 

15 3 6.46 16 7,191 0,0289 8.460 15 
16 3 6,53 18 7,262 0,0262 8.417 16 
17 4 6,58 21 7,331 0,0236 8,372 17 
18 4 6,64 25 7.400 0,0211 I 8,324 18 
19 5 6,69 30 7.470 0,0186 8,270 19 

20 6 6,74 35 7,542 0,0161 8,207 20 
21 6 6,79 42 7,619 0,0134 8,128 21 
22 7 6,84 51 7,706 0,0104 8,015 22 
23 8 6,89 66 7,822 0,0061 7,787 23 
24 9 6,93 87 7,941 0,0009 6,935 24 

25 10 6,98 82 7,914 0,0010 6,982 25 
26 11 7,02 77 7,885 0,0011 7,025 26 
27 12 7,07 72 7,856 0,0012 7,072 27 
28 13 7,12 67 7,824 0,0013 7,117 28 
29 14 7,16 62 7,793 0,0014 7,155 29 
30 0,0016 7,20 0,0057 7,758 I 0,0016 7,201 30 
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Tafel Xa. 
Mittlere Extinktionstabellen fur Potsdam (Meeresh6he 100 m) und fur den 

Gipfel des Santis (2500 m) (nach G. MULLER). 

N 
~ 

"" ~~ 
~S 

" N 

11 0 

12 
13 
14 
15 
16 
17 
18 
19 
2 
2 
2 
2 
2 
2 
2 
2 
2 
2 

0 
1 
2 
3 
4 
5 
6 
7 
8 
9 

30 
3 
3 
3 
3 
3 
3 
3 
3 
3 
4 
4 
4 
4 
4 
4 
4 
4 
4 
4 

1 
2 
3 
4 
5 
6 
7 
8 
9 

° 1 
2 
3 
4 
5 
6 
7 
8 
9 

Potsdam 

--- - --_._--

Logarithmen GraBen 

0,0006 0,00 
0,0008 0,00 
0,0010 0,00 
0,0013 0,00 
0,0016 0,00 
0,0019 0,00 
0,0023 0,01 
0,0027 0,01 
0,0032 0,01 
0,0037 0,01 
0,0042 0,01 
0,0048 0,01 
0,0054 0,01 
0,0061 0,02 
0,0068 0,02 
0,0076 0,02 
0,0084 0,02 
0,0093 0,02 
0,0102 0,03 
0,0112 0,03 
0,0122 0,03 
0,0133 0,03 
0,0144 0,04 
0,0156 0,04 
0,0169 0,04 
0,0182 0,05 
0,0196 0,05 
0,0211 0,05 
0,0227 0,06 
0,0244 0,06 
0,0262 0,07 
0,0281 0,07 
0,0301 0,08 
0,0323 0,08 
0,0346 0,09 
0,0370 0,09 
0,0396 0,10 
0,0423 0,11 
0,0452 0,11 

S~ntis 

- L::ari:men-l~rOBen-

0,0010 0,00 
0,0012 0,00 
0,0014 0,00 
0,0017 0,00 
0,0019 0,00 
0,0022 0,01 
0,0025 0,01 
0,0029 0,01 
0,0032 0,01 
0,0036 0,01 
0,0040 0,01 
0,0044 0,01 
0,0048 0,01 
0,0053 0,01 
0,0058 0,01 
0,0063 0,02 
0,0068 0,02 
0,0074 

: 
0,02 

0,0080 0,02 
0,0086 0,02 
0,0093 0,02 
0,0100 0,03 
0,0107 0,03 
0,0115 0,03 
0,0123 

i 
0,03 

0,0132 I 0,03 
0,0141 I 0,04 
0,0150 

I 
0,04 

0,0160 0,04 
0,0170 

I 
0,04 

0,0181 0,05 
0,0192 

I 
0,05 

0,0204 0,05 
0,0217 0,05 
0,0231 0,06 
0,0245 0,06 
0,0260 0,06 
0,0276 0,07 
0,0293 0,07 

N 
~ Potsdam Santis 

" " .E:.~ 
""" - LOgarit::=-T:rOBen -~ogarithme:-I Gr~=-~.~ 

N 
I 

50° 0,0482 i 0,12 0,0310 0,08 

51 0,0514 0,13 0,0328 0,08 

52 0,0549 0,14 0,0348 0,09 

53 0,0586 0,15 0,0369 0,09 

54 0,0625 0,16 0,0391 0,10 

55 0,0667 0,17 0,0415 0,10 

56 0,0711 0,18 0,0440 0,11 

57 0,0758 0,19 0,0466 0,12 

58 0,0808 0,20 0,0494 0,12 

59 0,0862 0,22 0,0524 0,13 

60 0,0920 0,23 0,0556 0,14 

61 0,0982 0,25 0,0590 0,15 

62 0,1048 0,26 0,0627 0,16 

63 0,1118 0,28 0;0667 0,17 

64 0,1194 0,30 0,0710 0,18 

65 0,1276 I 0,32 0,0757 0,19 

66 0,1364 0,34 0,0808 0,20 

67 0,1460 
I 

0,36 0,0863 0,22 

68 0,1564 0,39 0,0922 0,23 

69 0,1676 I 0,42 0,0987 ~25 

70 0,1798 ! 0,45 0,1059 0,26 

71 0,1931 0,48 0,1139 0,28 

72 0,2075 0,52 0,1228 0,31 

73 0,2232 0,56 0,1327 0,33 

74 0,2405 0,60 0,1438 0,36 

75 0,2596 0,65 0,1563 0,39 

76 0,2807 0,70 0,1705 0,43 

77 0,3040 0,76 0,1868 0,47 

78 0,3298 0,82 0,2057 0,51 

79 0,3585 0,90 0,2277 
i 

0,57 

80 0,3908 0,98 0,2536 
I 

0,63 

81 0,4279 1,07 0,2845 0,71 

82 0,4718 1,18 0,3221 i 0,81 

83 0,5260 1,32 0,3688 0,92 

84 0,5959 1,49 0,4277 1,07 

85 0,6892 1,72 0,5034 1,26 

86 0,8164 2,04 0,6035 1,51 

87 0,9929 2,48 0,7408 1,85 

88 1,2409 3,10 0,9358 2,34 

In der zweiten Spalte unter "Logarithmen" stehen die Werte von o,4(m, - mol, in der 
dritten unter "GraBen" die Reduktionen der Helligkeiten auf den Zenit: m, - mo· 



Tafeln zur Photometrie der Gestirne. 265 

Tafel Xh. 
Mittlere Extinktionstabelle ffir Potsdam zwischen 50° und 88° Zenitdistanz 
von Zehntel zu Zehntel Grad in 'Helligkeitslogarithmen (nach G. MULLER). 

'" 
, 

I 

I 
I I I I ~ i I 

'" '" 
I 

~?j 'I 

I 
I 

I 
,,'" 0,0 0,1 0,2 0,3 0,4 0,5 0,6 0,7 0,8 0.9 

1$2 
" I I I 

, 
N I 

50° 0,0482 I 0,0485 ' 0,0488 0,0491 0,0495 0,0498 0,0501 I 0,0504 0,0507 0,0511 
51 514 517 521 524 528 531 535 538 542 545 
52 549 553 556 560 564 567 571 575 578 582 
53 586 590 594 597 601 605 609 613 617 621 
54 625 629 633 637 642 646 650 654 I 658 663 
55 667 671 676 680 684 689 693 I 698 i 702 706 
56 711 716 720 725 729 734 739 744 I 748 753 
57 758 763 768 773 778 783 788 793 798 803 
58 808 813 818 824 829 835 840 845 851 856 
59 862 868 873 879 885 891 896 902 908 914 

60 920 926 932 938 944 951 957 i 963 969 976 
61 982 988 995 1002 1008 ' 1015 1021 I 1028 1035 1041 
62 1048 1055 1062 1069 1076 1083 1090 • 1097 1104 1111 
63 1118 1125 1133 1140 1148 1155 1163 i 1171 1178 1186 
64 1194 1202 1210 1218 1226 1234 1242 I 1251 1259 1267 
65 1276 1285 1293 1302 1310 1319 1328 1337 1346 1355 
66 1364 1373 1383 1392 1401 1411 1421 1430 1440 1450 
67 1460 1470 1480 1490 1501 1511 1521 1532 1543 1553 
68 1564 1575 1586 1597 1608 1619 1630 1642 1653 1664 
69 1676 1688 1700 1712 1724 1736 1748 1760 1773 1785 

70 1798 1811 1824 1837 1850 1863 1876 i 1890 1904 1917 
71 1931 1945 1959 1973 1987 2002 2016 I 2031 2045 2060 
72 2075 2090 2106 2121 2137 2152 2168 2184 2200 2216 
73 2232 2249 2265 2282 2299 2316 2334 I, 2352 2369 , 2387 
74 2405 2423 2442 2460 2479 2498 2517 I 2537 2556 2576 
75 2596 2616 2637 2657 2678 2699 2720 I 2742 2763 2785 
76 2807 2829 2852 2875 2898 2921 2944 2968 2992 3016 
77 3040 3065 3090 3115 3140 3166 3192 • 3218 3244 3271 
78 3298 3325 3353 3381 3409 3438 3467 ' 3496 3525 3555 
79 3585 3616 3647 3678 3710 3742 3775 3808 3841 3874 

80 3908 3943 3978 4014 4050 4087 4124 4162 4200 4239 
81 4279 4319 4360 4402 4444 4488 4532 4577 4623 4670 
82 4718 4767 4817 4868 4920 ' 4973 5028 5084 5141 5200 
83 5260 5322 5385 , 5450 5517 5586 5656 5728 5803 5880 
84 5959 6040 6124 'I 

6210 6299 6391 6485 6582 6682 6785 
85 6892 7002 7115 7232 73531 7477 7606 I 77391 7876, 8018 
86 8164 0,8315 0,8471 0,8632 0,8799 0,8971 0,9150 I 0,9335 0,95261 0,9724 
87 0,9929 1,0141 1,0360 ! 1,0586 1,0821 1,1063 1,1314 1,1573 1,1842 1,2120 
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Tafel Xla. 
BEMPORADS mittlere Extinktionstafel (fur 0°, 760mm und das Meeresniveau). 
Argument: scheinbare Zenitdistanz z. Transmissionskoeffizient P = 0,835. 

Ext. in i Ext. in 
I 

Ext. in Ext. in 
z GroBenklassen z 

1 GroBenklassen z GroBenklassen z Gr6Benklassen 

0° Om,OOo 69° j Om,347 81°,8 i l m,122 84 °,7 1m,743 
1 I 26 15 31 

5 0,001 70 0,373 81,9 1,137 84,8 1.774 
2 28 15 32 

10 0,003 71 0,401 82,0 1,152 84,9 1,806 
5 31 16 33 

15 0,007 72 0,432 82,1 
I 

1,168 85,0 1,839 
6 36 16 35 

20 0,013 73 
I 

0,468 82,2 
1 

1,184 85,1 1,874 
7 1 39 I 

16 35 
25 0,020 74 ! 0,507 82,3 1,200 85,2 1,909 

10 44 , 17 37 
30 0,030 75 0,551 82,4 1,217 85,3 1,946 

13 51 17 38 
35 0,043 76 1 0,(,02 82,5 1,234 85,4 1,984 

17 58 17 40 
40 0,060 77 1 0,660 82,6 1,251 85,5 2,024 

21 
I 

68 18 40 
45 0,081 78 0,728 82,7 1,269 85,6 2,064 

27 i 79 18 42 
50 0,108 79 I 0,807 82,8 1,287 85,7 2,106 

7 
i 

98 19 43 
51 0,115 80,0 0,901 82,9 1,306 85,8 2,149 

7 10 19 45 
52 0,122 80,1 

i 
0,,)11 83,0 1,325 85,9 2,194 

7 I 11 20 46 
53 0,129 80,2 

I 
0,922 83,1 1,345 86,0 2,240 

8 11 20 48 
54 0,137 80,3 0,933 83,2 1,365 86,1 2,288 

8 I 10 21 50 
55 0,145 80,4 0,943 83,3 1,386 86,2 2,338 

8 ! 11 21 51 
56 0,153 80,5 0,954 83,4 1,407 86,3 2,389 

10 12 22 54 
57 0,163 80,6 0,966 83,5 1,429 86,4 2,443 

10 11 22 56 
58 0,173 80,7 0,977 83,6 1,451 86,5 2,499 

10 12 23 58 
59 0,183 80,8 0,<)89 83,7 1,474 86,6 2,557 

12 12 24 60 
(,0 0,195 80,9 1,001 83,8 1,498 86,7 2,617 

12 13 24 63 
61 0,207 81,0 1,014 83,9 1,522 86,8 2,680 

13 12 25 65 
62 0,220 81,1 1,026 84,0 1,547 86,9 2,745 

14 13 26 68 
63 0,234 81,2 1,039 84,1 1,573 87,0 2,813 

15 13 26 71 
64 0,249 81,3 1,052 84,2 1,599 87,1 2,884 

17 
, 

14 27 73 I 

65 0,26(, 81,4 i 1,066 84,3 1,536 87,2 2,957 
17 13 28 76 

66 0,283 81,5 1,079 84,4 1,654 87,3 3,033 
20 14 29 80 

67 0,31)3 81,6 
, 

1,093 84,5 1,683 87.4 3,113 
21 14 29 84 

68 I 0,324 81,7 1,107 84,6 1,712 87.5 3,197 

I 23 15 31 87 
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Tafel XI a (Fortsetzung). 

z 
I 

Ext. in 
Grollenklassen z 

I 
Ext. in 

Grollenklassen z I Ext. in 
Grollenklassen z 

I 
Ext. in 

Grollenklassen 

87°,6 3m,284 88°,0 3m,678 88°,4 4m ,154 88°,8 4m ,739 
92 110 135 167 

87,7 3,376 88,1 3,788 88,5 4,289 88,9 4,906 
96 116 142 176 

87,8 3,472 88,2 3,904 88,6 4,431 89,0 5,082 
101 122 150 

87,9 3,573 88,3 4,026 88,7 4,581 
105 128 158 

Tafel Xlh. 
Korrektionen der Extinktion fur Druck und Temperatur (nach BEMPORAD). 

(Einheiten 0,01 GroJ3enklasse.) 

z = 87°. 

~1720mm 730 
I 

740 
I 

750 I 760 
1 

770 
I 

780 
I 

790 I 

-20 0 -11 - 7 - 3 + 1 +5 +9 +13! +17 
-10 -13 - 9 - 5 - 1 +3 +6 +10 +14 

0 -15 -11 - 7 - 4 0 +4 + 8 +12 
+10 -17 

I 
-13 - 9 - 6 -2 +2 + 6 + 9 

+20 -19 I -15 -11 - 8 -4 0 + 3 + 7 
+30 -21 I -17 ! -13 -10 I -6 -2 + 1 + 5 I 

z = 88 0 

-20 0 -12 - 7 2 !+ 3 + 9 +14 +19 +24 
-10 -16 -11 6 1 + 4 + 9 +14 +20 

0 -20 -15 -10 5 0 + 5 +10 +15 
+10 -24 -19 -14 9 4 + 1 + 6 +11 
+20 -28 -23 -18 -13 8 3 + 2 + 7 
+30 -31 -26 -21 -16 -12 7 ! 2 + 3 

z = 89 0 • 

-20 0 I -11 - 3 + 4 +11 +19 
+ 26

1 

+34 +41 
-10 -20 -12 5 + 2 + 9 +16 . +24 +31 

0 -28 -21 -14 - 7 0 + 7 I +15 +22 
+10 -36 -29 -22 -15 - 8 - 1 I + 6 +13 
+20 -43 -36 -29 -23 -16 - 9 I - 2 + 5 
+30 -51 -44 -37 -31 -24 -17 -11 - 4 
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Tafel XIIa. 
Durchlaufene Luftmassen nach BEMPORAD fiir verschiedene scheinbare Zenit

dis tan zen des Gestirns. 

• I F(:) : F(z) • F(.} • F(:) 

0° 1,000 30° 1,154 60° 1,995 63°,0 2,195 
12 6 8 

1 1,000 31 1,166 60,1 2,001 63,1 2,203 

I 

12 6 8 
2 1,001 32 1,178 60,2 2,007 63,2 2,211 

13 6 7 
3 1,002 33 1,191 60,3 2,013 63,3 2,218 

, 14 6 8 
4 1,002 34 1,205 60,4 2,019 63,4 2,226 

15 6 8 
5 1,004 35 1,220 60,5 2,025 63,5 2,234 

15 6 8 
6 1,005 36 1,235 60,6 2,031 63,6 2,242 

16 6 8 
7 1,007 37 1,251 60,7 2,037 63,7 2,250 

16 7 8 
8 1,010 38 1,267 60,8 2,044 63,8 2,258 

18 6 8 
9 1,012 39 i 1,285 60,9 2,050 63,9 2,266 

! 
19 6 8 

10 1,015 40 ! 1,304 61,0 2,056 64,0 2,274 

I 

20 6 8 
11 1,018 41 1,324 61,1 2,062 64,1 2,282 

20 7 8 
12 1,022 42 1,344 61,2 2,069 64,2 2,290 

22 7 8 
13 1,026 43 1,366 61,3 2,076 64,3 2,298 

23 7 8 
14 1,030 44 1,389 61,4 2,083 64,4 2,306 

24 6 8 
15 1,035 45 1,413 61.5 2,089 64,5 2,314 

25 7 8 
16 1,040 46 1,438 

I 
61,6 2,096 64,6 2,322 

26 6 8 
17 1,046 47 1,464 61,7 2,102 64,7 2,330 

28 7 9 
18 1,052 48 1,492 61,8 2,109 64,8 2,339 

30 7 9 
19 1,058 49 1,522 61,9 2,116 64,9 2,348 

31 7 9 
20 1,064 50 1,553 62,0 2,123 65,0 2,357 

33 7 8 
21 1,071 51 1,586 62,1 2,130 65,1 2,365 

35 7 9 
22 1,078 52 1,621 62,2 2,137 65,2 2,374 

37 7 9 
23 1,086 53 1,658 62,3 2,144 65,3 2,383 

40 7 9 
24 1,094 54 1,698 62,4 2,151 65,4 2,392 

42 7 9 
25 1,103 55 1,740 62,5 2,158 65,5 2,401 

44 7 9 
26 1,112 56 1,784 62,6 2,165 65,6 2,410 

10 47 7 9 
27 1,122 57 1,831 62,7 2,172 65,7 2,419 

10 51 8 9 
28 1,132 58 1,882 62,8 2,180 65,8 2,428 

11 55 7 9 
29 1,143 59 1,937 62,9 2,187 65,9 2,437 

11 58 8 10 
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Tafel XIIa (Fortsetzung). 

z I F{z) • F{z) z F{z) .' F{.) 

66°,0 2,447 69°,1 2,785 72°,2 3,243 75°,3 3,890 
9 13 17 

66,1 2,456 69,2 2,798 72,3 3,260 75,4 3,915 
10 13 18 

66,2 2,466 69,3 2,811 72,4 3,278 75,5 3,941 
10 13 18 

66,3 2,476 69,4 2,824 72,5 3,296 75,6 3,967 
10 13 18 

66,4 2,486 69,5 2.837 72,6 3,314 75,7 3.993 
10 13 18 

66,5 2,496 69,6 2,850 72,7 3,332 75,8 4,020 
10 13 18 

66,6 2,506 69,7 2,863 72,8 3,340 75,9 4,047 
10 14 19 

66,7 2,516 69,8 2,877 72,9 3,369 76,0 4,075 
10 13 19 

66,8 2,526 69,9 2,880 73.0 3,388 76,1 4,103 
10 14 19 

66,9 2,536 70,0 2,904 73,1 3.407 76,2 4,131 
10 14 19 

67,0 2,546 70,1 2,918 73,2 3,426 76,3 4,159 
10 14 19 

67,1 2,556 70,2 2,932 73,3 3,445 76,4 4,188 
11 14 20 

67,2 2,567 70,3 2,946 73.4 3,465 76.5 4,218 
10 14 20 

67,3 2,577 70,4 2,960 7315 3,485 76,6 4.248 
11 15 20 

67,4 2,588 70,5 2,975 73,6 3,505 76.7 4,278 
11 14 21 

67,5 2,599 70,6 2,989 73,7 3,526 76,8 4,309 
11 15 20 

67,6 2,610 70,7 3,004 73,8 3,546 76,9 4,340 
11 15 21 

67,7 2,621 70,8 3,019 73,9 3,567 77.0 4,372 
11 15 21 

67,8 2,632 70,9 3.034 74,0 3,588 77.1 4,404 
11 15 

67,9 2,643 71,0 3,049 74,1 3,610 77,2 4,436 
11 15 

68,0 2,654 71,1 3,064 74,2 3,632 77,3 4,469 
11 15 

68,1 2,665 71,2 3,079 74,3 3,654 77,4 4,503 
12 16 

68,2 2,677 71,3 3.095 74,4 3,676 77.5 4,537 
11 15 

68,3 2,688 71,4 3,110 74,5 3,699 77,6 4,572 
12 16 

68,4 2,700 71,S 3,126 74,6 3,722 77.7 4,607 
12 16 

68,5 2,712 71,6 3,142 74,7 3.745 77.8 4,643 
12 17 

68,6 2,724 71,7 3,159 74,8 3,768 77.9 4.679 
12 16 

68,7 2,736 71,8 3,175 74,9 3,792 78,0 4,716 
12 17 37 

68,8 2,748 71,9 3,192 75.0 3,816 78,1 4,753 
12 17 39 

68,9 2,760 72,0 3,209 75,1 3,840 78,2 4,792 
13 17 39 

69,0 2,773 72,1 3,226 75,2 3,865 78,3 4,831 
12 17 39 
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Tafel XII a (Fortsetzung). 

z F(z) z F(z) z F(z) z F(z) 

78°.4 4.870 81 0 .51 6.512 84° 6' 9.032 84 0 37' 9.770 
40 71 22 26 

78.5 4.910 81.6 , 6.583 84 7 9.054 84 38 9.796 
40 

I 
73 22 26 

78.6 4.950 81.7 I 6.656 84 8 9.076 84 39 9.822 
42 

1 74 22 26 
78.7 4.992 81.8 I 6.730 84 9 9.098 84 40 9.848 

42 i 76 23 26 
78.8 5.034 81.9 6.806 84 10 9.121 84 41 9.874 

43 78 23 26 
78.9 5.077 82.0 I 6.884 84 11 9.143 84 42 9.900 

43 80 23 26 
79.0 5.120 82.1 6.964 84 12 9.166 84 43 9.926 

44 81 23 27 
79.1 5.164 82.2 7.045 84 13 9.189 84 44 9.953 

46 83 23 26 
79.2 5.210 82.3 7.128 84 14 9.212 84 45 9.979 

46 85 23 27 
79.3 5.256 82.4 7.213 84 15 9.235 84 46 10.006 

47 i 87 23 27 
79.4 5.303 82.5 7.300 84 16 9.258 84 47 10.033 

48 89 23 27 
79.5 5.351 82.6 7.389 84 17 9.281 84 48 10.060 

48 92 23 27 
79.6 5.399 82.7 7.481 84 18 9.304 84 49 10.087 

49 93 24 27 
79.7 5.448 82,8 I 7.574 84 19 9.328 84 50 10.114 

50 , 96 23 28 , 

79.8 5.498 82.<) I 7.670 84 20 9.351 84 51 10.142 
51 98 24 27 

79.9 5.549 83.0 7.768 84 21 9.375 84 52 10.169 
51 101 24 28 

80.0 5.600 83.1 7.869 84 22 9.399 84 53 10.197 
52 103 24 28 

80.1 5.652 83.2 7.972 84 23 9.423 84 54 10.225 
53 106 24 28 

80.2 5,705 83.3 8.078 84 24 9.447 84 55 10.253 
55 108 24 28 

80.3 5.760 83.4 8.186 84 25 9.471 84 56 10.281 
56 112 24 29 

80.4 5.816 83.5 

I 

8.298 84 26 9.495 84 57 10.310 
57 114 25 28 

80.5 5.873 83.6 8.412 84 27 9.520 84 58 10.338 
59 , 117 24 29 

80.6 5.932 83.7 8.529 84 28 9.544 84 59 10.367 
60 121 25 28 

80.7 5.992 83.8 8.650 84 29 9.569 85 0 10.395 
61 123 24 29 

80.8 6.053 83.9 8.773 84 30 9.593 85 1 10.424 
61 127 25 29 

80.9 6.114 84.0 
I 

8.900 84 31 9.618 85 2 10.453 
63 22 25 30 

81.0 6.177 84 0 1' I 8.922 84 32 9.643 85 3 10.483 
64 I 22 25 29 

81.1 6.241 84 2' 8.944 84 33 9.668 85 4 10.512 
65 I 26 30 I 22 

81.2 6.306 84 3 ! 8.966 84 34 9.694 85 5 10.542 
67 ! 22 25 29 

81.3 6.373 84 4 8.988 84 35 9.719 85 6 10.571 
69 22 25 30 

81,4 6.442 84 5 9.010 84 36 9.744 85 7 10.601 
70 22 26 30 
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Tafel XII a (Fortsetzung). 

z : F(z) z F(.) z I F(z) z F(z) 

85° 8' 10,631 85 ° 39' 11,645 86° 10'1 12,854 86° 41' 14,314 
30 36 I 43 52 

85 9 10,661 85 40 11,681 86 11 I 12,897 86 42 14,366 
30 36 43 53 

85 10 10,691 85 41 11,717 86 12 12,940 86 43 14,419 
31 36 43 52 

85 11 10,722 85 42 11,753 86 13 12,983 86 44 14,471 
30 37 44 53 

85 12 10,752 85 43 11,790 86 14 13,027 86 45 14,524 
31 36 44 54 

85 13 10,783 85 .44 11,826 86 15 13,071 86 46 14,578 
31 37 44 54 

85 14 10,814 85 45 11,863 86 16 13,115 86 47 14,632 
31 37 45 54 

85 15 10,845 85 46 11,900 86 17 13,160 86 48 14,686 
31 37 44 54 

85 16 10,876 85 47 11,937 86 18 13,204 86 49 14,740 
32 37 45 55 

85 17 10,908 85 48 11,974 86 19 13,249 86 50 14,795 
31 38 45 55 

85 18 10,939 85 49 12,012 86 20 13,294 86 51 14,850 
32 38 46 56 

85 19 10,971 85 50 12,050 86 21 13,340 86 52 14,906 
32 38 46 56 

85 20 11,003 85 51 12,088 86 22 13,386 86 53 14,962 
32 38 46 56 

85 21 11,035 85 52 12,126 86 23 13,432 86 54 15,018 
33 38 46 57 

85 22 11,068 85 53 12,164 86 24 13,478 86 55 15,075 
32 38 47 57 

85 23 11,100 85 54 12,202 86 25 13,525 86 56 15,132 
33 39 47 58 

85 24 11,133 85 55 12,241 86 26 13,572 86 57 15,190 
33 39 47 58 

85 25 11,166 85 56 12,280 86 27 13,619 86 58 15,248 
33 40 48 58 

85 26 11,199 85 57 12,320 86 28 13,667 86 59 15,306 
33 39 48 59 

85 27 11,232 85 58 12,359 86 29 13, 715 87 ° 15,365 
34 40 48 59 

85 28 11,266 85 59 12,399 86 30 13,763 87 1 15,424 
33 40 49 59 

85 29 11,299 86 ° 12,439 86 31 13,812 87 2 15,483 
34 41 48 60 

85 30 11,333 86 1 12,480 86 32 13,860 87 3 15,543 
34 40 49 60 

85 31 11,367 86 2 12,520 86 33 13,909 87 4 15,603 
34 41 50 61 

85 32 11,401 86 3 12,561 86 34 13,959 87 5 15,664 
34 41 50 61 

85 33 11,435 86 4 12,602 86 35 14,009 87 6 15,725 
35 41 50 62 

85 34 11,470 86 5 ! 12,643 86 36 14,059 87 7 15,787 
35 42 50 62 

85 35 11,505 86 6 12,685 86 37 14,109 87 8 15,849 
35 42 51 63 

85 36 11,540 86 7 12,727 86 38 14,160 87 9 15,912 
35 42 51 63 

85 37 11,575 86 8, 12,769 86 39 14,211 87 10 15.97 5 
35 

9i 
42 51 63 

85 38 11,610 86 12,811 86 40 14,262 87 11 16,038 
35 I 43 52 64 
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Tafel XII a (Fortsetzung). 

z F(z) z I F(z) z F(.) z I F(z) 

87° 12'1 16,102 87° 39'1 18,010 88° 6' I 20,351 88° 33' I 23,266 
64 ! 78 I 97 121 

87 13 16,166 87 40 18,088 88 7 ! 20,448 88 34 J 23,387 
65 

41 I 
79 97 123 

87 14 : 16,231 87 18,167 88 8 20,545 88 35 23,510 
65 80 i 98 123 

87 15 16,296 87 42 18,247 88 91 20,643 88 36 23,633 
66 80 I 99 125 

87 16 16,362 87 43 18,327 88 10 20,742 88 37 23,758 
66 81 100 126 

87 17 16,428 87 44 18,408 88 11 20,842 88 38 23,884 
66 81 101 127 

87 18 16,494 87 45 18,489 88 12 20,943 88 39 24,011 
67 82 102 128 

87 19 16,561 87 46 18,571 88 13 21,045 88 40 24,139 
68 82 102 129 

87 20 16,629 87 47 18,653 88 14 : 21,147 88 41 24,268 
68 83 103 130 

87 21 ! 16,697 87 48 . 18,736 88 1 ' 21,250 88 42 24,398 ) I 

i 68 84 I 105 131 
87 22 I 16,765 87 49 18,820 88 16 : 21,355 88 43 24,529 

. 69 85 105 133 
87 23 I 16,834 87 50 18,905 88 17 21,460 88 44 24,662 

24 i 
69 85 106 134 

87 16,903 87 51 18,990 88 18 ' 21,566 88 45 24,796 
70 86 

, 
106 137 

I 

87 25 16,973 87 52 19,076 88 19 21,672 88 46 24,931 
71 86 107 137 

87 26 I 17,044 87 53 : 19,162 88 20 21,779 88 47 25,068 

! 71 87 109 137 
87 27 I 17.115 87 54 : 19,249 88 21 21,888 88 48 25,205 

72 
, 

88 109 138 
87 28 17,187 87 55 : 19,337 88 22 21,997 88 49 25,343 

72 89 111 140 
87 29 17,259 87 56 19,426 88 23 ! 22,108 88 50 25,483 

72 89 I 111 142 
87 30 17,331 87 57 19,515 88 24 ' 22,219 88 51 25,625 

73 90 112 142 
87 31 17,404 87 58 19,605 88 25 22,331 88 52 25,767 

32 i 
74 91 114 144 

87 17,4 78 88 59 19,696 88 26 22,445 88 53 25,911 
74 

o! 
91 114 146 

87 33 17,552 88 19,787 88 27 22,559 88 54 26,057 
75 i 92 

28 i 
115 146 

87 34 17,627 88 1 19,879 88 22,674 88 55 26,203 
75 92 116 148 

87 35 17,702 88 2 ' 19,971 88 29 i 22,790 88 56 26,351 
76 94 118 150 

87 36 17,778 88 3 20,065 88 30 22,908 88 57 26,501 
77 95 118 151 

87 37 17,855 88 4 20,160 88 31 23,026 88 58 26,652 
77 , 95 120 153 

87 38 17,932 88 5 20,255 88 32 23,146 88 59 26,805 
78 96 120 154 

89 0 26,959 
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Tafel XlIh. 
Korrektionen der Luftmassen (Fl(Z) - F(z)) wegen Druck und Temperatur in 

Einheiten der 3. Dezimale (nach BEMPORAD). 

B-----!- _200 -100 I 0 0 +100 +200 +300 

720mm +216 + 96 -20 -131 -238 -342 
730 +222 +101 -15 -126 -234 -338 
740 +227 +107 -10 -122 -229 -333 
750 +233 +112 - 5 -117 -225 -329 
760 +239 +117 0 -112 -221 -325 
770 +244 +123 + 5 -108 -216 -321 
780 +250 +128 +10 -103 -212 -317 
790 +256 +133 +15 - 98 -207 -313 

B~ _200 -100 0 0 +100 +200 

I +300 

720mm +406 +178 -39 -246 -443 -632 
730 +417 +188 -30 -237 -434 -624 
740 +428 +198 -20 -228 -426 -616 
750 +439 +209 -10 -219 -418 -608 
760 +451 +219 0 -210 -410 -601 
770 +462 +229 +10 -201 -401 -593 
780 +473 +240 +19 -192 -393 -585 
790 +484 +250 +28 -183 -385 -577 

~ _20 0 _10 0 0 0 +100 +200 +300 

720mm +844 +365 -84 -504 -901 -1275 
730 +869 +387 -63 -485 -883 -1259 
740 +894 +410 -42 -466 -866 -1243 
750 +920 +433 -21 -447 -848 -1226 
760 +945 +456 0 -428 -831 -1210 
770 +970 +479 +21 -409 -813 

I 
-1194 

780 +996 +502 +42 -389 -795 -1177 
790 +1021 +525 +63 -370 -778 -1161 

Tafel XlIc. 
~~ .. 

fur verschiedene Werte von Druck und Temperatur (in eels.) (nach 
logp 

BEMPORAD). 

~ _20 0 _10 0 0 0 +100 +200 +300 

720mm 9.97645 9.97648 9.97652 9.97655 9.97659 9.97662 
730 9.98244 9.98247 9.98251 9.98254 9.98258 9.98261 
740 9.98835 9.98838 9.98842 9.98845 9.98849 9.98852 
750 9.99418 9.99421 9.99425 9.99428 9.99432 9.99435 
760 9.99993 9.99997 0.00000 0.00003 

I 

0.00007 0.00010 
770 0.00561 0.00564 0.00568 0.00571 0.00574 0.00579 
780 0.01121 0.01125 0.01128 

I 
0.01131 0.01135 0.01138 

790 0.01675 0.01678 0.01681 0.01685 0.01688 0.01691 

Handbuch der Astrophysik. II. 18 
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Kap.1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. 

Tafel XIII a. 
Die Funktion Ce-oG{c(secC - 1)} (nach L. V. KING). 

0° 20° 40° 60° 70° 

0,0000 0,0000 

I 
0,0000 0,0000 0,0000 

,0476 ,0475 ,0472 ,0464 ,0443 
,0905 ,0902 ,0891 ,0861 ,0813 
,1217 ,1212 ,1191 ,1133 ,1072 
,1502 ,1492 ,1461 ,1377 ,1270 
,1766 ,1753 , ,1708 ,1583 ,1439 
,2002 ,1985 ,1927 ,1761 ,1575 
,2220 ,2200 ,2136 ,1953 ,1749 
,2420 ,2395 I ,2298 ,2052 ,1776 
,2600 ,2568 I ,2450 ,2163 ,1844 
,303 ,298 ,280 ,238 ,1964 
,329 

I 

,323 ,301 ,248 ,1950 
,348 ,340 ,313 ,250 ,1930 
,359 ,350 ,318 ,247 ,1850 

0,366 0,356 0,320 0,241 0,1740 

Tafel XIII b. 
1_e-csec ; 

Die Funktion G(C sec C) = (nach L. V. KING). 
CsecC 

0° I 20° 40° 60° 70° 80° 

1,0000 1,0000 1,0000 1,0000 1,0000 1,0000 
0.975 0,974 0,968 0,952 0,930 0,869 

,952 ,949 ,937 ,906 ,867 ,760 
,933 ,929 ,914 ,872 ,821 ,686 
,915 ,910 ,891 ,840 ,777 ,623 
,898 ,892 ,869 ,809 ,738 ,567 
,881 ,874 ,848 ,780 ,700 ,518 
,864 ,856 ,827 ,752 ,666 ,476 
,848 ,839 ,808 ,726 ,634 ,439 
,832 ,823 ,788 ,700 ,604 ,406 
,787 ,775 ,734 ,632 ,525 ,328 
,752 ,739 

I 

,693 ,583 ,471 ,280 
,719 ,705 ,656 ,538 ,425 ,244 
,688 ,673 ,621 ,499 ,386 ,215 

0,659 0,643 0,588 0,464 0,353 0,192 

Tafel XIII c. 

80° 

0,0000 
,0424 
,0720 
,0889 
,1009 
,1093 
,1150 
,1174 
,1198 
,1206 
,1154 
,1090 
,1006 
,0923 

0,0856 

85° 

1,0000 
0,761 

,595 
,498 
,423 
,364 
,318 
,281 
,251 
,226 
,174 
,145 
,124 
,109 

0,097 

Die Funktionen tI>(C,O) = (1 - e-°)[1 - ftC)] + B(C) - B(2 C) + e- 0 [B(C) - y], 

G(C) = 1 - e- 0 und f(C) = e- o + Cli(e-O), 
C 

(nach L. V. KING). 

c tli(C,O) I G(C) I ftC) 

0,00 0,0000 1,0000 1,0000 
,05 ,0095 0,9754 0,828 
,10 ,0311 ,9516 ,722 
,14 ,0536 ,933 ,656 
,18 ,0801 ,915 ,600 
,22 ,1081 ,898 ,550 
,26 ,1403 ,881 ,508 
,30 ,1723 ,864 ,469 
,34 ,2065 ,848 ,435 
,38 ,2414 ,832 ,404 
,50 ,349 ,787 ,327 
,60 ,438 ,752 ,276 
,70 ,525 ,719 ,235 

. ,80 ,612 ,688 ,201 
0,90 0,686 0,659 0,172 
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Tafel XIVa. 

D · F k' E(C·) G(Cseci) 1 h d 't 1 L d I Ie un tlOn ,t = Hf(c) + G(C)} , we c e er mI t eren asung er n-

tegralgleichung der Diffusion [Gleichung (29), S.217] entspricht, wenn der 
Absorptionskoeffizient ,,= ° und C = c ist. 

~ 0° 20° 40° 60° I 70° I 80° 90° 

0,00 1,000 

I 
1,000 1,000 1,000 1,000 1,000 0,000 

0,05 1,082 1,080 1,074 1,055 1,032 0,964 0,000 
0,10 1,137 1,134 1,120 1,083 1,036 0,908 0,000 
0,14 1,174 1,169 1,150 1,098 1,033 0,864 0,000 
0,18 1,208 1,201 1,176 1,109 1,026 0,822 0,000 
0,22 1,240 1,232 1,201 1,118 1,019 0,783 0,000 
0,26 1,268 1,259 1,221 1,123 1,009 0,747 0,000 
0,30 1,296 1,285 1,242 1,128 0,999 0,714 0,000 
0,34 1,322 1,308 1,259 1,131 0,988 0,684 0,000 
0,38 1,346 1,331 1,276 1,133 0,977 0,657 0,000 
0,50 1,413 1,392 1,319 1,135 0,943 0,589 0,000 
0,60 1,463 1,438 1,349 1,135 0,917 0,545 0,000 
0,70 1,507 1,478 1,374 1,128 0,892 0,511 0,000 
0,80 1,548 1,514 1,396 1,122 0,869 0,483 0,000 
0,90 1,586 1,548 1,415 1,115 0,848 0,462 0,000 

Tafel XIVb 
Die Funktion 

<P(C,e) =( 1_e-Csec£). (1-/(C»)+cose [B(C) -B(C(1 +sece»)+e-CSeC£{B(C) -B( - C(SeCe-1>)}] 

[Gleichung (35), S.218]. 

~I 0° 20° 40° 60° 70° 80° 90° 

0,00 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 
0.05 0,008 0,010 0,013 0.019 0,025 0,049 0,172 
0,10 0,031 0,036 0,041 0,060 0,083 0,144 0,278 
0,14 0,054 0,057 0,067 0,102 0,137 0,227 0,344 
0.18 0,080 0,085 0,099 0,147 0,198 0,312 0,400 
0,22 0,110 0,116 0,137 0,196 0,262 0,395 0,450 
0.26 0,140 0,148 0,176 0,248 0,325 0,471 0,492 
0.30 0,172 0,182 0,216 0,301 0,388 0,545 0,531 
0.34 0,206 0.217 0,257 0,355 0,450 0,609 0,565 
0,38 0,241 0,253 0,300 0,405 0.509 0,669 0,596 
0,50 0,348 0,364 0,420 0,560 0,675 0,818 0,673 
0,60 0,437 0,456 0,526 0,676 0,795 0,911 0,724 
0.70 0,526 0,549 0,625 0,783 0,899 0,984 0,765 
0,80 0,609 0,634 0,717 0,879 0,985 1,042 0,799 
0,90 0,692 0,719 0,803 0,969 1,060 1,088 0,828 

18* 
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Tafel XIVc. 

Die Funktion R'(C, e, i) = Csece G(C(sece + sec i») [Formel (52), S.223] fur verschiedene 
\Verte von C, e und i. 

0,00 
0,05 
0,10 
0,14 
0,18 
0,22 
0,26 
0,30 
0,34 
0,38 
0,50 
0,60 
0,70 
0,80 
0,90 

c 
, 

0,00 
0,05 
0,10 
0,14 
0,18 
0,22 
0,26 
0,30 
0,34 
0,38 
0,50 
0,60 
0,70 
0,80 
0,90 

c~ 

0,00 
0,05 
0,10 
0,14 
0,18 
0,22 
0,26 
0,30 
0,34 
0,38 
0,50 
0,60 
0,70 
0,80 
0,90 

R'(C, e, 0) 

0,000 0,000 I 0,000 0,000 0,000 1°,000 1,000 
0,048 0,050 0,061 0,093 0,133 0,24411,000 
0,0900,096 0,117 0,173 0,241 1°.4181,000 
0,122 0,129 0,156 0,228 0,315,0,521,1,000 
0,151 0,160 0,192 0,278 0,37710,5991,000 
0,178 0,188 0,226 0,321 0.4310,660.1,000 
0,203 0,213 0,256 0,361 0,477 0,707 1,000 
0,225 0,238 0,283 0,396 0,515 0,740 1,000 
0,247 0,260 0,308 0.426 0,548 10,767 1,000 
0,266 0,280 0,330 0.453 0,577 0,787 1,000 
0,317 0,332.0,388 0,518 0,639 ;0,824 1,000 

°'349 1°'366

1

°.424 0,556,., 0,674 .,0,836

1

1,000 
0,375,0,394 0,453 0,585 i 0,698 0,845 1,000 
0,3991°,416 0.475 0,606 .. 0,713!0,8481,000 
0.417 1°.435 0.496 0,623,0,724 0,849 1,000 

0 0 20 0 40 0 60 0 70 0 800 I 90 0 

0,000 o,oo~ i 0,000 0,000 0,000 o,oooi 1,000 
0,047 0,050 0,061 0,092 0,132 0,242 1,000 
0,089 0,094 
0,120 0,127 
0,147 0,156 
0,173 0,183 
0,195 0,206 
0,216 0,228 
0,236 0,248 
0,253 0,266 
0,297 0,312 

0'
32T'340 0,347 0,364 

0,365 0,381 
0,380 0,396 

0 0 I 20 0 

0,000 0,000 
0,045 0,048 
0,082 0,087 
0,108 0,114 
0,129 0,137 
0,147 0,156 
0,163 0,172 
0,176 0,186 
0,188 0,198 
0,198 0,208 
0,219 0,230 
0,230 0,242 
0,239 0,250 
0,244 0,256 
0,248 ,0,260 

0,115 0,170 0,238 0.412 1,000 
0,153 0,224 0,309 0,512 1,000 
0,187 0,271 0,368 0,587 1,000 
0,218 0,313 0,420 0,642 1,000 
0,246 0,349 0,461 0,687 1,000 
0,272 0,380 0.496 0,717 1,000 
0,294 0.409 0,526 0,740 1,000 
0,314 0.432 0,552 0,759 1,000 
0,364 0.489 0,607 0,792 1,000 
0,395 0,522 0,6361°,805 1,000 
0,420 0,545 0,655 0,810 1,000 
0,438 0,562 0,669 0,813 1,000 
0.452 0,574 0,676 i 0,814 i 1,000 

0,00°1°,000 0,000 0,000 1,000 
0,059 0,089 0,127 0,234 1,000 
0,107 0,158 0,221 0,385 1,000 
0,138 0,202 0,279 0.467 1,000 
0,164 0,239 0,325 0,525 1,000 
0,187 0,268 0,363 0,565 1,000 
0,208 0,293 0,391 0,595 1,000 
0,222 0,313 0.413 0,614 1,000 
0,235 0,330 0.431 0,62911,000 
0,247 0,344 0,4451°,6391,000 
0,272 0,372 0,473 0,654 1,000 
0,284 0,385 °,486

1

°,659 1,000 
0,292 O,395i 0,491 0, 662 11,000 
0,298 0,398 0.495 0,662,1,000 
0,302 0,402 0.498 0,66311,000 

0,00°1°,000 10,0000,0000,000 10,0001,000 
0,0480,0500,061 0,0930,1321°,244 1,000 
0,09°1°,0960,1170,1720,2410,4171,000 
0,121 0,129 0,156IO,227,0,314!0,519 1,000 

0,1500,160 °'191'1°'2761°,375°'5971'°00 
0,177'0,1870,2230,319 0,429io,655 1,000 
0,201,0,2120,252,°,3580.4730,699 1,000 
0,224:0,23610,2800,3920,5111°,734 1,000 
0,244 0,2571°,305.0.4231°,543 0,760 1,000 
0,263110,277 0,3271°.4480,5720,781 1,000 
0,3120,3280,382 ,0,5 12 0,632,0,815 1,000 
0,3440,360i 0.417: 0, 54810,667 0,829! 1 ,000 

0,370 1°,3871 .. 0.447
1 
0, 5 771°,6871 0,83811 ,000 

0,391 0,408,0.4670,5970,7020,840: 1,000 
0.409 0,426,°.4851°,6121°,71510,84111,000 

0 0 I 20 0 40 0 I 60 0 I 70" 1 800 I 90 0 

0,000 10,000 
i ; 

0,0000,000,0,000',0,000 1,00 
0,0600,0910,1290,238 1,00 ° ° 0,0460,049 

0,086: 0,091 0,112 0,164 0,230 i 0.401 1,000 
0,11410,121 0,146 0,214 0,2960,491 1,000 
0,139,0,1470,177 0,2560,349,0,558 1,000 
0,1611°,170 0,2040,2930,393! 0,607 1,000 
0,181 0,190 0,227 0,323 0,429 0,644 1,000 
0,1980,2080,2480,3500,457,0,671 1,000 
0,2130,2240,2670,371 0,482jO,689 1,000 
0,2261°,2380,2820,3910,502:°,705 1,000 
0,259,0,2720,3190.4320,5431°,726 1,000 

0,278 i 0,292 0,3" 10,4 5 r 56T 737 
1,000 

0,293,0,3070,3560,4690,575 0,740 1,000 
0,30310,317 0,3660,4800,5820,741 1,000 
0,31110,3260,3750.4860,587,0,741 1,000 

0,000 0,000 0,0000,00°1°,0000,000 1,000 
0,0420,0450,0550,0830,1180,2191,000 
0,073 0,077 0,0940,1400,1950,3421,000 
0,091 0,0960,1160,1710,2370.4001,000 
0,1040,111 0,1330,1940,2660.4371,000 
0,1150,121 0,1460,2110,2870,4601,000 
0,1220,1290,1550,2240,3020,475 1,000 
0,1280,1360,1630,2330,311 0.483 1,000 
0,1330,1400,1680,2390,3190.4901,000 
0,1360,1440,1720,2450,3240,494 1,000 
0,1430,1500,1800,2520,3310,4991,000 
0,1450,1530,1820,2560,3350,5001,000 

0,1471°,1551°, 1831°,257 0,336 0,50011,000 
0,1470,1550,1840,2570,3370,501,1,000 
0,148 0,156 j 0, 185,0,258 0,337,0,50111,000 

R'(C 0) {= 0,000 fur e =1= 90° 
, e, 90 = 0,500 " e = 900 
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Tafel XIVd. 

Die Funktion ! <P (C, e) E (C, i) fur verschiedene Werte von C, e un d i. 

c~ 0° 20° 

0,00 0,000 0,000 
0,05 0,004 0,005 
0,10 0,018 0,020 
0,14 0,032 0,033 
0,18 0,048 0,051 
0,22 0,068 0,072 
0,26 0,089 0,094 
0,30 0,111 0,118 
0,34 0,136 0,143 
0,38 0,162 0,170 
0,50 0,246 0,257 
0,60 0,320 0,334 
0,70 0,396 0,414 
0,80 0,471 0,491 
0,90 0,549 0,570 

c~ 0° I 20° I 40° I 60° 

0,00 0,000 10,000 0,000 I 0,000 
0,05 0,004 0,005 0,007 0,010 
0,10 0,018 0,020 0,023 0,034 
0,14 0,032 0,033 0,039 0,060 
0,18 0,048 0,051 0,059 0,088 
0,22 0,068 0,071 0,084 '0,121 
0,26 0,088 0,093 0,111 0,156 
0,30 0,111 0,117 0,139 0,193 
0,34 0,135 0,142 0,168 0,232 
0,38 0,160 0,168 0,200 0,270 
0,50 0,242 0,253 0,292 0,390 
0,60 0,314 0,328 0,378 0,486 
0,70 0,389 0,406 0,462 10,579 
0,80 0,461 0,480 0,54310,665 
0,90 0,536 0,557 0,6221 0,750 

~ 0° I 20° ! 40° I 60° 

0,0001 0 '000 0,00 0,000 0,000 
0,05 0,004 0,005 0,007 0,010 
0,10 0,017 0,019 0,022 0,032 
0,14 0,030 !O,031 0,037 0,056 
0,18 0,044 iO'047 0,055 0,082 
0,22 0,061 0,065 0,077 0,110 
0,26 0,079,0,083 0,099 0,139 
0,30 0,09710,103 0,122 0,170 
0,34 0,116 \°,123 0,145 0,201 
0,38 0,137,0,143 0,170 0,229 
0,50 0,197 ! 0,207 0,238 0,318 
0,60 0,248 1°,259 0,299 0,384 
0,70 0,2971°,310 0,352 0,442 
0,80 0,342 :0,356 0,402 0,493 
0,90 0,38610,401 0,448 0,540 

!<P(C,e) E(C,O) 

40° 60° 1 70° 80° I 90° 

0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 
0,007 0,010 0,014 0,027 0,093 
0,023 0,034 0,047 0,082 0,158 
0,039 0,060 0,080 0,133 0,202 
0,060 0,089 0,120 0,188 0,242 
0,085 0,122 0,162 0,245 0,279 
0,112 0,157 0,206 0,299 0,312 
0,140 0,195 0,251 0,353 0,344 
0,170 0,235 0,297 0,403 0,373 
0,202 0,273 0,343 0,450 0,401 
0,297 0,396 0,478 0,578 0,475 
0,385 0,494 0,582 0,666 0,530 
0,471 0,590 0,677 0,741 0,576 
0,555 0,680 0,761 0,807 0,618 
0,637 0,768 0,841 0,863 0,657 

70° wi 90° 0° 20° I 40° J 60° I w I 80° 90° 

0,000 0,000 I 0,000 0,0001 0 ,000 0,000 0,00010 ,000 0,000 0,000 
0,014 0,0260,093 
0,047 0,082 0,158 
0,080 0,133 0,201 
0,119 0,187 0,240 
0,161 0,243 0,277 
0,205 0,296 0,310 
0,249 0,350 . 0,341 
0,294 0,398 0,370 
0,339 0,445 0,397 
0,470 0,569 0,468 
0,572 0,655 0,521 
0,664 0,727 0,565 
0,746 0,789 0,605 
0,820 0,842 0,642 

70° 1 80° I 90° 

0,0001 0,000
1
0,000 

0,013 0,026 0,091 
0,045 0,078'0,151 
0,07510,12510,189 
0,110 0,173 0,222 
0,146 0,221 :°,252 
0,182 0,2641°,276 
0,219 0,30710,299 
0,254 0,344 0,320 
0,288 0,3790,338 
0,383 0,464 10,382 
0,451 0,5171 0,411 
0,507 0,555

1

0 ,431 
0,553 0,585 0,448 
0,591 0,607 0,462 

0,0040,005 0,007 0,010
1
0,013 0,026 0,092 

0,017 0,020 0,023 0,0340,046 0,081 0,156 
0,031' 0,033 0,039 0, 059 10 ,079 0,131 0,198 
0,0470,050 0,058 0,0860,116 0,183 0,235 
0,066 0,070 0,0820,11810,157 0,237 0,270 
0,085 0,090 0,107 :0,151 0,198 
0,107 0,113 0,134 0, 187 10 ,241 
0,130 0,137 0,162 0,2230,283 
0,1540,161 0,1910,25810,325 
0,22910,2400,277 0,3690,445 

0,288 0,30 
0,338 0,33 
0,383 0,35 
0,4270,38 
0, 539 10 ,44 

0,676 0,52 

o 

° 6 

° 4 
8 
6 

0'''r308 0,355 0,456'0,536 
0,361 0,37710,42910,53810,618 
0,425 0,443 0,50010,6140,688 

0,6'T48 

0,7270,558 
0,49010,5090,568,0,6860,750 0,7700,58 

0° 1 20° ! 40° 1 60° I w 1 w I w 

1 I 1 I I 
0,000:0,000 O,OOOjO,OOOO,OOOIO,OOO 0,00 
0,00410,005 0,007 \0,01010,0131 0,025 0,08 
0,01610,0190,021,0,0310,0430,0750,14 

6 

° 9 
4 
8 0,02810,0291°,0351°,0530,071 0,1170,17 

0,041 0,04410,051,0,0750,1020,1600,205 

0,0 'To59 0.0701°,' 00 0,133 O,'OJ 0," 9 
8 0,071 0,075 0,0890,1250,1640,2380,24 

0,0860,0920,1081°,1500,1940,2720,265 
0,1021°,1070,1271°,1750,2220,301 0,27 9 
0, 118 10,1240,1471°,1980,2490,3270,291 
0,1641°,172 O,198io,264 0,3181°,386 0,31 7 

2 0,200 I 0,209 1 0,24' 10'" ° 0,365,0,418 0,33 
0,235 0,2451°,2790,3491°,401: 0,439 0,341 
0,265,0,275 0,3120,3820,428

1

°,453 0,34 
0,29310,305 0,3400,4110,449 0,461 0,351 

7 
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~ 0° 

0,00 0,000 ! 
0,05 0,004 
0,10 0,014 
0,14 0,023 
0,18 0,033 
0,22 0,043 
0,26 0,052 
0,30 0,061 
0,34 0,070 
0,38 0,079 
0,50 0,102 

0,60 I 0,119 
0,70 0,134 
0,80 0,147 
0,90 0,160 

Kap.1. E. SCHOENBERG: Theoretische Photometrie. 

20° I 
0,000 

I 0,005 
0,016 
0,025 
0,035 
0,045 
0,055 
0,065 
0,074 
0,083 
0,107 
0,124 
0,140 
0,153 
0,166 

Tafel XIV d (Fortsetzung). 

t <P(C, E) E(C, 80 0 ). 

40° I 60° I 70° 

• 0,000 0,000 0,000 
0,006 0,009 0,012 
0,019 0,027 0,039 
0,029 0,044 0,059 
0,041 0,060 0,081 
0,054 0,077 0,103 
0,066 0,093 0,121 
0,077 0,107 0,139 
0,088 0,121 0,154 
0,099 0,133 0,167 
0,124 0,165 0,199 
0,143 0,184 

I 

0,217 
0,160 0,200 0,230 
0,173 0,212 I 0,238 
0,185 0,224 i 0,245 

Tafel XIVe. 

I 80° 

0,000 
0,024 
0,065 
0,098 
0,128 
0,155 
0,176 
0,195 
0,208 
0,220 
0,241 
0,248 
0,251 
0,252 
0,251 

90° 

0,000 
0,083 
0,126 
0,149 
0,164 
0,176 
0,184 
0,190 
0,193 
0,196 
0,198 
0,197 
0,195 
0,193 
0,191 

Die Funktion R'(C, E, i) + t<P(C, E)E(C, i) fur verschiedene Werte von C, E und i. 

R'(C, E, 0) + t<P(C, s)E(C, 0). 

20° 40° 60° 70° 

0,00 0,000 0,000 I 0,000 I 0,000 0,000 
0,05 0,052 0,055 

I 

0,068 I 0,103 0,147 
0,10 0,108 0,116 0,140 I 0,207 0,288 
0,14 0,154 0,162 0,195 

I 

0,288 0,395 
0,18 0,199 0,211 0,252 0,367 0,497 
0,22 0,246 0,260 0,311 

I 0,443 0,593 
0,26 0,292 0,307 0,368 

I 
0;518 0,683 

0,30 0,336 0,356 0,423 0,591 0,765 
0,34 0,383 0,403 0,478 0,661 0,846 
0,38 0,428 0,450 0,532 0,726 0,920 
0,50 0,563 0,589 0,685 0,914 1,117 

0,60 I 0,669 0,700 0,809 1,050 1,256 
0,70 0,771 0,808 0,924 1,175 1,375 
0,80 0,870 0,907 1,030 1,286 1,474 
0,90 0,966 1,005 1,133 1,391 1,565 

~\ 20° 40° 60° I 70° 

0,00 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 
0,05 0,052 0,055 0,068 0,103 0,146 
0,10 0,108 0,116 0,140 0,206 0,288 
0,14 0,153 0,162 0,195 0,287 0,394 
0,18 0,198 0,211 0,250 0,364 0,494 
0,22 0,245 0,258 0,307 0,440 0,590 
0,26 0,289 0,305 0,363 0,514 0,678 
0,30 0,335 0,353 0,419 0,585 0,760 
0,34 0,379 0,399 0,473 0,655 0,837 
0,38 0,423 0,445 0,527 0,718 0,911 
0,50 0,554 0,581 0,674 0,902 1,102 
0,60 0,658 

I 
0,688 

I 

0,795 1,034 1,239 
0,70 0,759 I 0,793 0,909 1,156 1,351 
0,80 0,852 

I 

0,888 1,010 1,262 1,448 
0,90 0,945 0,983 1,107 1,362 1.535 

80° 

0,000 
0,271 
0,500 
0,654 
0,787 
0,905 
1,006 
1,093 
1,170 
1,237 
1,402 
1,502 
1,586 
1,655 
1,712 

80° 

0,000 
0,270 
0,499 
0,652 
0,784 
0,898 
0,995 
1,084 
1,158 
1,226 
1,384 
1,484 
1,565 
1,629 
1,683 

I 

1,000 
1,093 
1,158 
1,202 
1,242 
1,279 
1,312 
1,344 
1,373 
1,401 
1,475 
1,530 
1.576 
1,618 
1,657 

90° 

1,000 
1,093 
1,158 
1,201 
1,241 
1,277 
1,310 
1,341 
1,370 
1,397 
1,468 
1,521 
1,565 
1,605 
1,642 
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Tafel XIVe (Fortsetzung). 

~I 20· 40· 70· 80· 90· 

0,00 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 1,000 
0,05 0,051 0,055 0,068 0,102 0,145 0,268 1,092 
0,10 0,106 0,114 0,138 0,204 0,284 0,493 1,156 
0,14 0,151 0,160 0,192 0,283 0,388 0,643 1,198 
0,18 0,194 0,206 0,245 0,357 0,484 0,770 1,235 
0,22 0,239 0,253 0,300 0,431 0,577 0,879 1,270 
0,26 0,280 0,296 0,353 0,500 0,659 0,975 1,300 
0,30 0,323 0,341 0,406 0,567 0,737 1,055 1,330 
0,34 0,366 0,385 0,456 0,632 0,809 1,123 1,356 
0,38 0,407 0,427 0,505 0,690 0,877 1,186 1,380 
0,50 0,526 0,552 0,641 0,858 1,052 1,331 1,444 
0,60 0,620 

I 

0,648 0,750 

I 

0,978 

I 

1,172 

I 

1,419 1,488 
0,70 0,708 0,741 0,849 1,083 1,273 1,486 1,526 
0,80 0,790 0,824 0.938 1,176 1,357 1,540 1,558 
0,90 0,870 0,905 1,020 1,260 1,426 1,584 1,586 

k o· I 20· 40· 60· 70· 80· 90· 

0,00 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 1,000 
0,05 0,050 0,054 0,067 0,101 0,142 0,264 1,091 
0,10 0,103 0,110 0,134 0,196 0,275 0,479 1,151 
0,14 0,144 0,152 0,183 0,270 0,371 0,616 1,139 
0,18 0,183 0,194 

I 

0,232 0,338 0,459 0,731 1,222 
0,22 0,222 0,235 0,281 0,403 0,539 0,828 1,252 
0,26 0,260 0,273 0,326 0,462 0,611 0,908 1,276 
0,30 0,295 0,311 0,370 0,520 0,676 0,978 1,299 
0,34 0,329 0,347 0,412 0,572 0,736 1,033 1,320 
0,38 0,363 0,381 0,452 0,620 0,790 1,084 1,338 
0,50 0,456 0,479 0,557 0,750 0,926 1,190 1,382 
0,60 0,526 0,551 0,640 0,839 1,014 1,254 1,411 
0,70 0,590 0,617 0,708 0,911 1,082 1,295 1,431 
0,80 0,645 0,673 0,768 0,973 1,135 1,326 1,448 
0,90 0,697 0,727 0,823 1,026 1,178 1,348 1,462 

~ o· I 20· I 40· I 60· I 70· I 80· I 90· 

0,00 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 0,000 1,000 
0,05 0,049 0,053 0,066 0,099 0,140 0,259 1,089 
0,10 0,098 0,106 0,128 0,189 0,264 0,460 1,144 
0,14 0,136 0,143 0,173 0,255 0,350 0,584 1,178 
0,18 0,170 0,181 0,215 0,314 0,427 0,685 1,205 
0,22 0,203 0,215 0,257 0,368 0,496 0,766 1,229 
0,26 0,234 0,247 0,297 0,418 0,555 0,833 1,248 
0,30 0,262 0,278 0,330 0,463 0,607 0,886 1,265 
0,34 0,290 0,305 0,362 0,505 0,653 0,930 1,279 
0,38 0,316 0,332 0,394 0,542 0,694 0,966 1,291 
0,50 0,383 0,402 0,470 0,636 0,791 1,040 1,317 
0,60 0,430 0,451 0,525 0,695 0,851 1,077 1,332 
0,70 0,474 0,495 0,571 0,744 0,892 1,101 1,341 
0,80 0,509 0,531 0,610 0,780 0,923 1,115 1,347 
0,90 0,541 0,565 0,642 0,813 0,947 1,124 1,351 
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Tafel XIVe (Fortsetzung). 

K 0' 20° 40° I 60° 70° 80° 90° I 

0,00 0,000 0,000 I 0,000 0,000 0,000 0,000 1,000 
0,05 0,046 0,050 0,061 0,092 0,130 0,243 1,083 
0,10 0,087 0,093 0,113 0,167 0,233 0,407 1,126 
0,14 0,114 0,121 0,145 0,215 0,296 0,498 1,149 
0,18 0,137 0,146 0,174 0,254 0,347 0,565 1,164 
0,22 0,158 0,166 0,200 0,288 0,390 0,615 1,176 
0,26 0,174 0,184 0,221 0,317 0,423 0,651 1,184 
0,30 0,189 0,201 0,240 0,340 0,450 0,678 1,190 
0,34 0,203 0,214 0,256 0,360 0,473 0,698 1,193 
0,38 0,215 0,227 0,271 0,378 0,491 0,714 1,196 
0,50 0,245 0,257 0,304 0,417 0,530 0,740 1,198 
0,60 0,264 0,277 0,325 0,440 0,552 0,748 1,197 
0,70 0,281 0,295 

I 
0,343 0,457 0,566 0,751 1,195 

0,80 0,294 0,308 0,357 0,469 0,575 0,753 1,193 
0,90 0,308 0,322 0,370 0,482 0,582 0,752 1,191 

R'(C, e, 90°) + t4>(C, <)E(C, 90°) ist gleich ° fur e =t 90° und gleich 0,500 fUr e = 90°. 

Die Tafeln XIII und XIV sind bis auf eine Einheit der letzten Dezimale genau. 



Kapitel 2. 

Spektralphotometrie. 
Von 

A. BRILL-Neubabelsberg. 

Mit 19 Abbildungen. 

a) Allgemeines iiber die Strahlung. 
1. Die Messung der Integralstrahlung. Die Intensitat der von den Himmels

korpern ausgesandten Strahlung kann in verschiedener Weise gemessen werden. 
Die iiblichen Methoden beziehen sich auf die Helligkeit innerhalb eines weiten, 
mehr oder minder schad begrenzten Spektralbereiches. Die Beobachtungsmittel 
sind das menschliche Auge, die photographische Platte, die lichtelektrische 
Zelle, das Radiometer, das Bolometer und das Thermoelementl. Die beob
achteten Helligkeiten sind je nach der spektralen Empfindlichkeit des licht
aufnehmenden Apparates voneinander verschieden und nicht direkt miteinander 
vergleichbar. Die Integralstrahlung der visuellen, photographischen, licht
elektrischen und bolometrischen Helligkeit schlieBt innerhalb der Grenzen des 
Empfindlichkeitsbereiches die Wirkung des kontinuierlichen Spektrums, der 
Absorptions- und der Emissionslinien ein. 

2. Die Messungen im spketralzerlegten Licht. Das Ideal der Strahlungs
forschung bilden Messungen im spektralzerlegten Licht, sowohl was die Intensitat 
des kontinuierlichen Spektrums, als auch was die Intensitat oder den Intensitats
verlauf in den Absorptions- und Emissionslinien angeht. Wegen der Licht
schwache der meisten Himmelskorper sind soIche Beobachtungen nicht immer 
durchfiihrbar. Selbst bei den hellsten Sternen - von der Sonne abgesehen -
laBt sich die Dispersion des Spektrums nicht so weit steigern, daB man von 
einer monochromatischen Strahlung sprechen kann. Die exakte Durchfiihrung 
der Beobachtungen verlangt eine endliche Breite des zu messenden Spektral
bezirkes. Je nach der Dispersion des Spektrums und je nach der Breite des 
MeBspaltes gehort die Strahlung einem mehr oder minder engbegrenzten Spektral
bereich an. Die Wirkung der Absorptions- und Emissionslinien wird sich bei 
kleiner Dispersion und bei breitem MeBspalt mit der des kontinuierlichen Unter
grundes iiberdecken. Bei komplizierten Sternspektren (neue Sterne in friihem 
Entwicklungsstadium oder Sterne von spatem Spektraltypus) laBt sich nicht 
immer mit GewiBheit angeben, was kontinuierlicher Untergrund, was Absorptions
und was Emissionslinien sind. 

3. Die Trennung der Strahlungseffekte des kontinuierlichen Spektrums, 
der Absorptions- und Emissionslinien mit dem selbstregistrierenden Mikro
photometer. Die schade Trennung der Strahlungseffekte des kontinuierlichen 

1 Eine zusammenfassende Darstellung der Methoden der Strahlungsmessung hat derVer
fasser in den "Ergebnissen der exakten Naturwissenschaften", III.Bd. (1924), veroffentlicht. 
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Spektrums, der Absorptions- und Emissionslinien und die Messung ihrer Inten
sitat in einer photometrisch einwandfreien Skala ist eine Aufgabe, welcher die 
praktische wie auch die theoretische Astrophysik das groBte Interesse entgegen
bringt. Da bei visuellen Beobachtungen, sei es am Fernrohr oder am HART
MANNschen Mikrophotometer, die Breite des zu messenden Spektralbezirkes 
eine bestimmte GroBe nicht unterschreiten darf, wenn die MeBgenauigkeit nicht 
leiden solI, ist man in neuerer Zeit bestrebt, das menschliche Auge bei den Mes
sungen ganz auszuschalten und durch objektive Methoden zu ersetzen. Als 
Helligkeitsindikator kommt die photographische Platte in Verbindung mit der 
Photozelle oder mit dem Thermoelement in Betracht. Die mit einem selbst
registrierenden Mikrophotometer erhaltene Registrierkurve spiegelt den Schwar
zungsverlauf im' Spektrum wieder. Die Absorptions- und Emissionslinien mar
kieren sich durch Einsenkungen und Erhebungen iiber dem mittleren Verlauf. 
Die Registrierkurve gibt nicht nur die verschiedenen im Spektrum vorhandenen 
Strahlen qualitativ wieder, sondern zeigt auch die quantitativen Beziehungen 
zwischen ihnen an. Sie stellt eine hohere Stufe der Spektralwiedergabe dar als 
die Zeichnung oder die Photographie. Die Reduktion der scheinbaren Energie
kurve, wie sie durch die Registrierkurve gegeben ist, auf die wahre Energie
verteilung verlangt die Umwandlung der Schwarzungsskala der Registrierkurve 
in die zugehorige Intensitatsskala und setzt die Kenntnis der spektralen Empfind
lichkeit des lichtaufnehmenden Apparates (photographische Platte) voraus. Die 
instrumentelle Apparatur und der Durchgang des Sternenlichtes durch die Erd
atmosphare bewirken eine fiir die einzelnen Strahlenarten verschiedene Schwa
chung, die bei der Reduktion in Rechnung zu stellen ist. 

4. Die allgemeine Form der Resultate. Die spektralphotometrischen Mes
sungen geben entweder die relative Intensitatsverteilung in einem einzelnen 
Sternspektrum oder das Helligkeitsverhaltnis gleicher Spektralbezirke von zwei 
Sternen. Die spektralen Intensitatsverhi:i.1tnisse zweier Sterne sind unabhangig 
von der Art der Beobachtung; visuelle, photographische, lichtelektrische und 
bolometrische Messungen geben die gleichen Zahlen (die Integralstrahlung ist 
voneinander verschieden). Die absolute Energiekurve (Energiewerte in erg) 
wird aus bolometrischen, radiometrischen und thermoelektrischen Messungen 
erhalten1). Im Prinzip geniigt die Feststellung der absoluten Energiekurve 
fiir ein einziges Objekt, an das alle anderen differentiell angeschlossen werden. 
Die Bestimmung der absoluten Energiekurve des Standardsternes verlangt eine 
tiefgriindige Untersuchung; die Reduktion der differentiellen Messungen gestaltet 
sich wesentlich einfacher, da der EinfluB der Apparatur bei der relativen 
Betrachtung ganz herausfal1t und die atmospharische Extinktion nur differen
tiell eingeht. Die besondere Bedeutung der bolometrischen, radiometrischen 
und thermoelektrischen Messungen liegt noch in der Erfassung der fiir die 
Sterne yom spaten Spektraltypus wichtigen ultraroten Strahlung. 

Die Intensitat der Absorptions- und Emissionslinien wird in Prozenten des 
angrenzenden kontinuierlichen Spektrums ausgedriickt oder auch in absoluten 
Einheiten, wenn die Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum bekannt ist. 

b) Die optischen Hilfsmittel zur Zerlegung des Lichtes, ihre 
Anwendung in der Spektralphotometrie und ihre Fehlerquellen. 

5. Die Spektroskopkonstruktionen. Die Zerlegung des Lichtes in die 
Spektralfarben geschieht mit Prismen oder mit Beugungsgittern; man unter-

1 Die spektralbolometrischen Methoden und Messungen werden von W. E. BERNHEIMER 
im Kapitel fiber "Apparate und Methoden zur Messung der Strahlung der Himmelskorper", 
Bd. I: Grundlagen der Astrophysik, 1. Teil, behandelt. 
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scheidet demgemaD die Prism en- und die Gitterspektroskope. Die verschieden
artigen Spektroskopkonstruktionen konnen ausnahmslos in den Fallen an
gewandt werden, wo das Gestirn als punktartiges Objekt erscheint, d. i. bei den 
Fixsternen und bei den klein en Planeten. Hier ist ein Spalt nicht notwendig, 
weil der Stern selbst einen Teil desselben darstellt. Bei flachenhaften Objekten, 
d. i. bei Sonne, Mond, Kometen, groDen Planeten und Nebelflecken kann in der 
Regel ein Spalt nicht entbehrt werden. 

Man unterscheidet drei Arten von Prismenspektroskopen. Die beiden ersten, 
welche spaltIos sind, werden meist nur auf punktformige Objekte angewandt. 
Bei dem Objektivprisma befindet sich das Prisma vor dem Objektiv. Bei 
dem Okularspektroskop ist das Prism a ein Teil des Okulares. In der Form 
des zusammengesetzten Spektroskops kommt der Spalt mit Kollimator 
zur Verwendung. 

Das Objektivprisma bildet die einfachste Form eines Sternspektroskops. 
Das mit dem Fernrohr verbundene Objektivprisma entspricht einem Spektroskop, 
dessen Spalt sich in unendlich weiter Entfernung befindet, so daD die von ihm 
ausgehenden Strahlen als parallel gelten konnen. An die Stelle des unendlich 
entfernten Spaltes tritt der Stern, der als ein Punkt des Spaltes zu betrachten ist. 
Die vom Stern ausgehenden und auf das Objektivprisma im Minimum der Ab
len kung parallel auffallenden Strahlen werden durch das Prisma in die Spektral
farben zerlegt und durch das Fernrohrobjektiv in dem Brennpunktsbild ver
einigt. Will man die Lichtstarke des Fernrohres vollstandig ausnutzen, so muD 
das Prisma die volle Offnung des Objektivs haben. Das Objektivprisma wird 
zu visuellen Beobachtungen kaum noch benutzt; bei Anwendung photographischer 
Methoden bietet es groDe Vorteile gegeniiber den anderen Spektroskopkonstruk
tionen. Die mit dem Objektivprisma erhaltenen photographischen Aufnahmen 
liefern mit einer einzigen Belichtung die Spektren einer groDen Zahl von Sternen 
und erfordern relativ kurze Belichtungszeiten selbst fUr lichtschwache Objekte. 

Bei dem Okularspektroskop iibernimmt nicht der Stern selbst, sondern sein 
Brennpunktsbild die Funktion des Spaltes; vor das Okular ist ein gradsichtiges 
Prismensystem gesetzt. Man benutzt die Okularspektroskope meist nur dazu, 
urn den allgemeinen Charakter der Sternspektren kennenzulernen. 

Das zusammengesetzte Spektroskop besteht aus dem Spalt nebst Kolli
mator, aus dem Prisma und aus dem Beobachtungsfernrohr. Der Spalt liegt 
in der Brennebene des Fernrohrobjektives. Das Prisma kann beim zusammen
gesetzten Spektroskop klein sein gegeniiber dem Durchmesser des Fernrohr
objektivs, muD aber mindestens ebenso groD sein wie das Objektiv des Beob
achtungsfernrohres am Spektroskop. Sternspektrographen nennt man die
jenigen Sternspektroskope, bei denen sich die photographische Platte statt des 
Okulares in der Brennebene des Beobachtungsfernrohres befindet. Das reelle 
Bild des Spektrums wird auf der Platte abgebildet. 

6. Die Photographie der Sternspektren. Die photographische Aufnahme 
erganzt die direkte visuelle Beobachtung und bietet ihr gegeniiber noch besondere 
Vorteile. Der violette und ultraviolette Teil des Spektrums, der dem mensch
lichen Auge verschlossen ist, gelangt durch die Photographie zur Wiedergabe. 
Mit farbenempfindlichen Platten werden die roten bis griinen Teile des Spektrums 
erhalten, so daD photographische Aufnahmen einen vollen Ersatz der visuellen 
Beobachtung bilden. Die Vorziige der photographischen Methoden beruhen in 
der gleichzeitigen Belichtung des gesamten Spektrums, in der groDen Licht
starke, in der Benutzung langer Expositionszeiten, in der Registrierung der 

. feinsten spektralen Details und in dem weniger schadlichen EinfluD der 
Luftunruhe. 
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7. Die Verbreiterung der Sternspektren. Das Spektrum von punktformigen 
Objekten ist linienartig und photometrisch schwer verwertbar. Eine natiirliche 
Verbreiterung des Spektrums bedingen die Fehler der Fernrohroptik sowie 
die Luftunruhe. Man verbreitert kiinstlich das Spektrum, indem man extra
fokale Bilder beobachtet. In diesem FaIle erstreckt sich die Verbreiterung nicht 
nur auf die Senktechte zur Dispersionsrichtung, sondern wirkt nach allen Seiten. 
Die unscharfen Spektrallinien gehen mehr oder weniger im kontinuierlichen 
Untergrund verloren. 

Bei visuellen Beobachtungen fUgt man meist zur Verbreiterung des faden
formigen Spektrums eine Zylinderlinse in den Strahlengang ein. Beim Obj~ktiv
prism a setzt man sie hinter das Okular, beim Okularspektroskop zwischen das 
Okular und das gradsichtige Prismensystem und beim zusammengesetzten 
Spektroskop vor den Spalt. 

Bei photographischen Aufnahmen stellt man in der Regel die brechende 
Kante des Prismas parallel der taglichen Bewegung, so da13 die spektrale Zer
legung in der Richtung des Stundenkreises erfolgt. Man la13t den Stern eine 
im Okular des Leitfernrohres durch ein Fadenpaar markierte Distanz ein oder 
mehrere Male iiberstreichen. Beim "Laufenlassen" des Sternes schaltet man das 
Uhrwerk des Fernrohres entweder ganz aus oder la13t es wenig vor- oder nach
gehen. Wenn am Fernrohr eine elektrische Feinbewegung in Rektaszension 
vorhanden ist, kann man sich ihrer mit Vorteil bedienen. KIENLE 1 setzt durch 
diskontinuierliche Verstellung der Kassette urn je 0,025 mm 4 oder 6 Spektra 
nebeneinander. Zum bequemen NachfUhren des Sternes gibt man dem Leit
fernrohr eine der jeweiligen Ablenkung des Objektivprismas entsprechende 
Neigung gegen die optische Achse der Prismenkamera. 

8. Der Astigmatismus und die spharische Aberration. Von nachteiligem 
Einflu13 auf die spektroskopischen Beobachtungen sind der Astigmatismus 
(azimutaler Zonenfehler) und die spharische Aberration (radialer Zonenfehler) 
der Fernrohroptik. Dazu kommen bei visuellen Beobachtungen die gleichen 
Fehler von Auge + Okular. Wenn die Flachen des Prismas nicht vollkommen 
eben sind oder wenn seine Glasmasse nicht vollig homogen ist, sind die Spektren 
unscharf und astigmatisch. 

Urn ein Instrument auf seine Brauchbarkeit fUr spektralphotometrische 
Untersuchungen zu priifen, ist es nicht notwendig, zwischen den Fehlern der 
einzelnen optischen Teile zu unterscheiden; es kommt nur auf die Fehler des 
optischen Systems als Ganzes an. KIENLEI wendet zur Bestimmung des Astigma
tismus und der spharischen Aberration eine Modifikation der HARTMANNschen 
Blendenmethode an. Zwischen Prism a und Objektiv, unmittelbar vor und zen
trisch zu letzterem, sitzt eine Blende, weIche auf dem zur Prismenkante parallelen 
Durchmesser kreisformige Offnungen von 8 mm Durchmesser tragt. Die Abstande 
der Lochmitten entsprechen den Objektivzonen r=24, 40, 56 und 72mm. Urn den 
Astigmatismus der Kombination Objektiv + Prism a zu untersuchen, wird die 
fest mit dem Prism a verbundene Blende in drei urn je 60° im Positionswinkel 
voneinander verschiedene Lagen relativ zum Objektiv gebracht. In jeder soIchen 
Lage wird eine intrafokale und eine extrafokale Aufnahme gemacht, weIche das 
bekannte Bild der gekriimmten Sternspektren zeigt. Die Berechnung der Ver
einigungsweiten in den verschiedenen Wellenlangen gibt Aufschlu13 iiber die Fehler 
des optischen Systems. In dem speziellen Fall der von KIENLE benutzten Prismen
kamera (U. V. Triplet + Prisma 0118) ist ein merklicher Astigmatismus nicht 

1 Untersuchungen fiber die Intensitatsverteilung in Sternspektren. Nachrichten der 
Gesellschaft der \Vissenschaften zu G6ttingen. Mathematisch-physikalische Klasse 1925. 
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vorhanden. Die radialen Zonenfehler sind klein und haben fUr alle Wellen
langen den gleichen Verlau£. Bei Verwendung der vollen Objektivoffnung wird 
jede Wellenlange innerhalb einer Strecke von hOchstens 1 mm vereinigt; die 
naturliche Breite des geometrisch-optischen Bildes ist 0,1 mm. 

9. Die chromatische Aberration. Astigmatismus und radiale Zonenfehler 
lassen sich bei Wahl geeigneter Objektive und gut geschliffener Prismen in 
engen Grenzen halten. Der storende EinfluB der unvollkommenen Achromasie 
bleibt bestehen. Die fUr die verschiedenen Strahlenarten gultigen Brennpunkte 
eines Objektivs liegen in der optischen Achse in gewissen Abstanden hinter
einander1. Bei der Berechnung des Objektivs lassen sich immer zwei Wellen
langen zusammenlegen; infolgedessen sind nur zwei Stellen des Spektrums genau 
im Fokus. Zwischen diesen beiden und nach den Enden zu ist das Spektrum 
mehr oder weniger extrafokal. 

Die in Ziff.8 erwahnte Blendenmethode gibt auch die Farbenkurve des 
optischen Systems, d. h. die Vereinigungsweiten fUr Strahlen verschiedener 
Wellenlange. Da bei dieser Methode fur jedes Spektrum nur die kleine Offnung 
von 8 mm benutzt wird und da auBerdem die Aufnahmen stark extrafokal 
gemacht werden mus~en, sind relativ. lange Belichtungszeiten erforderlich, wenn 
man die Farbenkurve uber einen hinreichend groBen Wellenlangenbereich er
halten will. Rascher kommt man zum Ziel, wenn man die Einschnurungspunkte 
der Spektren bestimmt, indem man die photographische Platte in verschiedene 
Fokalstellungen bringt. Doch auch diese Methode fUhrt zu unsicheren Resultaten, 
wenn die Punkte nach den Enden des Spektrums rucken, so daB sie nicht mehr 
als richtige Einschnurungspunkte mit beiderseitiger deutlicher Verbreiterung 
erscheinen, sondern als Spitzen. KIENLE (vgl. Ziff.8) benutzt deshalb noch eine 
dritte Methode, welche im Prinzip der Blendenmethode entspricht. Mit voller 
Offnung des Objektivs werden Aufnahmen weit innerhalb und weit auBerhalb 
des Fokus gemacht. Die Breite der Spektren wird gemessen; daraus werden die 
Vereinigungsweiten fUr Licht verschiedener Wellenlange bestimmt. 

Die Farbenkurve und die Dispersionskurve, d. i. die Abhangigkeit der 
linearen Abmessung von derWellenlange, geben die wahre Gestalt der Spektren, 
wie sie als reelles Bild von dem optischen System entworfen wird. Die Dispersions
kurve wird mit hinreichender Genauigkeit aus den Spektrallinien, insbesondere 
aus der BALMERserie unter Verwendung des HARTMANNschen Dispersionsnetzes 
bestimmt. Bei der von KIENLE benutzten Prismenkamera liegt der Scheitel
punkt der Farbenkurve in 1 4000. Eine photographische Platte, welche senk
recht zur optischen Achse des Objektivs steht, liefert eine spektrale Inten
sitatsverteilung, welche wegen der chromatischen Abweichungen des Objektivs 
eine von der Wellenlange abhangige Verzerrung zeigt. 

Urn den Fehler der unvollstandigen Achromasie zu vermeiden, wird das 
Spektroskop bei visuellen Beobachtungen getrennt fUr die einzelnen Teile des 
Spektrums in der Gesichtsfeldmitte scharf eingestellt. Bei der Prismenkamera 
werden weit auBerhalb der optischen Achse liegende Objekte mehr oder weniger 
unscharf abgebildet. Zur Vermeidung dieser durch die "Koma" bedingten Fehler 
beschrankt man sich gewohnlich auf Spektren, die nicht weit von der op
tischen Achse liegen. Verzichtet man auf die gleichzeitige Aufnahme mehrerer 
Objekte, wodurch der Anwendungsbereicb des Objektivprismas allerdings be
deutend eingeschrankt wird, so kann man die Orthogonalitat von photo
graphischer Platte und von optischer Achse aufgeben. Die Neigung der Platte 

1 Es wird im allgemeinen angenommen, daB die Beobachtungsobjekte in der optischen 
Achse des Fernrohres liegen oder ihr un mittel bar benachbart sind. 
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wird so bestimmt, daB der Abstand yom Objektiv den Brennweiten der einzelnen 
Strahlenarten entspricht. Da die wahre Gestalt der Spektren parabolisch ge
kriimmt ist, laBt sich mit einer einseitig geneigten Platte nur ein beschrankter 
Teil des Spektrums gleichmaBig scharf abbilden. Man verwendet daher einen ge
kriimmten Filmstreifen, dessen Schicht der wahren Form der Spektren moglichst 
genau angepaBt ist, so daB sich der Film fiir jede Wellenlange im Fokus be
findet. 

Da bei Aufnahmen mit dem Okularspektrographen nur ein beschrankter 
Spektralbereich abgebildet wird, geniigt es, der photographischen Platte eine 
kleine Neigung gegen die optische Achse des Kameraobjektivs zu geben. Fiir 
spektralphotometrische Untersuchungen an Fixsternen ist im allgemeinen der 
spaltlose Spektrograph dem Spaltspektrographen vorzuziehen. Bei ersterem 
geben die unvollstandige Achromasie des Fernrohrobjektivs und der storende 
Faktor der Luftunruhe verwaschene und unscharfe Spektren. Beim Spaltspektro
skop bestimmt der Teilbetrag des gesamten Lichtes, welcher auf den Spalt 
fallt, die Intensitatsverteilung im Spektrum; die Luftunruhe und die atmo
spharische Dispersion bewirken einen fortwahrenden Wechsel in der spektralen 
Helligkeit. 

10. Die Beobachtungen am Reflektor. Die Schwierigkeiten bei der Aus
schaltung des Einflusses der unvollstandigen Achromasie fallen fort, wenn man 
ein Spiegelteleskop benutzt, bei dem eine vollstandige Vereinigung aller Strahlen
arten in einem Punkte statthat. Bei visuellen Beobachtungen start nur die 
fehlerhafte Achromasie von Auge und Okular. Die photographischen Aufnahmen 
erfolgen beim Objektivprisma mit der senkrecht zur optischen Achse gestellten 
Platte. Am Reflektor wird man den Spaltspektrographen dem spalt10sen vor
ziehen, da sich mit ersterem eine bessere Qualitat der Bilder erzielen laBt; doch 
darf der Spalt wegen der atmospharischen Dispersion nicht zu schmal genommen 
werden. Wegen der unvollstandigen Achromasie der Spektrographenoptik wird 
die photographische Platte gegen die optische Achse des Kameraobjektivs ge
neigt. 

11. Die Zerlegung des Lichtes durch Beugungsgitter. Fiir die photo
graphische Aufnahme von Spektren eignen sich in hervorragendem MaBe die 
von ROWLAND hergestellten Konkavgitter, das sind Reflexgitter, die auf einen 
spharisch gekriimmten Konkavspiegel geritzt sind. Diese Konkavgitter ver
einigen die Wirkung eines Konkavspiegels mit der eines Beugungsgitters. Man 
erhaIt von dem beleuchteten Spalt ein scharfes Zentralbild und eine Reihe 
scharfer Beugungsspektren. Man vermeidet mit dem Konkavgitter die besonders 
im Ultraviolett storende Schwachung des Lichtes durch Absorption im Glas 
des Objektivs und des Prismas. Das ebene Beugungsgitter wird an Stelle 
des Prismas in den Strahlengang zwischen Kollimator und Objektiv gestellt. 
Die Gitterspektren sind in der Regel so lichtschwach, daB sie nur bei der Sonne 
benutzt werden konnen. Die Beugungsspektren, welche man mit einem vor 
das Objektiv des Fernrohres gesetzten Drahtgitter erhalt, sind fUr die spektral
photometrische Auswertung zu kurz und geben nur allgemeine Charakteristiken 
des Spektrums (effektive und MinimalwellenIange). 

12. Das normale Spektrum. Die Helligkeitsverteilung in dem durch ein 
Gitter erzeugten Spektrum ist verschieden von der in dem entsprechenden Pris
menspektrum. 1m Gitterspektrum herrscht vollstandige Proportionalitat zwischen 
der Wellenlange und der linearen Abmessung; man nennt deshalb diese Spektren 
N ormalspektren. 1m Prismenspektrum geht die Wellenlange nicht proportional 
der linearen Abmessung. Das Rot ist stark zusammengepreBt; der langwellige 
Teil des Spektrums erscheint daher heller als der kurzwellige. Das Prismen-
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spektrum muB mit Hilfe der fUr jedes Prisma oder Spektroskop giiltigen Dis
persionskurve oder -formel auf die normale Dispersion gebracht werden. 

Die Abhangigkeit der linearen Abmessung 5 von der WellenHinge A laBt 
sich je nach dem verlangten Genauigkeitsgrad durch mehr oder weniger kom
plizierte Dispersionsformeln ausdriicken. Nach HARTMANN ist 

e 
S - 50 = (A. _ A.o)~ , (1) 

wo die Konstanten c, IX, So' Ao empirisch aus den Wellenlangen bekannnter 
Spektrallinien zu bestimmen sind. Bezeichnet man mit h die Intensitat der 
Wellenlange A im Normalspektrum, mit I, die zugehorige Intensitat im pris
matischen Spektrum, so wird 

wo nach Gleichung (1) 

ds 
h = I'd;.' 

ds Ole 

d). - (1-.... :10)<>:+1 

(2) 

ist. Ubersichtlicher ist folgendes graphische Verfahren: Die zeichnerische Dar
steHung der linearen Abmessung 5 als Funktion der Wellenlange A liefert die 
Dispersionskurve des Spektrums; der Gradient dieser Kurve in Abhangigkeit 
von der Wellenlange gibt den Reduktionsfaktor ds/dA. 

c) Die Spektralphotometer 
zur Messung der Helligkeitsverteilung im Spektrum. 

13. Die bolometrischen, visuellen und photographischen Beobachtungs
methoden. Zur Zerlegung des Lichtes kann jede spektroskopische Konstruktion 
benutzt werden, zur Messung der spektralen Intensitaten jedes photometrische 
Prinzip. In physikalischer Hinsicht hat die Vergleichung der HeHigkeit in den 
einzelnen Spektralbezirken nur dann einen Sinn, wenn die wahre Energie der 
betreffenden Strahlung bestimmt wird. Diese Aufgabe kann nur mit Hilfe von 
Apparaten gelOst werden, bei denen die Strahlungsenergie vollstandig in Warme 
umgesetzt wird, die dann ihrerseits nach verschiedenen Methoden gemessen 
wird (Radiometer, Bolometer, Thermoelement). 

1m menschlichen Auge wird die Strahlungsenergie in Nervenreize umgesetzt, 
die je nach der Intensitat der Strahlung verschieden stark sind, wobei, abgesehen 
von den extremen Fallen sehr kleiner und sehr groBer Helligkeit, das FECHNERsche 
psychophysische Gesetz gilt. Die Beobachtungen im Spektrum werden dadurch 
erschwert, daB der Helligkeitsvergleich an verschiedenfarbigem Licht erfolgt. 
Das Auge ist nicht imstande, die wahren Energieunterschiede zwischen den 
einzelnen Spektralbezirken zu schatzen. Uberdies ist es nur fUr den engen Spek
tralbezirk von 0,4 bis 0,8 f-l empfanglich. Innerhalb desselben existiert fiir das 
Auge eine Reizungskurve, deren Form yom Beobachter wie auch von der Licht
starke des Objektes abhangt (PURKINJE-PhanQmen). Die physiologischen Hellig
keitsverhaltnisse im Spektrum lassen sich also nur in Abhangigkeit von der 
Helligkeit angeben und gelten auch nur fUr den besonderen Beobachter. Die
jenigen Spektralphotometer, bei denen die einzelnen Spektralbezirke unterein
ander oder mit weiBem Licht verglichen werden, geben selbst bei groBer Ubung 
nur eine geringe Genauigkeit. Der Ubergang von der physiologischen Hellig
keitskurve des Spektrums zur wahren Energiekurve setzt die Kenntnis der 
Reizungskurve des menschlichen Auges fUr die betreffende Intensitat voraus. 

Wie das Auge ist auch die photographische Platte nur fiir einen engen Spek
tralbezirk lichtempfindlich. Beobachtungsschwierigkeiten wegen des verschieden-
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farbigen Lichtes bestehen nicht, da die spektrale Helligkeit gleichmaBig durch 
die Plattenschwarzung gem essen wird. Die Empfindlichkeitskurve der photo
graphischen Platte hiingt von der Plattenemulsion und von der Helligkeit des 
Objektes abo Der Dbergang Von der scheinbaren zur wahren 1ntensitatsverteilung 
im Spektrum verlangt die Kenntnis der Empfindlichkeitskurve fur die betreffende 
1ntensitat. 

Die Bauart der Spektralphotometer, bei denen die relative 1ntensitat der 
einzelnen Teile des Spektrums miteinander oder mit einer weiBen Lichtquelle 
verglichen wird, ist je nach der Methode verschieden. Die Beobachtungsschwierig
keiten bei dem Helligkeitsvergleich verschiedenfarbigen Lichtes stehen der An
wendung der visuellen 1nstrumente hindernd im Wege. Die in der Schwar
zungsphotometrie in Aufnahme gekommenen registrierenden Photometer ver
sprechen fUr die Zukunft eine reiche Ausbeute der auf photographischem Wege 
erhaltenen Spektrogramme. 

14. Das Spektralphotometer von FRAUNHOFER. Das Spektralphotometer von 
FRAUNHOFER1 ist das alteste der 1nstrumente zur Vergleichung der optischen 1n

p(/.t-__ .. __ -==-_____ -___ . __ ~~ 

Abb. 1. Spektralphotometer von 
FRAUNHOFER (aus SCHEINER, Popu

. liire Astrophysik). 

tensi ta t verschiedenfar bigen Lich tes ; es wurde 
speziell zur Messung der scheinbaren Hellig
keitsverteilung im Sonnenspektrum benutzt 
(Abb. 1). Vor dem Objektiv A des Fern
rohres AB sitzt ein Prisma P, auf das aus 
einem in groBerer Entfernung befindlichen 
Spalt Sonnenlicht fallt. Vor dem Okular B 
ist unter 45 0 Neigung ein kleiner Planspiegel 
von Metall angebracht, dessen scharf be
grenzter, in der deutlichen Sehweite bei s 
liegender Rand das Gesichtsfeld in der Mitte 
durchschneidet. Der Spiegel reflektiert das 
Licht der in einem seitlichen Rohr befind
lichen, mit einer engen Blende b versehenen 
Lampe Lin das Okular. Die Lampe wird in 

dem Rohr so weit verschoben, bis der erleuchtete Spiegel ebenso hell erscheint wie 
die in der anderen Halfte des Gesichtsfeldes sichtbare Spektralfarbe der Sonne. 

15. Das Spektralphotometer von VIERORDT. Bei dem Spektralapparat, den 
VIERORDT2 bei seinen erst en Messungen zur Vergleichung der Starke des farbigen 
Lichtes anwandte, wird das Bild eines seitlich angebrachten, durch eine kon
stante Lichtquelle erleuchteten Spaltes von der dem Beobachtungsfernrohr zu
gekehrten Flache des Prismas reflektiert und gelangt gleichzeitig mit dem zu 
untersuchenden Spektrum in das Auge des Beobachters. Das Bild des Spaltes 
durchzieht bei genugender 1ntensitat als schmales Band das Spektrum der Lange 
nacho Durch zwei bewegliche Schieber kann das Gesichtsfeld des Beobachtungs
fernrohres beliebig beschrankt werden, so daB nur ein schmaler Teil des Spektrums 
sichtbar bleibt. Mit Rauchglasern von bekannter absotbierenden Kraft wird die 
Lichtstarke des hellen weiBen Streifens so weit geschwacht, daB man die von der 
rein en Spektralfarbe erleuchtete Stelle des Gesichtsfeldes nicht mehr von der 
durch das abgeschwachte WeiB und die Spektralfarbe zugleich erleuchteten 
Stelle unterscheiden kann. Die Lichtstarke der verschiedenen Stellen des Spek
trums verhalt sich proportional der durch die Rauchglaser abgeschwachten 
Lichtstarke des seitlichen Spaltes. Nach einem von LAMPADIUS vorgeschlagenen 

1 Denkschriften der Bayer. Akademie. Jahrg. 1814/1815, S.193. 
2 Die Anwendung des Spektralapparates zur Messung und Vergleichung der Starke 

des farbigen Lichtes. Tiibingen 1871. 
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Verfahren werden die Spektralfarben so weit geschwacht, bis sie ganz Ver
schwinden. 

16. Das Spektralphotometer von ABNEY und FESTING. Das Spektralphoto
meter von ABNEY und FESTING1 ist zur Beobachtung des Sonnenspektrums kon-
struiert und in den einzelnen Teilen ein (J '" 

ziemlich komplizierter Apparat (Abb.2). 4/ 
Das Sonnenlicht wird durch die Linse L 1 1/." 
auf den Spalt 51 eines zusammengesetz- .l' ifL.5 
ten Spektroskops mit der Kollimatorlinse Il il 
L 2, dem Prisma P und dem Objektiv L 3 J/ f 
des Beobachtungsfernrohres vereinigt und !-' If 
liefert auf dem Schirm D das Sonnen- /:l / " 
spektrum. Der Schirm hat einen Spalt, L, L~/j f 
der tiber das ganze Spektrum verschoben ~::.::.r::::::-="-sE/~·~-g:·::~j' . M 

werden kann, so daB hinter dem Schirm 
eine beliebige Stelle des Spektrums isoliert l 
austritt. Mit der Linse L4 wird von dieser II 
Spektralstelle ein Bild auf der weiBen D /~: 
Flache beiF entworfen. Die von der Vor- I Ii 
deren Prismenflache reflektierten Sonnen- " /, 
strahlen gelangen auf den Spiegel G, wer- l~r'I:/ 
den von dort reflektiert und durch die . i 
Linse L 5 ebenfalls auf dem weiBen Schirm 
zu einem Bilde vereinigt. Die Vergleichung 
der physiologischen lntensitaten der bei
den Bilder erfolgt nach dem Schatten eines 

Abb. 2. Spektralphotometer von ABNEy 
und FESTING (aus SCHEINER, Populare 

Astrophysik). 

vor der weiBen Flache befindlichen Stabes. Die Abschwachung der Helligkeit 
des weiBen Sonnenlichtes wird mit einer rotierenden Scheibe M bewirkt, deren 
Sektorausschnitte verstellbar sind. 

17. Die Schwarzungsphotometrie. Die lntensitatsverteilung in den auf 
photographischem Wege erhaltenen Spektren wird aus der ortlichen Lichtdurch
lassigkeit der photographischen Platte be-
stimmt. Das MaB der Transparenz wird K 

folgendermaBen definiert: 1st a das In-
tensitatsverhaltnis des auffallenden zum 0 ~-----.. 
durchgelassenen Licht bei einer bestimm- @ Itt ~,~ )0 
ten Plattenschwarzungund gilt die DichteD 
der photographischen Platte als MaB der 
Schwarzung, so wird 

a = lOD • (4) 
Der Grad der Schwarzung an den einzelnen 
Spektralstellen wird in einfacher Weise 
durch Einordnen in eine Vergleichsskala 
bestimmt, die auf der gleichen photographi
schen Platte hergestellt ist. Eine exakte 
Ausmessung der Spektrogramme ist mit 

~ 
..... ---.. 
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8 
dem von HARTMANN2 konstruierten Mikro- Abb. 3. Mikrophotometer nach HARTMANN 
photometer durchftihrbar (Abb. 3). Dieses (aus SCHILLER. Einfiihrung in das Studium 
besteht in dem Hauptteil aus einem Mikro- der veranderlichen Sterne). 
skop M, bei dem in der Mitte des Strahlenganges ein LUMMER-BRQDHUN-Wtirfel ein
geschaltet ist. Der Wtirfel wird aus zwei mit den Hypotenusenflachen zusammen-

1 Phil. Trans. 177. S. 423 (1886). 2 Z. f. Instrk. 19. S.97 (1899). 
Handbuch der Astrophysik. II. 19 
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gekitteten rechtwinkligen Prismen A und B gebildet. Die von dem Objektiv 01 
kommenden Strahlen gehen geradlinig hindurch. In der Mitte der BeriihrungsfHi.che 
der Prismen ist eine kleine Stelle in dem Prisma B ausgespart, so daB hier keine 
Beriihrung stattfindet und das Prisma A totalreflektierend wirkt. An dieser 
Stelle, welche die Mitte des Gesichtsfeldes bildet, werden die Strahlen von 01 
abgefangen; man sieht dort das von dem Objektiv 02 entwodene Bild. Unter 
02 befindet sich der Teil der photographischen Platte, dessen Transparenz 
man messen will, wahrend das Objektiv 01 eine kleine Fliichedes Vergleichs
keiles K abbildet. Dieser wird in seiner Liingsrichtung so weit verschoben, daB seine 
Schwiirzung mit derjenigen der Plattenstelle iibereinstimmt. Die jeweilige Keil
stellung liiBt sich an einer Millimeterteilung ablesen. Da der Keil und die photo
graphische Platte von derselben Lampe L durchleuchtet werden, haben Schwan
kungen in der Intensitiit der Lichtquelle keinen EinfluB auf die Messung. 

Das HARTMANNsche Mikrophotometer hat den Nachteil, daB der zu photo
metrierende Teil der photographischen Platte eine verhiiltnismiiBig groBe Aus
dehnung besitzen muB: der Photometerfleck dad eine bestimmte GroBe nicht 
unterschreiten, wenn die MeBgenauigkeit nicht leiden solI. Die Messung der 
Intensitiit oder der Intensitiitsverteilung in den Spektrallinien ist mit dem HART
MANNschen Mikrophotometer nur in unvollkommener Weise durchfiihrbar. Da 
die fortlaufende photometrische Messung von in gerader Linie angeordneten 
Objekten fiir das Auge anstrengend und sehr zeitraubend ist, versucht man neuer
dings das menschliche Auge ganz zu eliminieren und durch objektive und zugleich 
selbstregistrierende Methoden zu ersetzen. Als Helligkeitsindikatoren kommen 
die alkalische Photozelle in der von ELSTER und GEITEL angegebenen Form 
und das Thermoelement in Betracht. Die Photozelle ist von KOCH bei seinem 
selbstregistrierenden Mikrophotometer benutzt, von A. KOHL SCHUTTER bei einer 
Versuchsanordnung zur Intensitiitsmessung Von Absorptionslinien in Stern
spektren. Das Thermoelement verwendet MOLL an seinem selbstregistrierenden 
Mikrophotometer, SCHILT an dem Mikrophotometer der Leidener Sternwarte. 
Die genannten Instrumente arbeiten mit Ausschliigen eines Elektrometers oder 
Galvanometers. Die MeBgenauigkeit ist begrenzt durch den groBten gerade noch 
meBbaren Ausschlag. ROSENBERG benutzt an seinem Elektromikrophotometer 
Photozelle und Elektrometer ausschlieBlich als Nullinstrument. 

d) Die Spektralphotometer zur Messung 
des Helligkeitsverhaltnisses gleicher Spektralgebiete 

von verschiedenen Lichtquellen. 
18. Die Beobachtungsmethoden. Die Bestimmung der relativen Intensitiits

verteilung im Spektrum setzt die Kenntnis der Empfindlichkeitskurve des 
menschlichen Auges oder der photographischen Platte voraus. Bei dem gleichen 
Beobachter oder bei derselben Plattenemulsion hiingt die Empfindlichkeit noch 
von der Intensitiit der Lichtquelle ab (PURKINJE-Phiinomen). Die visuellen 
photometrischen Beobachtungen werden dadurch erschwert, daB verschieden
farbiges Licht untereiDander oder mit weiBem Licht verglichen wird. 

Die Schwierigkeiten, welche beim Vergleich verschiedenfarbigen Lichtes 
auftreten, lassen sich vermeiden, wenn man das Helligkeitsverhiiltnis gleicher 
Spektralgebiete von verschiedenen Lichtquellen miBt. Durch diese Beschriinkung 
der Aufgabe liiBt sich mit dem Spektralphotometer die gleiche Genauigkeit er
zielen wie mit dem gewohnlichen Photometer. Man vergleicht Licht Von der
selben Wellenliinge, wofiir das menschliche Auge eine groBe Empfindlichkeit 
besitzt. Die Intensitiitsverteilung in den verschiedenen Teilen ein und desselben 
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Spektrums erhiilt man nicht direkt, sondern durch Vergleich mit einer Licht
quelle, deren Energiekurve anderweitig bekannt ist. Ftir viele Untersuchungen 
ist es schon von groBem Wert, die Helligkeitsunterschiede der einzelnen Farben 
gegen die homologen einer anderen Lichtquelle zu kennen. 

Die Intensitatsverteilung im Spektrum eines Sternes wird mit, der des 
schwarzen K6rpers - meist tiber eine Vergleichslampe als Zwischenglied -
in Beziehung gebracht. Die Energieverteilung im Spektrum des schwarzen 
K6rpers wird nach dem PLANcKschen Strahlungsgesetz aus seiner Temperatur 
berechnet. Der Helligkeitsvergleich zwischen dem Stern und dem schwarzen 
K6rper gibt danach die wahre Intensitatsverteilung im Spektrum des Sternes. 
Sind die spektralen Helligkeitsverhaltnisse von zwei Sternen gemessen, so muB 
die Energiekurve des Bezugssternes anderweitig bekannt sein. 

Die zur Messung des Helligkeitsverhiiltnisses dienenden Instrumente sind 
bei visueller Beobachtung so eingerichtet, daB die urspriinglich verschiedene 
Helligkeit desselben Spektralgebietes von zwei Objekten in meBbarer Weise gleich 
gemacht wird. Die Lichtgleichheit wird durch Lichtabschwachung nach einem 
der bekannten photometrischen Prinzipe erzielt. Die beiden zu vergleichenden 
Objekte gelangen entweder unmittelbar zur Beobachtung, wobei die hellere 
Lichtquelle meBbar abgeschwacht wird, oder beide werden mit einer dritten, 
der Standardlichtquelle, verglichen. In letzterem Falle wird die Helligkeit der 
Vergleichslampe in meBbarer Weise geandert. 

Urn das spektrale Helligkeitsverhiiltnis zweier Lichtquellen aus den auf 
photographischem Wege erhaltenen Spektrogrammen zu bestimmen, muB man 
die Abhangigkeit der Schwarzung von der Intensitat und der Expositionszeit 
fUr verschiedenfarbiges Licht kennen: 

S;. = I(];', t). (5 ) 

Strenggenommen ist diese funktionale Beziehung empirisch fUr jede Platte 
festzustellen. Naherungsmethoden, die von Fall zu Fall dem Beobachtungsver
fahren angepaBt sind, fUhren oft leichter und schneller zum Ziele. Das Reduktions
verfahren wird wesentlich vereinfacht, wenn die Expositionszeit t fUr die Auf
nahmen derselben Platte gleich ist. Variiert tin verhiiltnismaBig engen Grenzen, 
so kann man die funktionale Beziehung (5) auch schreiben: 

SA = I (fA • tP), (6) 

wo der SCHWARZSCHILDsche Exponent p in erster Naherung konstant ist. Die 
Abhangigkeit der Schwarzung S;. yom Logarithmus der Intensitat wird bei 
mittleren Schwarzungen in linearer Form angesetzt. Abweichungen hiervon 
sowie die Variabilitat der Gradation mit der Wellenlange haben einen urn so 
geringeren EinfluB, je kleiner die Helligkeitsdifferenz der zusammengehOrigen 
spektralen Intensitaten ist. Die Art und Weise, wie die Beobachter die Reduktion 
der photographischen Spektralaufnahmen ausgefUhrt haben, soll bei der Dis
kussion der speziellen Methoden erlautert werden. 1m folgenden wird eine Be
schreibung der Spektralphotometer gegeben, welche bei den visuellen Beob
achtungen zur Bestimmung des Helligkeitsverhaltnisses von Licht derselben 
Wellenlange benutzt werden. 

19. Das zweite Spektralphotometer von VIERORDT. Das VIERORDTSche 1 

Spektralphotometer ist ein Prismenspektroskop gew6hnlicher Konstruktion, das 
aus Kollimator, Prisma und Beobachtungsfernrohr besteht. Der Spalt ist nicht 
einfach, sondern hat zwei tibereinanderstehende Half ten. Die Spaltweite von 

1 Die Anwendung des Spektralapparates zur Photometrie der Absorptionsspektren. 
Tiibingen 1873. 

19* 
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heiden kann unabhangig voneinander in meBbarer Weise geandert werden. Vor 
der einen Spalthalfte sitzt ein totalreflektierendes Prisma, durch welches das 
Licht einer seitlich befindlichen Lichtquelle in das Spektroskop gelangt. Die 
andere Spalthalfte wird von vorn durch die zweite Lichtquelle beleuchtet bzw. 
befindet sich im Brennpunkt des Teleskops. 1m Gesichtsfeld des Beobachtungs
fernrohres sind zwei genau iibereinanderliegende Spektren sichtbar, deren Hellig
keit durch VergroBerung oder Verkleinerung der Spaltoffnung geandert wird. 
Das Gesichtsfeld laBt sich in der Richtung senkrecht zur Langsausdehnung 
des Spektrums durch einen verschiebbaren Spalt beliebig beschranken, so daB 
man nur einen schmalen Teil der beiden dicht iibereinanderliegenden 
Spektren sieht. Diese Vorrichtung wird bei allen Spektralphotometern be
nutzt, damit die Beurteilung der Intensitatsgleichheit an der zu untersuchen
den Stelle im Spektrum durch die danebenliegenden Teile nicht storend be~ 
einfluBt wird. 

Die VIERORDTsche Methode versagt, wenn groBe Helligkeitsunterschiede 
zu iiberbriicken sind. Der das Licht des schwacheren Sternes aufnehmende Spalt 
muB, urn Helligkeitsgleichheit zu erzielen, sehr weit geoffnet werden. Das zu
gehorige Spektrum ist unrein. Die Farben der zu vergleichenden Spektren 
stimmen nicht mehr genau miteinander iiberein; die Messungen werden bei 
der fehlenden Farbengleichheit unsicher. 

20. Das Spektralphotometer von GLAN-VOGEL. Bei dem GLAN-VOGELSchen l 

Spektralphotometer befindet sich der MeBapparat zwischen Kollimatorlinse und 
Prisma; er besteht aus einem doppeltbrechenden Bergkristall und aus einem 
NIcoLSchen Prisma, dessen Drehungswinkel die Lichtschwachung miBt. Den 
Spalt des Spektroskops teilt ein Steg in zwei Halften. Infolge der Doppelbrechung 
entstehen von jeder Halfte zwei Spektren. Die Breite des Steges ist so gewahlt, 
daB die mittleren zwei Spektren~ welche von den beiden Halften des Spaltes 
kommen, gerade einander beriihren; die beiden auBeren Spektren werden durch 
Schieber im Okular abgeblendet. Bei Drehung des Nicols wird das ordentliche 
Spektrum der einen Spalthalfte heller, wahrend das auBerordentliche der anderen 
schwacher wird. Da der Winkel der Doppelbrechung von der Wellenlange des 
Lichtes abhangt, beriihren sich die beiden Spektren nicht in ihrer ganzen Lange; 
teilweise iiberdecken sie sich, teilweise stehen sie auseinander. Durch Ver
stellen des Kollimatorobjektivs und durch eine entsprechende Verschiebung des 
Okulars laBt sich dieser Nachteil beseitigen. Einwandfreier ist die Benutzung 
eines verschiebbaren keilformigen Steges, mit dem die Breite der Spektren fiir 
jede Spektralstelle so geandert wird, daB gegenseitige Beriihrung stattfindet. 
Das Licht der zu vergleichenden Objekte laBt sich unmittelbar auf die beiden 
Spalthalften bringen, von denen die eine mit einem totalreflektierenden Prisma 
bedeckt ist. Gewohnlich findet die Vergleichung iiber eine kiinstliche Licht
quelle statt. Durch Drehung des Fernrohres urn eine durch die Mitte des Prismas 
parallel zur brechenden Kante desselben gehende Achse kann man verschiedene 
Teile des Spektrums in die Mitte des Gesichtsfeldes bringen. Bei Gleichheit 
der Helligkeit der zu vergleichenden Objekte verhalten sich die spektralen In
tensitaten wie die Quadrate der Tangenten der Drehungswinkel des Nicols. 
1m Gegensatz zum VIERORDTSchen lassen sich mit dem GLAN-VOGELSchen 
Spektralphotometer groBe Intensitatsunterschiede der zu vergleichenden Licht
quellen messen; nachteilig ist nur der starke Lichtverlust durch die Erzeugung 
doppelter Bilder. 

1 H. C. VOGEL, Spektralphotometrische Untersuchungen insbesondere zur Bestimmung 
der Absorption der die Sonne umgebenden Gashiille. Monatsberichte der Kg!. PreuBischen 
Akademie der Wissenschaften zu Berlin 1877, S.104. 
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21~ Das Spektralphotometer nach CROVA. Bei dem CROVAschen Spektral
photometer l ist der lichtschwachende Apparat - zwei gegeneinander drehbare 
NICOLsche Prismen - nicht mit dem Spektroskop verbunden, sondern in den 
Strahlengang der Vergleichslampe Vor dem Spalt geschaltet. Vor der einen 
Spalthalfte befindet sich ein totalreflektierendes Prisma, welches das Licht der 
Photometerlampe in das Spektroskop gelangen laBt. Beide Spektren beriihren 
sich in ihrer ganzen Lange. Die Gleichheit der Helligkeit in den einzelnen Spektral
bezirken wird durch Drehung des zweiten Nicols hergestellt; eine Lichtschwachung 
der zu untersuchenden Lichtquelle findet nicht statt. Die spektralen Intensitaten 
verhalten sich wie die Quadrate der Sinus der Drehungswinkel des Nicols. 

e) Die visuellen Methoden zur Bestimmung 
der Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum 

der Fixsterne. 
22. Die Messungen von H. C. VOGEL. Die ersten visuellen spektralphoto

metrischen Messungen an Fixsternen hat VOGEL mit dem GLAN-VOGELSchen 
Spektralphotometer ausgefiihrt2. Als Vergleichslichtquelle dient eine Petroleum
lampe, welche dank ihrer besonderen Aufhangung bei verschiedenen Lagen des 
Fernrohres immer in derselben Entfernung von dem Reflexionsprisma bleibt. 
Die Beobachtungen haben gezeigt, daB man sich fiir langere Zeit auf die Konstanz 
der Lampe verlassen kann. Auf diese Weise wird es moglich, das Intensitatsver
haItnis in den Spektren verschiedener Sterne iiber die Petroleumflamme zu 
bestimmen. Um dem Sternspektrum eine meBbare Breite zu geben, stellt VOGEL 
den Spalt des Spektroskops ein wenig auBerhalb des Fokus der Objektivlinse 
des Ferntohres. Die Methode, nach welcher er die Messungen anstellt, fuBt 
auf der Gleichheit der Flachenhelligkeit von Stern- und Vergleichsspektrum. 
Die infolge der chromatischen Abweichungen des Objektivs mit der Farbe sich 
andernde Breite des Sternspektrums wird rechnerisch beriicksichtigt. VOGEL 
hat an sieben Spektralstellen zwischen A. 440 und A. 640 f-Lf-L die Helligkeiten von 
Sirius, Wega, Capella, Arktur, Aldebaran und Betelgeuze mit Petroleumlicht 
verglichen. Der EinfluB der Absorption in der Erdatmosphare ist aus den Beob
achtungen nicht eliminiert. 

23. Allgemeines tiber die spektralphotometrischen Messungen von WIL
SING, SCHEINER und MONCH. Die Messungen von VOGEL umfassen nur wenige 
Objekte; die instrument ellen Fehlerquellen und der EinfluB der atmospharischen 
Extinktion blieben unberiicksichtigt. 1m Jahre 1905 nahmen WILSING und 
SCHEINER die Beobachtungen mit vollkommeneren optischen Hilfsmitteln wieder 
auf, seit 1911 unter Mitwirkung von MUNCH 3• Die Aufgabe, welche sich die 
Potsdamer Astronomen stellten, bestand darin, die Energieverteilung im optischen 
Teil des Spektrums einer groBeren Zahl von Sternen durch Verbindung mit 
spektralphotometrischen Messungen an schwarzen Strahlern zu bestimmen. 
Als Beobachtungsinstrument diente der 80 cm-Refraktor des Astrophysikalischen 
Observatoriums zu Potsdam. Bei den Messungen ist eine Kohlenfadenlampe 
als Vergleichslichtquelle benutzt, die im Laboratorium an den schwarzen Korper 

1 J. SCHEINER u. J. WILSING, Untersuchungen an den Spektren der helleren Gasnebel. 
Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 47 (1905). 

2 Resultate spektralphotometrischer Untersuchungen. Monatsberichte der Kg!. PreuBi
schen Akademie der Wissenschaften zu Berlin 1880, S. 801. 

a J. WILSING u. J. SCHEINER, Temperaturbestimmung von 109 helleren Stemen aus spek
tralphotometrischen Beobachtungen. Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 56 (1909); J. WILSING~ 
J. SCHEINER u. W. MUNCH, Effektive Temperaturen von 199 helleren Stemen nach spektral
photometrischen Messungen. Publ Astroph Obs Potsdam Nr. 74 (1919). 
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angeschlossen wurde. Die Beobachtungen sind verbessert wegen der instrumen
tellen Fehlerquellen und wegen der personlichen Auffassungsunterschiede. Die 
spektralen Intensitaten sind von dem Betrage der selektiven Absorption in der 
Erdatmosphare befreit. 

24. Der MeBapparat. Der an den 80 cm-Refraktor angesetzte Spektral
apparat ist ein Photometer yom CRovASchen Typus (Ziff.21). Das Objektiv 
des Kollimators bzw. des Beobachtungsfernrohres hat eine Cffnung von 40 bzw. 
30 mm und eine Brennweite von 60 bzw. 17 cm. Das Licht wird durch ein Flint
glasprisma zerlegt, dessen Dispersion 2°,7 zwischen Ho(' und Hy betragt. 1m 
Februar 1908 wurde das Flintglasprisma mit einem starker zerstreuenden RUTHER
FURDschen Prisma (Dispersion 6°,4 zwischen Ho(' und Hy) vertauscht; die Zahl 
der zu messenden Stellen im Spektrum wurde von 5 auf 10 erhoht. 

Das Licht der im Brennpunkt einer Linse mit kurzer Brennweite befind
lichen elektrischen Lampe faHt zunachst auf eine Mattscheibe, gelangt von hier 
zu der aus einem drehbaren und einem festen NICOLprisma bestehenden photo
metrischen Kombination und schlieBlich durch totale Reflexion an einem dicht 
vor der Spaltebene befindlichen und die eine Hiilfte des Spaltes bedeckenden 
Prisma in den Spektralapparat. Bei lichtschwachen Objekten ist die CRovAsche 
Konstruktion unbedingt der GLAN-VOGELSchen vorzuziehen, weil bei der Messung 
nur das Licht der Gluhlampe und nicht die zu messende Sternstrahlung ab
geschwacht wird. 

25. Das MeBverfahren. Die Objektive und das Prisma des Spektralphoto
meters geben von dem in der Spaltebene liegenden Fokalbild des Sternes ein 
fadenformiges Spektrum, das mit dem unmittelbar danebenliegenden Spektrum 
der Kohlenfadenlampe verglichen wird. Die Anwendung der VOGELSchen MeB
methode, welche auf der Gleichheit der Flachenhelligkeit Von Stern- und Ver
gleichsspektrum fuBt, fordert die Ausdehnung des punktformigen Sternbildes 
in der Spaltrichtung. Die Verbreiterung des Sternspektrums laBt sich mit 
Zylinderlinsen Vor dem Spalt oder auch durch extrafokale SteHung des Spaltes 
erreichen. Diese Verfahren erweisen sich als unpraktisch, weil durch die Ver
breiterung die Helligkeit des Sternspektrums stark vermindert wird. Bei un
ruhiger Luft stort die ungleichmaBige Lichtverteilung in dem verbreiterten 
Sternspektrum. Nach dem Vorschlage WILSINGS werden die Lichtmengen, 
welche von gleichen Abschnitten beider linienformig erscheinenden Spektren 
ins Auge gelangen, miteinander verglichen. Urn die Breite von Stern- und Ver
gleichsspektrum moglichst gleich zu machen, ist zwischen dem totalreflektierenden 
Prisma Vor dem Spalt und den NlcoLschen Prismen des Photometers eine Blende 
mit spaltformiger Cffnung Von passend gewahlter Breite eingeschaltet, welche 
mittels einer kleinen Mikroskoplinse auf dem Spalt abgebildet wird. Bei einer 
Breite der Blendenoffnung Von 0,3 mm haben Lampen- und Sternspektrum 
das gleiche Aussehen. In der Bildebene des Okulars befindet sich eine weitere 
Blende mit einem 0,15 mm breiten Spalt, der aus den beiden Spektren gleich
artige Stucke herausblendet. Das Okular ist auf einen Schlitten montiert, der 
sich in der Richtung der Spektren verschieben laBt. Mit dem Schlitten ist eine 
Stahlplatte fest verbunden, in welche mehrere Furchen eingerissen sind. Sobald 
ein mit der Schlittenfiihrung verbundener Dorn bei der Bewegung des Schlittens 
in eine dieser Furchen springt, wird ein bestimmtes Spektralgebiet im Okular
spalt sichtbar. 

Durch die Dispersion des Lichtes in der Erdatmosphare wird das Stern
bild in der Brennebene des 80 cm-Refraktors zu einem Spektrum ausgezogen, 
dessen Lange Von der Zenitdistanz des Sternes abhangt. Bei engem Spalt konnen 
merkliche Fehler in den Helligkeitsmessungen entstehen, wenn ein Teil dieses 



lif£' 26. 27. Die Fokussierung. 295 

Spektrums durch den Spalt abgeblendet wird. Urn diesen Fehler zu vermeiden, 
wurde der Spalt bis auf 1 mm geoffnet. 

26. Die Festlegung der photometrisch gemessenen Spektralstellen. Die 
Messungen sind anfangs an fiinf Stellen, bei der spateren Beobachtungsreihe 
an zehn Stellen des Spektrums ausgefiihrt. Die Spektralbereiche sind so ge
wahlt, daB sie weder atmospharische Absorptionsbander noch starke Absorptions
linien des Sternes enthalten, und verteilen sich ziemlich gleichmaBig tiber das 
Gebiet l451 bis 642 J-lJ-l. Die ftir die Messung bestimmten Stellen im Spektrum 
entsprechen den Furchen des Okularschlittens. Die Abstande der Furchen und 
die zugehorigen Wellenlangen sind in der folgenden Weise ermittelt: Die Schlitten
platte mit dem gefurchten Stahlstreifen ist unter ein MeBmikroskopgelegt; 
die Abstande'der Furchen sind mikrometrisch bestimmt. Da eine gewisse Un
sicherheit bestand, ob die Stellung des Schlittens beim Einspringen des Dorns 
und damit die Entfernung der Marken voneinander durch die' mikrometrische 
Einstellung der nicht scharf begrenzten Furchen richtig gefunden wird, sind die 
Verschiebungen des Schlittens auBerdem direkt an einer auf der festen Fiihrung 
angebrachten Millimeterskala bestimmt. Die Wellenlangen im Spektrum, welche 
den einzelnen Schlittenstellungen zugeordnet sind, wurden in der folgenden 
Weise erhalten: In die Hiilse des Okulars ist statt desselben ein Mikroskop 
montiert, dessen MeBfaden auf die Mitte der spaltformigen Blendenoffnung im 
Okularschieber scharf eingestellt wird. Wenn der Schlitten auf der dem Rot 
entsprechenden Marke steht, kann nach Entfernung des Okularschiebers der 
Abstand der Wasserstofflinie HtX von der Mitte der Blendenoffnung mit der 
Mikrometerschraube gemessen werden. In der gleichen Weise wird die Ent
fernung der beiden Natriumlinien D und der Wasserstofflinien HfJ und Hr 
von den Schlittenstellungen Marke: Gelb, Grtin, Blau und Violett mikrometrisch 
bestimmt. Mit dem Argument der Wellenlangen der bekannten Linien sind die 
Konstanten der CORNU-HARTMANNschen Dispersionsformel (Ziff. 12) berechnet. 
Die Wellenlangen der Spektralstellen, welche bei einer bestimmten Schlitten
stellung im Spalt des Okularschiebers sichtbar sind, werden durch Substitution 
der zugehorigen linearen Abmessungen ermittelt. Bei den beiden ersten Beob
achtungsreihen mit ftinf gemessenen Stellen im Spektrum sind die Wellenlangen 
der den Marken entsprechenden Spektralstellen 

448, 480, 513, 584, 638 J-lJ-l; 
bei der Beobachtungsreihe mit zehn Messungen sind es die Wellenlangen 

451, 472, 494, 514, 535, 556, 577, 593, 615, 642 J-lJ-l. 
27. Die Fokussierung. Bei den spektralphotometrischen Messungen ist in 

den Strahlengang des photographisch korrigierten 80 cm-Objektivs eine Kor
rektionslinse eingeschaltet, welche zur Beseitigung der chromatischen Abwei
chungen der weniger brechbaren Strahlen dient. Die chromatischen Abweichungen 
von Okular und Auge werden durch Anderung der Okulareinstellung nach dem 
Vergleichsspektrum eliminiert. Bei der Fokussierung des Refraktorobjektiv~ 
wurde der Spektralapparat parallel der optischen Achse verschoben, bis die Ein
schntirung an der zu messenden Stelle des Sternspektrums lag. Die Messungen 
wurden anfangs zur Vermeidung von Zeitverlust an den vier letzten Stellen 
des Spektrums bei der gleichen Fokalstellung ausgeftihrt; nur bei l 448 J-lJ-l 
wurde der Fokus geandert. Die Diskussion des Beobachtungsmaterials ergibt 
die Notwendigkeit kleiner Verbesserungen wegen der ungenauen Fokussierung. 
Die Messungen an zehn,Stellen des Spektrums sind so nahe bei der zu jeder Farbe 
gehorenden Fokalstellung gemacht, daB Verbesserungen nicht angebracht zu 
werden braucl~en. 
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28. Der Gang der Beobachtungen. Vor Beginn der Messungen wurde der 
Spektralapparat im Positionswinkel so weit gedreht, bis der Spalt der Richtung 
der taglichen Bewegung parallel stand. Der Beobachter am Leitrohr drehte den 
Refraktor mit Hilfe der Feinbewegung in Deklination, bis der Stern durch den 
oberen bzw. den unteren Spaltrand verdeckt wurde. Das Verschwinden des 
Sternspektrums wurde von dem Beobachter am Spektralphotometer dem Beob
achter am Leitrohr angezeigt, der das Fadenkreuz dann so einstellte, daB das 
Fokalbild auf die Mittellinie des Photometerspaltes in passender Entfernung 
von der Kante des total reflektierenden Prismas fiel. 

Die Beobachtungen erfolgten in der Weise, daB der Beobachter am Spektral
photometer das Okular auf das Spektrum der Vergleichslampe scharf einstellte. 
Indem er dann den Kopf so drehte, daB die Verbindungslinien der Augen und der 
beiden homologen Spektralstreifen im Gesichtsfeld einander parallel waren, 
machte er in jedem Quadranten des Intensitatskreises eine Messung. Der zweite 
Beobachter fiihrte das Protokoll, wahrend ein Gehilfe am Okular des Leitrohres 
die Stellung des Fokalbildes auf dem Spalt kontrollierte. Nachdem die Messungen 
an allen vorgesehenen Stellen des Spektrums gemacht waren, wechselten die 
Beobachter einander abo Das Licht der hellsten Sterne muBte abgeschwacht 
werden, da die Helligkeit der Vergleichslampe nicht ausreichte; zu dem Zweck 
wurden entweder grobe Gitter vor dem Refraktorobjektiv oder NlcoLprismen 
vor dem Spalt des Spektralphotometers angebracht. 

29. Die Reduktion auf normale Stromstarke der Vergleichslampe. Die 
spektralphotometrischen Messungen der Sterne sind auf ein Vergleichsspektrum 
bezogen, dessen Energiekurve mit einer den Messungen im Sternspektrum ent
sprechenden Genauigkeit anderweitig zu bestimmen ist. Die Beschaffenheit 
und die Temperatur der Lichtquelle, we1che das Vergleichsspektrum liefert, 
miissen wahrend der Beobachtungsreihe konstant sein und sich jederzeit 
kontrollieren lassen. Als besonders brauchbar erwiesen sich kleine elektrische 
Gliihlampen; eine merkbare Veranderung der Energiekurve der Lampenstrahlung 
wurde wahrend der Beobachtungszeit nicht festgestellt. 

Da keine Erfahrungen iiber die Konstanz der Strahlung der Gliihlampen 
vorlagen, wurde anfangs an jedem Beobachtungsabend das Spektrum der Gliih
lampe mit dem Spektrum einer SCHEINERschen Benzinlampe verglichen. Nachdem 
sich jedoch gezeigt hatte, daB die Strahlung der Gliihlampe geniigende Konstanz 
besaB, wurden die Vergleichungen mit dem Spektrum der Benzinlampe 
nicht mehr unmittelbar im AnschluB an die photometrischen Messungen am 
Refraktor, sondern in groBeren Zeitabstanden im Laboratorium ausgefiihrt, 
bis nach Beschaffung eines HERAEusschen Laboratoriumsofens, der als schwar
zer Strahler diente, die Energiekurve des Spektrums der Gliihlampe direkt 
bestimmt wurde. 

Vor Beginn der Messungen wurde durch Anderung der Batteriespannung 
und des Regulierwiderstandes naherungsweise eine normale Stromstarke von 
0,688 Amp. hergestellt. Wahrend der Messungen wurde von dem zweiten Beobachter 
an einem mit der Lampe in denselben Stromkreis geschalteten Amperemeter 
die tatsachlich vorhandene Stromstarke abgelesen. Mit dem Argument der 
Stromstarke werden einer kleinen Tabelle KorrektionsgroBen entnommen, mit 
denen die beobachteten Intensitatsverhaltnisse von Stern- und Vergleichs
spektrum auf die der normalen Stromstarke entsprechende Intensitatsverteilung 
reduziert werden. 

Die Auswertung der Vergleichsmessungen zwischen Gliihlampe und Benzin
brenner erfolgte nach folgendem oft angewandten Schema. Wenn I~ und If 
die Intensitaten der zu vergleichenden Strahlung von Gliih- und Benzinlampe 
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bei der WellenHinge l bezeichnen, so wird 

10gJ~ - 10gJ1 = loge + log sin2cp.t • (7) 

cp.t ist der bei Helligkeitsgleichheit am Intensitatskreis des Photometers ab
gelesene Drehungswinkel bzw. das Mittel aus den vier Quadranten. Die Kon
stante e hangt von den besonderen Umstanden bei der Messung ab und wird 
im wesentIichen durch die innerhalb gewisser Grenzen veranderliche Entfernung 
der Benzinlampe vom Spalt des Photometers bestimmt. Eliminiert man die 
Konstante durch Subtraktion des Mittelwertes samtlicher fiinf bzw. zehn Glei
chungen von jeder einzelnen, so ergibt sich der folgende symmetrische Ausdruck: 

tp [lOgGD] = log ~~ - + 2 log ~~ = log sin2 p.t - ~ ~ log sin2 cpl. (8) 

Die Abweichungen der tp [log~} 1 erreichen an den einzelnen Beobachtungs

abenden nicht die Grenze des zufiilligen Fehlers der Messungen; es ist also anzu
nehmen, daB die Intensitatsverteilung im Spektrum der Gliihlampe sich in der 
Zwischenzeit nicht geandert hat. Der Betrag der Verbesserung wegen d~.r kleinen 
Schwankungen der Stromstarke ergibt sich durch Interpolation aus der Anderung 
der Energiekurven, welche bei zwei verschiedenen Stromstarken bestimmt sind. 
Die mittleren logarithmischen Unterschiede der entsprechenden Intensitatsver
hiiltnisse bei der mit Nr. 1 bezeichneten Gliihlampe sind fiir die Beobachter 
WILSING und SCHEINER: 

.t 
N" 

448 
480 
'in 

WILSING 
O,695--{),617 Ampere 

+0,081 
+0,032 

0.000 

SCHEINER 
O,698--{),615 Ampere 

+0,119 
+0,042 
-0,014 
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er sich mit der Wellenlange andert. Die Messungen mit der Benzinlampe und 
an 61 Stemen ergeben fUr die personlichen Auffassungsunterschiede zwischen 
den Beobachtem (WILSING und SCHEINER) folgende mittlere logarithmische 
Werte: 

VVILSING - SCHEINER 
J. Lampenspektrum Sternspektrum Rechnung 

448 +0,023 +0,027 +0,009 
480 +0,014 +0,046 +0,047 
513 -0,030 -0,039 -0,027 
584 -0,010 -0,036 -0,027 
638 0,000 +0,003 -0,001 

Die Auffassungsunterschiede sind bedingt durch das verschiedene Aussehen des 
kunstlichen Photometerstemes und des Brennpunktbildes des wahren Stemes 
im Refraktor; dazu kommen Fehler, welche von der relativen Lage der zu ver
gleichenden Objekte im Gesichtsfelde abhangen. 

Der EinfluB der relativen Lage wurde durch Messung an klinstlichen Stemen 
bestimmt, deren Stellung im Gesichtsfelde mit Hilfe eines vor dem Okular an
gebrachten Reversionsprismas vertauscht wurde. Die Vergleichung der Messungs
reihen mit dem Reversionsprisma ergibt fUr die halbe Differenz der Intensitats
logarithmen, je naehdem das zu messende Spektrum reehts oder links yom 
Spektrum der Photometerlampe liegt, und dam it fUr den Auffassungsuntersehied 
W. -So folgende Zahlen: 

). WILSING SCHEINER W.-s. 

448 +0,009 -0,031 +0,040 
480 +0,013 -0,040 +0,053 
513 -0,025 +0,030 -0,055 
584 +0,019 +0,047 -0,028 
638 -0,014 -0,007 -0,007 

Da das Reversionsprisma die Besehaffenheit der Bilder merklieh versehleehtert, 
wurde noch ein anderes Verfahren benutzt, bei dem das totalreflektierende 
Prisma, welches das Licht der Photometerlampe auf den Spalt des Spektral
photometers wirft, dureh ein kleineres ersetzt ist, so daB die Strahlen einer Ver
gleichslampe zu beiden Seiten desselben in das Photometer eintreten konnen. 
Das mittlere Spektrum der Photometer lampe wurde abwechselnd mit dem 
rechten und dem linken Bilde des Vergleiehsspektrums vergliehen, wobei stets 
dasjenige Spektrum, welches nieht gemessen wurde, dureh einen Schieber in der 
Okularebene abgedeckt wurde, damit eine Beeintraehtigung der Vergleiehungen 
nieht eintreten konnte. 

Bezeichnet man mit I, und II die wahren Intensitaten des reehten und des 
linken Spaltbildes, mit Io die Intensitat des Spektrums der Photometerlampe, 
femer mit tXT und tXl von der Wellenlange abhangige Faktoren, welche das Ver
haltnis der wahren Intensitat zu der gemessenen ausdrucken, so erhiilt man: 

10gI,? -logIlJ, = 10gtX,J. -logtXlJ. + 10gsin2ipTA -10gsin2ipp.. (9) 
Da IT und It sich auf dieselbe Liehtquelle beziehen, ist die Differenz auf der 
linken Seite der Gleiehung von der Wellenlange unabhangig und kann dureh 
Subtraktion des Mittels der flinf fUr die versehiedenen Stellen des Spektrums 

geltenden Gleichungen eliminiert werden. Setzt man mit WILSING noch tXj = ~, 
so wird tXT durch die folgende Gleichung bestimmt: iX, 

2logtXT .l = log sin2ipl.l - i log 2' sin2ipl' -- log sin2ipr.! + i log 2: sin2<PT?'} 
. (10) 

+ t 2'logtXT.l. 

Da es nur auf die Anderung von log tXT mit der Wellenlange ankommt, darf man 
die auf der reehten Seite der Gleichung als additive Konstante auftretende 
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Summe .g. L 10geX," unberucksichtigt lassen. Die Messungen der beiden Beob
achter geben folgende Mittelwerte der log eX,: 

). WILSING SCHEINER 

448 +0,016 +0,010 
480 0,000 +0,044 
513 -0,004 -0,016 
584 -0,001 -0,028 
638 -0,013 -0,011 

Vereinigt man die Resultate aus den beiden Bestimmungen von 10geX'l' indem 
man der zweiten Reihe das doppelte Gewicht gibt, so erhalt man die folgenden 
Werte fUr die Verbesserungen log eX,.!, welche den von der Lage der Spektren 
im Gesichtsfelde abhangenden Teil des personlichen Auffassungsunterschiedes 
darstellen und zu den direkt gemessenen logarithmischen Intensitatsverhaltnissen 
hinzuzufUgen sind: 

l WILSING SCHEINER 

448 +0,008 +0,017 
480 -0,004 +0,043 
513 +0,006 -0,021 
584 -0,007 -0,034 
638 -0,004 -0,005 

Die Verbesserungen bei WILSING sind so klein, daB ihnen keine Realitat bei
zumessen ist; bei SCHEINER erreichen sie merkliche Betrage. Die Ruckwarts
berechnung der an die Unterschiede zwischen den Messungen der beiden Beobachter 
anzubringenden Verbesserungen (vgl. erste Tabelle auf S. 298 unter "Rechnung") 
fUhrt zu einer bemerkenswerten Ubereinstimmung mit den aus den Messungen 
der Sternspektren und des Spektrums der Benzinlampe abgeleiteten Werten. Bei 
den Messungen an zehn Stellen des Spektrums sind die Auffassungsunterschiede fUr 
WILSING wie fUr SCHEINER von so geringem Betrage, daB keine Verbesserungen 
an die Messungen in den Sternspektren angebracht zu werden brauchen. 

31. Der Lichtverlust im Fernrohr. Die spektralphotometrischen Messungen 
geben die Energieverteilung im Spektrum der Sterne, wie sie durch das Fern
rohr gesehen wird, in bezug auf die Energieverteilung in dem konstanten Ver
gleichsspektrum. Die Berechnung der wahren Energieverteilung in den Stern
spektren verlangt die Kenntnis des Lichtverlustes infolge der selektiven Reflexion 
und Absorption im Fernrohrobjektiv und in der Korrektionslinse. Der EinfluB 
dieser Fehler wurde aus dem Unterschied der Helligkeitsverteilung im Spektrum 
einer 1 qm groBen, durch 16 fUnfundzwanzigkerzige Gluhlampen gleichformig 
erleuchteten Mattglasscheibe bestimmt, wenn das Licht der Scheibe direkt oder 
durch die Linsen des Refraktors zum Photometerspalt gelangte. Die Messungen 
der Intensitatsverteilung in dem durch die Linsenabsorption und -reflexion ver
anderten, sowie im unveranderten Vergleichsspektrum ergeben folgende Ver
besserungen der logarithmischen Helligkeitsverhaltnisse: 

.! 448 480 513 584 638 

+0,042 -0,015 -0,015 -0,011 -0,001 

Nur im Violett ist die Verbesserung merklich. Es ist zu beachten, daB die Zahlen 
nur Relativwerte der Verbesserungen geben. Die Bestimmung der absoluten 
Betrage bietet fur die Untersuchung kein Interesse, sondern nur die Anderung 
der Absorption und Reflexion mit der Wellenlange. Die Unterschiede der Hellig
keitsverteilung im Spektrum einer vor bzw. un mittel bar hinter dem 80 cm
Objektiv angebrachten Gluhlampe und ihre Ubereinstimmung mit den vor
anstehenden Zahlen lehren, daB die Absorption der Korrektionslinse vernach
lassigt werden kann, und daB nur die Wirkung des zentralen Teiles des 80 cm-Ob
jektivs zu beriicksichtigen ist. 
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32. Die Fokalreduktion. Zu den Verbesserungen instrumenteller Art ge
hort die Fokalreduktion, welche von dem nach EinschaItung einer Korrektions
linse noch verbleibenden sekundaren Spektrum des fUr die brechbareren Strahlen 
achromatisierten 80 cm-Objektivs abhangt. Zur Vermeidung von Zeitverlust 
ist anfangs an vier Stellen des Spektrums die gleiche F okalstellung beibehaIten; 
nur fUr die Messungen bei l448 flfl wurde besonders fokussiert. Die Verbesserungen 
1jJ (dlog];.) der bei l480, 513, 584 und 638 flfl beobachteten Helligkeiten wegen 
ungenauer Fokaleinstellung sind durch spezielle Beobachtungsreihen ermitteIt, 
indem abwechselnd bei beiden Fokalstellungen in unmittelbarer Folge gem essen 
wurde. Die Messungen an zehn Stellen des Spektrums sind so nahe bei den zu 
jeder Farbe gehorenden Fokalstellungen ausgefuhrt, daB Verbesserungen nicht 
angebracht zu werden brauchen .. 

33. Die Extinktion in der Erdatmosphare. Das Licht erleidet beim Durch
gang durch die Erdatmosphare nicht nur eine allgemeine, sondern auch eine 
selektive Absorption, so daB die beobachtete scheinbare Intensitatsverteilung 
im Spektrum von der wahren abweicht. Bei der Reduktion der scheinbaren 
auf die wahre Energiekurve handeIt es sich nur urn den Teil des Lichtverlustes, 
welcher sich stetig mit der Wellenlange andert. Die Berucksichtigung der Extink
tion in der Erdatmosphare erfolgt in zwei Stufen, namlich durch die Reduktion 
auf den Zenit des Beobachtungsortes und durch die Reduktion auf den leeren 
Raum. Bezeichnet man mit];.. die bei der Zenitdistanz z des Sternes beobachtete 
Intensitat, mit];. die wahre Intensitat des Lichtes von der Wellenlange l auBer
halb der Erdatmosphare, mit P;., den Transmissionskoeffizienten fUr Licht von 
der Wellenlange l, mit Pm den mittleren Transmissionskoeffizienten, d. h. das 
VerhaItnis der im Zenit beobachteten visuellen Helligkeit eines Sternes zu der 
Helligkeit desselben auBerhalb der Erdatmosphare, und ist endlich Em. das 
visuelle HelligkeitsverhaItnis eines Sternes mittlerer Farbe im Zenit und im Ab
stand z von demselben, so ist 

logp;., 
log];. = log];.. + I-P 10gEm. - logp;.,. (11) og m 

Die Transmissionskoeffizienten p;., und die Zenitreduktion log Em. sind nach 
Tabellen von G. MULLER berechnet. Abweichungen von der mittleren Durch
sichtigkeit beeinflussen das Ergebnis der Reduktion nur in dem von der Wellen
lange abhangenden Teil. 

34. Die Genauigkeitder Beobachtungen. Die Genauigkeit bei der Bestimmung 
der wahren Energieverteilung im Sternspektrum hangt einmal von den Messungen 
am Fernrohr ab; andererseits ist sie durch die Sicherheit bedingt, mit der sich 
die obengenannten Verbesserungen ermitteln lassen. Die Helligkeitsauffassung, 
beeinfluBt durch die momentane Disposition des Beobachters, wie auch die 
Extinktion konnen an den einzelnen Abenden merklich von der mittleren ver
schieden sein. Die Elimination der Auffassungsfehler durch Verbesserungen 
nach besonderen Messungsreihen und die Tabellenwerte der Extinktion bringen 
nur den mittleren Unterschied der Messungen zum Verschwinden, wahrend 
sich die Differenzen in der Auffassung und die wechselnde Extinktion an den 
einzelnen Abenden mit den eigentlichen Einstellungsfehlern vereinigen. Der 
mittlere logarithmische Fehler einer Einzelbeobachtung ergibt sich aus dem 
Vergleich der Messungen in den Spektren von 67 Sternen fUr alle Farben des 
Spektrums gleichmaBig zu ±0,047; der Fehler des Mittels aus zwei Beobach
tuugen ist bei WILSING ±O,033, bei SCHEINER ±O,032. Die Abweichungen der 
Messungsergebnisse fUr beide Beobachter fUhren zu dem gleichen Wert des 
mittleren Fehlers ±O,033, woraus zu schlieBen ist, daB die mittleren Auffassungs
unterschiede durch die Verbesserungen beseitigt sind. Der mittlere Fehler des 
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Gesamtmittels aus den vier Messungen einer Stelle des Sternspektrums betragt 
±0,024 im Logarithmus des Intensitatsverhaltnisses. 

35. Der AnschluB des Spektrums der Vergleichslampe an den schwarzen 
Korper. Die Energieverteilung im Spektrum der Lampenstrahlung wurde an
fangs durch Vergleich mit der Energieverteilung im Spektrum gliihender Platin
blattchen bestimmt. Seitdem ein schwarzer Rorper zur Verfiigung stand, wurde 
mit diesem gearbeitet. Zur Reduktion der Beobachtungen sind nur die Ver
gleichungen mit dem schwarzen Strahler benutzt worden. 

Als schwarzer Rorper dient ein elektrisch heizbarer Of en von RERAEUS. 
Die Temperatur des Of ens - im Maximum 1500 ° - wird durch ein Platin
Platinrhodium-Thermoelement gemessen, dessen aktive Lotstelle sich im strahlen
den Rohr des schwarz en Rorpers befindet, wahrend die Verbindungsstellen 
mit den Leitungen zu dem Galvanometer in einem Wasserbad von bekannter 
Temperatur gehalten werden. Das Galvanometer, an dessen Skala die Tem
peratur der Lotstelle direkt abgelesen wurde, war ein SIEMENSSches Zeiger
galvanometer. Die Zuverlassigkeit der Temperaturangaben des Galvanometers 
wurde mehrfach gepriift: Bei niedrigen Temperaturen bis 200° wurde ein Queck
silber-Normalthermometer zum Vergleich benutzt. Bei hoheren Temperaturen 
erfolgte die Priifung mit Rilfe des STEFANschen Gesetzes, nach dem die Gesamt
strahlung des schwarzen Rorpers von der absoluten Temperatur T proportional 
der vierten Potenz der Temperatur ist. Die Gesamtstrahlung wird mit einer 
kleinen, aus Wismut- und Antimonstabchen bestehenden Thermosaule gemessen; 
die Verbindungsdrahte fiihren yonder Thermosaule zu einem D'ARSONvALschen 
Galvanometer, dessen Spulenablenkung mittels Fernrohr und Spiegelablesung 
ermittelt wird. Wenn die Temperaturangaben des Zeigergalvanometers richtig 
sind, muB der Quotient aus dem Ausschlag des d' ARsoNvAL-Galvanometers und aus 
der vierten Potenz der am Zeigergalvanometer abgelesenen Temperatur konstant 
sein. Die Gesamtheit der angestellten Versuche berechtigt zu dem SchluB, daB, 
abgesehen von Storungen zufalliger Art, die Intensitat der Gesamtstrahlung 
des schwarzen Rorpers dem STEFANschen Gesetz folgt. 

Die Veranderungen in der Spannung des Thermoelements werden nach 
einem Normalelement bestimmt, dessen Lotstelle sich gleichfalls im Innern des 
schwarzen Rorpers befindet. Die Verbesserung der Angaben des Arbeitselements 
war flir die Zeit Vor 1909 Marz 0°, spater +12° C. AuBerdem sind noch die 
halbe Temperatur der im Wasserbad befindlichen inaktiven Lotstellen und 
eine von ROLBORN und VALENTINER durch Vergleich mit dem Stickstoff
thermometer ermittelte Skalenverbesserung des Thermoelements Von 10° hinzu
zufiigen. 

Bei dem Vergleich der Spektren der Lampen- und der Ofenstrahlung wurde 
das Spektralphotometer im Laboratorium auf einem festen Gestell so montiert, 
daB die Rollimatorachse horizontal und in der Verlangerung der Achse des 
schwarzen Rorpers lag. Die Messungen bestehen in Ablesungen am Intensitats
kreis der NlcoLprismen und in der Temperaturangabe des Zeigergalvanometers 
bei jeder Farbe. Am Anfang und am Ende jeder Beobachtungsreihe wird die 
Temperatur des Wasserbades, in welch em sich die inaktiven Lotstellen des 
Thermoelements befinden, sowie die Stromstarke im Photometerlampenkreis 
festgestellt. 

36. Die Reduktion der Messungen. Die Berechnung der Energieverhaltnisse 
im Lampenspektrum erfolgt nach der folgenden Formel: Bezeichnen J;. und UJ. 
die Intensitaten im Lampenspektrum und im Spektrum des schwarzen Rorpers, 
so wird 

(12) 
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Xl ist die Ablesung am Intensitatskreis. Fur U;. setzt man in hinreichender 
Annaherung den Ausdruck nach dem WIENschen Gesetz: 

U;. = Cl-5e-c,/i.T. (13) 
Danach wird: 

1p (log];.) = - 51p(logl) - ~ loge 1p U ) - 1p (log sin2xl) . (14) 

Die Energieverteilung im Spektrum der Lampe Nr. 1 ist wahrend der ganzen 
Beobachtungsreihe konstant geblieben. Nur gegen Ende derselben, yom 4. Oktober 
1907 ab, kurz bevor der Faden der Gluhlampe durchbrannte, ist eine Abnahme 
des Energieverhaltnisses Rot zu Violett angedeutet, we1che auf Temperatur
zunahme des Kohlenfadens bei normaler Stromstarke hinweist. Die Lampe 
Nr. 2 gibt eine zeitliche Abnahme im Rot und eine Zunahme im Violett. 

Zur Reduktion der Messungen in den Sternspektren sind Mittelwerte der 
V' (log];.) fUr Zeitabschnitte gebildet, wahrend derer die Lampenstrahlung nahezu 
konstant war. Bezeichnet n). das wahre aus den Messungen bestimmte und 
wegen der instrumentellen Fehler verbesserte Intensitatsverhaltnis des Stern
und des Lampenspektrums, so erhalt man nach Substitution von 1p (log];.) in 
die Gleichung 

1p (logE;.) = 1p (log];.) + 1p (n;.) ( 15) 

die Werte 1p(logE;..), durch we1che die Energiekurve des Sternspektrums be
stimmt ist. 

f) Die photographischen Methoden zur Bestimmung der 
IntensWitsverteilung im kontinuierlichen Spektrum 

der Fixsterne. 
37. Die Vorteile der photographischen Beobachtungsmethode und die 

Nachteile des Reduktionsverfahrens. Die Diskussion von WILSINGS spektral
photometrischen Messungen hat die Schwierigkeiten erkennen lassen, we1che 
der extensiven Anwendung der visuellen Methode entgegenstehen. Die Beob
achtungen lassen sich nicht von einer einzigen Person durchftihren. Instrumentelle 
Mangel und subjektive Fehler erschweren die Beobachtung und beeintrachtigen 
die Genauigkeit des Resultates. 

Nach WILSING ist man nicht mehr auf visuelle spektralphotometrische 
Beobachtungen zuruckgekommen, und es ist wenig wahrscheinlich, daB dieser 
Fall spater noch einmal eintritt. Das Auge kann der objektiven Registrierung 
der Helligkeit durch die photographische Platte nichts Gleichwertiges entgegen
stellen. Das photographische Verfahren hat sich vor allem deshalb schnell ein
geburgert, weil man die Sternspektren ohne groBe Muhe erhalt. Bei der visuellen 
Beobachtung werden die einzelnen Spektralgebiete nacheinander gemessen. Die 
photographische Platte gibt mit einer Aufnahme das ganze Spektrum. Bei der 
Beobachtung mit dem Auge darf die Breite des zu messenden Spektralbereiches 
eine gewisse untere Grenze nicht unterschreiten, wenn die Genauigkeit nicht 
leiden solI. Mit dem selbstregistrierenden Mikrophotometer lassen sich in dem 
auf photographischem Wege erhaltenen Spektrum noch feinste Details nach
weisen. Fur die Photometrie der Absorptions- und Emissionslinien in den Stern
spektren, dem zukunftsreichsten Spezialgebiet der Spektralphotometrie, kommen 
nur photographische Methoden in Betracht. 

Was die Festlegung der spektralen Intensitaten in einer photometrisch 
einwandfreien Skala anbetrifft, so ist ohne Zweifel die visuelle Methode der 
photographischen weit ubedegen. Durch die meBbare Abschwachung des Ver
gleichsspektrums mit NIcoLschen Prismen wird die mit dem Auge leicht zu 
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schiitzende Gleichheit zwischen der spektralen Intensitiit des Sternes und der 
Vergleichslampe hergestellt, welch letztere an die Strahlung des schwarzen 
Korpers von bekannter Temperatur anzuschlieBen ist. Die Umwandlung der 
photographischen Schwiirzungen in spektrale Intensitiiten verlangt die Kenntnis 
der funktionalen Abhiingigkeit 

S;. = j(J;., t), 
wo S;. die zur spektralen Intensitiit J;. bei der Belichtungszeit t gehorige Schwar
zung ist. Eine allgemein gultige Form dieser analytischen Beziehung liiBt sich 
nicht angeben, weil der EinfluB der Plattenemulsion und der Entwicklungs
art auf die Schwiirzung unbekannt ist. Bei photographischen Aufnahmen ist 
die Expositionszeit t fUr aile Teile des Spektrums gleich. Variiert t fUr die ein
zelnen Spektren einer photographischen Platte innerhalb enger Grenzen, so HiBt 
sich obige funktionale Beziehung auch in der Form schreiben 

S;. = j(J;.. tP), 

wo der SCHWARZSCHILDsche Exponent pin erster Naherung konstant ist. Wenn 
die Belichtungsdauer t fUr aIle Aufnahmen einer Platte konstant ist, tritt eine 
wesentliche Vereinfachung in der Reduktionsmethode ein. Die Intensitiits
verteilung im Sternspektrum wird in der Regel auf die eines Vergleichssternes 
als Nullpunkt bezogen. Dieses differentielle Verfahren erlaubt gleichfalls, weit
gehende Niiherungen im Reduktionsverfahren anzuwenden. 

3S. Die Umwandlung der SchwB.rzungen in Intensitaten. Die funktionale 
Beziehung zwischen der Schwiirzung S;. und der Intensitiit J;. bzw. der wirksamen 
Lichtmenge J;.. tP wird man auf empirischem Wege zu gewinnen suchen. Dabei 
werden Niiherungsmethoden, die von Fall zu Fall dem Beobachtungsverfahren 
angepaBt sind, oft leichter und schneller zum Ziele fiihren. Urn die Schwiirzung 
in die spektrale Intensitiit umzuwandeln, muB man streng genommen die Gra
dation der photographischen Platte fUr jede Wellenlii.nge kennen. Wegen der 
begrenzten Genauigkeit wird man die Schwiirzungskurven fUr nahe beieinander 
liegende Wellenliingen zusammenfassen. PAYNE und HOGG finden auf Grund 
zahlreicher Versuche, daB die Gradation bei den von ihnen benutzten Platten 
von der WeIlenliinge unabhiingig ist, so daB sich mit einer Reduktionskurve 
die Schwiirzungen des ganzen Spektrums in Intensitiiten umwandeln lassen. 
Andere Autoren haben dagegen eine merkliche Anderung der Gradation mit der 
Wellenliinge festgestellt. Wie dem auch sei, man wird schon mit einer einzigen 
Schwarzungskurve brauchbare Resultate erzielen, insbesondere wenn die Hellig
keitsdifferenz der zusammengehorigen spektralen Intensitiiten klein ist. 

Bei der Verwertung von alten Plattenbestiinden, die ad hoc nicht fUr photo
metrische Zwecke erhalten sind, wird man die Umwandlung der Schwiirzungen 
in spektrale Intensitiiten unter vereinfachenden Annahmen durchfUhren mussen. 
Wenn auBer dem spektralphotometrisch zu untersuchenden Stern nur ein Ver
gleichsstern vorhanden ist, liiBt sich bei AuBerachtlassung der spektralen Grada
tion die Beziehung zwischen Schwiirzung und Intensitiit aus dem Spektrum 
des Vergleichssterns ableiten. Man wird die Intensitiitsverteilung im Spektrum 
des Vergleichssterns gleich der mittleren fUr den betreffenden Spektraltypus 
geltenden setzen, fUr den Fall, daB jene nicht anderweitig bekannt ist. Befinden 
sich mehrere Sterne von bekannter Helligkeit und von bekanntem Spektral
typus auf derselben Platte, so kann man eine mittlere Schwiirzungskurve fUr 
das ganze Spektrum oder auch fUr getrennte Spektralbezirke konstruieren. Sind 
die Vergleichssterne von gleichem Spektraltypus, so wird die Intensitatsverteilung 
in den Spektren dieser Sterne annahernd ubereinstimmen. Die Helligkeits
differenz zweier Sterne ist dann fur aIle Wellenlangen konstant und gleich dem 
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visuellen oder dem photographischen Helligkeitsunterschied. Raben die Ver
gleichssterne verschiedenen Spektraltypus, so kann man eine mittlere Schwar
zungskurve erhalten, wenn man der Reduktion die mittleren spektralen Rellig
keitsunterschiede der betreffenden Spektralklassen zugrunde legtl. 

Bei den eigentIichen spektralphotometrischen Untersuchungen werden die 
Schwarzungskurven nach verschiedenartigen Methoden erhalten, die jeweils dem 
Beobachtungsverfahren angepaBt sind. EBERHARD und CH'ING-SUNG Yu bringen 
vor oder nach der Sternaufnahme mit einem Rohrenphotometer eine Helligkeits
skala auf die photographische Platte. BAILLAUD erhalt die Eichskala, welche 
eine Farbenskala ist, gleichzeitig mit der Sternaufnahme. PLASKETT bringt 
auBer dem Keilspektrum des Sterns das einer Vergleichslichtquelle auf die 
photographische Platte. Wenn die Schwarzungskurve aus den Sternaufnahmen 
selbst bestimmt wird, hat man zu unterscheiden, ob die photometrische Eichung 
der photographischen Platte nach einer oder nach mehreren Aufnahmen erfolgt. 
Bei der Kombination Gitter-Objektivprisma genugt eine Aufnahme zur Ab
leitung der Schwarzungskurve; auf der photographischen Platte sind verschiedene 
Grade von Schwarzungen vorhanden, die durch eine numerisch angebbare 
Variation der auffallenden Lichtmenge hervorgerufen sind. Die Intensitats
anderung der Vergleichsspektren kann auch durch Abblendungsmittel, durch 
Polarisationseinrichtungen oder durch eine Variation der Expositionszeit be
wirkt werden; in diesen Fiillen muB man mindestens zwei Aufnahmen nach
einander machen. 

39. Die spektralphotometrischen Untersuchungen von E. C. PICKERING. Die 
ersten spektralphotometrischen Untersuchungen nach photographischen Aufnah
men hat E. C. PICKERING2 angestellt. Er benutzte dazu Spektralaufnahmen des 
"Draper Memorial" und verglich sie mit besonders zu diesem Zweck erhaltenen 
Spektrogrammen der Sonne, indem fur alle Platten die Schwarzungen in·13 ver
schiedenen Wellenlangen zwischen A 390 und A 510 p,p, mit einem Standardkeil 
gemessen wurden. Die Intensitatsverteilung im Sonnenspektrum wurde den bolo
metrischen Messungen von LANGLEY entnommen. Die Untersuchung bezieht sich 
auf sieben helle Sterne, auf die Sonne und auf Saturn. Die von PICKERING ge
machte Voraussetzung, daB fUr verschiedene Platten die photographische Wirkung 
unter gleichen Umstanden und bei gleicher Behandlung dieselbe ist, trifft nicht 
zu; jede Platte ist vielmehr als Einzelindividuum zu betrachten, bei dem die 
Schwarzungskurve von den besonderen Eigenschaften der Platte abhangt. Die 
Beobachtungsergebnisse von PICKERING stehen daher nicht im Einklang mit 
denen der anderen Autoren. 

40. Die Methode von G. EBERHARD. Die Beobachtungen. Die Spektro
gramme der Sterne sind mit einem Spiegel von 300 mm Offnung und 900 mm 
Brennweite erhalten; vor diesem befindet sich im Minimum der Ablenkung ein 
Prisma von 150 mm Seitenlange mit dem brechenden Winkel von 21 o • Auf 
gewohnlichen nichtorthochromatischen Platten sind die Spektren ungefahr 2mm 
lang und umfassen den Wellenlangenbereich 340 bis 510 p,p,. Die fiir die photo
metrische Ausmessung notwendige Breite der kurzen Spektren wurde durch 
"Laufenlassen" des Sternes bewirkt. Jede photographische Platte tragt eine 
mit dem Rohrenphotometer aufkopierte Intensitatsskala, welche die Gradation 
der Platte gibt. Als Lichtquelle dient eine Wolframlampe, vor die bei Benutzung 
von rotempfindlichen Platten ein rotdurchliissiges Filter gesetzt wird. Die 16 auf 
jede Platte gebrachten Stufen der Schwarzungsskala entsprechen experimentell 

1 A. BRILL, Spektralphotometrische Untersuchungen. AN 219. S. 353 (1923). Tabellen 9 
und 14. 

2 Distribution of Energy in Stellar Spectra. AN 128. S.377 (1891). 
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bestimmten Intensitaten, welche den Bereich von 41/ 2 GroBenklassen umfassen. 
Als Nullpunkt der Skala dient fUr jede Wellenlange die Intensitat der ent
sprechenden Stelle im Spektrum eines dem Programmstern benachbarten Ver
gleichssternes, welcher gleichzeitig auf der Platte aufgenommen ist. 

Die von EBERHARD nach der genannten Methode erhaltenen Spektrogramme 
der Nova Geminorum 2 wurden vom Verfasser1 zur Bestimmung der Helligkeits
schwankungen in den einzelnen Wellenlangen ausfUhrlich diskutiert. Die Schwar
zungen sind mit dem HARTMANNschen Mikrophotometer gemessen. Auf jeder 
Platte wurden moglichst gleichliegende, nach dem AugenmaB geschatzte Stellen 
im Spektrum genommen, wobei die Emissionsbander HIX bis H'fj im Wellen
langenbereich 380 bis 5101'1' einen sicheren Anhaltspunkt bieten. AuBer dem 
kontinuierlichen Spektrum sind die Schwarzungen der Emissionsbander ge
messen. Zu dem Zweck wurden sie an den Rand des Photometerfleckes des 
Mikrophotometers gebracht; ihre intensivste Stelle wurde mit dem angrenzenden 
Tei! des MeBkei!es verglichen. Da die Emissionsbander keine gleichformig ge
schwarzten Gebilde sind, und da auBerdem der an die Bander grenzende Tei! 
des kontinuierlichen Spektrums die Einschatzung in die Schwarzungsskala des 
Photometerkei!es erschwert, haben die Messungen der Emissionsbander nur eine 
beschrankte Genauigkeit. 

41. Die Reduktion der Messungen. Die Schwarzungskurve fUr jede Platte 
wurde in der folgenden Weise bestimmt: Auf Millimeterpapier sind als Abszissen 
die Intensitaten der Schwarzungsskala in GroBenklassen, als Ordinaten die zu
gehorigen Keilablesungen aufgetragen. Durch die erhaltenen Netzpunkte wurde 
eine glatt verlaufende und sich moglichst an diese anschmiegende Kurve gelegt. 
Mit den Keilablesungen sind die zugeh6rigen Intensitaten des kontinuierlichen 
Spektrums und der Emissionsbander der Nova sowie die der entsprechenden 
Spektralbereiche des Vergleichssternes aus der zu jeder Platte gezeichneten 
Schwarzungskurve entnommen. Die Einordnung der Schwarzungswerte der 
Sternspektren in die mit dem gemischten Licht der Wolframlampe erhaltene 
Schwarzungsskala ist nicht als ein exaktes Reduktionsverfahren anzusprechen. 

Der Nullpunkt der Intensitatszahlung ist fUr jede Wellenlange von Platte 
zu Platte verschieden. Auf direktem Wege kann man ihn eliminieren, wenn 
man fUr jeden Spektralbereich die Differenz der Intensitaten von Nova und 
Vergleichsstern bi!det. Der EinfluB der Fernrohroptik, des nicht normalen prisma
tischen Spektrums, der Plattenempfindlichkeit, der ungleichen Belichtung der 
Photometerskala, der verschieden langen Expositionszeit, der ungleichen 
Breite des Spektrums und der wechselnden Extinktion fallt heraus. Die Diffe
rentialextinktion von Nova und Vergleichsstern ist verschwindend klein. Eine 
Gesichtsfeldkorrektion braucht nicht angebracht zu werden, da die Nova und 
der Vergleichsstern stets an der gleichen Stelle der Platte stehen. 

Diese direkte Reduktionsmethode lieB sich bei der Untersuchung des Ver
fassers nicht anwenden, wei! nicht immer Schwarzungsmessungen von gleichen 
Stellen im Nova- und Vergleichsspektrum vorlagen. Die Reduktion auf einen 
gemeinsamen Nullpunkt wurde deshalb nach einer indirekten Methode vor
genommen. Aus samtlichen Platten wurde eine mittlere Intensitatsverteilung 
im Spektrum des Vergleichssternes als Normale abgeleitet, indem fur die einzelnen 
Spektralbereiche das Mittel der Intensitaten aus allen Platten gebildet wurde. 
Lagen fur einen Spektralbereich weniger Messungen vor, als die Zahl der be
nutzten Platten 'betragt, so wurde nach einem differentiellen Verfahren die 
kleinere Zahl der Messungen auf das Gesamtmittel reduziert. 

1 A. BRILL, Die Helligkeitsschwankungen im Spektrum der Nova Geminorum 2 nach 
Aufnahmen von G. EBERHARD. Publ.\stroph Obs Potsdam Nr. 70 (1914). 

Handbuch der Astrophysik. II. 20 
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Die Formel hir die scheinbare Intensitatsverteilung im Spektrum des Ver
gleichssternes kann man folgenderma13en ansetzen: 

] = (P (s) + iXS + jJ • ( 16) 

Das Argument s ist die lineare Abmessung im Spektrum. Die Funktion rp (s) 
gibt die schein bare In tensi ta tsverteilung im N ormalspektrum des Vergleichssternes 
und hangt von der Plattenempfindlichkeit abo Die Variabilitat des Durchlassig
keitskoeffizienten der Erdatmosphare mit der Wellenlange hat bei wechselnder 
Hohe des Sternes uber dem Horizont eine Verschiebung des Intensitatsmaximums 
im Spektrum zur Folge. Dieser Einflu13 geht nahezu linear mit der Abmessung 
im Spektrum. Die Unterschiede in der Plattenempfindlichkeit lassen sich, wenn 
mehrere Plattensorten benutzt sind, ebenfalls in erster Naherung durch eine 
lineare Funktion der Abmessung im Spektrum ausdrucken. Mit den spcktralen 
Intensitatsdifferenzen des Vergleichssternes von jeder Platte gegenuber dem 
Mittelwert, die eine lineare Abhangigkeit von der Abmessung im Spektrum dar
stellen, werden die Helligkeiten des kontinuierlichen Spektrums und der Emis
sionsbander der ~ova auf das Normalspektrum des Vergleichssternes bezogen. 

42. Die photographische Theorie. Nach der Formel von HURTER, DRIFFIELD 
und SCHW ARZSCHILD ist 

(Ii' I"~) 5!. = Ii. log .0 oder ( 17) 

5 i. ist die Keilablesung der Schwarzung, h. die auf die Platte fallen de Intensitat, 
t die Expositionszeit, i}. die Plattenempfindlichkeit, IA die Gradation der Platte 
und p der Exponent von SCHWARZSCHILD. In der allgemeinen Theorie hangt I}. 
von der Wellenlange und von der Schwarzung ab; der SCHWARZSCHILDsche 
Exponent p braucht nicht konstant zu sein. 

1st I,' die wirksame Wellenlange des gemischten Lichtes der Wolfram lampe 
(420/l,u bei gewohnlichen Platten), so sind die Intensitaten K}/ der Schwarzungs
skala mit den Schwarzungen 58 durch die Gleichung verknupft: 

( 18) 

i;: ist die Plattenempfindlichkeit, Ii.' die Gradation fiir Licht der Wellenlange A'. 
Pl ist der zu der Skalenaufnahme gehorige SCHWARZSCHILDsche Exponent. 

1st hir das Spektrum des Vergleichssternes 

, i!. 5 '/ ' ] ,=-·10 AY J. 
A tP , (19) 

so wird durch Einordnen der spektralen Schwarzungswerte in die Stufenschwar
zungen der Photometerskala: 

]~ = K A, (::,) t~:' . 10(~~ - y::) . (20) 

Ganz entsprechend wird fur das Spektrum der Nova: 

(
S). [5,]) 

J; = [K}'] • (~,\) . t1 iP,J • 10 n. - [Y):] • 
. . tA' t iPJ 

Die Division beider Gleichungen gibt 

(21) 

(22) 
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\Venn die spektralen Intensitaten der Nova und des Vergleichssternes nicht 
sehr voneinander verschieden sind, kann man setzen: 

Damit wird 
und [P]=p· 

(S). [5.]) (Sl S') 
I ;. = Il . [K;.'] .10 r;. -[Y):] - ri -;;;:; . 

. K;: 

(23) 

(24) 

Bei der Einordnung der Schwarzungen von Nova und Vergleichsstern in die 
Schwarzungsskala des Rohrenphotometers ist 

5 i. = [58] und 
also wird 

I . = I~· [Ki.'] .10 [S,]C -[Yi:'J)-S·(r~<'). 
I. I. Ki: 

Damit die Gleichung 

I -I'. [K;,'J 
;. -- ). Ki: 

besteht, ist hinreichende und notwendige Bedingung, daB 

ri. = [r;.,J und y;, = rio' 

(25) 

(26) 

(27) 

(28) 

ist. Die Gradation der Schwarzungskurven ftir die Sternspektrogramme und 
fUr die Photometerskala muB einander gleich sein. Wegen des PURKINJE
Phanomens der photograph is chen Platte ist dies nicht immer der Fall. Die 
Differenz ist aber urn so kleiner, je naher die Wellenlange A der monochromatischen 
Strahlungsquelle der wirksamen Wellenlange A'der Wolframlampe liegt und je 
weniger sich die spektralen Intensitaten von Nova und Vergleichsstern von
einander unterscheiden. 

43. Die Untersuchungen CH'ING-SUNG Yo's. Die Beobachtungen und ihre 
Reduktion. CH'ING-SUNG YiP hat bei der Untersuchung tiber die kontinuier
liche Wasserstoffabsorption in dem Spektrum der A-Sterne ein dem EBERHARD
schen ahnliches Beobachtungsverfahren angewandt. Die Spektrogramme von 
91 Sternen, welche photographisch heller als vierter GroBe sind und vorzugsweise 
den Spektralklassen B 5 bis A 9 angeh6ren, sind von ihm mit dem Zweiprismen
Quarzspektrographen, der an den Crossley-Reflektor des Lick-Observatoriums 
montiert war, sowohl ohne als auch mit Spalt erhaIten. Die Aufnahmen ohne 
SpaIt eignen sich im allgemeinen besser ftir photometrische Zwecke als die 
mit SpaIt, weil der Stern bei unruhiger Luft schwer auf dem SpaIt zu haIten 
ist und weil infolge des "Springens" ein allgemeiner Lichtverlust eintritt. Dber
dies kann wegen der atmospharischen Dispersion der Verlust an kurz- und an 
langwelliger Strahlung verschieden groB sein. 

Die Verbreiterung der Spektren am spaItlosen Spektrographen wurde bei 
den schwachen Sternen durch "Laufenlassen" mit verstelltem Reflektoruhr
werk bewirkt, bei den hellen Sternen durch "Vor- und Rtickwartslaufen" mit 
der elektrischen Feinbewegung in Stundenwinkel. Aufnahmen mit dem Spalt
spektrographen wurden nur dann gemacht, wenn der Stern in der Nahe des 
Zenits stand. Der Spektrographenspalt wurde nach einem von WRIGHT an
gegebenen Verfahren in die Richtung des Vertikalkreises des Sternes gestellt. 
Der Spalt steht dann parallel zur Richtung des atmospharischen Dispersions
spektrums, so daB Licht jeder Wellenlange den Spalt passieren kann. Das Spek-

1 On the Continuous Hydrogen Absorption in Spectra of Class A Stars. Lick Bull 12, 
S.104 (1926). 

20* 
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trum wurde dadurch verbreitert, daB der Beobachter das Fernrohr bei der Auf
nahme ein wenig nach oben und nach unten driickte. Nach dem iiblichen Ver
fahren wurden einige Spektrogramme der Sonne mit dem Spaltspektrographen 
erhalten, die bei d er Reduktion der Messungen als Kontrolle dienen soUten. 

Abb. 4a. Spektralaufnahme von f} Leonis (.-\.0) mit dem Spaltspektrographen . 
(_\us Lick Obs Bull Nr. 375 .) 

Von jedem Stern sind drei Aufnahmen gemac;lt mit Belichtungszeiten, die 
im Verhaltnis 1: 2: 4 stehen. Jede photographische Platte tragt auBerdem sechs 
Skalen eines R6hrenphotometers , deren Intensitaten den Helligkeitsstufen 

---

Abb. 4 b. Spektralaufnahmen von fJ Ursae m ajoris (AO) mit dem spaltlosen Spektrographen. 
(Aus Lick Obs Bull ]\r. 375.) 

1 : 2: 4: 8: 16: 32 entsprechen (Abb. 4a-d). Bei der Skalenaufnahme ist vor die 
photographische Platte ein fUr Ultra violett durchlassiges Filter gesetzt, dessen 
maximale Durchlassigkeit bei A 3600 liegt. Das Verhaltnis der Expositions
zeit en von Sternspektrum und Photometerskala war stets kleiner als 10. 



Ziff. 44. 

Die mit Hilfe der 
Photometerskala redu
zierten Schwarzungen ge
ben die scheinbare Ener
gieverteilung im Stern
spektrum. Urn die wahre 
Intensitatsverteilung zu 
erhalten, muB man das 
Reflexionsvermogen des 
Silberspiegels, den Licht
verlust im Spektrogra
phen, die Empfindlich
keit der photographischen 
Platte, die Abweichung 
des prismatischen Spek
trums vom normalen und 
die Extinktion des Lich
tes in der Erdatmosphare 
kennen. AIle diese Fak
toren, weIche Funktionen 
der WeIlenlange sind, las
sen sich dadurch elimi
nieren, daB man die Spek
tren der Programmsterne 
an denselben Vergleichs
stern (~ Ophiuchi) an
schlieBt. Der differentielle 
EinfluB der atmosphari
schen Extinktion ist nach 
einer von FOWLE! ange
gebenen Methode mit den 
meteorologischen Daten 
des Barometerstandes, des 
trockenen und des feuch
ten Thermometers rech
nerisch bestimmt. Von 
dem AnschluB der Stern
spektren an das Sonnen
spektrum ist abgesehen, 
weil die Intensitatsver
teilung im Ultra violett des 
Sonnenspektrums noch 
wenig bekannt ist. 

44. Die photographi
sche Theorie. Die photo
graphische Theorie unter
scheidet sich nur un
wesentlich von der III 

1 The Non-Selective 
Transmissibility of Radiation 
through Dry and Moist Air. 
_-\p J 38, S. 392 (1913). 

Die photographische Theorie. 
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Ziff. 42 entwickelten. Die Expositionszeiten fUr den Programm
Vergleichsstern sind im allgemeinen voneinander verschieden. 
Gleichung (22) mit Berucksiehtigung von (25): 

[5,] (~----~-)-5' (~_...2..) [K"l t [1',1-1', . y' [Y"] ·,r "., J. - J' I. - 1 t'(1)] 10 ). I. 'I. II. 
I. - }. K}: . --t'-:- . . . 

Ziff.4j. 

und fUr den 
Daher wird 

(29) 

Wenn die Beliehtungszeiten der Sterne und der Photometerskala sieh nieht 
sehr voneinander unterseheiden (Verhaltnis der Expositionszeiten kleiner als 
10: 1), kann man setzen: 

P = [P J = PI = [Pl] . (30) 

Die Intensitatsverteilung im Spektrum des Programmsternes entsprieht dann 
der dureh Gleiehung (26) bestimmten. 

Die Bemerkung Yts, daB durch EinfUhrung des Vergleiehssternes der Ein
fluB der spektralen Gradation eliminiert wird, trifft nieht zu. Nach Gleiehung (8) 
in Yts Abhandlung solI die Schwarzung 58 der Photometerskala in dem Ansatz 
fUr die Intensitatsverteilung im Spektrum des Programm- und des Vergleichs
sternes dureh Division herausfallen. Die Sehwarzungen [5sJ und 58 der Photo
meterskala sind aber nur dann einander gleich, wenn die entspreehenden Sehwar
zungen 5;. und 5;. we1che in die Photometerskala eingeordnet werden, einander 
gleich sind. In diesem Falle ist 

-----
~,( und [5sJ=5 •. 
'I. 

Der EinfluB der spektralen Gradation wird nur bei Gleiehheit der Sehwarzungen 
im Spektrum des Programm- und des Vergleiehssternes eliminiert. 

45. Die Untersuchungen BAILLAUD'S nach der Methode der "echelle de 
teintes". Das Beobachtungsverfahren. J BAILLAUD1 hat auf dem Pic du Midi 
(2860 m) die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum einiger Sterne 
von fruhem Spektraltypus bestimmt. Sein Resultat, naeh dem das kontinuier
liehe Spektrum der B- und A-Sterne sich nieht dureh das PLANcKsehe Gesetz 
darstellen laI3t, steht in \riderspruch mit den Ergebnissen der anderen Autoren. 
Ob hier ein Fehler in der R.eduktion der Beobaehtungen vorliegt, laI3t sieh aus 
den Angaben der Veroffentliehung nieht mit Sieherheit feststellen. Naeh BAILLAUD 
gibt der im Laboratorium durchgefUhrte AnschluB der Vergleichslampe an den 
positiven Krater des Kohlebogens keinen gleichformigen Verlauf der relativen 
Energiekurve. Die Bestimmung der selektiven Absorption in der Erdatmosphare 
an verschiedenen Beobachtungsabenden fUhrt zu divergent en Werten. Die Un
stimmigkeit lal3t sich vielleicht aueh dadureh erklaren, daB der Gradient der 
Intensitatsskala - infolge des besonderen, cxperimentell nieht gepruften Beob
aehtungsverfahrens - zu groB gefunden ist. 

BAILLAUD wollte eine photometrische Methode anwenden, we1che mogliehst 
unabhangig ist von dem Gesetz fUr die photographisehe Sehwarzung. Das Spek
trum der Sterne und des Kohlebogens sollte mit dem gleiehen optisehen System 
aufgenommen werden oder wenigstens mit so1chen Anderungen, deren Wirkung 
auf die Intensitat der spektralen Strahlung sich unsehwer feststellen lant. Stern 
und Vergleiehslampc wurden gleiehzeitig auf derselben Platte photographiert; 
die wirksame Beliehtungsdauer sollte bei beiden von gleicher GroBe sein. 

BAILLAUD benutzt die photographiseh-photometrisehe Methode der"eehelle 
de teintes". Die beiden Zll wrgleichenden Liehtquellen wirken mit der gleiehen 

1 Etude de spectrophotometrie stcllairc. B A 4, Fasc. 3, S.275 (1924). 
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Belichtungszeit auf die photographische Platte. Die eine bildet eine Reihe von 
Spektren, die echelle de teintes, mit in geometrischer Progression wachsenden 
Beleuchtungsstarken. Man interpoliert auf der photographischen Platte fUr 
jede Wellenlange die Intensitat der zu untersuchenden Lichtquelle zwischen 
die Helligkeiten der echelle de teintes, wobei man sich auf die photographischen 
Schwarzungen stiitzt, welche zu den betrachteten Wellenlangen geh6ren. Da 
das Sternspektrum mit der terrestrischen Lichtquelle iiber ein weites Spektral
gebiet verglichen wird, muB die echelle de teintes sehr verschiedene Belichtungs
starken umfassen. 

46. Das Beobachtungsinstrument. Der Spektralapparat besteht aus einer 
Prismenkamera, die von einem Kalkspatprisma und von einem Quarzobjektiv 
von 7 cm Offnung und 85 cm Brennweite gebildet wird. Diese Kombination 
gibt im Spektralbereich 300 bis 650 N" ein Spektrum von 8 cm Lange 
(Abb.5). Das Licht der Vergleichslampe L wird durch den Kollimator FM 
parallel gemacht. Die planparallele Glasplatte G vor dem Prism a bBt das Sternen
licht hindurch und reflektiert das vom Spiegel M des Kollimators kommende 
Licht der Vergleichslampe. Das kleine Fernrohr V, welches das von der Vorder
flache des Prismas reflektierte Licht aufnimmt, dient dazu, Stern- und Vergleichs
spektrum in passender Weise 
gegeneinander zu orientieren. 
Der Spalt F des Kollimators ist 
treppenf6rmig mit fiinf ver
schiedenen Breiten; die Ver
gleichslampe gibt also gleich
zeitig fiinf Spektren, welche die 
Skala bilden. 

Der Faden der Gliihlampe 
wurde mittels der nichtachro
matischen Quarzlinse Q in den 
kurzwelligen Strahlen auf dem 
Spalt F zu einem Bild vereinigt. 

M 
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Abb. 5. Schematische Darstellungdes Beobachtungs
instrumentes. (Aus Bull Astr Tome IV.) 

Das auf den Kollimator M fallen de Strahlenbiindel war daher reicher an kurz
welliger Strahlung als das urspriinglich von der Vergleichslampe ausgehende. 
Diese einseitige Beschrankung des Spektrums ist von Vorteil beim Vergleich 
mit dem Spektrum der heiBen Sterne . 

Die Prismenkamera, der Kollimator und die Vergleichslampe sind auf eine 
aquatoriale Montierung gebracht; diese tragt einen Reflektor von 50 cm Off
nung und 6 m Brennweite und einen R efraktor von derselben Lange und 25 cm 
Offnung. Bei den Sternaufnahmen dient der Refraktor - justiert mit Hilfe 
des kleinen Fernrohres V - als Leitrohr. Die notwendige Breite der Stern
spektren wurde mit der elektrischen Feinbewegung in Rektaszension durch Hin
und Herlaufen zwischen zwei Faden erzielt. Eine BIen de vor dem Spalt F des 
Kollimators, welche in passenden Zeitabstanden durch einen elektrisch betriebenen 
Regulator ge6ffnet und geschlossen wird, laBt die Vergleichslampe mit derselben 
Periode und mit derselben effektiven Belichtungsdauer wie den Stern auf die 
photographische Platte wirken. Zwei gleichfOrmig belichtete Streifen zu beiden 
Seiten des Sternspektrums und der Vergleichsspektren lassen etwaige Unregel
mal3igkeiten in der empfindlichen Schicht erkennen. 

Der spektralphotometrische Vergleich zwischen der Gliihlampe und dem 
Kohlebogen ist im Laboratorium unter ahnlichen Bedingungen ausgefiihrt wie 
die Sternaufnahmen auf dem Pic du Midi. Die Prismenkamera, der Kolli
mator FM, die Vergleichslampe Lund die Projektionslinse Q sind in die gleiche 
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Lage zueinander gebracht wie auf dem Fernrohrtubus der Hohenstation (Abb. 6). 
An Stelle des vom Stern kommenden Lichtbundels fallt auf das Prism a das Vom 
Kollimator C reflektierte Licht des positiven Kraters des Kohlebogens. Die 
spektrale Zusammensetzung des vom Kollimator C ausgehenden Lichtes ist 

AI 

F 

wegen der dazwischenliegen
den optischen Teile verschie
den von der des Kohlebogens. 
Der Konkavspiegel M' ent
wirft ein vergroBertes Bild 
des positiven Kraters A auf 
dem Spalt des Kollimators. 
Die unter 45 0 geneigte Glas
platte reflektiert die vom 
Spalt kommenden Strahlen 
nach dem Kollimatorspie
gel C. Nach der FRESNEL
schen Formel kann man fur 

Abb. 6. Schematische Darstellllng des Instrumentes zur jede Strahlungsart den vom 
Eichung cler Vergleichslampe. (Aus Bull _-\str Tome IV.) Kollimator C ausgehenden 

Betrag der ursprunglichen 
Strahlung berechnen. Die Strahlung des Kohlebogens wird als schwarz mit 
der Temperatur .3150 0 angenommen. 

47. Die Bestimmung der atmospharischen Extinktion. Der Einflu13 der 
atmospharischen Extinktion wird von BAILLAUD mit einer besonderen Apparatur 
bestimmt, bei der die zu untersuchende Lichtquelle und die Vergleichslampe 

p 

wieder gleichzeitig auf die 
Platte gebracht sind (Abb.7). 
Das Licht des Sternes geht 
durch ein schweres Flintglas
prisma von 45 0 brechendem 
Winkel und durch das Ob
jektiv 0 von 50 cm Brenn
weite. Der Stern bildet ein 
kurzes Spektrum Vor der 

S Linse L}, die ein Bild auf der 
photographischen Platte P 
entwirft. Die zu beiden Sei
ten von L} liegenden Linsen 
L2 und L3 geben auf der 
Platte Bilder einer Matt-

Abb . 7. Apparatur zur Bestimmung cler atmospharischen 
Extinktion. (Aus Bull Astr Tome IV. ) 

scheibe E, welche von der 
elektrischen Lampe S beleuchtet wird. Die planparallelen Glasscheiben M2 und 
M3 werfen das Licht der Vergleichslampe nach den Linsen L2 und L3. Die 
Linsen sind mit Blenden versehen. Die vor LI hat eine rechteckige Gestalt und 
begrenzt den zu untersuchenden Bereich des Sternspektrums. Die Blenden vor 
L2 und L3 sind kreisfOrmig und begrenzen die von der Vergleichslampe 5 auf die 
photographische Platte fallende Strahlung. Das Mikrometer des Leitfernrohres V 
erlaubt jeden Bereich des Sternspektrums auf die Platte zu bringen . Durch Vor
setzen von Farbfiltern vor die Mattscheibe E wird die Strahlung der Vergleichs
lampe nahezu von derse1ben Farbe wie der Spektralbereich des Sternes. Die 
Beobachtungen beziehen sich auf Spektralbezirke im Blau, Violett und Ultra
violett. Die Reduktion der Messungen nach der Formel 
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log] = log]o + Asecz 
gibt die absoluten Betrage der Extinktion fur die drei Spektralbezirke. 
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(3 2) 

Die Beobachtungen mit dem Spektralphotometer der Abb. 5 eignen sich 
nicht zur Bestimmung des absoluten Betrages der Extinktion, weil bei dem 
Hin- und Herlaufen des Sternes und bei der periodischen Abblendung des Lichtes 
der Vergleichslampe die Gleichheit der Expositionszeiten nicht gewahrleistet ist. 
Immerhin sind die Beobachtungen fur das Studium der selektiven Absorption 
zu gebrauchen. 

Die Messungen geben fur die einzelnen Tage wenig ubereinstimmende Werte 
der atmospharischen Extinktion. Nach BAILLAUD ist eine Bergspitze fur astro
nomische Beobachtungen gunstiger als ein Rochplateau. Diese Behauptung 
darf nicht unwidersprochen bleiben. Eine isolierte Bergspitze mit Steilabhangen 
bedingt infolge der starken Sonnenbestrahlung am Tage, die in der Nacht einen 
Ausgleich fordert, eine Singular it at in der Luftschichtung, wahrend auf einem 
bewaldeten Rochplateau eine gewisse Gleichformigkeit in dem Aufbau der unteren 
Atmospharenschichten vorhanden ist. 

48. Die Keilmethode von H. H. PLASKETT. Allgemeine Beschreibung der 
Methode. Die von PLASKETT! auf astronomische Probleme angewandte Keil
methode geht auf eine Untersuchung von MEES und WRATTEN iiber die Farben
empfindlichkeit photographischer Platten zuruck. 

Vor dem Spalt eines Spektrographen befindet sich ein neutraler Farbkeil 
von der in der Abb. 8a gezeigten Gestalt. Der Keil ist an der Basis 2 mm dick 
und bildet mit einem Stiick optischen Glases von dem gleichen Brechungsindex 
eine planparaUele Platte, welche das durchgehende Licht weder ablenkt noch 
spektral zerlegt. Der Keil wird in seiner ganzen Rohe ab von der LichtqueUe, 

b 

c 

a/ 

Abb. Sa. Farbkeil. Abb. Sb. Keilspektrum. 
(Aus Publ of the Astroph Obs Victoria Vol II, Nr. 13.) 

deren spektrale Intensitatsverteilung ermittelt werden soU, gleichmaBig beleuchtet. 
~ach dem Durchgang des Lichtes durch den Keil und durch das Prisma des 
Spektrographen resultiert auf der photographischen Platte ein Spektrum von 
der in der Abb. 8b reproduzierten Art. Der Abstand der oberen Begrenzungs
linie eee des Spektrums von der Grundlinie a' a' als Bildpunkt der Spitze a des 
Keiles hangt von der Intensitatsverteilung im Spektrum der Lichtquelle, von 
der Dispersion des Prismas, von der Farbenempfindlichkeit der photographischen 
Platte und von der Absorption im Keil und im Spektrographen abo Die Intensitats
verteilung im Spektrum der LichtqueUe ist die gesuchte GroBe. Die Absorption 
im Keil wird durch Eichung bestimmt. Die Farbenempfindlichkeit der photo-

1 The Wedge Method and its Application to Astronomical Spectrophotometry. Publ 
Dominion Astroph Obs Victoria 2, Nr. 12 (1923); The Intensity Distribution in the Con
tinuous Spectrum and the Intensities of the Hydrogen Lines in y Cassiopeiae. M N 80, 
S. 771 (1920) . 
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graphischen Platte, der EinfluB der Dispersion des Prism as und die Absorption 
im Spektrographen lassen sich eliminieren, wenn man auf derselben Platte 
unter den gleichen Bedingungen das Reilspektrum einer Standardlichtquelle 
aufnimmt, deren spektrale Intensitatsverteilung bekannt ist. 

49. Theorie der Keilmethode. Es sei hi. die Rohe des Spektrums bis zu 
einer bestimmten minimalen Schwarzung 5, gemessen bei der Wellenlange A 
von der Grundlinie a' a' aus. Die Rohe hi. entspricht der Rohe mh;. am Reil, ge
messen von der Spitze a des Reiles, wo der VergroBerungsfaktor m gleich dem 
Verhaltnis von Rollimator- und Ramerabrennweite ist. Ferner sei I;. die Inten
sitat der gleichmaBig auf den Reil strahlenden Lichtquelle bei der Wellenlange A 
und K}. die Intensitat, welche in der Rohe mhJ. von dem Reil durchgelassen wird. 
1st Pi. der Durchlassigkeitskoeffizient des neutralen Farbkeiles fur Licht der 
WeUenlange }" so wird 

Ii. = 10",hi .• tg".p}. 
K · , 

I. 
(33) 

WO iX der Winkel an der Spitze des Farbkeiles und mh).tgiX der von dem 
Lichte im Reil zuruckgelegte Weg bei der Rohe mh}. bedeuten. Die GroBe 
a}. = Pi. tg ex ist die optische Dichte des Reiles in der Rohe 1 uber der Spitze a; 
sie ist fur einen bestimmten Reil konstant. Nach Einfuhrung von 0;. in (33) 
erhalt man folgende Gleichung: 

Ii. = K) . • 10"'''"i. h} .• (34) 

Die Reilkonstante 0i. wird durch Eichung des Reiles bestimmt, die GroBe mh}. 
durch Messung der Rohe im Spektrum. Exponiert man noch eine andere Licht
queUe j;., deren spektrale Intensitatsverteilung bekannt ist, auf derselben 
photographischen Platte mit der gleichen Belichtungsdauer und ist kJ. die ge
messene Rohe, welche der gleichen Schwarzung 5 entspricht, so wird 

(35) 

Die Verbindung der beiden Gleichungen (34) und (35) liefert: 

Ii. = h.· 10m ""i.("i. -"1.). (36) 

Die fundament ale Gleichung (36) ist nur dann gultig, wenn die K;. in den Glei
chungen (34) und (35) einander gleich sind. GemaB Definition ist K}. die Inten
sitat der LichtqueUe bei der Wellenlange }. nach dem Durchgang durch den 
Reil und wird nach dem Durchgang durch die Optik des Spektrographen in die 
Intensitat b;.K;. umgewandelt, welche auf der photographischen Platte in der 
Rohe hi. die konstante Schwarzung 5 in der ganzen Lange des Spektrums hervor
ruft. Da der gleiche Spektrograph fUr die unbekannte und fur die Standard
lichtquelle benutzt wird, so ist b}. fUr be ide gleich. Die Grundannahme, daB 
die beiden Werte K}. in den Gleichungen (34) und (35) einander gleich sind, ist 
gleichbedeutend mit dem Axiom der photograph is chen Technik, daB zwei mono
chromatische Lichtquellen die gleiche Relligkeit besitzen, wenn sie bei der gleichen 
Expositionsdauer die gleiche Schwarzung auf derselben photographischen Platte 
hervorrufen. 

In der Praxis laBt sich nicht immer die gleiche Dauer der Expositionszeit 
einhalten. Es ist daher wichtig, den EinfluB einer ungleichen Belichtungsdauer 
fUr die unbekannte und fur die Standardlichtquelle zu kennen. Ferner kann 
der Fall eintreten, daB die Rohen in beiden Spektren bei verschiedenen Schwar
zungen gem essen sind. 

Die elementare Theorie des photograph is chen Prozesses sieht den Zu
sammenhang zwischen der Schwarzung und dem Logarithmus der photographisch 
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wirksamen Lichtmenge als linear an. Beschrankt man sich auf den geradlinigen 
Teil der fUr die photographische Platte charakteristischen Schwarzungskurve, 
so besteht nach HURTER und DRIFFIELD zwischen der Intensitat h, der Ex
positionszeit t und der Schwarzung 5 folgende Beziehung: 

], . tP 

5 = r;.log -'-'0-
1t. 

oder 

ii. ist die Empfindlichkeit und r;. die Gradation der photographischen Platte 
bei der Wellenlange .4; p ist der SCHWARZSCHILDsche Exponent. 

Fall I. Das Spektrum der unbekannten und der Standardlichtquelle sei 
bei der gleichen Schwarzung gem essen (5 = 5'). Es sei t die Expositionszeit 
der unbekannten Lichtquelle mit dem Wert K;., welcher die Schwarzung 5 
hervorruft, t' die der Standardlichtquelle mit dem Wert KL welcher die gleiche 
Schwarzung 5liefert. Bevor die Intensitaten K;, und K;. auf die photographische 
Platte fallen, werden sie infolge der Absorption im Spektrographen in b;.K;. und 
bioK';. geandert. Gema13 der obigen Gleichung sind die Ansatze fUr die unbekannte 
und fUr die Standardlichtquelle 

oder 

Bei ungleichen 

b K iJ. 5/)'J. 
J. J. =-·10 . .. i P , 

boK~ = i; .. 105jy;. 
I. I. t'P (37) 

K;. = ('~))i 
K' t' ;. . 

Belichtungszeiten wird also 

(38) 

die fundament ale Gleichung (36): 

( t')l' , I;. = 't- '];.' 1 Omu;.(h;. -h;.) • (39) 

Wenn die Expositionszeiten der unbekannten und der Standardlichtquelle sich 
urn weniger als das Zehnfache unterscheiden, wird man den Exponenten pals 
konstant und als unabhangig von der Wellenlange betrachten diirfen; die Form 
der fundamentalen Gleichung (36) bleibt demnach erhalten. 

FalIll. Das Spektrum der unbekannten Lichtquelle sei bei der Schwarzung 5 
gemessen, das der Standardlichtquelle bei der Schwarzung 5'. Wenn die Ex
positionszeiten der beiden Lichtquellen einander gleich sind, wird 

K;. = 10(5-5')/)" 
K' '. ;. 

(40) 

und 
(41) 

1st )';. eine Funktion der Wellenlange (PURKINJE-Phii.nomen), so wird durch die 
Gleichung (41) eine Korrektion eingefiihrt, welche von der Variation des Gra
dienten r;. und von der Differenz der Schwarzungen 5 und 5' abhangt. 

50. Die photographische Aufnahme der Spektrogramme und ihre Aus
messung. Bei der praktischen Anwendung der Keilmethode macht es Schwierig
keiten, den Spalt des Spektrographen in der vollen Hohe des Keils gleichma13ig 
zu beleuchten. Bei der Aufnahme der Standardlichtquelle im Laboratorium 
wird die Gleichformigkeit der Beleuchtung in der Weise gepriift, da13 paarweise 
mit aufrechtem und mit umgekehrtem Keil exponiert wird. Einer gleichma13igen 
Verbreiterung der Sternbilder stehen technische Schwierigkeiten entgegen. Das 
"Laufenlassen" in Rektaszension hat sich bei den Sternaufnahmen als einfachste 
und genaueste Methode erwiesen. 

Die Keilspektren konnen mit jeder Art von Mikrophotometer ausgemessen 
werden, in dessen Verbindung ein Me13apparat rechtwinklige Koordinaten bis auf 
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0,1 mm abzulesen gestattet. PLASKETT benutzt den RARTMANNschen Spektrokom
parator, dessen Anordnung fur den vorliegenden Zweck nur wenig zu andern ist 
(Abb.9). Das Licht der Lampe L taUt durch die Filter A und B auf die beiden 
Spiegel C1 und C2 und geht von hier durch das Keilspektrum bei W bzw. durch die 
Standardschwarzung bei S. Die Objektive 0 1 und O2 erzeugen Bilder des Keil
spektrums und der Standardschwarzung in der Flache F des LUMMER-BRODHUN
schen Wurfels P3 P 4 . Die Versilberung in der Trennungsflache des Wurfels ist so 
beschaffen, daB man das Keilspektrum in dem kleinen Loch H und in einem hori
zontalen schmalen Streifen, die Standardschwarzung in der Umgebung des Loches 
sieht. Mit der Mikrometerschraube 1112 wird das Keilspektrum in Richtung der 

l 
h~ 

F 
Ahb. 9. :'IIikrophotometer zm .-\usmessung cler K eilspektrcn. (Aus Publ of the Astroph 

Obs Viet Vol II, ::-.ir. 12). 

Wellenlangen bewegt . Mit der }Iikrometerschraube .V[1 wird es in der dazu senk
rechten Richtung, d . h. in Richtung hI. soweit verschoben, bis die Schwarzung 
des Keilspektrums in dem kleinen Loch H gleich der Standardschwarzung in 
der Umgebung des Loches ist. 

51. Die Eichung des Keils. Die Keilkonstante OJ. muB mit groBter Sorg
falt bestimmt werden . Die ungleichformige Beleuchtung des Spaltes fuhrt zu 
unrichtigen Werten der Keilkonstante, so daB die Intensitatsverteilung im 
Spektrum nach Gleichung (36) fehlerhaft wird. 

Es sei I J• die Intensitat des auf den Keil fallenden Lichtes bei der Wellen
lange ;' und h;. die Rohe im Keilspektrum, welche einer gewissen Schwarzung S 
entspricht. ~ach der Gleichung (34) ist 

(42) 

Wenn die Intensitat der Lichtquelle im Verhaltnis j geandert wird, so entspricht 
derselben Schwarzung bei der gleichen Expositionszeit eine andere Rohe h;:, 
wo also 

(43) 

ist. Durch Division beider Gleichungen und Logarithmierung erha.lt man fur 
die Keilkonstante aJ, den Ausdruck: 

logj 
aJ. = J1Z (hi: - It!.) . (44) 

Die Apparatur, mit der die Keilkonstante bestimmt wird, besteht aus einer 
Lichtquelle, aus ciner Kondensorlinse, aus einer Anordnung, urn die Intensitat 
des Lichtes in meBbarer \Veise zu schwachen, und aus dem Spektrographen 
mit dem Keil vor dem Spalt. 
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Die Konstanz der Intensitat der Lichtquelle wahrend der Aufnahme eines 
Spektrumpaares ist ein Haupterfordernis fUr die Untersuchung. Als brauchbar 
erweist sich die Azetylenlampe des Eastman-Kodak-Untersuchungslaboratoriums; 
die Bedingungen, unter denen sich die Konstanz der Flamme erzielen laBt, sind 
in der Abhandlung eingehend diskutiert. Das Kondensorsystem entwirft ein zwei
bis dreifach vergraBertes Bild der 3 mm groBen Blendenaffnung vor der Azetylen
flamme auf dem Spalt des Spektrographen. Zur Schwachung des durchgehenden 
Lichtes dienen entweder Diaphragmen mit 61 symmetrisch gelegenen Offnungen 
von 2,0 bzw. 3,2 mm Durchmesser, welche zwischen die Kondensorlinsen gesetzt 
werden, oder ein langsam rotierender Sektor vor dem Spalt des Spektrographen. 
Der VergraBerungsfaktor tn, d. i. das Verhaltnis von Kollimator- und Kamera
brennweite, wird in der Weise bestimmt, daB vor dem Spalt des Spektrographen 
ein Diaphragma von 10 X 0,25 mm lichter Offnung, das senkrecht zum Spalt 
zwei feine Mikrometerfaden tragt, gleichzeitig mit dem Eisenspektrum photo
graphiert wird. Das Verhaltnis des wahren Abstandes der Faden, erhalten aus 
einer Kontaktphotographie des Diaphragmas, zu dem scheinbaren im Spektrum 
gibt den Wert von tn fUr jede Wellenlange. 

Die zusammengeharigen Aufnahmen zur Bestimmung der Keilkonstante O,l 

umfassen vier Spektren auf zwei Platten. Bei der ersten Platte war der Keil 
in aufrechter Stellung; die beiden Spektren sind mit und ohne Sektor bzw. mit 
den Diaphragmen bei gleicher Expositionsdauer erhalten. Zur Identifizierung 
des Spektralbezirkes befindet sich das Eisenspektrum an der Basis jedes Keil
spektrums. Bei der zweiten Platte war der Keil in umgekehrter Stellung. Die 
Diskussion des Beobachtungsmaterials gibt eine Genauigkeit von 2% in dem 
Endwert von 0; .. 

52. Die Priifung der Keilmethode nach der Intensitatsverteilung in 
Standardlichtquellen. Mit den Standardlichtquellen, welche auf andere Weise ge
eicht sind, wurde die Genauigkeit der Keilmethode in bezug auf die Darstellung 
der Intensitatsverteilung im Spektrum gepriift. 1m AnschluB dar an war die 
Energieverteilung im Spektrum des positiven Kraters des Kohlebogens zu be
stimmen, da die Sternspektren mit dieser Lichtquelle verglichen sind. 

Die prim are Standardlichtquelle ist der schwarze Karper. Die Standard
lichtquellen zweiten Grades, wie der Azetylenbrenner, die Wolfram lampe und 
der Kohlebogen geben im Spektralgebiet 0,4 bis 0,7 fl die gleiche Intensitats
verteilung wie der schwarze Karper. Wenn man als Farbtemperatur diejenige 
bezeichnet, bei welcher der schwarze Karper die gleiche Intensitatsverteilung 
im Spektrum liefert, wie die Vergleichslichtquelle, so ist nach Laboratoriums
untersuchungen die Farbtemperatur der Azetylenlampe 2360° + 10°, die der 
Wolframlampe bei der Stromstarke von 12Amp. 2010°, von 16Amp. 2439° und von 
20 Amp. 2830°. Die Keilspektren geben gemaB der Gleichung (35) die WerteJ;JK,l. 
Die GraBe K;. wird dadurch bestimmt, daB man eine der vier Lampen als Standard
lichtquelle betrachtet und die Intensitatsverteilung im Spektrum aus der Farb
temperatur berechnet. Die Beobachtungen lassen sich innerhalb der Genauig
keitsgrenze von ±20 ° gleichmaBig gut darstellen. Die Intensitatsverteilung im 
Spektrum des positiven Kraters des Kohlebogens ist durch Vergleich mit der 
Azetylenlampe und mit der Wolfram lampe bei 20 Amp. Stromstarke bestimmt 
und entspricht der Farbtemperatur 3080°. 

53. Die Intensitatsverteilung im Spektrum der Sonne und der Fixsterne. 
Bei der Untersuchung der Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum 
der Sonne wurde der zentrale Teil des Sonnenbildes im CASSEGRAINfokus des 
183 cm-Reflektors auf den Spalt des Spektrographen gebracht, nachdem das 
Sonnenlicht zuvor durch Sektoren und Filter geschwacht war. Der Kohlebogen 
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ist am oberen Ende des Reflektors so montiert, daB seiri Licht an beiden Spiegeln 
reflektiert wird, ehe es auf den Spalt falIt. Der EinfluB der selektiven Absorption 
in den Linsen und Filtern wurde durch Rechnung ermittelt. Urn die Wirkung 
der atmospharischen Extinktion zu eliminieren, wurden die Aufnahmen der 
Sonne in verschiedenen Zenitdistanzen hergestelIt. Bezeichnet man mit tIl die 
beobachtete Intensitat, mit 01;. die Intensitat der Sonne auBerhalb der Erd
atmosphare und mit a;. den atmospharischen Transmissionskoeffizienten, so ist 

10gtI;. = 10goI;. + tIoga;., (45) 
wo die Luftmasse t in guter Annaherung gleich der Sekante der Zenitdistanz 
gesetzt werden kann. Die beobachteten Werte til einer bestimmten Wellen
lange lassen sich nach der obigen Gleichung als lineare Funktion von t dar
stellen. Die Neigung der geraden Linie gibt log a;.; die spektralen Intensitaten 01;. 
werden durch Umkehrung der Gleichung (45) erhalten. Die gemessenen Spektral
stellen, welche sich iiber das Gebiet 0,4 bis 0,7 p gleichmaBig verteilen, sind so 
ausgewahlt, daB in ihrer unmittelbaren Nachbarschaft die Anzahl und die Starke 
der Absorptionslinien ein Minimum ist. 

Die Aufnahme der Keilspektren von Stern en bereitet Schwierigkeiten, da 
der Spalt in der Breite des Keiles gleichfOrmig zu erleuchten ist. Das Laufen
lassen des Sternes bngs des Spaltes liefert streifige Sternspektren, deren be
sondere Struktur vermutlich durch Refraktionsstorungen hervorgerufen ist. Die 
Verbreiterung durch Zylinderlinsen gibt eine ungleichformige Lichtverteilung in 
der Breite des Keiles. Am brauchbarsten erweisen sich Aufnahmen, die wenig 
auBerhalb des Fokus gemacht sind und bei denen man gleichzeitig den Stern 
langs des Spaltes laufen laBt. Bei den Sternaufnahmen dient der Kohlebogen 
als Vergleichslichtquelle. Die Extinktion in der Erdatmosphare wird nach den 
Resultaten aus den Sonnenbeobachtungen beriicksichtigt. 

54. Die Beobachtungen von HERTZSPRUNG und EBERHARD mit Gitter und 
Objektivprisma. Die Spektralaufnahmen und ihre Reduktion. Bei den Spektral
aufnahmen der Nova Aquilae 3 mit dem UV-Zeiss-Triplet des Potsdamer Obser
vatoriums (Offnung des Objektivs 15 cm, Brennweite 150 cm) benutzten HERTZ
SPRUNG und EBERHARD! vor dem Objektiv eine Kombination von einem Prisma 
und einem Paralleldrahtgitter, bei der die Dispersion von beiden in senk
recht zueinander liegenden Richtungen wirkt. Man erhalt zu beiden Seiten 
des gewohnlichen Prismenspektrums (dem Zentralbild des Gitters entsprechend) 
gebeugte Nebenspektren, welche dieselbe Prism en dispersion zeigen und infolge 
der senkrecht dazu wirkenden, verhaltnismaBig schwachen Gitterdispersion 
leicht gekriimmt sind. Die Verbreiterung der Spektren wird durch Verstellen 
des Uhrwerks erzielt. Vergleichsstern ist 1X Aquilae. 

Bei der Reduktion der Schwarzungsablesungen am Mikrophotometer - die 
in exakter Weise nach dem von SCHWARZSCHILD2 fUr die photographische Gesamt
intensitat entwickelten Verfahren erfolgt - verwandelt HERTZSPRUNG mit Hilfe 
einer aus friiherem Material abgeleiteten Normaltabelle die spektralen Schwar
zungen in provisorische SterngroBen m'. Zwischen der Helligkeit m; des Zentral
bildes Z und der Helligkeit mN des Nebenbildes N existiert fiir jede Wellen
lange eine lineare Abhangigkeit von der Form: 

13(mz - i) = 11 (m~ - i). (46) 
Bezeichnet c1log1 = 0,38 die He'nigkeitsdifferenz zwischen Zentralbild und 
Nebenspektrum, so lassen sich die den provisorischen SterngroBen m' entsprechen-

1 E. HERTZSPRUNG, Photographisch-spektralphotometrischer Vergleich zwischen Altair 
und Nova Aquilae 3 in der Nahe ihrer maximalen Helligkeit. AN 207, S.75 (1918). 

2 "Ober eine Interpolationsaufgabe der Aktinometrie. AN 132, S.65 (1906). 
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den relativen Intensitaten I nach der Formel 

1= (m' - it. (47) 

b h d . h WI· h . 0_,38 I·St erec nen, wo er numense e ert von r g elc -
log If . 

55. Die Beobachtungen von GREAVES, DAVIDSON und MARTIN mit Gitter und 
Prisma. Die Spektralaufnahmen. GREAVES und DAVIDSON! benutzen den 
3Ozolligen CASSEGRAINreflektor des Greenwieher Observatoriums, dessen Konvex
spiegel ein 5 em breites Strahlenbiindel durch die zentrale Offnung des Konkav
spiegels hindurchlaBt. Die Liehtstrahlen gehen durch ein Flintglasprisma von 40° 
brechendem Winkel und werden durch eine Linse von 6 Zoll Offnung und 27 Zoll 

-- Kohle
bogen 

iXLyrae 

<xLyrae 

Halb
watt
lampe 

Abb. 10. Spektralaufnahmen des Kohlebogens, der HaJbwattlampe und des Sternes IX 

Lyrae mit Gitter und Objektivprisma (aus Monthly Notices 86). 

Brennweite zu einem Bilde vereinigt. Das Objektivgitter befindet sieh vor der 
Offnung des Fernrohrtubus; seine Dispersion liegt in Rektaszension, die des 
Prismas in Deklination. Die Dispersion des zentralen Spektrums betragt zwischen 
HfJ und He 11,5 mm, die durehschnittliehe Entfernung zwischen dem Zentral
bild und dem Spektrum erster Ordnung 0,7 mm. 

Das Spektrum des Kohlebogens, der auf dem Daeh eines nahen Gebaudes 
montiert ist, sollte urspriinglieh als Vergleichsspektrum dienen. Die SteHung 
des Konvexspiegels im Tubus wurde ein wenig geandert, damit ein paralleles 
Strahlenbiindel das Prisma durchsetzt. Wegen der den Kohlebogen umgebenden 
leuchtenden Atmosphare sind im Kohlespektrum Emissionslinien des Kohlen-

1 Preliminary Note on the Determination of Effective Stellar Temperatures by the 
"Prism-crossed-by-grating" Method. M N 86, S. 33 (1925). 
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stoffes sichtbar; das Sternspektrum zeigt Spuren von Absorptionsbanden. Da 
der direkte Vergleich von Sternspektrum und Kohlebogenspektrum mit Schwierig
keiten verkniipft ist, wird als Zwischenglied eine Halbwatdampe eingefUgt, 
deren Spektrum sowohl mit dem Stern als auch mit dem Kohlebogen verglichen 
wird (Abb.10). 

56. Die Reduktion der Messungen. Die mit dem Mikrophotometer ge
messenen Schwarzungen werden nach einem Naherungsverfahren reduziert: 
51 und 52 sind fUr irgendeine Wellenlange ;. die Schwarzungen des Zentralspek
trums und des Spektrums erster Ordnung vom Stern, 53 und 54 die entsprechenden 
Schwarzungen von der Lampe. E l , E 2 , E3 und E4 sind die zugehorigen Hellig
keiten, ausgedriickt in GroBenklassen. Es wird angenommen, daB die Hellig
keit Emit der Schwarzung 5 durch eine Gleichung von der Form 

E = a + b5 + c5 2 (48) 
verbunden ist, wo a, b, c nur von der Wellenlange des Lichtes abhangen und fUr 
die gleiche Platte konstant sind. Bezeichnet g die Gitterkonstante (g = El - E2 
= E3 - E 4), so wird in guter Annaherung 

E·_E~_~I+S2-S3-S4. 
I. I·-S S+S S g, 

1- 2 3- 4 
(49) 

wo 
und (50) 

gesetzt sind. Dabei ist angenommen, daB die mittleren Schwarzungen von 
Stern- und Vergleichsspektrum nicht allzusehr voneinander verschieden sind. 

Die Untersuchungen von GREAVES, DAVIDSON und MARTINI beziehen sich 
auf den spektralphotometrischen Vergleich von Sternpaaren des friihen Spektral
typus; auf den AnschluB an das Kohlebogenspektrum ist verzichtet. 

57. Die Variation der Expositionszeit als messender Faktor bei den 
spektralphotometrischen Untersuchungen ROSENBERG'S. Das Instrument und 
die Beobachtungen. Photographische Aufnahmen von Sternspektren mit einer 
Prismenkamera bilden die Grundlage von ROSENBERGS2 Arbeit; die spektralen 
Helligkeiten werden aus den Schwarzungen auf Grund der von Schwarzschild 
entwickelten Prinzipien bestimmt. 

Die fUr ultraviolettes Licht durchlassige Prismenkamera besteht aus einem 
UV -Objektiv von der Offnung 11 0 mm mit dem Offnungsverhaltnis 1: 10; vor 
dem Objektiv befindet sich im Minimum der Ablenkung ein Prisma von 45 0 

brechendem Winkel, ebenfalls aus UV-Glas. Die mit der Prismenkamera er
haltenen Sternspektren haben fUr den Wellenlangenbereich 340 bis 575 pp, fUr 
den die gewahlte Plattensorte (Agfa-Chromo) sensibilisiert ist, eine Lange von 
37 mm. Die einzelnen Spektren sind nacheinander in der Mitte des Kamera
feldes aufgenommen. Der unbenutzte Teil der Platte wird, um ihn wahrend der 
Exposition vor falschem Licht zu schiitzen, durch eine Blende abgedeckt, die 
in der Mitte einen schmalen Spalt fUr das aufzunehmende Spektrum frei laI3t. 
Die Platte wird hinter der Blende nach jeder Aufnahme etwas verschoben. Auf 
diese Weise konnen 16 Spektren auf derselben Platte nacheinander photographiert 
werden. Urn den fadenformigen Sternspektren die zur genauen Messung der 
Schwarzung unbedingt notwendige Breite zu geben, sind die Sterne ein wenig 
auBerhalb des Fokus aufgenommen. Die extrafokale Verschiebung wird durch 
die Bedingung begrenzt, daB die kraftigeren Linien in den Sternspektren noch 

1 The Relative Effective Temperatures of twenty-two Stars of Early Type. M N 87, 
S. 352 (1927). 

2 Photographische Untersuchung der Intensitatsverteilung in Sternspektren. Abh. d. 
Kais. Leop.-Carol. Deutschen Akademie der Naturforscher Nova Acta 101, Nr.2 (1914). 
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deutlich genug erkennbar sind, urn zur Ableitung der WellenHingen dienen zu 
konnen. Der Nullpunkt der spektralen Intensitatsskala der Sterne sollte im 
AnschluB an das Sonnenspektrum bestimmt werden. Zu dem Zweck wurde 
bei den Sonnenaufnahmen Vor das Objektivprisma ein kleiner Kollimator mit 
verstellbarem Spalt und mit Kollimatorobjektiv aus UV-Glasern angebracht, 
so daB das ganze Instrument einem zusammengesetzten Spektroskop gleicht. 

Die Schwarzung der Spektren wurde mit dem HARTMANNschen Mikro
photometer gemessen; ein mit diesem verbundener MeBapparat gestattet, recht
winklige Koordinaten bis auf 0,1 mm abzulesen. Der MeBkeil ist aus derselben 
Plattensorte hergestellt, welche fur die Aufnahmen am Himmel verwandt ist. 

Die Grundbedingung fUr jedes photographisch-photometrische Verfahren 
besteht darin, die Beobachtungen so einzurichten, daB man die fur die Schwar
zungskurve notwendigen Konstanten aus den auf der Platte befindlichen Auf
nahmen selbst ableiten kann. Auf jeder Platte mussen Schwarzungen vorhanden 
sein, welche durch eine meBbare Anderung der auffallenden Lichtmenge erzeugt 
sind. Die Intensitatsanderung kann durch Abblendungsmittel, durch Polari
sationseinrichtungen oder durch eine Anderung in der Expositionszeit bewirkt 
werden. 

ROSENBERG benutzt das Prinzip der Zeitvariation als messenden Faktor. 
Zu dem Zweck wird ein Vergleichsstern mit vier verschiedenen Belichtungs
zeiten aufgenommen, von denen jede das Dreifache der vorhergehenden ist. 
Die Helligkeit des Vergleichssternes ist so gewahlt, daB die kurzeste Exposition 
geringere Schwarzungen liefert als der zu untersuchende Stern, die langste 
Exposition dagegen kriiftigere Schwarzungen. Die Aufnahmen des Vergleichs
sternes sind moglichst in der Nahe des Meridians angestellt, urn fUr die vier Auf
nahmen frei von Extinktionsanderungen zu sein. Vergleichssterne sind ex. Aquilae, 
ex. Aurigae, ex. Lyrae und P Orionis. 

Urn festzustellen, ob der Gewinn an GroBenklassen, der einer bestimmten 
Verlangerung der Expositionszeit entspricht, fUr alle Wellenlangen gleich ist, 
wurde das von den Stern en kommende Licht durch Abblendung meBbar ge
schwacht. Diesem Zweck dient ein feinmaschiges Kreuzgitter, das vor dem 
Objektiv so angebracht ist, daB die Fadenrichtungen unter 45 0 zur brechenden 
Kante des Prismas stehen. Die storenden Gitterspektren niederer Ordnung fallen 
seitlich yom prismatischen Spektrum. Die Absorptionskonstante des Gitters ist 
auf der optischen Bank mittels eines LUMMER-BRODHUN-Photometers bestimmt. 

Bei verschiedenen Expositionszeiten (20 Sek. bis 27 Min.) wurden Aufnahmen 
desselben Sternes mit und ohne Vorschaltung des Gitters auf der gleichen Platte 
erhalten. Dabei zeigte sich, daB, wenn mit dem unabgeblendeten und mit dem 
abgeblendeten Objektiv fUr eine bestimmte Wellenlange die gleiche Schwarzung 
erzielt wird, dies auch fUr die anderen Wellenlangen der Fall ist. Die Expositions
zeit bei Abblendung muB genau urn den neunfachen Betrag vergroBert werden, 
damit die Schwarzungen in beiden Spektren einander gleich sind. ROSENBERG 
schlieBt aus dem von ihm erhaltenen Plattenmaterial, daB der Gewinn an GroBen
klassen bei Verlangerung der Expositionszeit im gegebenen VerhaItnis sowohl 
unabhangig von der absoluten GroBe der Expositionszeit und von der Helligkeit 
der Sterne als auch unabhangig von der Wellenlange ist. Nach den Unter
suchungen Von KRON, HNATEK und EBERHARD gilt diese SchluBfolgerung ROSEN
BERGS nicht, wenn man Intensitat und Expositionszeit in beliebig weiten Grenzen 
variiert. Es bleibt daher trotz der besonderen Versuchsreihen zweifelhaft, ob 
die Grundvoraussetzung, auf der sich die Reduktionsrechnungen ROSEN BERGS 
aufbauen, namlich, daB eine Verdreifachung der Expositionszeit einem Gewinn 
von 0,947 Gr6Benkiassen entspricht, fUr das gesamte Plattenmaterial erfullt ist. 

Handbuch der Astrophysik. II. 21 
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58. Das Reduktionsverfahren. Urn aus den gemessenen Schwarzungsunter
schieden der photographischen Platte das Intensitatsverhaltnis abzuleiten, ist 
em von SCHWARZ SCHILD vorgeschlagenes Rechnungsverfahren angewandt 
worden. 

Wahrend bei der Messung der photographisch wirksamen Gesamtintensitat 
die Gradation der photographischen Platte selbst fi.ir verschieden gefarbte Sterne 
annahernd gleich bleibt - die photographisch wirksame Wellenlange andert sich 
nur innerhalb enger Grenzen mit der Farbe des Sternes -, wird bei homogenen 
Strahlen eine gesonderte Reduktion der verschiedenartigen Strahlung wegen des 
PURKINJE-Phanomens der photographischen Platte erforderlich. Streng ge
nommen ist fi.ir jede Wellenlange eine besondere Schwarzungskurve zu kon
struieren. Dies Verfahren hatte eine groJ3e Zahl von Aufnahmen des Vergleichs
sternes verlangt, was von der eigentlichen Aufgabe abgelenkt und dadurch die 
Arbeitsokonomie der Beobachtungsmethode stark beeintrachtigt hatte. 

Die rein lineare Interpolation der gemessenen Schwarzung im Sternspektrum 
zwischen die zugehorigen Schwarzungen der Vergleichsspektren ist eine brauch
bare Methode beim Studium der spektralen Helligkeitsschwankungen von ver
anderlichen Sternen, besonders wenn der Spektraltypus des Veranderlichen 
und des Vergleichssternes sich nur wenig voneinander unterscheiden. Im vor
liegenden Fall war dies Reduktionsverfahren nicht genau genug; der Verlauf 
der Schwarzungen in den Vergleichsspektren hatte die Heranziehung der Diffe
renzen hoherer Ordnung gefordert. 

ROSENBERG konstruiert unter Benutzung aller gem essen en Schwarzungen 
des Vergleichssternes und ohne Beriicksichtigung der mit der Wellenlange 
variablen Gradation nach dem von SCHWARZSCHILD vorgeschlagenen Verfahren 
eine mittlere Schwarzungskurve, mit welcher er aIle Schwarzungen in sog. Quasi
intensitaten verwandelt. Durch diese Reduktion werden die den einzelnen 
Vergleichssternaufnahmen entsprechenden Kurven der spektralen Intensitats
verteilung einander nahezu parallel, so daJ3 unbedenklich eine Interpolation 
nur mit erst en Differenzen gestattet ist. Werden also die fiir irgendeinen Stern 
abgeleiteten Quasiintensitaten zwischen die zugehorigen Werte des Vergleichs
sternes eingehangt. so erhalt man die noch mit Extinktion behafteten Intensitats
verhaltnisse fi.ir die gemessenen Wellenlangen. 

Das SCHWARZSCHILDsche Verfahren zur Konstruktion einer mittleren Schwar
zungskurve besteht im folgenden: Die vier Aufnahmen des Vergleichsspektrums 
geben vier Reihen von Schwarzungen. von denen jede folgende einer Intensitats
steigerung urn 0.947 GroJ3enklassen entspricht. Die Schwarzungsdifferenzen 5-5' 
zweier aufeinanderfolgenden Reihen werden auf Millimeterpapier als Funktion 
der Schwarzungen 5 aufgetragen und graphisch ausgeglichen. Die einzelnen 
Funktionswerte geben wegen der Variabilitat der Gradation mit der Wellen
lange teilweise ziemlich groJ3e Abweichungen von der mittleren Kurve der 
Schwarzungsdifferenzen. Diese wird je nach den, Kriimmungsverhaltnissen fiir 
ein mehr oder minder groJ3es Intervall durch eine sich moglichst eng der Kurve 
anschlieJ3ende Gerade ersetzt. Die Konstanten der Gleichung 

5' - a = b (5 - a) (51 ) 

lassen sich leicht berechnen. Unter der Voraussetzung. daJ3 die Kurve der Schwar
zungsdifferenzen innerhalb der Beobachtungsgenauigkeit durch die Gerade dar~ 
gestellt wird, gibt das Theorem von SCHWARZSCHILD 1 die zu jeder Schwarzung 
gehorige Intensitat in GroJ3enklassen nach der Formel: 

= 94710g(S - a) 
m 0, 10gb. (52) 

1 AN 172. S. 65 (1906). 



Ziff. 59. Die atmospharisc;he Extinktion. 323 

Mit dieser Gleichung lassen sich die Helligkeiten m und m' berechnen, die zu 
den Schwarzungen 5 und 5' gehoren. Da die Gerade nur den mittleren Teil 
der Kurve der Schwarzungsdifferenzen darstellt, mussen fUr die Von der Geraden 
abweichenden Zweige der Kurve Korrektionen bestimmt werden. Fur den Teil 
der Geraden, wo diese innerhalb der Beobachtungsgenauigkeit mit der Kurve 
ubereinstimmt, ist die Gleichung (52) zwischen der Schwarzung 5 und der Hellig
keit m streng gultig. Nun besteht zwischen den m und m' die Beziehung, daB 
sie sich urn 0,947 GroBenklassen unterscheiden. Auf Grund dieser Bedingung 
findet man diejenigen m und m', we1che zu den als korrekt zu betrachtenden 
gehoren. Fur die kleineren oder groBeren m bzw. m' lassen sich sukzessiv 
durch Interpolation die Korrektionen bestimmen. Die verbesserten Werte der m 
und m' geben als Funktionen der 5 und 5' die Schwarzungskurve, we1che zur 
Umwandlung der auf der photographischen Platte gemessenen Schwarzungen 
in Quasiintensitaten dient. 

Das ROSENBERGSche Beobachtungsprogramm umfaBt die Sonne und 70 
helle Sterne bis zur dritten GroBenklasse. Urn ein moglichst genaues Bild von 
der Intensitatsverteilung in den Sternspektren zu gewinnen, wurden die Schwar
zungen in Abstanden von 0,5 mm des prismatischen Spektrums gemessen. Die 
Schwarzungswerte sind auf Millimeterpapier eingetragen - die Schwarzung 
als Ordinate, die lineare Abmessung im prismatischen Spektrum als Abszisse -
und graphisch ausgeglichen. Die durch kraftigere Absorptionslinien entstandenen 
und in dem Gang der Schwarzungen sich auspragenden Lucken sind nicht be
rucksichtigt, sondern unter moglichst enger Anlehnung an die benachbarten 
Schwarzungen durch glatte Kurven uberbruckt. Die ausgeglichenen Schwar
zungen bilden das Material, mit dem fUr jede Platte nach der oben geschilderten 
Weise das spektrale Intensitatsverhaltnis aller auf der Platte vorkommenden 
Sterne zu dem Vergleichsstern abgeleitet ist. 

59. Die atmospharische Extinktion. Die Bestimmung der Helligkeitsver
teilung in den Spektren der Sterne verlangt die Kenntnis des Transmissions
koeffizienten der Erdatmosphare fUr das photographisch wirksame Strahlen
gebiet. Die Beobachtungen zu dieser Untersuchung sind so angeordnet, daB 
der gleiche Stern in derselben Nacht bei moglichst verschiedenen Zenitdistanzen 
aufgenommen wird. Die Intensitatsunterschiede uber das ganze Spektrum hin 
sind in der in Ziff. 58 beschriebenen Weise abgeleitet. Der Vergleich der 
Helligkeitsdifferenzen mit den von G. MULLER fUr Potsdam abgeleiteten Ex
tinktionswerten der visuellen HeIligkeit gibt fUr jede Wellenlange einen Faktor, 
mit dem die Potsdamer Zahl multipliziert werden muB, urn die beobachtete 
HeIligkeitsdifferenz zu erhalten. Der berechnete spektrale Extinktionsfaktor 
ist graphisch ausgeglichen, wobei Gewichte eingefUhrt sind, die in runder Zahl 
der Potsdamer Extinktionsdifferenz je zweier zueinandergehorigen Aufnahmen 
proportional gesetzt sind. 

Mit den zu den einzelnen Wellenlangen bestimmten Faktoren der Potsdamer 
Extinktionswerte sind aIle Beobachtungen von der Wirkung der Extinktion 
befreit und auf den Zenit reduziert. Die Beziehungen der Vergleichssterne zu
einander sind in doppelter Weise untersucht: direkt, wenn mehrere von ihnen 
sich auf derselben Platte befinden, und indirekt, wenn derselbe Programm
stern mit verschiedenen der vier Vergleichssterne verglichen worden ist, durch 
Elimination des Programmsternes. Die so ermittelten Differenzen sind wiederum 
auf graphischem Wege ausgeglichen. Mit den mittleren Abweichungen von 
IX Lyrae, <X Aurigae und fl Orionis gegen IX Aquilae, dem am haufigsten be
nutzten Vergleichsstern, ist das gesamte Beobachtungsmaterial auf IX Aquilae 
als NUIlstern bezogen. 

21* 
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60. Die Spektralaufnahmen der Sonne. Die Spektralaufnahmen der Sonne 
solI ten dazu dienen, die Sternspektren an das Sonnenspektrum anzuschlieBen, 
dessen Energieverteilung aus anderen Beobachtungsreihen ziemlich sieher 
bekannt ist: Das bei den Sternspektren benutzte Beobachtungsverfahren lieB 
sich nicht ohne weiteres auf die Sonne ubertragen, da infolge der fHichenhaften 
Ausdehnung dieses Gestirns ein vollig unreines Spektrum entsteht. Urn aber 
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Abb.11a. (Zu S. 326.) Diagramme von Registrierkurven. (Aus Monthly Notices 85, Plate 10.) 

alle Teile des fUr die Sternaufnahmen benutzten Instruments nach Moglichkeit 
unverandert fur die Sonne beizubehalten, wird die Prismenkamera durch Vor
setzen eines kleinen Kollimators mit Spalt in einen Spektrographen verwandelt. 
Das Kollimatorobjektiv besteht aus den gleichen UV-Glasern wie Kamera
objektiv und Prisma. 

Da auch bei der Sonne daran festgehalten werden soUte, daB die Expositions
zeit in die Grenzen der fur die Vergleichssternaufnahmen notwendigen Belichtungs
zeiten taUt, war ein Helligkeitsunterschied von 27 GroBenklassen zu iiberbrucken, 
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um die Lichtfulle der Sonne auf die zum Vergleich mit einem Stern erforderliche 
Lichtstarke zu bringen. Die Abschwachung der Sonne wird erreicht bei ganz 
eng gestelltem SpaIt (0,001 mm) durch Abblendung · des Kameraobjektivs auf 
1,0 mm. Der von ROSENBERG bei der Reduktion berucksichtigte Beugungs
effekt an dem engen SpaIt kommt nach WILSING [AN 204, s. 153. (1917)J fur 
den vorliegenden Fall nicht in Betracht . 

• Cygni 
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Abb.11b. (Zu S. 326.) Diagramme von Registrierkurven. (Aus Monthly Notices 85, Plate 10.) 

Die Platten mit den Sonnenaufnahmen wurden unentwickeIt aufbewahrt und 
in der folgenden klaren Nacht mit den zum Vergleich gewahIten Stemen exponiert. 
Wahrend das von der Sonne erzeugte Spektrum fur alle Wellenlangen die der Inten~ 
sitat entsprechende Flachenhelligkeit gibt, variiert in dem wenig extrafokal auf
genommenen Sternspektrum die Breite und dam it auch die Flachenhelligkeit wegen 
der chromatischen Fehler des Objektivs. Das VerhaItnis der wahren Intensitat zur 
beobachteten ist in einem solchen Spektrum umgekehrt proportional seiner Breite; 
mit ihr lassen sich fUr die einzelnen Wellenlangen die Korrektionen leicht berechnen. 
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61. Die spektralphotometrischen Beobachtungen von R. A. SAMPSON. 

Die Spektralaufnahmen und ihre mikrophotometrische Ausmessung. SAMP
SON! benutzt bei der photographischen Aufnahme der Sternspektren einen 
photovisuellen Refraktor mit einem Objektiv von 15 cm Offnung und 250 cm 
Brennweite, vor das ein Prisma von 12 0 brechendem Winkel gesetzt ist. Urn 
gute Bilder der Spektren in einem moglichst wei ten Spektralbereich zu erhalten, 
ist der Plattenhalter unter dem Winkel von 20 0 gegen die optische Achse des 
Fernrohres geneigt. Die Sternspektren auf panchromatischen Platten sind gleich
maBig scharf zwischen den FRAUNHOFERschen Linien B und K. Die Dispersion 
der Spektren betragt 1 mm auf 280 A. bei der FRAUNHOFERschen Linie C 
und 51 A. bei K. Eine meBbare Breite der Spektren wurde durch mehrfaches 
Laufenlassen des Sternes zwischen zwei Faden erzielt. Als Vergleichsstern be
findet sich auf jeder Platte Polaris; sein Spektrum wurde durch einmaliges 
Laufenlassen erhalten. 

Die Sternspektren sind mit einem selbstregistrierenden Mikrophotometer von 
der Bauart des KocHschen gemessen. Die auf automatischem Wege erhaltene 
Registrierkurve spiegelt den Schwarzungsverlauf im Spektrum des Sternes wieder; 
die Absorptionslinien sind durch Einsenkungen im mittleren Verlauf der Re
gistrierkurve markiert. (Abb. 11.) Die Nullinie auf dem Photogramm ent
spricht dem Ausschlag Null des Saitengalvanometers bei intensivster Schwarzung. 
Der Abstand eines Punktes der Registrierkurve von der Nullinie gibt den zu der 
betreffenden Plattenschwarzung gehorigen Ausschlag des Galvanometers. Die 
Umwandlung der Ausschlage in Schwarzungswerte erfolgt durch Eichung nach 
einer Normalskala von Schwarzungen, wobei die Schwarzung Null dem maxi
malen Ausschlag des Galvanometers bei glasklarer Platte entspricht. Beiver
schleierter Platte wird der Anfangspunkt der Zahlung der Schwarzungen so ge
wahlt, daB die Achse der Galvanometerausschlage durch den Punkt der Eichungs
kurve geht, welcher der Ablenkung des Fadens im freien Felde der Platte ent
spricht. 

Die Form der scheinbaren Energiekurve eines Sternes, wie sie sich in der 
Registrierkurve darbietet, hangt nach Umwandlung der Galvanometerausschlage 
in Schwarzungswerte von der Sternstrahlung, von den Absorptionseinfliissen 
der optischen Apparatur und der Erdatmosphare, sowie von der Empfindlichkeit 
der photographischen Platte abo Die Reduktion auf die wahre Energieverteilung 
setzt die Kenntnis der Beziehung zwischen der Schwarzung, der Helligkeit und 
der Expositionszeit voraus. 

62. Die photographische Theorie. Die elementare Theorie sieht den Zu
sammenhang zwischen der Schwarzung und dem Logarithmus der photographisch 
wirksamen Lichtmenge als linear an. Nach HURTER und DRIFFIELD ist die 
Schwarzung: 

S I E). 
,=". og~ 
I. I'· H' (53) 

wo E;. die photographisch wirksame Lichtmenge und i;. die reziproke Platten
empfindlichkeit fUr Strahlen der Wellenlange ), bedeuten. Die Gradations
konstante r;., die von der Plattensorte und von der Entwicklungsart abhangt, 
charakterisiert den Gradienten der Schwarzungskurve. Diese weicht fiir groBe 
und fiir kleine Schwarzungen merklich von der Geraden abo SAMPSON vermeidet 
in seiner ersten Abhandlung starke Schwarzungen und beriicksichtigt die Kriim-

1 On the Estimation of the Continuous Spectrum of Stars. M N 83, S. 174 (1923); 
Effective Temperatures of sixty-four Stars. M N 85, S.212. (1925). 
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mung der Schwarzungskurve bei gering en Schwarzungen durch den Ansatz: 

aX E; 
SA - SA = YAlog i}: . (54) 

Die Gleichung entspricht einer Hyperbel, die bei kleinen Wert en EJ. sich asympto
tisch der Schwarzung Null nahert. a). andert sich erfahrungsgemaB nicht merklich 
mit der Wellenlange und kann fiir Platten der gleichen Emulsion und bei gleicher 
Entwicklungsart als konstant betrachtet werden. Die in der photographischen 
Platte wirksame Lichtmenge E). ist gleich: 

/J. .F;.. J;.,fP, (55) 

wo J;. die spektrale Intensitat des Sternes, F). der Reduktionsfaktor wegen der 
Absorption in der Erdatmosphare, fA der Reduktionsfaktor fiir Absorption im 
Instrument, t die Expositionszeit und p der Exponent von SCHWARZSCHILD 
sind. Urn den EinfluB der Plattenempfindlichkeit und der Lichtabsorption 
durch die optische Apparatur des Instruments zu eliminieren und spektrale 
Intensitatswerte zu erhalten, die allein fiir die Sternstrahlung charakteristisch 
sind, ist auf jeder Platte Polaris als Vergleichsstern aufgenommen. Die Messungen 
der Programmsterne sind auf die des Polarsternes als Nullpunkt bezogen. 

Gehoren die mit Akzenten versehenen Buchstaben zu einem zweiten Spektrum 
der gleichen Platte, so wird: 

, ( a2 ) ] J. FJ. t 
(SJ. - SJ.) 1 + SJ.si = YJ.log Ii + y).1ogFi + py).logy. (56) 

63. Die experimentelle Priifung der Gleichung (56) nach den Stern
aufnahmen. Die Serienaufnahmen des Polarsternes an demselben Beobachtungs
abend oder von Nacht zu Nacht erlauben eine Priifung der atmospharischen 
Durchsichtigkeit. Fiir diese Aufnahmen ist t = t' und ] = ]" wenn man von 
der geringen Veranderlichkeit des Polarsternes absieht. Sind I SJ.I und I FJ.I 
die mittleren Werte von SJ. und FJ. aus samtlichen Aufnahmen, so wird nach 
der Gleichung (56): 

(5;. - '15).1)(1 + 5 a
l 

~-) = YJ.log.l~ I' (57) ;. ;. , ). 

Die Aufnahmen des gleichen Sternes mit verschiedenen Expositionszeiten 
geben einen Mittelwert von PY)., wenn der Mittelwert von FJ./F'A gleich 1 ge
setzt wird. Die Gleichung (56) nimmt in diesem Falle die Form an: 

1 , ( a2
) i I t I 1(5;, - 5;.) 1 + -5' 5' '= Py;, logy. 

I < J. 1 I 
(58) 

Wenn die beiden zu vergleichenden Aufnahmen desselben Sternes un
mittelbar aufeinanderfolgen, so kann F;jFi. wohl von der Einheit abweichen, 
wird sich aber mit der Wellenlange nicht merklich andern. Die rechte Seite 
der Gleichung: 

, ( a2 ) FA t (SJ. - 5;.) 1 + SJ. si = y;.log Fi + PYJ.logy (59) 

ist nahezu konstant, wenn sich PYJ. mit der Wellen lange nicht merkbar andert. 
Die Kriimmungskorrektion a2 wird nach Gleichung (59) durch Versuche be
stimmt, die so angelegt werden, daB sich innerhalb eines engen Wellenlangen
bereichs die geringen Schwarzungen in die mittleren desselben Sternes iiber
fiihren lassen. 

64. Die Bestimmung der relativen Energiekurve des Programmsternes 
gegen den Vergleichsstern. Werden die Photogramme von zwei Sternen mit-
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einander verglichen, die unter den gleichen atmospharischen Bedingungen er
halten sind, so folgt aus der fundamentalen Gleichung (56): 

logj~ + P log( ~,-) = nA , (60) 

wo nJ. gesetzt ist fur den Ausdruck: 

(61) 

Wenn der Exponent p von der Strahlungsart unabhangig ist, lassen sich 
p, t und t' dadurch eliminieren, daB man die Strahlung bei zwei verschiedenen 
Wellenlangen miteinander vergleicht: 

I h, I iJ., (5 5' ) (1 + a2
) - 1 1 ogj--' - ogj-----' = A, - A, 5-5: /'A , 

J' l A, A, "1 J 
- (5J., - 5J.2 ) (1 + s,a~.) /,J' 2 -1 = n1 - n2. 

'2 )'2 

(62) 

Die Schwarzungen SA, 5~ und die Plattenkonstanten a, /'A sind aus den Photo
grammen bestimmt; die rechte Seite der Gleichung (62) ist also durch die Beob
achtungen gegeben. Schreibt man die Gleichung in Differentialform, so erhalt 
man folgende Differentialgleichung fur die relative Energiekurve des Programm
sternes gegen den Vergleichsstern: 

1 dj 1 dJ' 
7 dJ. - j'?iT 

1 dn 
fA- d?' 

(63) 

wo I}' der Modul der BRIGGSschen Logarithmen ist. In Wahrheit gibt die Glei
chung (63) die wahre Form der Energiekurve bis auf die differentielle Wirkung 
der atmospharischen Extinktion, die bei verschiedenen Zenitdistanzen des Haupt
und Vergleichssternes, wie auch bei wechselnden atmospharischen Verhaltnissen 
merklich wird. 

65. Die Verallgemeinerung der photographischen Theorie. Die Formel (54) 
fur die Beziehung zwischen Lichtintensitat und Schwarzung gilt nur dann, wenn 
die gemessenen Schwarzungen klein sind. Die spektralen Intensitaten, deren 
Schwarzungen nicht weit vom Plattenschleier liegen, werden ungenau bestimmt. 
Die Erkenntnis von der Unzulanglichkeit des Verfahrens, ohne daB die photo
graphische Theorie wesentlich vereinfacht ist, veranlaBt SAMPSON in seiner 
zweiten Arbeit, die Beschrankung auf kleine Schwarzungen ganz fallen zu lassen. 
Bei der Ausmessung der Spektren mit dem selbstregistrierenden Mikrophoto
meter wird die Skala der Registrierkurve geandert, wenn die Schwarzungen 
sich der Solarisationsgrenze nahern. Zu dem Zweck wird eine gleichmaBig ge
schwarzte Platte in den Strahlengang zur Kompensationszelle eingefiigt, wo
durch die Spur der Registrierkurve wieder in die Nachbarschaft der Schwarzung 
Null zuriickspringt, (Photogramme von fJ Draconis und Arcturus in Abb. 11). 
Die Registrierkurve ist demnach eine gebrochene Kurve; die Sprungstellen er
lauben, die Konstanz der Nullschwarzung (Plattenschleier) langs des Spektrums 
zu prufen. 

Wenn die Schwarzungen von jeder beliebigen Starke sind, muB die photo
graphische Theorie von allgemeineren Voraussetzungen ausgehen. Bezeichnet LI 
eine zunachst noch willkiirliche Funktion der Plattenschwarzung 5 bzw. des 
Galvanometerausschlages d und T eine Funktion der Expositionszeit t (in Sekun
den gezahlt), so laBt sich die Abhangigkeit der Intensitat einer Lichtquelle von 
der Schwarzung und von der Expositionszeit durch folgende Reihenentwicklung 
ausdriicken: 
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logl. = aLI + bT + ~ c Ll2 + d LI T + -~ e T2 + ... . (64) 
10 2 2 

10 ist die Intensitat, welche LI = 0 und T = 0 entspricht. Eine befriedigende 
Konvergenz der obigen Reihe laSt sich dadurch erzielen, daB man eine Variation 
der Variablen LI und T nur in beschrankten Grenzen zulaSt. Fur eine bestimmte 
Platte sind die Koeffizienten a, b, c, d, e .. , Funktionen der Wellenlange. 

Durch algebraische Umkehrung der Gleichung (64) erhalt man eine nach 
steigenden Potenzen von T und logJ! 10 fortschreitende Entwicklung fUr LI. Die 
Kurven konstanter Schwarzung geben eine Beziehung zwischen log 1/10 und T. 
Die Formel von HURTER und DRIFFIELD 

(1 . IP) 5 = y log --z~ , 
wo 5 die Plattenschwarzung, y die Gradation, p der SCHWARZSCHILDsche Exponent 
und i die reziproke Plattenempfindlichkeit bedeuten, entsteht aus der all
gemeinen Formel (64), wenn man setzt: 

c=d=e= .. ·=O; y= :; p=-b; i=10·tg; T = logf; 5 = LI, (65) 
o 

wo to eine Standardexpositionszeit ist. Irgendwelche Abweichungen von der 
elementaren Theorie fUhren dazu, daB c, d, e, ... von Null verschieden sind. 

Fur den Fall, daB in Gleichung (64) die Koeffizienten der Variablenprodukte 
LI T, Li T2, Ll2 T ... gleich Null sind, kann man durch EinfUhrung zweier neuen 
Variablen LlI' T I , WO 

aLII = aLI + icLl2 + ... '} 
bTl = bT + i cP +"', 

die allgemeine Gleichung (64) auf die einfache Form bringen: 

1 _ A 
logJ~ - aLJ I + bTl' 

(66) 

(67) 

Streng genommen sind LlI und TI wie a und b Funktionen der Wellenlange. 
Die Experimentaluntersuchungen von E. A. BAKER haben in des gezeigt, daB 
der Gleichung (67) fUr alle Wellenlangen genugt wird, wenn man: 

LlI = log (10D - 1) = D + log (1 - 10- D ). (68) 

setzt. Diese rein empirisch gewonnene Substitution gilt nur, solange 

-1 < LlI < +1 (69) 

ist, welcher Bereich dem Intervall 0,04 bis 1,04 der Plattendichte D (Ziff. 17) 
entspricht. Bei sehr klein en Schwarzungen, wenn also LlI nach der Grenze - 00 

geht, bleibt selbst die allgemeine Gleichung nicht bestehen. 
Die Substitution von TI fUr T wird nicht benutzt. Die Funktion T ist 

durch den Ansatz 

(70) 

definiert. In der Praxis schwankt T zwischen den Werten -1 und +1, welche 
den Expositionszeiten 38 und 3008 entsprechen. 

In der allgemeinen Formel (64) ist der SCHWARZSCHILDsche Exponent p 
gegeben durch 

iJ logi 
-p = ~iJT~ = b + dLl + eT + .... (71) 
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BAKER hat experimentell das Verhalten des Exponenten p bei violettem (0,4,u) 
und bei rotem Licht (0,6,u) untersucht, sowohl in Abhangigkeit von LI, wenn 
T = ° ist, als auch von T fUr LI = 0. Innerhalb der Grenzen LI = -1 und 
LI = +0,7, welch letztere der Plattendichte 0,8 entspricht, ist der Exponent p 
fiir T = ° konstant, d. h. die Koeffizienten d, ... sind unmerklich. Fiir Werte 
von L1, die graDer oder gleich 1 sind, darf der EinfluD der Plattendichte auf 
den Exponenten p nicht vernachlassigt werden. 

Wenn LI = ° ist, nimmt p linear mit zunehmenden Tab. Da b negativ ist, 
muD also e positiv sein. Je graDer T ist, urn so kleiner ist p und damit auch 
der zugeharige Wert von 10gJ. 

Die Anderung des Exponenten p mit der Wellenlange ist von BAKER fiir 
den Sonderfall T = ° und LI = ° untersucht. Die Variation des Koeffizienten b 
mit der Wellenlange ist so klein, daD sie vernachlassigt werden kann. 

Das Ergebnis der experimentellen Untersuchung von BAKER ist also folgen
des: In der allgemeinen Gleichung (64) sind die Koeffizienten der haheren Glieder 
als der linearen und der quadratischen iiberfliissig. Der Koeffizient d kann 
gleich Null gesetzt werden, wenn die Schwarzungen nicht ein gewisses Maximum 
iiberschreiten. Die Koeffizienten b und e haben entgegengesetztes Vorzeichen 
und andern sich nicht mit der Wellenlange. Der Koeffizient c lant sich mit dem 
Koeffizienten a kombinieren, wenn man den Ansatz macht: 

LI = D + 10g(1 - lO- D ) . 

Die Gleichung (64) nimmt dann die Form an: 

logf~ = aLI + bT + ~ eP. (72) 

66. Die Anwendung der allgemeinen photographischen Theorie auf die 
Bestimmung der Intensitatsverteilung im Spektrum der Fixsterne. Wenn zwei 
Lichtquellen der Intensitaten J und J' bei derselben Wellenlange miteinander 
verglichen werden, so ist 

log ~ = a (LI - LI ') + b (T - T) + ~ e (P - T 2). (73) 

Bilden die Spektralaufnahmen eine bestimmt angebbare Stufenfolge von spek
tralen Helligkeiten, so resultiert bei gleicher Expositionsdauer eine Gleichung 

100 

80 

60 

'1-0 

20 

o 

von der Form: 

10gJ=aLl+M, (74) 

wo Meine willkiirliche Kon
stante ist. Die in die Ge
stalt einer Kurve gebrachte 
Zuordnung der J und LI 
gibt fUr j ede Wellen lange zu 
einem beobachteten Wert 

L-o.-!:,1;--;42!::-+o,3;--:o,!-;;¥~q5;---Co.;!-;,6";-;;q;;-7 -ca;!-;,II""'-;;q7g -1.:f.;,0"'-;1,!:;-1-1.:;';,2"'-;I,Ca3--.';l,v"----'1."ic(5---' der Plattendichte oder des 
Abb.12. Schwarzungskurven fUr rotes und blaues Licht. Galvanometerausschlages 
(A us Monthly Notices 85.) Ordinate: Galvanometera blesung. die zugeharige In tensi ta t 

Abszisse: log] + konst. bezogen auf eine willkiir-
I a: Wellenlange 0,4 p ohne Absorptionskeil liche Einheit. Derartige 
Ib: " mit 

IIa: 0.6,11 ohne Reduktionskurven sind fiir 
II b: mit 

die Wellenlangen 0,6,u und 
0,4 ,u konstruiert. Die Schwarzungskurve fiir 0,6,u gibt angenahert die Grada
tion fiir Licht der Wellenlange > 0,54,u, die fUr 0,4,u gilt fUr l < 0,49 (Abb. 12). 
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Werden die Spektren zweier Sterne mit verschiedenen Expositionszeiten 
miteinander verglichen, so wird die Wirkung der Absorption im Instrument 
und der EinfluB der Plattenempfindlichkeit eliminiert: 

log JJ~ = aA (,1;. - ,1~.) + b (T - T') + ~ e (P - T'2) . (75) 
;. 

Wenn b und e von der Wellenlange unabhangig sind, so sind es auch die auf der 
rechten Seite der Gleichung stehenden, von der Expositionszeit abhangigen 
Glieder, d. h. es wird: 

(76) 

wo N eine willkiirliche Konstante ist. 
Die Reduktion der Sternphotogramme wird durchgefiihrt, ohne die Zahlen

werte der Koeffizienten a, b, c, d, e, ... zu kennen. Die Ordinate der Stern
photogramme, d. i. die Galvanometerablesung, wird fiir eine Reihe von Wellen
langen gemessen; die zugehorige Intensitat wird aus einer graphischen Darstellung 
entnommen, welche Intensitat und Galvanometerausschlag miteinander ver
bindet. Derartige Interpolationskurven sind auf empirischem Wege fiir die 
Registrierung ohne und mit Absorptionskeil erhalten (Abb. 12). Die relative 
Intensitat des Programmsternes gegen den Vergleichsstern (Polaris) ist gemaB 
Gleichung (76) bis auf einen allen Wellenlangen gemeinsamen Faktor bestimmt. 
Durch Bildung des relativen Gradienten: 

1 dJA 1 dJ;. 
J~d). - n. !if ' (77) 

welcher fiir den Verlauf der Energiekurve charakteristisch ist, wird die Kon
stante N eliminiert. 

67. Die Spektralaufnahmen von H. KIENLE mit gekriimmtem Film. Die 
Konstruktion der von KIENLEl zur Aufnahme von Sternspektren benutzten Ap
paratur und die Art ihrer Anwendung ist folgende: Auf einer Metallplatte, welche 
an Stelle der photographischen Platte in die Kassette eingelegt wird, ist in Lagern 
ein Messingzylinder so befestigt, daB ein durch Gummibander auf ihm befestigter 
Filmstreifen mit der vordersten, dem Objektiv zugewandten Mantellinie in der
selben Ebene liegt, wie sonst die photographische Platte. Zylinderachse, Schlitten
fUhrung der Kassette und Prismenkante sind genau parallel der taglichen Be
wegung justiert. Der Radius des Zylinders entspricht der Kriimmung der Far
benkurve des Objektivs. Die Spektren werden auf diese Weise von einer Schicht 
aufgenommen, die sich moglichst der wahren Gestalt der Farbenkurve anpaBt. 
Dabei wird vorausgesetzt, daB das Aufnahmefernrohr so eingestellt ist, daB die 
Wasserstofflinie HE (A4000) auf die vorderste Mantellinie des Zylinders fallt. Die 
Orientierung des Spektrums in der Dispersionsrichtung relativ zur photograph i
schen Schicht erfolgt mit Hilfe eines Okulars, das neben der Filmtrommel auf 
der gleichen Metallplatte sitzt und durch Verschiebung der ganzen Kassette 
auf den Stern eingestellt werden kann. Urn im sichtbaren Spektrum beobachten 
zu konnen, ist das Okular relativ zur Zylinderachse nach der roten Seite ver
schoben, so daB die Strecke H fJ bis H y in die Mitte des Gesichtsfeldes fiillt. An 
einer im Okular sichtbaren Skala wird mit Hilfe von hellen A-Sternen diejenige 
Stellung von H fJ empirisch bestimmt, bei welcher HE auf die dem Scheitel ent
sprechende, vorher auf dem Film markierte Stelle fallt. Da diese Okularein
stellung nur bei den hellsten Sternen vorgenommen werden kann, ist mit der 

1 Lntersuchungen tiber die Intensitatsverteilung in Sternspektren. Nachrichten der 
Gesellschaft der \Vissenschaften zu Giittingen. Mathematisch-physikalische Klasse 1925. 
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Prismenkamera ein Leitrohr verbunden. Die Einstellung auf H fJ erfolgt mit einem 
geeigneten Stern am Kassettenokular; danach wird das Fadenkreuz im Leit
rohr unter Verwendung eines Kreuzschlittenmikrometers justiert. Die Auf
nahme der lichtschwachen Sterne erfolgt durch einfache Einstellung im Leit
rohr. Die der Stellung von He entsprechende Marke ermoglicht eine Kontrolle 
dafiir, daB keine relativen Verschiebungen der beiden Rohre vorgekommen 
sind. 

g) Die Bestimmung der LinienintensWiten in dem Spektrum 
der Fixsterne. 

68. Der Ursprung des kontinuierlichen und des Linienspektrums. Das 
kontinuierliche Spektrum stellt die Verbindung des Sterninnern mit der AuBen
welt her. Qualitativ wird zwar die aus dem heiBen Innern kommende Strahlung 
beim Durchgang durch die verschiedenen Schichten des Sternes stark verandert; 
die Strahlung, welche wir messen, entsteht in der Photospharenschicht. Quan
titativ haben wir es jedoch mit einem kontinuierlichen Strom zu tun, der aus dem 
Sterninnern in den Weltenraum abflieBt. Die Intensitatsverteilung im kon
tinuierlichen Spektrum hangt von der Starke dieses Stromes abo 

Das kontinuierliche Spektrum ist durchsetzt von einer mehr oder minder 
groBen Zahl von Absorptionslinien; bei einzelnen Sternen treten die Linien 
in Emission auf. Die Starke, Breite und Form der Linien ist durch die physi
kalische Konstitution der auBeren Gashiille des Sternes, d. i. seiner Atmosphare, 
sowie durch die Struktur der die Atmosphare aufbauenden Atome bestimmt. 

69. Allgemeine geschichtliche Bemerkungen iiber die Messung der 
Linienintensitaten. Den Intensitaten der Absorptionslinien in den Sternspektren 
- friiher ein Problem von sekundarer Bedeutung - wird von den Astronomen 
in Verbindung mit der Theorie der thermischen Ionisation ein standig wachsendes 
Interesse entgegengebracht. Fiir die Entwicklung der theoretischen Astrophysik 
ist die Kenntnis der Starke und der Struktur der Absorptions- und Emissions
linien notwendig. 

Das Spektralklassifizierungsprinzip der Harvard-Sternwarte beruht auf der 
Zuteilung des Sternspektrums zu einer bestimmten Spektralklasse je nach dem 
Vorhandensein und je nach der Starke des Auftretens von einzelnen Linien
gruppen. Wahrend die Harvard-Astronomen sich an den Gesamteindruck des 
Sternspektrums halten, sind die vom Mount Wilson-Observatorium bestimmten 
Spektraltypen aus Intensitatsschatzungen von einzelnen Linien im Spektrum 
erhalten. Die mehr ins einzelne gehende Klassifizierung des Mount Wilson
Observatoriums hat die Abhangigkeit der absoluten Helligkeit eines Sternes 
von der relativen Intensitat der Spektrallinien erkennen lassen. PANNEKOEK1 

erhalt durch einfache Schatzung die relativen Intensitaten der Absorptions
linien in einer willkiirlichen Skala; die Resultate sprechen fUr die Genauigkeit, 
welche mit der Methode erreichbar ist. 

Das Bediirfnis nach quantitativ genaueren Angaben, als sie die bloBe 
Schatzung der Linienintensitaten liefert, wuchs mit der Entwicklung der spektral
analytischen Theorien. Die MeBmethoden, deren sich die Physiker bedienen 2, 

urn die Intensitaten der Spektrallinien zu bestimmen, sind im Prinzip die gleichen 
wie die der Astronomen. Die Grundlage jeder photographisch-photometrischen 
Methode beruht auf dem Satz, daB zwei Intensitaten dann als gleich angesehen 

1 A. PANNEKOEK and J. J. M. REESINCK, Studies on Line Intensities in Stellar Spectra I. 
BAN 2, S.223 (1925); II. BAN 3, S.47 (1925). 

2 Vgl. die zusammenfassende Darstellung von H. B. DORGELO, Die photographische 
Spektralphotometrie. Phys Z 26, S.756 (1925). 
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werden, wenn sie bei gleicher Belichtungszeit auf derse1ben photographischen 
Platte gleiche Schwarzungen ffir Licht derse1ben Wellen1ange hervorrufen. 

Quantitative Messungen der Linienintensitaten in den Sternspektren 1iegen 
in groBerem Umfange erst aus den 1etzten Jahren vor. Der Verfasser1 hat im 
Jahre 1912 die zeitliche Helligkeitsanderung der Emissionsbande l466 flfl im 
Zusammenhang mit einer groBeren Arbeit fiber die Helligkeitsschwankungen 
im Spektrum der Nova Geminorum 2 nach Aufnahmen von G. EBERHARD 
untersucht. BOTTLINGER2 bestimmte die Intensitatsverteilung in den Absorp
tions1inien einze1ner Sterne, SCHWARZSCHILD3 die in den H- und K-Linien des 
Sonnenspektrums. Bei der Ausmessung der Spektren erwies sich das HART
MANNsche Mikrophotometer (Ziff. 17) a1s wenig geeignet fUr den vorliegenden 
Zweck. Der kleine Photometerf1eck des LUMMER-BRODHuN-Wfirfe1s wird Von der 
Absorptions- oder von der Emissionslinie nicht voll ausgeffillt, so daB der an
grenzende kontinuierliche Untergrund bei der Einschatzung in die Skala des MeB
kei1es start. Bei einem auBergewohn1ich schma1en MeBspalt kann das mensch
liche Auge die F1achenhelligkeiten der photographischen Platte und des MeB
kei1es nicht mehr sicher miteinander verg1eichen. 

Bei der von A. KOHLSCHUTTER 4 angegebenen Versuchsanordnung sind die 
Schwierigkeiten der Messung behoben; an die Stelle des mensch1ichen Auges 
tritt die photoe1ektrische Zelle. H. SHAPLEY, C. H. PAYNE und F. S. HOGG5 
haben in zah1reichen Aufsatzen quantitative Messungen der Linienintensitaten 
von Sternspektren veroffent1icht, die mit dem MOLLschen registrierenden Mikro
photometer ausgeffihrt sind. PANNEKOEK 6 hat die Linienintensitaten von 
o Cephei nach Spektrogrammen bestimmt, die H. H. PLASKETT mit einem Spa1t
spektrographen nach der Kei1methode (Ziff. 48) erhalten hat. 

70. Die Photographie der Sternspektren mit dem Objektivprisma und 
mit dem Okularspektrographen. Die Sternspektren werden mit dem Objektiv
prisma, mit dem Spalt- oder mit dem spalt10sen Spektrographen erhalten. Jede 
Beobachtungsart hat ihre Vorzfige und ihre Nachteile. Das Objektivprisma 
gibt mit einer einzigen Aufnahme die Spektra von mehreren Sternen, so daB 
man die Intensitat der gleichen Spektrallinien 1eicht von Stern zu Stern ver
gleichen kann. Bei auBeraxia1en Objekten ist eine Gesichtsfe1dkorrektur wegen 
ung1eichmaBiger Abbildung in Rechnung zu stellen. 

Die Aufnahmen mit dem Objektivprisma sind 1eicht ausfUhrbar; das Arbeiten 
mit dem Spektrographen verlangt eine gewisse "Obung. Das Objektivprisma ist 
lichtstarker a1s der Spektrograph; schwache Sterne sind mit dem Objektiv
prism a in einem weiten Spektra1bereich ffir die spektralphotometrische Unter
suchung erreichbar. Auf den Objektivprismap1atten 1aBt sich im allgemeinen 
die Skala zur Umwandlung der Schwarzungen in Intensitaten leichter herstellen 
a1s auf den Spektrographenp1atten. 

Der Spaltspektrograph gibt die reinsten und scharfsten Spektra. Bei spek
tra1photometrischen Untersuchungen solI man ihn nur in Verbindung mit dem 
Reflektor benutzen. Wegen der atmospharischen Dispersion darf der Spalt des 
Spektrographen nicht zu schmal sein. 

1 A. BRILL, Bemerkung fiber die Helligkeit der Nebellinie l 466 flfl im Spektrum der 
Nova Geminorum 2 nach Aufnahmen von Prof. EBERHARD. AN 194, S.409 (1913). 

2 Uber die Intensitatsverteilung innerhalb der Spektrallinien von Sternen. AN 195, 
S. 117 (1913). 

3 Uber Diffusion und Absorption in der Sonnenatmosphare. Sitzungsberichte d. PreuB. 
Akad. d. Wiss. 1914, S. 1183. 
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Spektralaufnahmen mit Objektivprisma und Reflektor sind fUr aIle WeIlen
langen im Fokus. Bei Refraktoren liegen die Fokalstellungen fiir mono
chromatisches Licht je nach der Wellenlange in verschiedenen Entfernungen 
yom Objektiv. Die Spektrallinien, welche sich bei der senkrecht zur optischen 
Achse gestellten photographischen Platte au13erhalb des mittleren besten Fokus 
befinden, sind mehr oder weniger verwaschen. Wenn man den Spalt- oder den 
spaltlosen Spektrographen zur Aufnahme benutzt, ist der Einflu13 der Fokussierung 
auf die Intensitat der Spektrallinien meist verschwindend klein, da nur ein 
beschrankter Teil des Spektrums abgebildet wird und da au13erdem die Kriimmung 
der Farbenkurve des Kameraobjektivs durch Neigung der photographischen 
Platte gegen die optische Achse in erster Naherung beriicksichtigt wird. Die 
Intensitat, die Breite und die Form der Spektrallinien hangt von der Spaltweite 
des Spektrographen abo Bei engem Spalt fallen wegen der Chromasie der Fern
rohroptik und wegen der atmospharischen Dispersion mehr oder weniger aus
gedehnte Spektralbezirke der Sternstrahlung auf die Spaltbacken, so da13 die 
Intensitatsverteilung im Sternspektrum unrichtig wiedergegeben wird. 

71. Die visuellen Schatzungen der Linienintensitaten. Fiir die exakte 
Bestimmung der Linienintensitaten in den Sternspektren kommt nur die photo
graphische Methode in Betracht. Gelegentlich findet man noch kurze Beob
achtungsnotizen iiber die relative Helligkeit von Absorptions- oder Emissions
linien nach visuellen Schatzungen oder Messungen am Fernrohr. Bei dem visuellen 
Beobachtungsverfahren stOrt der angrenzende farbige Untergrund des kon
tinuierlichen Spektrums. Die geschatzten Helligkeiten der Linien hangen noch 
von der Farbenempfindlichkeit des menschlichen Auges abo 

Die auf photographischem Wege erhaltenen Spektren sind vor der Aus
wertung auf ihre Brauchbarkeit fUr die photometrische Reduktion zu priifen. 
Spektren, die sehr schmal sind oder irgendwelche Unregelma13igkeiten (Langs
streifen, Fehler im Plattenkorn us£.) zeigen, sind zu verwerfen. Photographische 
Platten, deren Spektren durch Wolken verdorben sind, sollten ebenfalls nicht ge
messen werden. Spektren, deren Schwarzungen in der Nahe des Plattenschleiers 
oder der Solarisationsgrenze liegen, sind wegen der geringen Gradation von der 
Untersuchung auszuschlie13en. 

Die Messung der Linienintensitat bestand anfangs in der visuellen Schatzung 
nach einer willkiirlichen Skala auf Grund des blo13en Augenscheins, welcher 
praktisch die Deutlichkeit der Linien auf der photograph is chen Platte zum Am:
druck bringt. Schatzungen dieser Art stimmen erfahrungsgema13 fUr Linien 
desselben Sternes gut miteinander iiberein. Wert volle Resultate wurden durch 
einfaches Schatzen der relativen Intensitaten der Sternlinien in einer 
willkiirlichen Skala erhalten. Die spektroskopischen Parallaxen des Mount 
Wilson-Observatoriums sind aus Schatzungen von hoher Genauigkeit ab
geleitet. 

Die primitive Methode der Schatzung hat auch ihre ernst en Nachteile. Die 
Schatzungen der Linienintensitaten sind subjektiver N atur; die Stufenskalen 
verschiedener Beobachter sind nicht direkt miteinander vergleichbar. Schatzun
gen konnen wegen gegenseitiger Beeinflussung nicht beliebig oft wiederholt 
werden. Der Vergleich der geschatzten Intensitaten von verschiedenen Stern en 
ist nur iiber eine ziemlich unsichere Skalenreduktion moglich. Absolutwerte der 
Linienintensitaten, wie sie die Theorie fordert, werden durch die blo13e Schatzung 
nicht erhalten. 

In Harv Circ 302 gibt Miss PAYNE die Beziehung der verschiedenen visuellen 
Schatzungsskalen zu der von ihr festgelegten photometrischen Skala der Linien
intensitaten. 



Ziff. 72. Die Messung der Linienintensitaten mit clem Mikrophotometer. 335 

72. Die Messung der Linienintensitaten mit dem Mikrophotometer. Die 
photometrische Auswertung der Sternspektren mit dem HARTMANNschen Mikro
photometer berucksichtigt die Form und die Intensitat der Spektrallinien und 
gibt durch Vergleich die Reduktion der Schatzungsskalen auf die photometrisch 
festgelegte Skala. Die Grenze der Leistungsfahigkeit des Instruments ist im 
wesentlichen durch die Leistungsfahigkeit unseres Auges bedingt, das die Gleich
heit der zu messenden Schwarzung auf der photographischen Platte mit der 
Schwarzung des photographischen Keiles unter Einschaltung eines LUMMER
BRoDHuN-Wurfels zu beurteilen hat. 

Systematische Unterschiede zeigen sich, je nachdem das Diaphragma des 
LUMMER-BRODHuN-Wurfels kreis- oder spaltformig ist. Mit dem Lochdiaphragma 
werden die geringen Schwarzungen dunkler, mit dem Spalt die tiefen Schwar
zungen schwacher gemessen [B A N 4, S. 2 (1927)]. Eine prinzipielle Schwache 
des HARTMANNschen Mikrophotometers liegt darin, da13 der zu messende Teil 
der photographischen Platte eine verhaltnisma13ig gro13e Ausdehnung besitzen 
mu13. Der Photometerfleck darf eine bestimmte Gro13e nicht unterschreiten, 
wenn die Me13genauigkeit nicht leiden solI. Die Anwendung einer starkeren 
Mikroskopvergro13erung ist wegen des storenden Plattenkornes nicht ratsam. Die 
Messung der Intensitatsverteilung in engen Spektrallinien ist deshalb mit dem 
HARTMANNschen Mikrophotometer nur in sehr unvollkommener Weise moglich. 

In neuerer Zeit macht sich immer mehr das Bestreben geltend, bei der 
photometrischen Auswertung das Auge auszuschalten und durch objektive 
Methoden zu ersetzen, bei den en die genannten Schwierigkeiten nicht auftreten. 
Als Helligkeitsindikatoren kommen die alkalische Photozelle und die Thermo
zelle in Betracht, welche an die Stelle des Auges beim HARTMANNschen Mikro
photometer treten. Bei Verwendung eines rechteckig geformten engen Photo
meterspaltes werden selbst die zartesten Feinstrukturen von Linien, die dem 
Beobachter am Me13apparat gerade noch erkennbar sind, der photometrischen 
Auswertung erschlossen. 

Die Messungen konnen auf dreierlei Weise angestellt werden. Die erste 
Methode ist eine Art Nullmethode: nachdem die zu messende Schwarzung unter 
das Me13rechteck gebracht worden ist, verschiebt man den Me13keil des Mikro
photometers so weit, bis der Elektrometerfaden auf einen bestimmten Skalen
strich einspielt. Jeder Schwarzung der Platte entspricht dann eine bestimmte 
Ablesung der Verschiebung des Me13keiles. Das Wesen der beiden anderen Methoden 
besteht darin, da13 der Me13keil als Me13prinzip ausgeschaltet ist und dafUr die 
Skala des Elektrometerfadens benutzt wird. Bei der zweiten Methode ist jeder 
Schwarzung der Platte eine bestimmte Einstellung des Elektrometerfadens zu
geordnet; die Ablesungen der Stellung des Elektrometerfadens dienen als Ma13 
ftir die Schwarzungen. Bei der dritten Methode bildet die Zeit, welche der Elektro
meterfaden zum Durchlaufen eines fest en Skalenintervalles braucht, das Ma13 
fUr die Schwarzung. Die Photozelle ist von A. KOHLSCHUTTER in eine Versuchs
anordnung zur Intensitatsmessung der Absorptionslinien in Sternspektren ge
bracht. ROSENBERG benutzt die Photozelle an seinem Elektromikrophotometer 
ausschlie13lich als Nullinstrument. Die Thermozelle verwendet SCHILT an dem 
Mikrophotometer der Leidener Sternwarte. 

Fur die photometrische Auswertung von Sternspektren, bei der es sich 
urn die fortlaufende Messung von in einer geraden Linie angeordneten Objekten 
handelt, sind Registriermikrophotometer vorzuziehen. An dem KocHschen 
selbstregistrierenden Mikrophotometer ist die Photozelle, an dem MOLLschen 
die Thermozelle als Helligkeitsindikator benutzt. Beide Instrumente arbeiten 
mit Ausschlagen eines Elektrometers oder eines Galvanometers. Die Genauig-
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keit ist begrenzt durch den groBten gerade noch meBbaren Ausschlag; eine 
Steigerung der Empfindlichkeit des MeBinstrumentes ist verkniipft mit einer 
Verringerung des dem Instrument zuganglichen Helligkeitsbereiches .. 

73. Die Analyse der Spektren mit dem registrierenden Mikrophoto
meter. Das von dem engen Photometerspalt begrenzte Lichtbiindel fallt durch 
die photographische Platte, welche das zu untersuchende Spektrum tragt, auf 
die Photozelle oder auf das Thermoelement. Der Photoeffekt wird an dem 
gespannten Faden eines Elektrometers, der Thermostrom an einem Zeigergalvano
meter gemessen. Die auf automatischem Wege erhaltene Registrierkurve spiegelt 
den Schwarzungsverlauf im Spektrum des Sternes wieder. 

Die Breite des Photometerspaltes ist dem Schwarzungsgrad der Spektren 
und der Breite der Spektrallinien anzupassen. Das yom Photometerspalt durch
gelassene Lichtbiindel solI so schmal sein, daB keine integrierende und damit 
die Tiefe der Linie abflachende Wirkung eintritt. Gleichzeitig darf der Aus
schlag des Elektrometers nicht zu klein sein, damit Messungsfehler nicht einen 
zu groBen EinfluB gewinnen. Bei schmalen Spektren von schwachen Sternen 
ist die Lange des Photometerspaltes zu verkiirzen und die Breite entsprechend 
zu vergroBern. 

Es hat keinen Sinn, fUr die Registrierung der Sternspektren eine iibertrieben 
kleine MeBbreite - Breite des MeBrechteckes in der Projektion durch das Mikro
skopobjektiv auf die photographische Platte - zu wahlen, was meBtechnisch 
leicht durch Benutzung eines Mikroskopobjektivs von kleiner Brennweite moglich 
ist. Denn schon auf der photographischen Platte ist das Sternspektrum nicht 
rein abgebildet; die Schwarzung an jeder Stelle des Spektrums ist bedingt durch 
die Strahlung eines gewissen Wellenlangenbereichs, dessen Ausdehnung beim 
Spaltspektrographen durch die Breite des Spaltes gegeben ist. Bei Aufnahmen 
mit dem Objektivprisma oder mit dem spaltlosen Spektrographen tritt an die 
Stelle des Spaltes der scheinbare Durchmesser des Sternes oder seines Fokal
bildes. Dieser Durchmesser wird hauptsachlich durch die Luftunruhe hervor
gerufen, beim spaltlosen Spektrographen auch durch die mangelhafte Fernrohr
optik. Die Breite des MeBspaltes solI deshalb von der gleichen GroBenordnung 
sein wie die des wahren oder des fiktiven Aufnahmespaltes. 

Fiir jede Platte muB zuerst die Breite des Photometerspaltes und der Elektro
meterausschlag in die passendste Beziehung zueinander gebracht werden. Bei 
der Registrierung von Spektren derselben Platte dad man die Justierung des 
Photometerspaltes nicht andern; besondere Sorgfalt ist darauf zu verwenden, 
daB die Bedingungen, unter denen die Registrierung vor sich geht, moglichst 
gleich bleiben. Die Starke des Stromes, welcher durch die Lampe des ana
lysierenden Strahles geht, und die Temperatur des MeBraumes werden am An
fang und am Ende jeder MeBreihe notiert, da der Ausschlag des Galvanometers 
durch sie beeinfluBt wird. Die Harvard-Astronomen benutzen bei ihren Messungen 
mit dem MOLLschen Mikrophotometer Spaltbreiten zwischen 0,10 und 0,40 mm; 
diese entsprechen in den mit dem 16zolligen Refraktor und mit zwei 15 0 Objek
tivprismen erhaltenen Spektren 0,02 bis 0,08 A bei H d. 

trber und unter die Registrierkurve, welche die Verteilung der Platten
dichte in der Langsrichtung des Spektrums wiederspiegelt, sind Bezugsmarken 
auf die Registrierplatte gebracht 1. fUr absolute Dunkelheit, wobei ein undurch
sichtiger Schirm in die Bahn des analysierenden Strahlenbiindels gesetzt ist; 
2. fiir den unbelichteten Untergrund der photographischen Platte (Glasklarheit), 
wobei der analysierende Strahl die photographische Platte in der Nahe des 
Spektrums passiert. Urn schadliche photographische Effekte, wie Streulicht und 
Nachbareffekt, zu vermeiden, darf man nicht zu nahe an das Spektrum heran-
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gehen. Die horizontalen Linien, we1che absoluter Dunke1heit und Glasklarheit ent
sprechen, sind die Nu1linien, auf welche die Registrierkurve des Stemspektrums 
bezogen wird. 

Die Bestimmung der Linienabsorption in Prozenten der kontinuierlichen 
Strahlung verlangt die Kenntnis des hypothetischen, nicht durch die Absorptions
linien gestorten Verlaufes der Registrierkurve. Zu dem Zweck werden die Ab
sorptionslinien durch Kurven- Ollnlre/heil 
stucke uberbruckt, welche sich 
dem angrenzenden kontinuier
lichen Untergrund anpassen. 
Bei den Stemen von fruhem Konti'!f/::;;;.che. r. 

Spektraltypus HiBt sich die 
Kurve des kontinuierlichen 
Spektrums ohne Muhe angeben. 
Schwierigkeiten entstehen, wenn 
das Spektrum ~inienreich ist; 
die Verbindungslinie der Spitzen (i/asklarheif 
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der Registrierkurve gibt in Abb. 13. Diagramm einer Absorptionslinie (aus 
diesem Fall den wahrschein- Harvard Reprint 28). 

lichsten Verlauf. 
Die verschiedenen auf der 

Die GroBen n, m und 1 wurden an den durch die vertikalen Linien 
markierten Stellen gemessen. . 

Registrierplatte mit einer Glasskala zu messenden Distanzen veranschaulicht die 
Abb. 13, welche die Form einer breiten Absorptionslinie darstellt. 

74. Die Reduktion der Beobachtungen. Die Ausmessung der Stemspektren 
mittels der in Ziff. 72 genannten instrumentellen Hilfsmittel liefert die photo
metrierten Schwarzungen in der Skala des MeBkeiles oder des Elektrometer
ausschlages. Wenn man die Differenz der Schwarzungen zwischen der Absorp
tionslinie und dem diese uberbruckenden kontinuierlichen Untergrund bildet, 
so erhalt man einen objektiven MaBstab fUr die Linienintensitat an Stelle der 
subjektiven Schatzung. Dies ist schon ein Vorteil, wenn man subjektive Fehler 
vermeiden und die Genauigkeit steigern will. Aber auch in diesem Falle lassen 
sich zwei Platten mit verschiedenen Expositionszeiten und mit verschieden
artiger Entwicklung nicht direkt miteinander vergleichen. Erst mussen die 
Skalenablesungen des MeBkeiles oder des Elektrometers in Intensitaten um
gewandelt werden. 

Die Intensitat der Absorptionslinie wird mit der Intensitat des kontinuier
lichen Spektrums verglichen, welches die Absorptionslinie uberbruckt. Der 
Intensitatsunterschied: kontinuierlicher Untergrund minus Absorptiomlinie wird 
in dem in der Astronomie ublichen MaB der GroBenklassen oder in Prozenten 
der kontinuierlichen Strahlung ausgedruckt. Wenn die Energieverteilung im 
kontinuierlichen Spektrum bekannt ist, laI3t sich die in der Absorptionslinie 
wirksame Strahlungsintensitat auch in absoluten Einheiten angeben. Die von der 
Linie absorbierte Energie wird statt in Prozenten des kontinuierlichen Unter
grundes durch ihren Absolutwert in Erg bestimmt. 

Das Verfahren, die Intensitat der Absorptionslinie auf den kontinuierlichen 
Untergrund zu beziehen, hat den Vorteil, daB die Farbenempfindlichkeit der 
photographischen Platte ohne Einflul3 bleibt, welcheAbsorptionslinie auch immer 
gemessen wird. Die Intensitaten verschiedener Linien desselben Sternspektrums 
sind nur dann miteinander vergleichbar, wenn die relative Intensitatsverteilung 
im kontinuierlichen Spektrum bekannt ist. Die Schwache der differentiellen 
Methode liegt darin, daB die Kurve des kontinuierlichen Spektrums bei den 
Stern en yom spit en Spektraltypus mit einer gewissen Willkiir bestimmt ist. 

Handbuch der Astrophysik. II. 22 
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Nach Umwandlung der Schwarzungswerte in Intensitaten sind aIle Spektren, 
welche mit dem gleichen Instrument oder mit nahezu identischen Instrumenten 
aufgenommen sind, miteinander vergleichbar ohne Riicksicht auf die Expositions,. 
zeit, die Platten emulsion und die Entwicklung. Von Instrument zu Instrument 
konnen die Linienintensitaten verschieden sein, wei! sie sich auf dasjenige Spek. 
trum beziehen, welches durch das jeweilig benutzte optische System hervorgerufen 
ist. Da das photographische Bild wegen der iiber die Grenzen der Belichtung sich 
ausbreitenden photographischen Wirkung von dem optischen Bild abweicht, 
kann auch die Verschiedenheit des Plattenmaterials von Einflu13 auf die Linien· 
intensitat sein. 

Die Ableitung der Intensitat der Absorptionslinie aus der gemessenen 
Schwarzung lauft auf einen einfachen Interpolationsproze13 zwischen die Schwar,. 
zungsskala des kontinuierlichen Spektrums hinaus. wenn die zugehorigen Inten· 
sitatsintervalle klein sind. Da sie jedoch meist ziemlich gro13 sind, braucht man 
eine genaue Kenntnis der Eichkurve zur Umwandlung der Ablesungen am Mikro· 
photometer oder auf der Registrierplatte in Intensitaten. Diese Eichkurve 
mu13 fiir jede photographische Platte neu bestimmt werden. 

o 0 2 z 
Abb. 14. Kombinierte und Einzelreduktionskurven. erhalten aus Aufnahmen von Capella 
dureh Abblendung des Objektives (aus Harvard Cire. 301). Ordinate: Galvanometerab-

lenkung. Abszisse: Intensitat in SterngroBen. 
Die Pleile am Iinken unteren Rand der Abbildung geben die Helligkeitsstulen zwischen den einzelnen Spektren. die 
zu den 6 Blenden:offnungen 5,6, 4, 2,8, 2, 1,4, 1 gehoren . Die Punkte, welche sich auf dieselbe Wellenlange beziehen, 
sind durch gerade Linien verbunden. Der rechte Teil der Abbildung enthiBt die kombinierte Reduktionskurve. 

welche durch Verschiebung der Einzelkurven paralJel der Intensitatsachse erhalten wurde. 

Die Konstruktion einer besonderen Reduktionskurve fiir jede Wellenlange 
istnur erforderlich, wenn die Gradation der photographischen Platte sich mit der 
Farbe des Lichtes andert. Die Untersuchungen dariiber. ob die Schwarzungs
kurve fiir verschiedene Wellenlangen merklich verschieden verlauft. haben · zu 
dem Ergebnis gefiihrt, da13 fiir jede Plattensorte innerhalb eines mehr oder minder 
gro13en Spektralbereiches eine Reduktionskurve ausreicht. Wenn die Ab
weichungen der Schwarzungskurven fiir verschiedene Wellenlangen yom Paral
lelismus von derselben Gro13enordnung sind wie die zufalligen Fehler eines Punktes 
der Kurve, so erhalt man aus einer einzigen Reduktionskurve. welche die fiir 
die einzelnen Wellenlangen verfiigbaren Kurven kombiniert. genauere Werte 
der Intensitat als aus den einzelnen Kurven. Die Abb. 14 zeigt die Reduktions
kurven fiir die einzelnen Wellenlangen. sowie die kombinierte Redukhonskurve. 
welche durch Verschiebung der Einzelkurven parallel der Intensitatsachse ere 
halten wird. 

Die Kombination der Reduktionskurven fiir die einzelnen Wellenlangen 
tragt nicht allein zur Steigerung der Genauigkeit bei. sondern la13t auch Ab
weichungen in den Bedingungen der Aufnahme erkennen, wie sie etwa durch 
unregelma13igen Gang des Uhrwerks oder durch Veranderungen in der Luftdurch. 



2-iff .. 7S· Die Methpden zur Eichung der photographischen Platte. 339 

sichtigkeit hervorgerufen sind. Derartige storende Faktorenhi.ssen sich mit der 
kombinierten Reduktionskurve eliminieren. Ihr besonderer Vorzug liegt noch 
darin, daB man eine einwandfreie photometrische Eichung schon mit zwei Auf
nahmen erhalten kann (Abb. 15). Bei der spektralphotometrischen Untersuchung 
von lichtschwachen Sternen ist es 
im Interesse der Zeitersparnis vor- Ito 

teilhaft, die photographische Platte '3Q 

mit einem hellen Stern zu eichen. 
1m allgemeinen FaIle variabler 60 

Gradation wird man die Annahme 6"0 

machen durfen, daB wenigstens der 
Charakter der Eichkurven fur aIle "" 
Wellen lang en der gleiche ist; die 2. 

Gradation variiert mit der Intensi-
tat und mit der Wellenlange. Man 0 Q 

kann auch dann die Einzelkurven Abb.15. Kombinierte Reduktionskurve aus zwei 
durch Verschieben parallel der In- Spektren (aus Harvard eirc. 301). 

tensitatsachse und durch Variation 
der N eigung in Koinzidenz bringen 1. Die Einzelkurven werden zu einer einzigen 
allgemeinen Reduktionskurve zusammengefaBt, welche durch eine groBe Zahl 
von Punkten festgelegt ist. Auch wenn die obige Annahme nicht genau zutrifft, 
erhalt man damit eine Durchschnittskurve, welche man an Stelle der bloB en 
Interpolation mit Vorteil benutzen kann. 

75. Die Methoden. zur Eichung der photographischen Platte. Das Pro
blem der Umwandlung der Plattenschwarzung bzw. des Elektrometerausschlages 
in den zugehorigen Intensitatswert ist von Fall zu Fall verschieden zu 16sen. 
1m Prinzip wird man stets versuchen, . eine absolute Intensitatsskala auf die 
photographische Platte .zu bringen. Dazu braucht man eine Reihe von Ver
gleichsspektren auf der gleichen Platte, hervorgerufen durch eine Lichtqu~lle, 
flir welche die Verminderung der Intensitat flir jedes Spektrum bekannt ist. 

Die Methoden, nach denen man eine photometrische Skala auf der photo
graphischen Platte erhalt, entsprechen genau den bei der Reduktion des kon
tinuierlichen Spektrums benutzten: 1. Die photographische Platte tragt eine 
in bezug auf die Intensitat genau abgestufte Schwarzungsskala von einer kunst
lichen Lichtquelle (Rohrenphotometer). 2. Die .Eichung erfolgt nach einer oder 
nach mehreren Aufnahmen desselben Sternes bei gleicher Dauer der Expositions
zeit. Die Intensitaten, welche die Spektren erzeugen, sind nach verschiedenen 
Verfahren abgestuft: a) Vor dem Objektivprisma ist ein Stabgitter so angebracht, 
daB die Gitterstabe senkrecht zur brechenden Kante liegen; die dadurch ent
stehenden Seitenbilder erster Ordnung sind urn einen genau angebbaren Betrag 
gegen das Hauptbild geschwacht. b) Die Minderung des Sternenlichtes in vor
geschriebener Abstufung wird erreicht durch Blendenoffnungen, Drahtgitter, 
Filter oder durch rotierende Sektoren von verschieden groBem Offnungswinkel, 
welche in den Lichtweg eingeschaltet sind. c) Die graduelle Schwachung des 
Sternspektrums wird mit einem neutralen Keil vor dem Spalt des Spektrographen 
erzeugt. d) Die Eichkurve kann aus einer einzelnen Aufnahme abgeleitet werden, 
wenn die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum des Sternes ander
weitig bekannt ist. 3: Die photometrische Methode.der Variation.der Expositions
zeit ist wenig geeignet zur Herstellung einer Eichkurve wegen der unbekannten 
Abhangigkeit des SCHW ARZSCHILDschen Exponenten p von der Intensitat, von 
- -

1 A. PANNEKOEK. The Determination of Absolute Line Intensities in Stellar Spectra. 
BAN 4. S.2 u. 3 (1927). 

22* 
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der Expositionszeit, von der WellenHinge, von der Plattenemulsion und von der 
Entwicklung. 4. Befinden sich die Spektren von mehreren Sternen auf der 
photographischen Platte, so HiBt sich die Eichkurve aus der visuellen oder aus 
der photographischen Helligkeit der Sterne ableiten, sowohl wenn die Sterne 
von gleichem als auch wenn sie von verschiedenem Spektraltypus sind. 

76. Die photometrische Eichung durch Abblendung des Objektives. Mit 
dem 16zo11igen Refraktor der Harvard-Sternwarte1, vor dessen Objektiv zwei 
15°-Prismen und nacheinander Blenden verschiedener Offnung gesetzt werden, 
ist die Dispersion der Spektren zwischen H fJ und HE 19 mm. Die Blenden, 
welche verschieden groBe Flachen des Objektivs frei lassen, sind von recht
eckiger Gestalt; die das Sternenlicht reduzierenden Streifen stehen senkrecht 
zur brechenden Kante der Prismen. Der Betrag des von der Blendenoffnung 

Dunke/heif 
-20 0 +20 durchgelassenen Lichtes ist 

78 proportionalder Flache,welche 
_-1----""1 8 !:» jeweils von dem Objektiv frei 

I/. % ist. Die GroBe der Blenden-
t-----F""'-\-1-+-r.:t==~::~-=l ~ offnungen steht zueinander in 

~ einer einfachen geometrischen 
2 '5 P . 

~ rogresslOn. 
~ Auf jeder Platte wurde 

C/ask/arheif '--__ -'-__ ...,...L-__ -'--__ --' 

1 mit den einzelnen Blenden
offnungen eine Serie Von Spek
tren des gleichen Sternes er
halten. Die Fokalstellung, der 
Gang des Uhrwer ks und die 
Expositionszeit bleiben bei den 
Aufnahmen jeder Serie kon
stant. Urn etwaige Anderun

Abb. 16. Registrierkurven der Absorptionslinie H ~ 
im Spektrum von Wega bei versehiedenen Blencten-

6ffnungen (aus Harvard Bull. 805). 
Die Abszissen sind AngstrOm-Einheiten. 

gen, die durch Mangel instrumenteller Natur oder durch atmospharische Ein
fliisse bedingt sind, feststellen zu konnen, wurde in der Regel am Anfang und 
am Ende jeder Serienaufnahme die gleiche Blendenoffnung benutzt. 

Die flinf Kurven in der Abb. 16 registrieren die Plattendichte vom Stern 
Wega bei der Wasserstofflinie H ~ und entsprechen den Blendenoffnungen 
16, 8, 4, 2, 1. Die geringste Helligkeit in der H ~-Linie betragt 25 % des angrenzen
den kontinuierlichen Spektrums. Die totale Ausdehnung der H~-Linie mit den 
Fliigeln betragt 60 A; <;lie Breite der Linie bei zwei Drittel des Weges vom 
Minimum bis zur Linie des kontinuierlichen Untergrundes ist 22 A. Der 
analysierende Strahl am Mikrophotometer ist nur 1/3 A breit; eine glattende 
Wirkung des Photometerspaltes ist daher nicht zu beflirchten. 

Die Reduktion der Messungen erfolgte nach der folgenden, in allen Fallen 
brauchbaren Methode 2 • In dem Diagramm der Registrierkurve (vgl. Abb. 13) 
bezeichnet n den Abstand des kontinuierlichen Spektrums von der Nullinie des 
absolut dunklen Feldes, m die Tiefe der Absorptionslinie unter dem kontinuier
lichen Untergrund und l den Abstand der Absorptionslinie von der Nullinie 
des glasklaren Feldes. Die Distanzen n und m + n werden flir dieselbe Wellen
lange aus allen Spektren einer zusammengehorigen Reihe von Registrierkurven 
entnommen und als Funktion der Logarithmen der Blendenoffnungen graphisch 
aufgetragen (vgl. Abb. 14 u.15). Die zu jeder Wellenlange gehorigen Punkte werden 
durch eine glatte Kurve verbunden; das Ausziehen derselben wird durch Zu~ 
sammenfassen von mehreren in der Wellenlange benachbarten Kurven desselben 

1 Harv Bull 805 (1924); Harv Repr 28 (1926); Harveire 301 (1927i. 
2 Harv Repr 28, S. 465. 
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Sternes, welche nahezu einander parallel sind, erleichtert. Die Einzelkurven 
stellen Teile der allgemeinen Schwarzungskurve dar, welche die Plattendichte 
oder die Galvanometerablenkung mit der Helligkeit verbindet. Man erhalt die 
logarithmische Intensitatsdifferenz zwischen der Absorptionslinie und dem kon
tinuierlichen Untergrund, wenn man die GroBe n auf der Kunte interpoliert, 
welche die GroBe m + n mit der Blendenoffnung verbindet, oder in ahnlicher 
Weise, wenn man die Werte m + n auf der Kurve interpoliert, welche n mit det 
Blendenoffnung verkniipft. 

Jedes Spektrum gibt wenigstens einen, zuweilen auch zwei Werte fUr die 
Helligkeitsdifferenz m der Absorptionslinie und des kontinuierlichen Unter
grundes in jedem Punkte. Der Intensitatsabfall des kontinuierlichen Unter
grundes zur Absorptionslinie wird in der Form: log Intensitat des kontinuierlichen 
Untergrundes minus log Intensitat der Absorptionslinie erhalten. Die Umwand
lung in SterngroBen verlangt die Division der logarithmischen Intensitatsdifferenz 
durch 0,4. 

77. Die photometrische Eichung mit zwei oder mehr Stemen .. Die Me
thode der photometrischen Eichung mit Blenden, Filter, Drahtgitter, rotierenden 
Sektoren oder durch Variation der Expositionszeit unterliegt gewissen Mangeln, 
von denen die Anderung der Luftdurchsichtigkeit und die UngleichmaBigkeit 
im Gang des Uhrwerks von einer Aufnahme zur anderen am nachteiligsten 
wirken. Wenn der Luftzustand wechselnd ist, laBt sich dieser storende Faktor 
durch Glattung eliminieren. Er bleibt jedoch unbemerkt, wenn die Luftdurch
sichtigkeit gleichmaBig schlechter wird; die Steilheit der Reduktionskurve wird 
zu- oder abnehmen, je nachdem die GroBe der Blendenoffnung abnimmt oder 
wachst. 

Ungenauigkeiten dieser Art lassen sich nur dann eliminieren, wenn die 
photometrische Skala mit einer einzigen Aufnahme erhalten wird. Wenn eine 
Gruppe von Stemen, deren Intensitatsverteilung im Spektrum nahezu dieselbe 
ist, gleichzeitig auf derselben Platte photographiert wird, kann man ihre Spektren 
als aquivalent betrachten verschiedenen Aufnahmen desselben Sternes mit einem 
Satz von Blendenoffnungen, deren Intensitatsdifferenzen den visuellen oder 
den photographischen Helligkeitsunterschieden der Sterne gleich sind. Det 
groBe Vorteil dieser Methode liegt darin, daB aIle Spektren unter den gleichen 
Bedingungen des Uhrwerks und des Luftzustandes aufgenommen sind. Die 
Aufstellung einer genauen Reduktionskurve nach diesem Verfahren ist Sache 
der Erfahrung 1 . Schon aus zwei Sternen laBt sich die Eichkurve bestimmen, vor
ausgesetzt daB beide Sterne in bezug auf die Spektralklasse nahe iibereinstimmen. 

Die zur Eichung der photographischen Platte benutzten Sterne konnen 
nach Spektralklassen zusammengefaBt werden. Die Sterne jeder Spektralklasse 
geben je eine besondere Reduktionskurve; die Einzelkurven werden durch 
Parallelverschiebung zu einer einzigen Reduktionskurve zusammengefaBt. 

Zur Eichung der photographischen Platte lassen sich auch Sterne verwenden, 
deren Spektraltypus voneinander verschieden ist. Spektralklasse, visuelle oder 
photographische HeIligkeit der Sterne sollen bekannt sein. Die Tabellen 9 und 14 
in A N 219 S. 35 und 39 geben die mittlere Intensitatsverteilung fUr Sterne 
jeder Spektralklasse2 • Die isophoten Wellenlangen der visuellen oder der photo
graphischen HeIligkeiP nach Tabelle 7, Veroff. d. Sternw. Berlin-Babelsberg, Bd. 5, 
Heft 1, legen den N ullpunkt der Intensitatsverteilung fest, indem zu den iso-

1 HarvCirc 301 (1927). 
2 A. BRILL, Spektralphotometrische Untersuchungen. I. AN 218, S.209 (1923); II. 

AN 219, S.21 (1923); III. AN 219, S.353 (1923). 
3 A. BRILL, Die Strahlung der Sterne (1924). 
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photen WellenHingen die bekannten visuellen oder photographischen Relligkeiten 
gehoren1 • Die Konstruktion der Reduktionskurve erfolgt in der gleichen Weise, 
wie bei der Methode der Blendenoffnungen; nur ist die GroBe der Intensitats
stufe mit der Wellen lange veranderlich. 

78. Die photometrische Eichung nach der Keilmethode. R. R. PLASKETT 
stellt einen neutralen Glaskeil vor den Spalt des Spektrographen, so daB er ein 
Spektrum erhalt, dessen Intensitat sich mit der Rohe andert (vgl. Ziff. 48). 
Die Berechnung der Intensitat der Absorptions- oder der Emissionslinien aus der 
Maximalhohe im Spektrum bietet keine Schwierigkeiten 2; die Messung der 
Maximalhohe ist aber nicht immer sicher ausfUhrbar. Wesentlich genauer ist 
das in Ziff.48 skizzierte Verfahren, im Spektrum die Rohe zu messen, welche 
einer konstanten Schwarzung entspricht, und nach der in Ziff.49 angegebenen 
Methode die Reduktion durchzufUhren. 

Mit groBer Sicherheit lassen sich die Intensitaten der Absorptionslinien 
aus dem Schwarzungsverlauf senkrecht zur Dispersionsrichtung bestimmen 3. 

Vor dem Keil sind mehrere schmale Streifen in gleichen Distanzen angebracht; 
das kontinuierliche Spektrum wird dadurch in eine Anzahl schmaler Banden 
zerlegt. Die Mitte jeder dieser Banden entspricht einer gleichmaBigen Abnahme 
der Lichtintensitat. Wenn man also mit einem Mikrophotometer die Schwarzung 
fUr verschiedene Wellen lang en in der Mitte jeder Bande miBt, erhalt man die 
Plattendichte bzw. den Elektrometerausschlag fUr eine Reihe zunehmender 
Werte der Intensitat J. Man kann fUr jede Wellenlange die Eichkurve ableiten 
und nahe beieinanderliegende Kurven zu einer einzigen kombinieren. 

Die beiden Enden des Keiles sind auf der photographischen Platte sichtbar 
gemacht; das diinne Ende des Keiles begrenzt eine weiBe Linie iiber dem schwar
zest en Teil des Spektrums, das dicke Ende eine schwarze Linie. Die einzelnen 
Banden sind mit fortlaufenden Nummern versehen und entsprechen einer log
arithmischen Intensitatsskala. Da der Keil nicht ganz neutral ist, variiert die 
Differenz der Intensitat zwischen zwei aufeinanderfolgenden Banden mit der 

Wellenlange. Der Stufenwert in der Intensitatsskala ist gegeben durch 110gJ~=da, 
og n+l 

wo d die einheitliche Distanz der Streifen vor dem Spalt ist; die Keilkonstante a, 
welche von der Wellen lange abhangt, wird empirisch bestimmt. Mit den Stufen 
der Intensitatsskala werden die Bandenzahlen in Intensitatslogarithmen aus
gedriickt; die zugehorigen Photometermessungen geben die Eichskala zur Um
wandlung der Schwarzungen der Absorptionslinien in Intensitatswerte. 

79. Das MaB der Linienintensitat. Die allgemeine Gestalt und der Inten
sitatsabfall in den Spektrallinien der Sterne, ausgedriickt in absoluten Einheiten, 
beansprucht aus praktischen wie aus theoretischen Griinden ein besonderes 
physikalisches Interesse. 

~ei der graphischen Darstellung des Verlaufes einer Absorptionskurve tragt 
man in der Regel die Wellenlange 1 als Abszisse, die Intensitat in GroBenklassen 

als Ordinate auf; bei manchen Untersuchungen ist die Schwingungszahl v = ~ 
vorzuziehen (c Lichtgeschwindigkeit). Wegen des auBerordentlich schmalen Spek
tralbereiches, den eine Spektrallinie einnimmt, andert sich der AbszissenmaBstab 
~m ein~n konstanten Faktor, wenn man von der Wellenlange auf die Schwin-

1 F. S. HOGG bestimmt die spektralen Helligkeitsunterschiede nach einem umstand
licheren Verfahren. Harv Circ 309 (1927). 

2 H. H. PLASKETT, The Intensity Distribution in the Continuous Spectrum and the 
Intensities of the Hydrogen Lines in )' Cassiopeiae. M N 80, S.771 (1920). 

3 A. PANNEKOEK, The Determination of Absolute Line Intensities in Stellar Spectra. 
BAN 4, S.1 (1927). 
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gungszahl iibergeht. Nul' beim Vergleich von Spektrallinien verschiedener Wellen

langen muB die Umwandlung v = ; beriicksichtigt werden. 

Fehlerquellen instrumenteller Art und atmospharische Einfliisse, die sich 
nicht ohne weiteres eliminieren lassen, bewirken eine Deformation del' Inten
sitatskurve in Absorption odeI' in Emission. Die Beriicksichtigung del' ver
schiedenartigen Fehlerquellen bei del' Bestimmung des wahren Verlaufes del' 
Absorptionskurve ist eine del' wichtigsten Aufgaben del' Linienphotometrie. 

Zur Charakterisierung del' Intensitat del' Spektrallinien sind verschiedene 
GroBen vorgeschlagen worden; die passende' Auswahl wird man am besten unter 
dem Gesichtspunkt treffen, daB die Fehlerquellen den geringsten EinfluB haben. 
Die Erfahrung lehrt, daB die Intensitatskurven del' Spektrallinien in vielen 
Fallen die symmetrische Form del' GAussschen Fehlerkllrve besitzen .. Die Abb. 17 
zeigt schematisch das allgemeine Aussehen einer Absorptionskurve; zunehmende 
Absorption ist nach unten in GroBenklassen 
aufgetragen. Doch kommen auch unsym
metrische Formender Absorptions- odeI' 
Emissionskurven vor. 

Die Absorptionslinie wird charakteri-
siert durch die Tiefe del' Linie AB, dUTCh '0 
die Breite FG und durch die FHiche FJ)AEG, 
welche von del' Absorptionskurve und von 
dem hypothetischen kontinuierlichen Spek-
trum umschlossen wird. Die Festlegung del' A 
Basis FG, welche dem Niveau des kon- Abb.17. Typisches Aussehen einer Ab
tinuierlichen Spektrums entspricht, stoBt sorptionskurve (Aus Z. f. Phys. 44). 
bei linienreichen Spektren auf Schwierig-
keiten. Bei breiten Linien erfolgt del' Abfall del' Absorptionskurve in weiter Ent
fernung von del' Linienmitte derart langsam, daB sich die Basis del' Absorp
tionskurve nul' mit groBer Willkiir angeben laBt. Die GroBe DE, d. i. eine durch 
die Mitte C von AB gelegte Parallele zur Abszissenachse, ist als MaB del' Linien
breite geeigneter. Selbst in einem linienreichen Teile des Spektrums MBt sich del' 
Verlauf del' Absorptionskurve bis zur Tiefe von DE noch gut verfolgen; weiter 
hinauf zum Niveau des kontinuierlichen Spektrums werden die Storungen durch 
benachbarte Linien immer groBer. DE hat die physikalische Bedeutung del' Halb
wertbreite. 

Ein besonderes physikalisches Interesse kommt del' von del' Absorptions
kurve umschlossenen Flache FDAEG zu, die man leicht durch Planimetrieren 
erhalten kann und die ein MaB flir die gesamte Absorption del' Linie darstellt. 
Die relative GroJ3e del' Flachen ist yon Bedeutung beim Ver.gleich von Linien 
del' gleichen Serie. 1st das Gesetz del' Energieverteilung im kontinuierlichen 
Spektrum bekannt, so kann man die gesamte von del' Linie absorbierte Energie 
in absoluten Einheiten bestimmen. Da die Punkte Fund G bei Anwesenheit 
benachbarter Linien unbestimmt bleiben, hat man auch die Flache DAEC als 
MaJ3 del' Linienintensitat vorgeschlagen, obwohl ihr eine unmittelbare physi
kalische Bedeutung nicht zukommt. Die Flache DAEC entspricht 1/4 bis l/S 
del' Gesamtabsorption. 

80. Die MaBeinheit fiir die Linienintensitat. Die Tiefe del' Absorptions
linie miJ3t den Lichtverlust im Zentrum del' Linie. Wenn die Annahme hin
sichtlich del' wahren Form del' Absorptionskurve richtig ist, findet del' maximale 
Lichtverlust nul' in einem ganz kleinen Wellenlangenbereich statt. In Wirklich
keit ist die Breite des Spektralstreifens, welcher zu del' groJ3ten beobachteten 
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Tiefe einer Linie beitragt, durch die auflosende Kraft des Instruments bestimmt. 
Die wahre Tiefe jeder Absorptionslinie wird mit der wachsenden auflosenden 
Kraft mehr und mehr erreicht; die Breite des integrierenden Streifens nimmt 
dabei abo Die storenden Wirkungen der mangelhaften Fokussierung, des Streu
lichtes, der Luftunruhe und der Integration durch das Mikrophotometer sind 
ebenfalls merklich; im allgemeinen sind sie jedoch gegenuber dem mangelhaften 
Auflosungsvermogen des Instruments zu vernachlassigen. 

Das Sonnenspektrum zeigt, daB aIle Linien auBer denen des Wasserstoffes 
und des Kalziums weniger als 1 A breit sind. Bei Benutzung einer mittleren 
Dispersion werden also die Linientiefen durch Integration uber einen Streifen 
gemessen, der so breit wie die Linie selbst ist. Die Linientiefen entsprechen 
nicht dem schmalen zentralen Teil der Absorptionskurve, welcher durch die 
Integration abgeflacht ist. Die gemessene Tiefe steht zu der wahren zentralen 
Linientiefe in einer bestimmten Beziehung. Wenn die Gestalt der Absorptions
kurve bekannt ware, konnte die Linientiefe aus der Messung abgeleitet werden. 
Unter der Voraussetzung, daB die Formen der Absorptionskurven einander sehr 
ahnlich sind, was fur die schmalen Absorptionslinien in der Regel zutrifft, kann 
die gemessene Linientiefe als passendes Aquivalent der Linienabsorption gelten. 

Die Linien des Wasserstoffes in den A-Stemen und die H- und K-Linien 
des ionisierten Kalziums sind so breit, daB der integrierende Spektralstreifen 
nur einen kleinen Teil der Linien ausmachtl. Fur Linien von solch groBer Breite 
sind die gemessenen zentralen Tiefen der Absorptionslinien gleich den wahren 
Tiefen. 

Wenn die Absorptionskurven infolge des mangelhaften Auflosungsvermogens 
des Instruments abgeflacht .erscheinen, wird auch die Breite der Absorptions
linien geandert. Diese hangt noch von dem Niveau ab, in dem sie gemessen 
wird; gewohnlich ist es die Referenzlinie des kontinuierlichen Untergrundes. 

Die wahre Tiefe Dl und die wahre Breite Dl einer Absorptionslinie konnen 
nicht unabhangig voneinander aus dem Beobachtungsmaterial bestimmt werden. 
Der Lichtverlust innerhalb der wahren Absorptionskurve Idl· dl ist der Bruch
teil der Lichtenergie, welcher in dem von Linien freien Spektralbereich vorhanden 
ist. ~dl'· dl' bezeichnet den Lichtverlust nach der Messung auf der photo
graphischen Platte. Dl' = ~dl' ist die gemessene Breite, Dl' die gemessene 
Tiefe der Linie. Die Annahme ist wohl berechtigt, daB die wahre und die durch 
die instrumentellen Fehler abgeflachte Form einer isolierten Absorptionslinie 
den gleichen Flacheninhalt mit der Referenzlinie des kontinuierlichen Unter
grundes einschlieBen: ~ dl • dl = I dl'· dl'. 

Da die meisten Absorptionslinien von ahnlicher Form sind, werden die wahre 
Linientiefe Dl und die wahre Linienbreite Dl in einer bestimmten Beziehung 
zueinander stehen. Fur Linien, deren Dl' > Dl ist, wird Dl' angenahert pro
portional ~dl· dl sein 2 • Fur Absorptionslinien, deren wahre Breite Dl groBer 
ist als die kiinstlich durch instrumentelle Ursachen bedingte, wird der totale 
Energieverlust durch Integration der Werte dl' uber schmale Streifen dl' erhalten. 

lOHMAN benutzt zur Messung der breiten Absorptionslinien am SCHILTschen Mikrophoto
meter ein Diaphragma, das die ganze Spektrallinie einschlieBt. Die Messungen geben einen 
Wert der Integralstrahlung fur den Spektralbereich, den das Diaphragma begrenzt. Da der 
Ausschlag des Galvanometers und die auf die photographische Platte wirksame Lichtintensitat 
in einer funktionellen Beziehung zueinander stehen, wird der am Galvanometer abgelesene 
Ausschlag im allgemeinen nicht zu der mittleren in dem festen Spektralbereich wirksamen 
Lichtmenge gehoren. (YNGVE OHMAN, Photometric Studies of Effects of Luminosity and 
Colour in Short Stellar Spectra. Ark Mat Astr Fys 20A, Nr.23 [1927].) 

2 C. H. PAYNE, The Measurement of the Intensity of Spectrum Lines. Harv Cire 
302 (1927). 
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Es ist nicht leicht, fUr die schmalen und fUr die breiten Absorptionslinien 
ein gemeinsames MaB der Absorption anzugeben, Bei den schmalen Linien 
(Dl < Dl') ist die gemessene Linientiefe Dl' gleich dem Energieverlust fUr einen 
Spektralstreifen VOl). der Breite ~dl', Eine passende Einheit ist 0,01 der totalen 
Energie, welche in dem von Absorption freien Streifen von der Breite Dl' ent
halten ist. Die LinienintensWiten, welche in dieser Einheit ausgedriickt sind, 
liegen in der Regel zwischen 0 und 100; die H- und K-Linien, deren Breite groBer 
als 1 A ist, werden, wenn ihre absorbierten Energien auf die minimaleBreiteDl' 
bezogen sind, Von der Ordnung 1000. 

Werden Instrumente von verschieden groBem Auflosungsvermogen benutzt, 
so sind die gemessenen GroBen Dl' auf einen Standardwert der auflosenden 
Kraft zu beziehen, welcher einer gewissen Standardbreite des Spektralstreifens 
entspricht. Wenn die wirkliche Breite des Streifens fUr irgendeine auflosende 
Kraft bekannt ist, kann man alle Intensitaten auf einen Streifen Von 1 A 
Breite beziehen, eine Einheit, welche groBe theoretische Vorteile in sich birgt. 

81. Die instrumentellen Fehlerquellen. Die durch die Messungen bestimmte 
Gestalt der Absorptionskurve wird beeinfluBt durch Mangel instrumenteller 
Natur und durch den wechselnden Charakter der Erdatmosphare. Die Wirkung, 
welche die verschiedenartige Zusammensetzung der auBeren Schichten des Sternes 
auf die Form der Absorptionskurve ausiibt, kann nicht als storender Faktor an
gesehen werden; vielmehr bildet sie einen besonderen Gegenstand der Unter
suchung. 

In instrumenteller Beziehung hangt die Form der Absorptionskurve ab 
von der Fokussierung, von dem Auflosungsvermogen des Instruments, von der 
Spaltbreite des Spektrographen und des Photometers, von der Streuung des 
Lichtes im Instrument und in der photographischen Schicht, von der Unregel
maBigkeit des Ganges des Uhrwerks und von dem EBERHARDschen Nachbar
effekt. 

Die Spektren, welche mit verschiedenen Instrumenten erhalten werden, 
sind wegen der unterschiedlichen Giite der instrumentellen Optik nicht ohne 
weiteres miteinander vergleichbar. 

Abgesehen von dem Nachbareffekt, der eine scheinbare Zunahme der Linien
tiefe zur Folge hat, werden die Absorptionslinien durch die iibrigen Fehlerquellen 
in ihrer Intensitat geschwacht; gleichzeitig wird die Form der Absorptions
kurve geandert. 

Der schlechte Fokus bedingt Verwaschenheit der Absorptionslinie, welche 
die Genauigkeit merklich beeintrachtigen kann. Mit einem Refraktor kann 
man nicht aIle Teile des Spektrums gleichzeitig im Fokus halten, wenn mit 
einer ebenen Platte photographiert wird. Die Aufnahmen mit dem Reflektor 
sind in allen Wellenlangen im Fokus. 

Der EinfluB der Fokalstellung auf die Linientiefe ist fiir den 16zo1ligen 
Refraktor der Harvard-Sternwarte von PAYNE und SHAPLEY untersuchtl. Die 
Intensitatsskala auf der photographischen Platte wurde durch Abblenden des 
Objektivs erhalten. Der EinfluB der Fokalstellung ist von der zu erwartenden 
Art: Die Linientiefe andert sich mit der Fokalstellung; sie ist am groBten, wenn 
sich die photographische Platte im best en Fokus befindet. Dieser ist a.bhangig 
von der Wellenlange der Spektrallinie. Der EinfluB des schlechten Fokus ist 
klein und iibersteigt in der Regel nicht die GroBe der Beobachtungsfehler, wenn 
der zu untersuchende Spektralbezirk klein ist. Die vergleichende Betrachtung 
der Tiefen von weit auseinanderliegenden Linien derselben Platte verlangt meist 

1 C, H, PAYNE and H. SHAPLEY, On the Distribution of Intensity in Stellar Absorption 
Lines, Harv Repr 28, S,470 (1926), 
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eine Korrektion wegen des schlechten Fokus. Wenn bei visueUer Priifung der 
Fokus der Spektren als gut befunden wird, beeintrachtigt ein etwa vorhandener 
Fokusfehler die Resultate nicht merklich. 

Der Vergleich der Linientiefen, erhalten aus Aufnahmen mit dem Reflektor 
und mit dem Refraktor, gibt den Fehler der Fokussierung, wenn be ide Instrumente 
nahezu die gleiche Dispersion der Sternspektren besitzen. 

Die gemessene Tiefe einer Absorptionslinie hangt vorzugsweise von dem 
Auflosungsvermogen der Spektralanordnung abo Die Linientiefe nimmt mit 
wachsender Dispersion zu, die Linienbreite vermindert sich. Die breiten Linien 
werden durch die Dispersion nicht merkbar beeinfluBt; fUr die engen Linien 
ist die Dispersion in der Regel zu klein, urn die Form der Absorptionskurve 
bei dem groben Korn der photographischen Platte wahrheitsgetreu wiederzu
geben. Die Dispersion muB wesentlich vergroBert werden, wenn man die wahre 
Linientiefe von Spektren mit sehr schmalen Linien erhalten will. Streng ge
nommen lassen sich die Tiefe und die Struktur der Absorptionslinien nur von 
solchen Sternspektren miteinander vergleichen, welche mit demselben Instrument 
erhalten sind. In welch ern MaB die auflosende Kraft des Spektralapparats die 
gemessene Linientiefe beeinfluBt, zeigt die folgende TabeUel, welche die Tiefen 
der Wasserstofflinien fUr vier Plejadensterne mit emem 6°_, einem 15°- und 
zwei 1 5 0-Prismen gibt: 

Linie 6" 15 0 30° 
H(J 25 36 40 
Hi' 38 44 52 
H/j 41 51 55 
He 33 55 58 
Hi; 30 54 58 

Mit wachsender Dispersion nahern sich die gemessenen Linientiefen asymptotisch 
einer oberen Grenze. Die Linientiefen von r Cygni, einem Sterne mit schmalen 
scharfen Linien, stehen nach Aufnahmen mit einem und zwei Objektivprismen 
in einer linearen Beziehung zueinander2. Bei Verdopplung der Dispersion nimmt 
die Linientiefe auf das 1, 16fache zu. Die Abweichungen der Einzelwerte vom 
mittleren Verlauf sind graBer als die zu erwartenden zufalligen Fehler; dies 
deutet darauf hin, daB die Form und die Struktur nicht fUr aUe Linien 
gleich ist. 

Die mit dem Spaltspektrographen erhaltenen LinienintensWiten bediirfen 
unter Umstanden einer Korrektion wegen der endlichen Breite des Spektro
graphenspaltes. Die Linientiefen bleiben unabhangig von der Spaltbreite, so
lange mit dem schmalen Spalt das volle Auflosungsvermogen des Spektralapparates 
ausgenutzt ist. Urn den EinfluB der Spaltbreite des Spektrographen auf die Gestalt 
der Absorptionskurve zu studieren, macht V. KruBER3 eine Serie von Aufnahmen 
des Sonnenspektrums bei 16100 A mit Spaltbreiten 0,03 bis 0,14 mm und 
miBt die Spektren unter gleichartigen Bedingungen mit dem .KocHschen Mikro
photometer. Fur die Spaltbreiten 0,03 bis 0,08 mm sind die Diagramme dieser 
Aufnahmen so vollkommen ahnlich, daB sich die Absorptionskurven mitein
ander zur Deckung bringen lassen. Die Form und die Breite der Absorptions
linien bl,eiben selbst bis zu einer Spaltbreite von 0,12 mm erhalten. Doch be
merkt man von der Spaltbreite 0,08 mm ab ein langsames Aufhellen der Ab-

1 C. H. PAYNE and F. S. HOGG, On Methods in Stellar Spectrophotometry. Harv Circ 
301, S. 10 (1927). 

2 1. C. S. 11. 
3 Quantitative Untersuchungen an Absorptionslinien im Sonnenspektrum. Z f Phys 

4oJ., S.501 (1927). 
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sorptionslinien; entsprechend beginnt auch die Auflosung benachbarter Linien 
geringer zu werden. 

Die Spaltbreite des Mikrophotometers kann gleichfalls die Messungsresultate 
verfalschen. Die breiten Absorptionslinien werden durch die Breite des Photo
meterspaltes weniger beeinflu13t als die schmalen, weil das von dem Photometer
spalt durchgelassene Licht nur von einem Bruchteil der gesamten Linienbreite 
stammt. v. KLUBER1 hat mit einem verstellbaren Photometerspalt eine Reihe 
von Diagrammen des Sonnenspektrums erhalten. Die Tiefe wie auch die Form 
der Absorptionskurven stimmt bei allen Spaltbreiten uberraschend gut uberein. 
Die Ursache dieser Unempfindlichkeit gegen die Weite des Photometerspaltes 
liegt in der durchschnittlich gro13en Breite der Absorptionslinien im Sonnen
spektrumund in der gro13en Dispersion der Spektralanordnung. 

Nach den experiment ellen Untersuchungen von PAYNE und SHAPLEY ist 
der EBERHARDsche Nachbareffekt in den Spektren, die mit dem Objektiv
prisma erhalten sind, nicht nachweisbar. In dem mit dem Spaltspektrographen 
photographierten Spektrum von Wega zeigt sich in der unmittelbaren Nachbar
schaft der beiden Rander des Spektrums eine deutliche Depression in der Hellig
keit2. Nach EBERHARD bewirkt der EDERsche Ferrooxalatentwickler keinen 
N ach bareffekt. 

Ob Streulicht die Linientiefe merklich beeinflu13t, ist Sache der Erfahrung. 
Die Wirkungzerstreuten Lichtes wird am gro13ten in der unmittelbaren Nachbar-

Abb.18. EinfluB zerstreuten Lichtes (aus Harvard Reprint 28). 
Die Zahlen in der Abbilrlung entsprechen den Blenden6ffnungen, mit denen die Aufnahmen gemacht sind. 

schaft von besonders hellen Teilen des Spektrums sein. Wenn das Streulicht 
in der Nachbarschaft des kontinuierlichen Spektrums von Bedeutung ist, wird 
es alle Absorptionslinien beeinflussen, insbesondere die schmalen. 

Die Streuung des Lichtes wird sichtbar an dem langsseitigen Rand der 
Spektren; sie wird festgestellt durch die Registrierung der Intensitatsverteilung 
senkrecht zur Langsausdehnung der Spektren (Abb. 18). Diese Wirkung des zer
streuten Lichtes wird erst merkbar bei uberexponierten Spektren, die aber wegen 
der gering en Gradation fUr die Messung meist unbrauchbar sind. Die mit dem 
Spaltspektrographen erhaltenen Sternspektren zeigen an den Randern keine merk
baren Spuren von Streulicht. 

Lichthofbildung durch Reflexion an der Ruckseite der photographischen 
Platte und Streuung des Lichtes in der Emulsionsschicht konnen gleichfalls in 
gewissem Grade storend wirken. Bei stark geschwarzten Platten ist soleh ein 
Einflu13 auf Form und Tiefe der Absorptionslinien sicherlich vorhanden. 

Das diffuse Himmelslicht liefert einen Beitrag zum Plattenschleier, der 
gleichma13ig uber das Spektrum und uber seine Nachbarschaft verteilt ist. Der 
Einflu13 des Plattenschleiers wird eliminiert durch Benutzung der Bezugslinie 
der glasklaren Platte als Nullinie beim Ausmessen der Diagramme. 

82. Der EinfluB der Erdatmosphare. Die Linienintensitaten in den Stern
spektren werden durch den wechselnden Charakter der Erdatmosphare ver
falscht. Anderungen der Luftdurchsichtigkeit, welehe zahlenma13ig durch die 

1 1. c. S. 502. 
2 Harv Repr 28, p.470 (1926). 
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Extinktionsformeln erfaJ3t werden, beeinflussen in gleicher Weise die Hellig
keit der Absorptionslinie wie die des angrenzenden kontinuierlichen Spektrums. 

Wenn sich die Durchsichtigkeit der Erdatmosphare bei einer Serie von 
Spektralaufnahmen andert, so bedarf die Intensitat des kontinuierlichen Spek
trums und der Absorptionslinie, die im Diagramm durch den Abstand von der 
Photometerspur fUr absolute Dunkelheit oder Glasklarheit der photographischen 
Platte gem essen wird, einer Korrektion, die gemaB der zeitlichen Aufeinander
folge der Aufnahmen abzuleiten ist. Der Intensitatsunterschied der Absorptions

Abb.19. Registrierung der Ui.ngsstreifen im Spektrum 
(aus Harvard Obs. Cire. 301). 

Der obere Teil der Abbildung gibt das Spektrum vOn Sirius bei fest
stehendem Fernrohr. Die vier Niveaus entsprechen von links nach 
rechts df"r unbelichteten Platte, einfacher, zweifacher und dreifacher 
Oberdeckung durch den Stern. Die UnregelmiiBigkeiten bei unbe
lichteter Platte sind durch das Plattenkorn bedingt. Der untcre Teil 
der Abbildung zeigt an zwei Spektren von Sirius die Wirkung eines 
unregeimaBigen Ganges des Uhrwerkes. Absolute Dunkelheit und 

Glasklarheit sind durch horizontale Limen markiert. 

linie gegen das kontinuierliche 
Spektrum bleibt bei wechseln
den atmospharischen Verhalt
nissen ungeandert; nur die 
Eichskala zur Umwandlung 
der Schwarzungen in Inten
sitaten wird durch sie beein
fluJ3t. 

Wenn das Sternbild un
ruhig oder unscharf ist, gelangt 
Licht durch Streuung in der 
Atmosphare in das Innere der 
Absorptionslinie; die Starke 
des gestreuten Lichtes hangt 
von der Beschaffenheit der 
Luft abo Das Szintillieren des 
Sternes hat je nach der GroBe 
der periodischen Verlagerung 
des Sternes auf der photogra
phischen Platte eine Verfla
chung der Absorptionskurve 
zur Folge. Durch sorgfaltiges 
N achfUhren des Instrumentes 
laBt sich dieser Fehler nicht 
beseitigen, da die Anderungen 
zu schnell aufeinanderfolgen. 
Nur durch Haufung des Beob
achtungsmaterials kann man 
sich von diesem storenden Ein
fluB freimachen. Die Uber
einstimmung zwischen den 
Diagrammen verschiedener 
Platten wird im allgemeinen 

weniger gut sein fUr Sterne mit schmalen als fUr solche mit breiten Linien. 
Urn die Wirkung der sich andernden atmospharischen Bedingungen zu stu

dieren, haben HOGG und PAYNE 1 Spektren von Sternen nach ihrem Aufgang, beim 
Durchgang durch den Meridian und vor dem Untergang photographiert. Die 
gemessenen Linientiefen geben die atmospharische Wirkung fUr verschieden groBe 
Luftmassen. Zwischen den Hohen 27° und 75 0 betragt die Anderung der Linien
tiefe nicht mehr als 2 % des kontinuierlichen Untergrundes. 

Die mikrophotometrische Registrierung eines Spektrogrammes in der Langs
rich tung gibt den Intensitatsverlauf im kontinuierlichen Spektrum und in den 

1 Harv Cire 301, S. 7 (1927) . 
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Absorptionslinien. In der Richtung senkrecht dazu spiegelt das Diagramm die 
atmospharischen UnregelmaBigkeiten wieder, die evtl. noch von Storungen des 
Uhrwerks iiberdeckt sind. RegelmaBig angeordnete Langsstreifen sind auf einen 
mechanischen Fehler des Uhrwerks zuriickzufUhren; die in unregelmaBigen Ab
standen aufeinanderfolgenden Langsstreifen resultieren aus der veranderten 
Durchsicht der Erdatmosphare. 

Die Abb. 19 zeigt verschiedene Typen der Streifung. Die Registrierkurven 
sind durch Analyse der Spektren senkrecht zu ihrer Langsrichtung in einer von 
Absorptionslinien freien Spektralzone erhalten. Die obere Kurve zeigt das 
Spektrum des Sirius bei feststehendem Fernrohr. Die Schwankungen in der 
Registrierkurve haben die Periode von 1/2 sec, we1che der Szintillation des Sternes 
entspricht. Da die mit Uhrwerk erhaltenen Spektren viellangsamer verbreitert 
werden, folgen die kurzperiodischen Schwankungen der Szintillation so schnell 
aufeinander, daB sie ohne EinfluB auf die Messungen bleiben. Die untere Regi-, 
strierkurve der Abb. 19 zeigt die Wirkung eines Fehlers im Uhrwerkmechanismus; 
die Periode der Oszillationen ist 20 sec. Mit dem rechteckig geformten Spalt des 
Mikrophotometers (Hohe des Spaltes gewohnlich das Zehnfache seiner Breite) 
werden bei der ublichen Registrierung in der Langsrichtung des Sternspektrums 
ungefahr fiinf Langsstreifen gleichzeitig erfaBt. Der EinfluB des fehlerhaften 
Uhrwerks auf die Linientiefe wird durch die Integration iiber die Streifen mehr 
oder weniger ausgeglichen. 

83. Die Genauigkeit der Linienintensitaten. Die Genauigkeit der gemessenen 
Linienintensitaten wird gepruft durch Vergleich von mehreren Spektrogrammen 
desselben Sternes, die unter moglichst verschiedenartigen Bedingungen erhalten 
sind. Die folgende Tabelle1 enthalt die mittleren Abweichungen der Tiefe einer 
einzelnen Linie yom Mittelwert fUr die am Kopfende der Spalten stehenden Inter
valle der Linientiefen, ausgedriickt in Prozenten des Lichtverlustes. Bei den 
Stemen mit schmalen Absorpti0nslinien zeigen sich haufig groBere Unstimmig
keiten zwischen den Linientiefen aus verschiedenen Platten. Die schmalen 
Linien sind, wie schon erwahnt wurde, sehr empfindlich gegen instrumentelle 
Fehler und gegen atmospharische Einfliisse, die eine Verflachung der wahren 
Absorptionskurve zur Folge haben. 

Mit tl ere Fe hIe r d e r Lin i e n i n ten sit ate n. 

Stern Linientiefe in Prozenten des Lichtverlustes. 
0-10 10-20 20-30 30-40 40-50 50-100 

Capella 0,8 1,0 0,9 1.5 2,0 4,9 
)' Cygni 0,7 1,9 1,2 1,4 1,3 1,5 
Plejaden . 3,1 2,8 4,3 3,7 3,2 

Die Genauigkeit der gemessenen Linienintensitaten wird gepriift 1. an Hand 
der photographischen Platte; 2. an Hand der Registrierkurve; 3. an Hand der 
Messungen. 

Die wahrheitsgetreue Wiedergabe des Liniendetails wird untersucht durch 
Vergleich Von mehreren Spektrogrammen des gleichen Sterns, die unter den 
verschiedenartigsten Bedingungen (groBe Unterschiede in der Plattenschwarzung) 
erhalten sind. Die innere Dbereinstimmung der Messungsresultate aus einer 
groBen Zahl von Spektrogrammen bildet die beste quantitative Priifung der 
Sternspektren. 

Das Yom Photometerspalt des Mikrophotometers durchgelassene Strahlen
biindel wird immer so schmal gehalten, daB keine glattende Wirkung in der 

1 Harv Cire 301, S, 10 (1927). 
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Linienmitte zu ~rwarten ist. Die wiederholte Registrierung desselben Spektrums 
und die Ubereinstimmung in der Form und in der Tiefe der gleichen Absorptions
linie ist ein Priifstein ftir die einwandfreie Registrierung durch das Mikrophoto
meter. 

Wenn die Reduktion der Registrierkurven mit Erfolg durchgeftihrt werden 
solI, muE der Abstand der Referenzlinien (absolute Dunkelheit und Glasklarheit 
der photographischen Platte) fur eine zusammengehorige Serie von Spektren 
gleichbleiben. Bei kleinen Anderungen wird eine proportionale Verbesserung 
an die Messungen angebracht. Die Genauigkeit der Ausmessung der Diagramme 
hangt von der Sicherheit in der Feststellung der Referenzlinien des kontinuier-' 
lichen Untergrundes, der Glasklarheit und der absoluten Dunkelheit der 
photographischen Platte abo 1m Vergleich zu den Mangeln der photographischen 
Sternspektren und ihrer Registrierkurven sind die Fehler der Ausmessung von 
geringer Bedeutung, 



Kapitel 3. 

Kolorimetrie. 
Von 

K. F. BOTTLINGER-Neubabelsberg. 

Mit 11 Abbildungen. 

a) Grundbemerkungen. 
1. Der Begriff des Farbenaquivalents. In dem von anderer Seite behandelten 

Kapitel "Spektralphotometiie" ist von der Energieverteilung in den Sternspektren 
und ihrer Messung die Rede. Zweifellos ist es wiinschenswert, von einer moglichst 
groBen Zahl von Stemen vollstandige Energiekurven zu besitzen. Diese Auf
gabe ist aber wegen der groBen Arbeit, die sie verursacht, nur in beschranktem 
MaBe lOsbar. Auch sind nur die helleren Sterne dieser Messung zuganglich, 
und zudem ware es nicht mit einer einmaligen Messung fiir jeden Stern getan, 
da viele Sterne teils periodische, teils unregelmaBige Schwankungen ihrer spek
tralen Charakteristika, einschlieBlich der Energieverteilung, aufweisen. 

Darum muB man sich fiir die Mehrzahl der Sterne mit einfacheren und 
leichter zu erlangenden Messungsgro.f.3en begniigen. Da die verschiedene Energie
verteilung in den Sternspektren, die in erster Linie mit der Temperatur zu
sammenhangt, verschiedene Farbungen der Sterne hervorruft, so nennt man 
MessungsgroBen, die uns einen abgekiirzten AufschluB iiber die Energiever
teilung geben, die Farbenaquivalente, denen die direkt geschatzten phy
siologischen Farben zuzuordnen sind. Die Messung dieser GroBen, deren es eine 
ganze Reihe verschieden definierter und praktisch brauchbarer gibt, nennt man 
Kolorimetrie. 

Das Farbenaquivalent ist ein bestimmtes Charakteristikum der Energie
verteihmg, z. B. die Angabe der Wellenlange des Intensitatsmaximums oder 
das Verhaltnis der Intensitaten zweier verschiedener, bestimmter Wellenlangen
gebiete. 

1st die Energieverteilung in den Sternspektren die des schwar
zen Korpers, oder ist sie unter Abweichung von diesem Gesetz bei 
allen Sternen doch nur Funktion eines Parameters, der effektiven 
Temperatur, so ist ein mit der notigen Genauigkeit gemessenes 
Farbenaquivalent gleichbedeutend mit einer Untersuchung der 
gesamten Energieverteilung und aIle irgendwie auf verschiedene 
Weise definierten Farbenaquivalente sind eindeutig aufeinander 
reduzierbar. Diese Bedingung ist jedoch, wie spater ausgefiihrt werden soH, 
nur angenahert erfiillt. 

2. Definition der verschiedenen Arten von Farbenaquivalenten. Die 
Farbenaquivalente kann man in drei Hauptgruppen einteilen: 
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1. Solche, bei denen die Lage eines Intensitatsmaximums im Spektrum 
bestimmt wird oder wenigstens ein isolierter Energiebereich aus dem Spektrum 
herausgeschnitten und durch eine in Wellenlange ausgedruckte Zahl charak
terisiert wird. Dies ist die Methode der effektiven Wellenlangen. 

2. Solche, bei den en Intensitaten aus zwei verschiedenen Spektralgebieten 
miteinander in numerische Beziehung gebracht werden. Das sind die Farben
indizes oder ihnen nahe verwandte GraJ3en. Diese Gruppe von Methoden 
liefert gegenwartig die genauesten Messungsresultate. 

3. Hieran kann man noch als dritte Gruppe die visuellen Sternfarben 
anschlieJ3en. Da das normale menschliche Auge drei Grundfarben unterscheidet, 
aus denen sich aIle wirklichen Farbenempfindungen zusammensetzen, kann man 
hier gewissermaJ3en von drei Spektralgebieten sprechen, die zusammen das 
Farbenaquivalent bilden. 

Nach Analogie zur physiologischen Optik, wo man die total Farbenblinden, 
die keinerlei Farbenun terschiede wahrnehmen kannen, als Monochromaten, 
die partiell Far ben blinden, denen meistens die Rot -Grun -Un terscheidung mangelt, 
als Dichromaten, die normal Farbentuchtigen als Trichromaten bezeichnet, 
kann man diese drei Gruppen von Farbenaquivalenten bezeichnen als 

2. Dichromatische Farbenaquivalente. 
1. Monochromatische I 
3. Trichromatische 
3. Das Strahlungsgesetz. Der Besprechung der Messungsmethoden von 

Farbenaquivalenten sei hier eine kurze Betrachtung uber die zu erwartenden 
Unterschiede der Farbe und der physikalisch zu messenden Energieverteilung 
im Sternlicht vorausgeschickt. Es wird hierbei angenommen, daJ3 die Strahlung 
der Sterne das PLANcKsche Gesetz befolgt und daJ3 die Temperatur zwischen 
2000 0 und etwa 30000 0 liege. Die Wellenlangengrenzen, innerhalb deren wir die 
Energie zu betrachten haben, sind fUr die visuellen Sternfarben die auJ3ersten 
Empfindlichkeitsgrenzen des Auges, namlich 3800 A und 7600 A. Wenn 
wir aIle physikalischen Farbenindizes, photographische und bolometrisch
thermische, einbeziehen, so haben wir nicht die theoretischen Grenzen 0 und <Xl 

zu nehmen, sondern beschranken uns auf den Durchlassigkeitsbereich der Erd
atmosphare, d. h. wir haben im auJ3ersten FaIle Wellenlangen zwischen 0,3 fl 
und 15 fl zu berucksichtigen. Letztere Grenze kommt allerdings nur fur die 
Eigenstrahlung der Planeten, nicht mehr fur die Strahlung der Fixsterne in 
Betracht, weil auch die kuhlsten unter ihnen (nach un serer heutigen Kenntnis 
sind es die Mira-Sterne) im Vergleich zu dem Anteil im visuellen und nahen 
infraroten Gebiet hier keine nennenswerte Energiestrahlung mehr besitzen. Doch 
liegt auch bei ihnen das Energiemaximum schon im Infraroten zwischen 1 fl 
und 2 fl. Uber die Unterschiede in der Energieverteilung zwischen den auJ3ersten 
Temperaturgrenzen gibt das nachstehende Nomogramm (Abb.1) emen aus
gezeichneten Uberblick. 

Schreibt man 1 die PLANcKsche Gleichung in der Form 

E _£. 1 
A - J.:Uax x5(e-fJ1x _ 1) , 

worin x = AjAmax ist und Amax sich nach dem WIENS chen Verschiebungsgesetz 
AmaxT = 2890 bestimmt, so hat man fUr aIle Temperaturen die gleiche Strahlungs-

kurve, deren Form sich aus dem Faktot E~ = _-fJ-1,~- ergibt (fJ = 4,965), 
x5 (e- IX - 1) 

1 Nach BRILL, Veroffentlichungen der Sternwarte Berlin-Babelsberg 5, H. 1, S.2 (1924). 
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und hat nur fur die verschiedenen Temperaturen verschiedene MaBstabe zu 
benutzen. Die numerischen Werte fur EfZ = E~/E'max sind in Tabelle 1 gegeben. 

Da es bei den folgenden Betrach
tungen immer nur auf die relativen, nie 
auf die absoluten Energien ankommt, 
laBt sich aus der einen Kurve die Energie
verteilung fiir jedes Wellenlangengebiet 
und fur jede Temperatur entnehmen, 
wenn man nur bedenkt, daB die Ordinate 
die relative Energie (Emax = 1 fUr x = 1) 
und die Abszisse die GroBe x = A/Amax ist. 
Da Amax' T = 2890 ist, wo A in p gemessen 
ist, so wird AT = X· 2890. Wir finden 
also fur die Temperatur 20000° und 

l 60 ,0,760 x 20000 5 6 
'" = 0,7 p, x == 2890 =,2 

0,15 
0,20 
0,25 
0,30 
0,35 
0,40 
0,50 
0,60 
0,70 
0,80 
0,90 

Tabelle 1. 

0,00000 
0,00001 
0,00031 
0,00351 
0,01750 
0,05365 
0,21419 
0,45581 
0,69392 
0,87014 ' 
0,96895 

1,00 
1,20 
1,50 
2,00 
2,50 
3,50 
5,00 
7,50, 

10,00 
. 15,00' 

20,00 

1,00000 
0,93298 
0,71815 
0,41196 
0,23627 
0.08846 
9,02745 • 
0,00656 
0,00233 
0,00050 
0,00016 

und entsprechend x = 2,63 fur A = 0,380 p. Diese beiden Wellenlangen sind die 
auBersten Enden des visuellen SpektrllIils und liegen gerade urn eine Oktave aus
einander. Das visuelle Spektrum dnes Strahlers von 20000,0 liegt also zwischen 

A B 20000° C 

/ \ / V I 

1,0 

I \ I / /' 
Y / /) /' 

./ 

IV / 
//\ ./ 

V 
10000 0 

/ /8000 0 ~ \ / 
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0,5 

II 6000" /' 
~. 

~o / '" A ~o "-"'-
!d ---r----

0,3 

0,2 

0.1 

o 1,0 2,0 3,0 11,0 5,0 

Abb. 1. Die Strahlungskurve im photographischen und visuellen Gebiet zwischen 
2000° und 20000°. S. Text. 

, 

6,0 

x = 2,63 und x = 5,26. Diese beiden Punkte sind am oberen Rande des Diagramms 
als B und C eingetragen und beide mit dem Nullpunkt 0 durch Gerade verbunden. 
Das visuelle Spektrum eines Korpers von niedrigererTemperatur liegt dann zwischen 
den Ordinaten, bei welchen das Linienpaar OB und OC die horizontale Gerade 

y = 20~ schneidet. Die entsprechenden Temperaturen sind im Diagramm 

eingetragen. Eine dritte Gerade OA entspricht dem auBersten Ultraviolett,das 
von der Erdatmosphare durchgelassen wird, namlich A = 3000 A. 

Handbuch der Astrophysik. II. 23 
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Aus dem Nomogramm sieht man, daB das Energiemaximum des Beugungs
spektrums nur bei Temperaturen zwischen 3800 a und 9500 a innerhalb des photo
graphisch und visuell beobachtbaren Gebietes liegt. Bei hoheren Temperaturen 
liegt es fiir uns, am Grunde der Erdatmosphare, vollstandig auBerhalb jeder 
Beobachtungsmoglichkeit. Damit hangt es zusammen, daB fiir die heiBesten 
Sterne direkte Temperaturmessungen ungenau werden und daB auch die Farben
unterschiede oberhalb von etwa 15000 a sehr gering sind. 

b) Die verschiedenen Arten von Farbenaquivalenten. 
4. Monochromatische Farbenaquivalente. Effektive und extreme Wellen

langen. Entwirft man von einer Lichtquelle ein Spektrum, so zeigt es eine 
von der Natur der Quelle und von der Art der Dispersion abhangige Intensitats
verteilung. 1st E = E (l) die Energiefunktion der Quelle, D = D (l) die Dis-

persion, dann ist die Energieverteilung im Spektrum ~~;~. 1m FaIle des Beu

gungsspektrums wird D (l) = konst., und die Energieverteilung entspricht· bei 
Temperaturstrahlung der PLANcKschen Strahlungsformel. Bei der Beobachtung 
kosmischer Objekte wird sie noch durch die atmospharische selektive Extinktion 
geandert. 1st T = T(l, z) die von der Wellenlange und Zenitdistanz des Gestirns 
abhangige Transmission der Erdatmosphare, dann ist fiir das Gitterspektrum 
E' = E(l) T(l, z). 

Die photographische Platte, das menschliche Auge, sowie jedes lichtemp
findliche Objekt besitzen eine bestimmte selektive Empfindlichkeit tP(l), so 
daB die wirksame Intensitat I (A) = E (l) T (A, z) if> (l) wird, wobei noch die 
ein fiir allemal konstante selektive Absorption der optischen Apparatur mit in 
die Empfindlichkeitsfunktion hineingenommen werden kann. 

Die dem Intensitatsmaximum entsprechende Wellenlange hat man wirk
same oder effektive Wellenlange genannt und mit leu bezeichnet. Da das 
Sternbild selbst nicht punktformig ist, sondern aus verschiedenen Ursachen eine 
gewisse Ausdehnung besitzt, handelt es sich bei diesen Messungen nicht urn 
ein einzelnes scharf definiertes Spektrum, sondern urn eine Dberlagerung vieler 
Spektra. Man wahlt die Dispersion zu diesem Zwecke so klein, daB das ab
gelenkte Sternbild nur ein wenig oval wird. Die effektive Wellenlange findet 
man dann theoretisch als optischen Schwerpunkt der wirksamen Strahlen, der 
durch die Gleichung 

II(l))' d). 

Aeff= _0 __ _ 
00 

II(l)dl 
o 

definiert ist. Die Beobachter erklaren indessen meistens, bei der Messung nicht 
den Schwerpunkt einzustellen, sondern einfach die gesamte geschwarzte Flache 
zu. halbieren, ohne Riicksicht auf die Intensitat der Schwarzung. Bei starkeren 
Schwarzungsgraden wird diese Art der Einstellung auch die einzig mogliche 
sein. Die Unsicherheit in der AUffaSSUng gibt der effektiven Welleniange von 
vornherein etwas rein Empirisches. Da neben dem abgelenkten und dispergierten 
noch ein unabgelenktes und unzerlegtes Bild der Lichtquelle entsteht, so ist 
der Abstand zwischen diesen beiden Schwarzungsschwerpunkten ein summarisches 
MaB fiir die Lage des spektralen Energiemaximums der Lichtquelle. Dies ist 
die prinzipielle Definition der effektiven Wellenlange. Als erster hat HERTZ
SPRUNG die effektiven Wellenlangen angewandt. 



Ziff.4. Monochromatische Farbenaquivalente. Effektive u . extreme Wellenlallgen. 355 

In der Praxis ist man bisher fast immer so verfahren, daB man vor das 
Femrohrobjektiv ein einfaches Beugungsgitter setzte. Dadurch entstehen auf 
zwei entgegengesetzten Seiten des unabgelenkten Zentralbildes paarweise Beu
gungsspektren verschiedener Ordnung (Abb. 2). Es werden immer nur die 
Spektren erster Ordnung benutzt. An- - 3 -2 -1 0 +1 +2 +3 
statt den Abstand (0) - (1) zu messen, C • ~ • ~ • ZJj$iiD 
benutzt man beideSpektren ersterOrdnung 
und miJ3t die Entfemung (-1)-(+1). 
Erstens hat man hier Bilder von gleicher 
Intensitat und femer eine doppelt so 

Abb. 2. Schematische Darstellung der 
Gitteraufnahmen zur Bestimmung effek

tiver Wellenlangen. 

groBe Strecke auszumessen und somit auch die doppelten Unterschiede zwi
schen Stemen verschiedener effektiver WeHenlange. 

Die Theorie des Gitters ist einfach. 1st r die Gitterkonstante, d. h. der 
Abstand zwischen den Mitten zweier Lucken, und f die Brennweite des Instru
mentes, dann ist der lineare Abstand LI der Spektren n ter Ordnung yom Zentral-

bild nAt = LI, wo l bei zusammengesetztem Licht die effektive Wellenlange 
)' 

bedeutet. 
Durch das Verhaltnis der Breite der Gitterstriche zu den Zwischenraumen 

wird lediglich das Intensitatsverhaltnis zwischen den Beugungsspektren ver
schiedener Ordnungen und dem Zentralbild beeinfluJ3t. Lst G die Breite der 
Striche, g die der Zwischenraume, also G + g = l' die Gitterkonstante, dann 
ist das Verhaltnis der Intensitat des Zentralbildes (10) zu der Intensitat bei 
freier Offnung (1) durch die Gleichung 

10 g2 
-1' = )'2 

dargestellt. Bezeichnet n die Ordnung des Beugungsspektrums, dann ist 

Sill2(gnn) 

J: = (g~n Y sin2(g:n) oder ~n = ---;tin~ 
Fur G = g = ~ erreichen die Spektren ungerader Ordnung ein Intensitats

maximum und die gerader Ordnung verschwinden. Das Spektrum erster Ordnung 

erhalt die Intensitat ~1!. = -; = ~. Die Helligkeit des Beugungsbildes erster 
n 10 

Ordnung ist also bereits 2,5 Gr6J3enklassen geringer als die des Bildes bei freiem 
Objektiv. Dies ist der geringste Lichtverlust, der sich bei Beugungs
gittern uberhaupt erzielen laJ3t. 

Diesen Verlust von 2,5 GroBenklassen hat man bisher bei den Messungen 
von effektiven Wellenlangen in Kauf genommen. Erst neuerdings ist durch 
v. KLUBER der Versuch gemacht worden, ihn zu vermeiden, woriiber spater 
berichtet wird. Systematische Untersuchungen sind vor aHem von ROSENBERG!, 
EBERHARD 2, V. KLUBER3 ausgefiihrt worden. Es zeigte sich namlich, daJ3 die 
gemessene effektive Wellen lange in hohem Grade von der Belichtungsdauer, 
d. h. von der Bildstarke abhing. Jedes Instrument und jeder Beobachter haben 
ihre eigene Skala, die auf eine Normalskala reduziert werden muJ3, urn sie brauch
bar zu machen. Urn diese Reduktion zu erleichtem, ist von ROSENBERG und 
BERGSTRAND4 eine Serie von 25 polnahen Stemen aufgesteHt worden, deren 

1 AN 213, S.330 (1921). 
2 Festschrift fiir H . V.SEELIGER,S.115 (1924). 
3 Erganzungshefte der AN 5, Nr. 1 (1925). 
4 AN 215, S.447 (1922). 
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Farbenwerte gut bestimmt sind, und die jedem Beobachter zur Prufung und 
Festlegung der eigenen Skala dienen konnen. HERTZSPRUNG, der afs erster die 
effektiven WellenHingen zur Gewinnung von Farbenaquivalenten benutztel, hat 
rein empirisch die Abhangigkeit der unmittelbar gemessenen Aeff von der Bild
starke bestimmt, wobei ihm als MaBstab fur diese der Durchmesser des unab
gelenkten Zentralbildes diente, eine Methode, die allgemeine Anwendung gefun
den hat. 

Die Abhangigkeit von der Fokussierung wurde zuerst genauer Von ROSEN
BERG 2 untersucht. Es zeigte sich, daB eine Anderung der Fokaleinstellunl} von 
nur 0,1 mm bei einer Brennweite von 840 mm die Skala grundlegend andern 
kann. 

1m allgemeinen wird man die Beziehungen der gemessenen effektiven Wellen
lange zu Bildstarke und Fokussierung empirisch bestimmen, da die theoretische 
Entwicklung der Zusammenhange viel zu kompliziert ist. Immerhin erscheint 
es zweckmaBig, das Zustandekommen des Beugungsbildes wenigstens in einem 
FaIle genauer zu verfolgen. Aus drei Grunden ist das Bild eines Sternes im Fern
rohr nicht punktformig und also auch das Beugungsspektrum erster Ordnung 
kein unendlich schmaler Strich, sondern ein nur wenig ovaler Fleck: 

1. Die Beugung des Lichtes laBt ein Sternbild als einen hellen Fleck von 

dem Durchmesser 2,44 ~ t in linearem MaBe erscheinen, der von mehreren 

Beugungsringen umgeben ist, die aber an Intensitat rasch abnehmen, so daB 
der erste bereits nur 0,017 der Intensitat des Zentralbildes besitzt. l bedeutet 
die Welienlange, d den Durchmesser des Objektivs, t die Brennweite. Die nume
rischen Daten werden zeigen, daB fUr die VergroBerung der Sternbilder diese 
Erscheinung von ganz untergeordneter Bedeutung ist. 

2. Sehr viel mehr machen die Luftunruhe und die Zerstreuung des Lichtes 
in der Atmosphare aus. Besonders durch die Unruhe wird das Bild 'unter Um
standen um mehrere Bogensekunden hin und her pendeln, so daB bei photo
graphischen Aufnahmen der bekannte breite verwaschene Fleck auftritt. 

3. Die Form der Dispersionskurve des Objektivs ist in ausschlaggebender 
Weise von EinfluB auf die Sternbilder und besond~rs auf die Spektren, da das 
Licht aller Wellenlangen, das nicht genau im Fokus vereinigt ist, keine punkt
formige Abbildung, sondern sehr erhebliche Zerstreuungskreise -etgibt. Letztere 
Erscheinung falit naturlich bei Reflektoren weg. . 

Die Verhaltnisse sollen hier an dem Instrument, das v. KLUBER fUr seine 
Messungen benutzte, naher erortert werden. Die Br:~nnweite war 700 mm, die 
6£fnung 145 mm, die Konstante des benutzten Gjtters 0,52 mm. Da die Stabe 
und Zwischenraume gleich gewiihlt waren, verschwanden die Spektren gerader 
Ordnung. Die Dispersionskurve wurde genau untersucht. Die Brennweite hatte 
bei 1 - 0,520 ft ein Minimum und lieB sich durch die Formel darstellen: 

( 
l' 2 

F;. - Fmin = 0,272 3,125 - ), _ 0,20) . 

1st F der Abstand der photographischen Platte vom Objektiv, dann ist (F;. -F): 

der Durchmesser des Zerstreuungskreises fUr die verschiedenen Wellenlangen. 
Die Tabelle 2 gibt die Durchmesser dieser Zerstreuungskreise in Miilimetern fur die 
verschiedenen Wellenlangen und fUr drei verschiedene Fokaleinstellungen, nam-

lich F = Fmin , F = Fmin(1 + 1.~O)' F = Fmin(1 - 1~)' und zugleich den 

1 Publ Astroph Obs Potsdam 22, Nr.63 (1911). 2 .AN 213, S.- 329 (1921). 
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Abstand A des Mittelpunktes dieser Zerstreuungskreise vom unabgelenkten 

Zentralbild A = A .1 = 1350 A . 
r 

Die Zerstreuungskreise iiberschreiten also bei allen Bildern die Dimension 
von 0,01 mm. Demgegeniiber ist das Beugungsbild mit einem Durchmesser von 
0,006 mm vol1ig bedeutungslos. 
EineBogensekundebetragt hier 
0,0034 mm, so daB schon eine 
starke Luftunruhe oder atmospha
rische Zerstreuung notwendig ist, 
urn neben der Farbenzerstreuung 
eine Ro~e zu spielen. . 

In Abb. 3 ist die Entstehung 
des Beugungsbildes durch Uber
lagerung der Zerstreuungskreise 
fiir die drei Fokalstellungen ver
anschaulicht. Es sind nur das 
Zentralbild und eines der Beu
gungsspektren angegeben. Unter 
den drei Bildern ist noch die 
Empfindlichkeit der gewohn
lichen, nich t sensibilisiertenBrom
silberplatte angegeben, wie sie 
hier verwendet wurde. Die groBte 

,t 
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Tabelle 2. 

Iltooo ·1 1/1000 
Abstand 

vom 
ExtrafokaI I Inttafokal Zentralbild 

mm mm !Dm 

I 0,39 0,67 0,487 
18 56 514 

i 05 33 540 

I 0,03 0,25 0,566 
08 20 593 
11 17 620 

0,13 0,15 0,648 
14 14 675 
14 14 702 

0,14 0,14 0,729 
13 I 15 756 I 
13 I 15 783 

1),12 0,16 0,810 
11 17 836 
10 18 862 

Schwarzung muB natiirlich dort auftreten, wo das Produkt aus Lichtintensitat 
und Plattenempfindlichkeit am gr6Bten ist. Da die Zerstreuung durch Beugung 
klein gegen die Farbenzerstreuung it~ } 
ist, miiBte die groBte Schwarzung 0 'P 0,1 0,2 0,3 

bei den extrafokalen Bildern sehr 
nahe bei dem Knotenpunkt bei A4120 
liegen und bei den fokalen bei etwa 
A 4800, wo der AbfaH der Empfind
lichkeitskurve der photographischen 
Platte beginnt. Bei den intrafokalen 
Aufnahmen miiBte das Schwarzungs
maximum bei sehr verwaschenem 
Bilde auch in dieser Gegend liegen. 
In Wirklichkeit verhiilt es sich er
heblich anders. Die Messungen bei 
verschiedener Fokussierung diffe
rieren viel weniger als nach dem 
geometrischen Bild zu erwarten 
ware. Die effektiven Wellenlangen 
sind fiir die drei Fokussierungen fiir 
die mittlere Spektralklasse F am 
oberen Rande des Diagramms als 
eli eingetragen. Diese Abweichung 
kann nur durch die atmospharische 
Zerstreuung hervorgerufen werden, 
durch welche die geometrisch schma
len Teile des Spektrums erheblich 
verbreitert werden und ihre Licht-

Exfrafoka. 

FO of 

In!. {aka/ 

o 0,1 0,2 

Ii q1 0,2 q'3 
0720" 

Abb. 3. Die Entstehung des Beugungsspek
trums bei Gitteraufnahme mit Refraktoren. 



358 Kap.3. K. F. BOTTLINGER: Kolorimetrie. Ziff.4. 

intensitat erheblich abgeschwacht wird. In der Abbildung bedeutet beim Zentral
bild der mittlere Punkt die ungefahre GroBe des Beugungsbildes, der innere 
Kreis den mittleren Durchmesser von 0,06 mm, auf den v. KLuBER seine Mes
sungen reduziert hat, und der auJ3ere Kreis den groJ3ten gelegentlich vor
kommenden Durchmesser. 

Auf jeden Fall zeigt es sich, daB die Genauigkeit der Methode der effektiven 
Wellenlangen besonders durch die Luftunruhe verhaltnismaJ3ig gering ist. Ein 
groJ3er Vorteil der Methode ist aber, daJ3 man besonders in sternreichen Gegenden 
auf einer einzigen photographischen Aufnahme sehr viele Einzelwerte erhalten 
kann, so daJ3 diese Methode besonders fUr Durchmusterungen von Wichtigkeit 
ist. Das Aussehen solcher Aufnahmen zeigt Abb. 4. 

Den Verlust Von 2,5 GroJ3enklassen bei Beugungsgittern hat v. KLuBER 
mit Erfolg zu vermeiden oder doch auf weniger als eine GroJ3enklasse herab-

• ••• 
~ , . . . -

- . - - --- .- ... 
. -.... -

-. -.... 
• • • 

Abb. 4. Gitterspektren eines Teiles der Plejaden. Aufnahme von HERTZSPRUNG. 

Pub!. Potsd. Nr. 63. S.9. 

zumindern versucht, indem er anstatt des Gitterspektrums ein prismatisches 
benutzte. Vor das halbe Objektiv wurde ein sehr £laches Prism a gebracht. Da
durch ergab die unabgelenkte Halfte des Lichtes das Zentralbild wie vorher, 
die andere Halfte aber ein schwach dispergiertes und abgelenktes Spektrum. 
Da das Spektrum hier nicht 1/10' sondern 1/ 2 des Gesamtlichtes erhalt, ergibt sich 
ein Lichtverlust von nur om,75, also gegen vorher ein Gewinn von 1m,75. 

Die Verhaltnisse waren so gewahlt, daJ3 das kreisformig geschliffene Prism a 
von 1 a Kantenwinkel die Mitte des Objektivs und zwar etwas mehr als die Halfte 
bedeckte, wahrend die Randzone £rei war. Der Brechungswinkel war so gewahlt, 
daB zwischen 14000 und 14800 etwa die gleiche Dispersion vorhandenwar, 
wie beim Gitter, natiirlich in umgekehrter Richtung als dort. Da nur ein Spek
trum vorhanden ist, wird hier der Abstand zwischen dem unabgelenktem Bild 
und dem Spektrum gemessen. Die Distanzen miissen ebenso wie beim Gitter auf 
einen mittleren Durchmesser reduziert und dann gegebenenfalls empirisch auf 
ein bekanntes System von Farbenaquivalenten gebracht werden. Die Genauig-
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keit ist nach v. KLUBER etwa dieselbe wie bei den Gitteraufnahmen, bei einem 
Helligkeitsgewinn von beinahe zwei GroBenklassen. 

Als ein weiteres Wellenlangen-Farbenaquivalent sei noch die Minimal
wellenlange nach LINDBLAD! erwahnt. Sie wird bei den Gitteraufnahmen ein
fach als der Minimalabstand der beiden Beugungsspektra gemessen, also nicht als 
Schwerpunkt, sondern als innere Beriihrung der Beugungsbilder eingestellt. Uber 
die von LINDBLAD '\ermutete Bedeutung der Amin wird im SchuBabsatz dieses 
Kapitels die Rede sein. LINDBLAD wollte aus der Beziehung zwischen leff und lmin 

die absolute Leuchtkraft der Sterne bestimmen. Da die Fehlerquellen sich hier 
noch viel schwerer eliminieren lassen als bei den leff' ist LINDBLAD selbst von 
dieser Methode wieder abgekommen, zumal sich ganz andere M6glichkeiten 
herausstellten, die aber nicht zur Kolorimetrie, sondern in das Gebiet der 
spektroskopischen Parallaxen gehoren. 

5. Dichromatische Farbenaquivalente: Farbenindizes und Verwandtes. 
Der Farbenindex wird schlechthin definiert als die Differenz: photographische 
minus visuelle GroBe. Da beide GroBen in verschiedenen, nicht ohne weiteres 
vergleichbaren Intensitaten gemessen werden, namlich der photographischen 
und der physiologischen Wirkung, ist der Farbenindex urn eine additive Kon
stante willkiirlich. Diese wurde rein konventionell derart festgesetzt, daB fiir 
die Sterne des Spektraltypus A 0 der Farbenindex zu Null angenommen wurde, 
daB also beide Helligkeitsskalen hier iibereinstimmten. Der Farbenindex ist 
demnach das 2,5 fache des Logarithmus des Quotienten zweier spezifischer 
Intensitaten (GroBenklassenskala). Sind E (l) die spektrale Energieverteilung, 
T (A, Zl) und T (l, Z2) die atmospharischen Transmissionen bei den Zenitdistanzen 
der Messungen und t[Jp (l) und t[Jv (l) die spezifischen Empfindlichkeiten der 
Platte und des Auges, dann kann der gemessene Farbenindex] durch die Formel 

K1jE(A) T(i..,ZI)<PP (A) d}. 

] = - 2, 5 log: --~~- = mp - mv + konst. 

definiert werden. 

K 2jE().) T()"Z2) <Pv(J.) d). 
o 

N atiirlich wird man aus den erhaltenen Messungen noch die von der Zenit
distanz abhangige Extinktion eliminieren, urn ein einheitliches Material zu 
haben. Man verzichtet indessen darauf, die Funktion T(l, z) unter dem Integral 

00 

zu beseitigen, d. h. die eigentlich wesentlichen .Intensitatsintegrale J E (A) t[J (l) dl 
o 

zu erhalten, welche Werte in dem Kapitel iiber "Die Temperaturen der Fixsterne" 
erortert werden, und begniigt sich damit, anstatt auf den leeren Raum, nur auf den 
Zenit zu reduzieren, d. h. den Unterschied zwischen der Zenitdistanz der Messung 
und der Zenitdistanz Null an das Messungsresultat anzubringen. Diese Methode 
erfiillt ihren Zweck vollig, denn man hat dann ein einheitliches System von Farben
messungen. Mit Hilfe der Extinktionstafeln von MULLER oder ahnlichen findet man 
die mittleren Extinktionswerte fiir visuelle Beobachtungen, wobei man an diese 
Werte nur Extinktionsfaktoren, die empirisch bestimmt sind, anzubringen 
hat, da fiir die photographischen Messungen im kurzwelligen Lichte die Extinktion 
groBer ist als fiir visuelle Messungen. AuBerdem ist sie fiir weiBe Sterne groBer als 
fiir gelbe und rote. Diese mathematisch ungenaue Methode geniigt bei der erreich
baren Beobachtungsgenauigkeit vor allem infolge der immer auftretenden Schwan-

1 Uppsala Universitets Arsskrift 1920, Nr. 1, S. 70. 
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kungen der Extinktion vollig, zumal man photometrische Beobachtungen, zu 
denen ja die kolorimetrischen auch gehoren, tunlichst niemals in groBen Zenit
distanzen vornehmen wird. Fur die genaueren Messungen uberschreitet man 
niemals S S 0 bis 60 0 • Der Extinktionsfaktor fUr photographische Messungen be
tragt etwa 2,0. 

Die beiden Intensitaten, deren Differenz den Farbenindex darstellt und 
die durch einfache Messungen erhalten werden, lassen sich unschwer auch rech
nerisch durch numerische oder graphische Integration verfolgen. Dadurch er
halt man ein klares Bild von der physikalischen Bedeutung des Farbenindex. 
Fur den photographisch-visuellen Farbenindex ist dies durch BRILL geschehen, 
der die GroBe E (J.) (jJ (J.) T (J.), also die photographischen und die visuellen Wir
kungskurven, unter Berucksichtigung der mittleren atmospharischen Trans
mission, fUr die schwarze Strahlung von verschiedenen Temperaturen plani
metrisch ausmaB und die so errechneten Werte des Farbenindex mit den 
beobachteten Werten verglich. 

Die Empfindlichkeitsfunktionen der gewohnlichen, nicht sensibilisierten 
Bromsilberplatte sowie des menschlichen Auges sind nur gering en Variationen 
unterworfen und k6nnen hier als einheitlich angesehen werden. Ausgeschlossen 
bleiben hier nur aIle Arten von Farbenblinden und Farbenanomalen, besonders 
diejenigen, deren Defekt die Rotempfindung angeht. Die Tabellen 3 und 4 geben 

Tabelle 3. Tabelle 4. 

A <I> <I> ). l' 

4980 0,462 4400 0,058 5700 0,932 
4770 0,925 4600 0,184 5800 0,843 
4500 0,996 4800 0,281 5900 0,739 
4220 0,986 4900 0,369 6000 0,624 
4040 0,926 5000 0,495 6100 0,503 
3930 0,853 5100 0,638 6200 0,395 
3840 0,733 5200 0,775 6300 0,285 
3770 0,600 5300 0,888 6400 0,191 
3700 0,440 5400 0,968 6500 n,101 
3620 0,300 5500 0,994 6600 (1,051 
3540 0,240 5600 0,984 6800 (1,014 
3460 0,190 

die beiden Funktionen, die photographische fUr EASHiAN Supersensitivplatten 
nach BRILLl und die visuelle nach HENNING2 . Der Maximalwert der Empfind
lichkeit ist beide Male gleich Eins gesetzt. 

Die Werte dieser Tafeln sind nochmals in Abb. Sa dargestellt; man sieht 
daraus, daB die beiden in Betracht kommenden Spektralbereiche gerade neben
einander liegen und sich verhaltnismaBig nur wenig uberdecken. Das Resultat 
der Rechnung von BRILL ist in Tabelle S zusammen mit dem aus Messungen 
resultierenden Farbenindex gegeben. AuBerdem sind noch zwei Spalten angefUgt, 
die nachher erklart werden sollen. Der BRILLsche Farbenindex ist fUr den Spektral
typus AO, eben so wie der gemessene Index, gleich Null gesetzt worden. 

Zwischen dem berechneten und dem beobachteten Farbenindex besteht, wie 
die Tabelle zeigt, eine erhebliche Abweichung, indem einem errechneten Unter
schied von 1 ffi ,644 zwischen den extremen Spektraltypen ein beobachteter von 
2ffi ,060 gegenubersteht. Dieser Unterschied von Offi,4 erklart sich aus einer suk
zessive mit fortschreitendem Spektraltypus wachsenden Abweichung Vom Strah
lungsgesetz des schwarzen Korpers, die in einer Depression der Energiekurve 

1 Veroffentlichungen der Sternwarte Berlin-Babelsberg 5, H. 1, S.4 (1924). 
2 J ahrbuch f. Radioaktivitat und Elektronik 1919, H. 1. 
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Ta belle 5. 

Temp. Sp. J ber. J corr. B 

23800 Bo - 0,232 -0,330 -0,266 -0,680 
16300 B5 -0,154 -0,170 -0,135 -0,650 
11800 AO 0,000 0,000 0,000 -0,590 
9000 A5 +0,175 -1-0,210 +0,185 - 0,500 
7900 Fo +0,295 -1- 0,330 + 0,339 -0,465 
6900 F 5 +0,421 -1- 0,470 + 0,472 -0,420 
6000 Go +0,585 + 0,670 +0,664 -0,260 
5230 G 5 + 0,758 +0,930 + 0,864 -0,170 
4570 Ko +0,954 +1,120 +1,092 -0,060 
3850 K5 +1,262 +1,580 +1,424 +0,240 
3570 Mo + 1,412 -1-1.730 -1-1,600 +0,250 
Bo- MO - - -~644-- 2,060-T- -~866---0~930 ---

im Ultravioletten besteht. 1m iibrigen ist aber der V erlauf der beiden Zahlen
reihen durchaus gleichartig, so daB man aus dem beobachteten Farbenindex auf 
die Temperatur wird schlieBen k6nnen. Die Spalte lcorr. gibt die von BRILL 
unter Beriicksichtigung der 
Ultraviolettdepression erhal
tenen W erte, die sich den beob
achteten schon viel besser an
schlieBen. Die Erklarung der 
letzten Spalte foIgt spater. 

Eine andere Methode, 
Farbenindizes zu bestimmen, 
ist die lichtelektrische. Die 
lichtelektrischen Zellen (siehe 
Kapite1 "Lichtelektrische Pho
tometrie") besitzen eine aus
gesprochen selektive Empfind
lichkeit . Der Empfindlichkeits
bereich ist durchwegerheblich 
schmaler als bei d ef photo
graphischen Platte .oder dem 
Auge. Nur die Alkalimetalle 
und allen falls noch Kadmium 
besitzen eine geniigend groBe 
absolute Empfindlichkeit, urn 
fUr die Photometrie des schwa
chen Stemlichtes in Betracht 
zu kommen. In Abb. 5 b sind 
die Empfindlichkei tskurven 
der hydrierten Alkalimetalle. 
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Abb . 5. Die Empfindlichkeitskurven fiir die verschie_ 
denen Wellenlangen: a) der photographischen Platte 
und des Auges; b) fiir verschiedene Alkalizellen; c) fiir 
die Kaliumzelle mit Blaufilter und Gelbfilter (Babels-

b erger Farbenindizes). 
deren Empfindlichkeit erheb- IX fJ y J e bedeu ten die Wirkung der Titanoxydbanden bei Sternen des 

1· h B . 1 d' d . Typus M, die sieh, wie ersichtlich, besonders bei d em Gelbfilter bemerk-
lC gro er 1St as ' Ie er relnen bar machen. 

Metalle, fUr die Elemente Na-
trium, Kalium, Rubidium, Zasium angegeben. Das Empfindlichkeitsmaximum 
verschiebt sich mit zunehmendem Atomgewicht nach den langen Wellen. Zasium
zellen sind im allgemeinen nicht verwendbar, da dies Metall schon bei gewohn
licher Sommertemperatur schmilzt. 

Man konnte nun hier entsprechend verfahren wie beim photographisch
visuellen Farbenindex, indem man zuerst von einer Reihe von Stemen, beispieIs
weise mit einer Natriumzelle, nachher mit einer Kalium- oder Rubidiumzelle, 
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Helligkeitsmessungen macht. Diese Methode ist aber bisher praktisch nicht 
angewandt worden, da die Zelle bei fast allen in Gebrauch befindlichen Instru
men ten nicht augenblicklich ausgewechselt werden kann und auf diese Weise 
zwischen den beiden Helligkeitsmessungen eines Sternes eine erhebliche Zeit, 
eventuell von Tagen und Wochen verstreichen kann, in der der Stern seine 
Helligkeit geandert haben kann. Simultane Farbenindizes, bei deren Bestimmung 
beide Helligkeitsmessungen gleichzeitig oder nahezu gleichzeitig gemacht werden, 
kann man aber dadurch erzielen, daB man nur eine Zelle verwendet und in den 
Strahlengang abwechselnd verschiedenfarbige Filter einschaltet. Die einzigen 
Messungen dieser Art in groBerem Umfange sind auf der Babelsberger Sternwarte 
von GUTHNICK und BOTTLINGER ausgefUhrt worden!. Es wurde eine Kaliumzelle 
mit einem Blaufilter bzw. einem Gelbfilter verwendet. Die ungefahren Energie
verhaltnisse veranschaulicht Abb. 5 c. Die aus diesen Messungen hervorgegangenen 
Farbenindizes, die naturgemaB einen anderen Nullpunkt besitzen, der sich durch 
die Empfindlichkeitskurve der Zelle und die Absorptionen der verwendeten Filter 
automatisch bestimmt, sind in der Tabelle 5 unter B angegeben. 

Der geringere Unterschied dieses Farbenindex fiir die extremen Spektral
typen erklart sich aus dem engeren Empfindlichkeitsbereich der lichtelektrischen 
Zelle, wodurch die beiden verglichenen Spektralgebiete enger beieinander liegen. 
Wegen der groBeren MeBgenauigkeit der lichtelektrischen Methode ist aber dieser 
lichtelektrische Farbenindex trotzdem genauer als der photographisch-visuelle. 

Durch starkere Filter konnte man den Unterschied zwischen den Spektral
typen, den Skalenwert, noch vergroBern, aber der Lichtverlust wird hierbei 
so groB, daB man nur die hellsten Sterne auf diese Weise vermessen konnte. 

Ein Versuch, der aber bisher noch nicht erprobt worden ist, besteht in der 
von GUTHNICK 2 ausgefUhrten Konstruktion eines Apparates mit mehreren 
Zellen, z. B. mit K und Rb, die man abwechselnd belichtet und evtl. noch 
durch entsprechende Filter unterstiitzt, so daB der Effekt von noch nicht einer 
GroBenklasse zwischen BO und MO bei den bisherigen Messungen auf mehrere 
GroBenklassen gesteigert werden konnte. Eine derartige Anordnung der Appara
tur hatte besonders fiir Spezialuntersuchungen Bedeutung (veranderliche 
Sterne, deren Farbenindexanderung untersucht werden solI). 

Eine der Bestimmung des gewohnlichen Farbenindex fast gleichwertige 
Methode ist die photographisch-photovisuelle, wobei anstatt der visuellen GroBe 
die Helligkeit mit farbenempfindlichen Platten und Gelbfilter bestimmt wird. 

SCHWARZSCHILD, der sich als erster mit der Messung von Farbenindizes be
faBt hat, stellte genaue Untersuchungen an, urn systematische Fehler, ins
besondere die Helligkeitsgleichung, zu eliminieren 3 und hat auch bald darauf 
einige Messungen mitgeteilt 4 • Doch hat KING zuerst eine groBere Liste der 
Farbenindizes von helleren Stemen gegeben, weshalb der photographisch-visuelle 
Farbenindex auch oft der KINGsche genannt wird. SCHWARZSCHILDS groBe Serie 
bezieht sich nur auf die Sterne der Gottinger Aktinometrie zwischen 0 ° und 
+ 20° Deklination. In Abb. 6 sind noch die drei Indizes: BRILL (beL), KING 
und BOTTLINGER (beob.) gegeben, urn den nahezu gleichartigen Verlauf zu zeigen. 
Es sei hier noch erwahnt, daB die beiden beobachteten Serien sich nicht linear 
zueinander verhalten, sondern daB zur Darstellung ihrer Beziehung ein quadrati
sches Glied erforderlich ist. 

1 BOTTLINGER, Lichtelektrische Farbenindizes von 459 Stemen, Veriiff. d. Stemwarte 
Berlin-Babelsberg 3, H. 4 (1923). 

2 Z f Instrk 24, S.303 (1924). 
3 Sitzb. Akad. Wien 109, II a, S.1127 (1900). 
4 VJS 39, S.172 (1904). 
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In diesem Zusammenhang ist noch der War me index zu erwahnen, der 
als die Differenz: visuelle minus bolometrische GroBe definiert wird. Die Messung 
der bolometrischen GroBen wird in dem Kapitel "Apparate und Methoden zur 
Messung der Strahlung der Himmelskorper" er-
ortert. Auf den Warmeindex kommen wir noch -1,10 

in Ziff. 10 zuruck. 
Zwei weitere, ausschlieBlich photographische, 

hierher gehOrige Farbenaquivalente sind die -0,5 

"Exposure Ratios" von SEARES und die nach 
der Methode von DCHOFF und TAMM be
stimmten. 

o 

SEARES1 machte auf farbenempfindliche 
Platten von dem zu messenden Stern mehrere +0,5 

Aufnahmen ohne Filter mit geometrisch zuneh
mender Expositionsdauer und auBerdem eine 
Aufnahme mit Gelbfilter von solcher Exposi- +1,0 

tionsdauer, daB er sicher sein konnte, daB die 
Bildstarke dieser Filteraufnahme zwischen den +1,5 
extremen der filterlosen Serie lag. Er schatzte 
nun die Filteraufnahme zwischen die Serie ein und 
erhielt so das Verhaltnis der Expositionszeiten +2,0 

r-....... 

~ 
~ 

~ 
~ 
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~" 
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" 
(Exposure Ratios) zwischen den Aufnahmen mit Abb. 6. Einige Farbenindizes in 
oder ohne Filter. Dieses Verhaltnis steht natur- Abhangigkeit vom Spektraltypus. 
lich in unmittelbarem Zusammenhang mit dem 
Farbenindex. Da die Gradation der photographischen Platte fUr die verschiedenen 
Wellenlangen des Lichtes verschieden ist, insbesondere fUr die photographischen 
und die photovisuellen Strahlen, also fUr helle und schwache Sterne desselben 
Spektraltypus das Resultat verschieden ausfallen muB, hat SEARES zunachst 
versucht, durch Abblendung alle seine Sterne auf nahezu gleiche Helligkeit 
zu bringen, und damit recht gute Resultate erzielt. Fur seine Messungen 
benutzte er einen Reflektor, hatte also fUr aUe Strahlengattungen den gleichen 
Fokus. 

Die unabhangig von TICHOFF2 und von TAMM 3 angewandte Methode 
bedient sich der chromatischen Aberration der Refraktoren. Es werden wieder 
sensibilisierte Platten angewandt, die in den photovisuellen Fokus gebracht 
werden. Vor das Objektiv wird eine Zentralblende gesetzt, so daB nur das eine 
periphere Zone des Objektivs passierende Licht auf die Platte gelangt. Es 
bilden sich also nicht Zerstreuungsscheiben, sondern Zerstreuungsringe, die fUr 
die kurzwelligen photographischen Strahlen am groBten sind, wahrend das 
photovisuelle Bild nahezu punktformig ist. Entsprechend den zwei Empfindlich
keitsmaxima der sensibilisierten Platte wird hier ein ziemlich scharfes Zentral
bild entstehen, das von einem ziemlich weiten Schwarzungsring umgeben ist, der 
von den photographischen Strahlen herruhrt. Bei einem Stern mit viel ultra
violettem Licht ist dieser Ring starker ausgepragt als bei einem solchen mit uber
wiegend langerwelligem Licht. In Abb. 7a und b sieht man mit bloBem Auge 
den Unterschied in der Intensitat der Ringe verschiedener Sterne und kann 
so die Sterne einer Platte in Farbenklassen einteilen. Die Methode war ursprung
lich nur fUr Durchmusterungen gedacht, die gar keine exakten Werte liefern 

1 Commuuications of the Mt. Wilsou Obs. Nr. 33 und Proceedings of the National 
Academy of Sciences Washington 2, S.521 (1916). 

2 AN 218, S.145 (1923). 
3 AN 216, S.331 (1922). 
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sollten. Sorgfaltige Untersuchungen von STERNBERK1 haben aber gezeigt, da13 
man hier auch recht genaue Farbenaquivalente erzielen kann. 

, 
e 

e 

e 

e 

e. 

• 

e 

• ., 
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• 

Abb. 7 a. X und It Persei. Extrafokale Aufnahme mit Zentralblende von N. TAMM . 

Observatorium Kvistaberg, Schweden. 

Bezeichnet man mit 5 die Schwarzung (oder auch den Durchmesser des 
Sternes als Schwarzungsergebnis), so la13t sich bekanntlich 5 als Funktion von 
I tP oder, wie gewohnlich, als eine andere Funktion von t Iq ausdrucken, wo 

1 Photographisch-kolorimetrische Untersuchungen. Veroff. d. Sternwarte B erlin
Babelsberg 5, H.2 (1 924) . 
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p q = 1 ist. p oder q sind von der Art der verwendeten Platte und der Be
handlungsart und auBerdem von der Wellenlange des Lichtes abhangig. STERN
BERK fand, daB man mit zwei Werten fUr q auskommen kann, einem qg fUr 
die photographischen Strahlen und einem anderen qv fUr die photovisuellen 
Strahlen, d. h. fUr diejenigen, die erst durch den SensibilisationsprozeB auf die 
Platte wirksam sind. Er bestimmte fUr das photovisuelle wie fUr das photo
graphische Bild von Stemen verschiedener bekannter Helligkeiten (Nordpolar
sequenz) sowie durch Variation der Expositionszeiten die Funktionen Sg = cp ([qut) 
und Sv = ljJ ([qvt) empirisch [durch Messung der Schwarzungen mittels des Mikro
photometers oder durch Mes-
sung der Durchmesser nach 
einer einfachen graphischen Me-
thode] und konnte so die Inten-
sitaten der photographischen 
und der photovisuellen Bilder 
jedes gemessenen Stemes in die 
gewtinschte exakte Beziehung 
bringen, d. h. aus den Kurven 
das Expositionsverhaltnis ab-
lesen, bei dem gleiche Schwar-
zungen oder Durchmesser her-
vorgerufen werden. 

Er un tersuchte Far benaq ui
valente nach den folgenden 
vier Methoden: 

1. Es werden nur Durch
messer gemessen. Die einen 
Bilder werden im besten photo
graphischen Fokus und mit 
Blaufilter, die anderen im besten 
photovisuellen Fokus mit Gelb
filter aufgenommen. Diese Me-
thode ist fast genau die v~n 
SEARES, nur dem Refraktor 
angepaBt. 

2. In einem mittleren 

• 

Abb. 7b. 01 und O2 Lyrae. Extrafokale Aufnahme 
mit Zentralblende von N. TAMM. Observatorium 

Kvistaberg, Schweden. 

Fokus werden Aufnahmen mit Blaufilter und mit Gelbfilter gemacht und die 
Schwarzungen der beiden extrafokalen Scheibchen gemessen. 

3. Die Platte wird tiber den photovisuellen Fokus hinaus verschoben, so 
daB das photovisuelle Bild ein kleines, das photographische ein groBeres Scheib
chen bildet. Es werden die Schwarzungen im Zentrum und in einem bestimmten 
Abstand davon gemessen. Filter werden bei dieser Methode gar nicht ver
wendet. 

4. Vor das Objektiv wird eine Zentralblende gesetzt, und dann wird ohne 
Filter im photovisuellen Fokus photographiert. Vom Zentralbild wird der Durch
messer, von dem Ring die Schwarzung gemessen. Diese Methode ist nichts 
anderes als die exakte Auswertung der Methode von TICHOFF und TAMM. 

Die Methode 1 eignet sich fUr Refraktoren wenig, da sie durch das dauemde 
Umfokussieren zeitraubend ist; dagegen ist sie am lichtstarksten. Die Methoden 3 
und 4 haben den Vorteil, absolut simultan zu sein, da die photographischen und die 
photovisuellen Bilder genau gleichzeitig entstehen, also Helligkeitsschwankungen 
durch atmospharische Triibungen keine Fehler hervorrufen. Bei Methode 3 
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ist der Skalenwert erheblich kleiner als bei den anderen, so daB sie nicht sehr 
vorteilhaft ist. 

Die hier mitgeteilten Methoden zur Bestimmung der dichromatischen Far
benindizes und anderer Aquivalente zeichnen sich zwar durch ihre sehr viel 
groBere Genauigkeit vor der Methode der effektiven Wellenlangen aus, werden 
aber fast immer nur Farbenindizes von Einzelsternen, nicht von vielen benach
barten Sternen zugleich liefern. Sie sind dadurch erheblich zeitraubender. 
Immerhin konnen Exposure Ratios mit Vorteil von Sternhaufen gewonnen 
werden; bei Aufnahmen iiber groBere Areale des Himmels muB noch eine Korrek
tion fUr den Abstand von der optischen Achse angebracht werden, was BAADE 
und MALMQUIST l bei einer Untersuchung des Polarfeldes getan haben. 

Jedes System von Farbenaquivalenten hat seinen eigenen Skalenwert, der 
im allgemeinen the ore tisch nicht zu ermitteln ist. Selbst ganz gleichartige 
Messungen, wie die des photographisch-visuellen Farbenindex, mit verschiedenen 
Instrumenten gewonnen, konnen etwas verschieden ausfallen, falls die Absorption 
der Objektive verschieden ist. Will man zwei solche Systeme miteinander ver
gleichen, so bestimmt man aus den in beiden Systemen vorkommenden Sternen 
durch Ausgleichung die mathematische Beziehung der Systeme zu einander. 
In vielen Fallen geniigt es nicht, eine lineare Beziehung anzusetzen, doch reichte 
bei den bisherigen Untersuchungen eine quadratische Formel immer aus. So 
berechnet sich aus den beiden oben angegebenen Farbenindex-Serien von KING 
und von BOTTLINGER aus 137 gemeinsamen Sternen die quadratische Beziehung 

K = -0,620 B2 + 1,631 B + 1,215, 

wahrend eine linear bestimmte Beziehung lautete: 

K' = 1,982 B + 1,197, 

woraus sich fUr K - K', d. h. den Unterschied zwischen der strengen und der 
weniger strengen Reduktion fUr verschiedene Werte des gemessenen Farbenindex 

B = -om,7 
-0 ,3 
+0 ,2 
+0 ,35 

Tabelle 6. 

K - K' = -om,08 
+0 ,08 
-0 ,08 
-0 ,18 

die in Tabelle 6 angefUhrten Zahlen 
ergeben. 

Wahrend der mittlere Fehler der Mes
sungen in beiden Reihen von der GroBen
ordnung om,03 bis om,05 im MaBstabe 
des KINGSchen Systems ist, werden hier 
die Reduktionsfehler bei Annahme einer 

linearen Beziehung ein Vielfaches davon. Unter Ziffer 8 (Kataloge) wird noch. 
mals auf diesen Punkt zuriickzuhmmen sein. 

Eine Fehlerquelle, die bei den photographisch-visuellen Farbenindizes mog
licherweise oftmals auftreten kann, muB hier noch erwahnt werden. Es kommt 
vor, daB die visuellen Helligkeiten zu irgendeinem Zeitpunkt, die photographi
schen zu irgendeinem anderen Zeitpunkt gemessen werden. Hat nun einer der 
Sterne - und die Erfahrung zeigt, daB dies keine Seltenheit ist - als bisher 
unbekannter Veranderlicher seine Helligkeit urn ein oder einige Zehntel GroBen
klassen geandert, so geht diese Helligkeitsanderung vollstandig als Fehler in 
den Farbenindex ein. Genau dasselbe ware natiirlich bei lichtelektrischen Farben
indizes der Fall, wenn man Helligkeitsmessungen zuerst mit einer Na- oder K-, 
spater in langeren Zeitabstanden mit einer Rb-Zelle machte. 

Bei den oben beschriebenen lichtelektrischen Filtermessungen spielt diese 
Fehlerquelle kaum eine Rolle, da die Messungen der beiden spezifischen Hellig
keiten wenige Minuten nacheinander ausgefiihrt werden und zudem mehrere Male 

1 Mitt. d. Hamburger Sternwarte in Bergedorf 5, Nr. 21. 
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abwechselnd in zeitsymmetrischer Anordnung. Nur etwaige kurzperiodische 
Extinktionsschwankungen konnten hier noch gelegentlich von EinfluB sein. 
Bei den Methoden 3 und 4 von STERNBERK, die absolut simultan sind, ist ein 
solcher EinfluB durch reine Helligkeitsschwankung ausgeschlossen. Sicher ge
nieBen Farbenindizes ein groBeres Vertrauen, wenn das Gesamtresultat an einem 
einzigen Abend gewonnen wird. 

6. Trichromatische Farbenaquivalente (Physiologische Farben). AuBer 
den oben beschriebenen monochromatischen und dichromatischen Farben
aquivalenten, die zahlenmaBige Messungsergebnisse darstellen, hat man noch 
die subjektiven, physiologischen Farben der Sterne bestimmt. Es sind dies 
sogar die altesten und zahlreichsten Bestimmungen, die schon gemacht wurden, 
ehe man iiber die Beziehung zwischen Temperatur und Sternfarbe im klaren 
war. Da wir wissen, daB die iiberwiegende Mehrzahl der leuchtenden Himmels
objekte in erster Annaherung und 
innerhalb des Gebietes der Emp
findlichkeit des menschlichen Auges 
sogar fast uneingeschrankt als 
schwarze Strahler gelten konnen, 
sei hier einiges iiber die Farben 
der Temperaturstrahler allgemein 
gesagt. 

I 
AIle objektiven Farben lassen / 

sich bekanntlich auf ein Gemisch / 

I 
I 
I 
I 
I 
I 
I 
I 
I 

I 

8 

von drei Grundfar ben zuriickfiihren. "-;q""¥--'--""....,,--'---;;7-L.....:J:::Io"--...L..-O-t-}6;::--'--'.=~'--;!O' 7 

Dies ist ein allgemein gesichertes Abb. 8. Die Grundempfindlichkeitskurven des 
Beobachtungsergebnis, unabhangig menschlichen Auges. 

davon, ob man sich zu der HERING-
schen Theorie der Gegenfarben oder zu der YouNG-HELMHOLTzschen Drei
farbentheorie bekennt. Hier wird die von den meisten Physikern akzeptierte 
Dreifarbentheorie zur Darstellung verwendet. 

Unsere Farbenempfindung verhalt sich so, als ob dicht nebeneinander auf 
der Netzhaut sich drei Arten von Sehzellen befinden, von denen die erste eine 
bestimmte Art von Rot-, die zweite eine bestimmte Art von Griin- und die dritte 
eine bestimmte Art von Blauempfindung vermittelt. Jede dieser Zellarten hat 
eine spezifische, von der Wellenlange des Lichtes abhangige Empfindlichkeit. 
Die Empfindlichkeitskurven (s. Abb. 8) iiberdecken sich gegenseitig zum groBten 
Teil, so daB kein einziges reines Spektrallicht, geschweige denn die Mischlichter 
von unseren natiirlichen und kiinstlichen LichtqueIlen und die Korperfarben, 
nur eine einzige Grundfarbe anregt. Das rote Ende des Spektrums erregt Rot 
und Griin, das Violette Blau und Rot und der mittlere Teil des Spektrums aIle 
drei Grundempfindungen zugleich. Diese empirisch gefundenen Grundempfind
lichkeitskurven sind keine mathematischen Resonanzkurven, sondern weichen 
erheblich von solchen ab. Die Rotkurve weist sogar am kurzwelligen Ende 
des Spektrums ein schwaches sekundares Maximum auf. Gleich starke Erregung 
aIler drei Grundempfindungen ruft den Eindruck "WeiJ3" hervor. AIle in der 
N atur vorkommenden und auf unser Auge wirksamen Lichtarten kann man 
in sehr vorteilhafter Weise durch das HELMHOLTzsche Farbendreieck darsteIlen. 
Von einem gewohnlich als gleichseitig angenommenen Dreieck denkt man sich 
die drei Eckpunkte mit Massen beschwert, die der Starke der drei Grunderregungen 
entsprechen. Der Schwerpunkt dieser drei Massen entspricht dann dem Farben
wert des betreffenden Lichtes. 1m Mittelpunkt des Dreiecks liegt der WeiB
punkt, in der Nahe des WeiBpunktes die weil3lichen oder schwach gesattigten 
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Farben. Die starkst gesattigten Farbenempfindungen, die moglich sind, sind 
nicht die Grundempfindungen selbst, da niemals eine solche allein entstehen 
kann, sondern es gibt ein gewisses Maximum der Sattigung, das bei den reinen 
Spektralfarben erreicht wird. Fur jede Lichtart, sowohl fUr monochromatisches 
wie fUr zusammengesetztes Licht, konnen wir die GroBen der drei Grund
empfindungen aus den Grundempfindlichkeitskurven berechnen. Die gegen
seitigen MaBstabe der drei Kurven definieren wir so, daB fUr Tageslicht, d. h. 
flir Sonnenlicht, die Grundempfindungen gleich sind. Eine einfache Addition 
dieser drei Empfindlichkeitskurven ergibt allerdings nicht die allgemeine Emp
findlichkeit des Auges flir Helligkeiten. Diese Kurve, die auf S. 361, Abb. 5 a, 
dargestellt ist, ergibt sich erst, wenn man jede der drei Grundempfindungen 
mit einem bestimmten H elligkeitsfaktor multipliziert. Setzt man diese drei 
Faktoren flir Rot, Grun und Blau gleich 1,000, 0,756, 0,024, so erhalt man eine 

sehr gute Darstellung der selek
tiven Helligkeitsempfindung der 
Zapfen. Sonnenlicht ist also per 
definition em weil3. Wir sind 
gewiB berechtigt, un sere na
turlicheLichtquelle, von der 
wir zwar wegen ihrer uber
groBen blendenden HeUigkeit 
keinen unmittelbaren scharfen 
Farbbegriff haben, als weiB zu 
definieren, zumal uns ein yom 
Sonnenlicht beschienener Kor
per mit fUr aIle Wellenlangen 
angenahert 0" :gleichem Remis
sionsvetmogen (Schnee, Kreide, 
weiBes Papier) ganz entschieden 

R L---L_-L_-L._-'-------1_--L_--"------=="",,;~~ 8 als weiB erscheint. Bezeichnet im 
Farbendreieck (Abb. 9) R den 
Rotpunkt und zugleich den Ko
ordinatennullpunkt, Gden Griin

Abb.9. Das Farbendreieck. 

punkt und B den Blaupunkt und setzt man die Langeder Dreiecksseite gleich 
Eins, dann sind die Koordinaten einer Farbe mit den Grunderregungen r, g, b 

x= b+tg. y_ lY3g 
r+g+b' -r+g+b· 

Auf diese Weise sind die Koordinaten der spektralreinen Lichter berechnet. 
Endrot ist nicht Grundrot, sondern liegt ein Stuck davon entfernt auf der Ver
bindungsgeraden R-G. Die spektralreinen Lichter set zen sich auf dieser 
Geraden noch ein erhebliches Stuck fort, bis bei etwa der Wellenlange A. 5800 
die Blauerregung einsetzt. Dann biegt die Kurve ins Innere des Dreiecks ab 
und endet unter Umgehung des WeiBpunktes in der Nahe des Blaupunktes 
auf der Dreiecksseite R-B. Verbindet man die Punkte E und V durch eine 
Gerade, so mussen alle naturlichen Farben innerhalb der von der Kurve und 
dieser Geraden, der sog. Purpurgeraden, eingeschlossenen Flache liegen. Nur 
durch partielle Ermudungserscheinungen konnen Farbempfindungen auch auBer
halb dieser Flache zu liegen kommen. AuBerdem ist unsere WeiBempfindung 
etwas sehr Subjektives, indem wir ein bei Tageslicht weiB erscheinendes Papier 
ebensogut bei Lampenlicht als weiB empfinden oder eine Landschaft durch eine 
nicht allzu stark gefarbte Brille ebenfalls in naturlichen FarbeIi sehen. Aber 
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wir mussen eben eine bestimmte Lichtverteilung als WeiB definieren, und dafUr 
hat man das Sonnenlicht gewahlt. 

Mit Hilfe der Grundempfindungskurven kann man nun von jeder Licht
queUe, deren spektrale Zusammensetzung bekannt ist, die Farbe, d. h. ihre 
Koordinaten im Farbendreieck, berechnen. Dies ist von BOTTLINGER fUr die 
schwarzen Strahler geschehen1. Die Berechnung erfolgte in der Weise, daB 
aus der Energiekurve fur verschiedene Temperaturen und aus den Grundempfind
lichkeitskurven die GroBe 
der drei Grundempfindun
gen planimetrisch berech
net wurde. Urn den Ver
gleich mit den Stemen noch 
vollstandigerzu machen, 

Ta belle 7, 

Temperatur 

2000° mit Extinktion . 
2890 
6000 

wurde, eine zenitale atmo- 10000 
spharische Extinktion an- 20000 " 

00 ohne 
gebracht, auBer bei der Blauer Himmel 
Temperatur 00. AuBerdem 

x 

0,251 
0,358 
0,545 
0,621 
0,670 
0,696 
0,683 

y 

0,356 
0,334 
0,255 
0,217 
0,183 
0,166 
0,179 

konnte noch, nach Angaben von DORNo2, die Farbe des blauen Hochgebirgs. 
himmels angegeben werden. Die entsprechenden Punkte sind im Farbendreieck 
eingetragen, die Koordinaten in TabeUe 7 gegeben. 

Aus Abb. 9 ersieht man, daB unter den Sternfarben nur zwei Farbtone 
vorkommen, der gelbe und der blaue. Ein Stern von 2000° hat die Farbe eines 
stark gesattigten Natriumgelb. Mit zunehmender Temperatur bleibt der Farb
ton derselbe, nur die Sattigung nimmt ab. Zwischen 5000 ° und 6000 ° ist der 
WeiBpunkt erreicht, und nun schlagt der Farbton in die Komplementarfarbe 
Blau urn und endet fUr den unendlich heiBen Strahler bei einem ziemlich stark 
gesattigten Elau, das yom tiefen Elau des Hochgebirgshimmels wenig abweicht. 
Zwischen 20000° und 00 ist die Anderung nur noch gering, so daB wir die heiBesten 
{o- und B·) Sterne mit der Farbe des Hochgebirgshimmels, die A-Sterne aber etwa 
mit der Farbe des klaren Himmels in der Tiefebene vergleichen konnen. DaB 
in dem Diagramm die Kurve nicht genau bei 5700°, der Sonnentemperatur, 
durch den WeiBpunkt geht, liegt an kleineren Unsicherheiten der Rechnung, 
da fUr die Sonnenstrahlung nicht einfach die schwarze Strahlung, sondern die 
davon etwas abweichenden Messungswerte von ABBOT genommen wurden. AuBer
dem sind die Grundempfindunsgkurven, besonders die Blaukurve, nicht allzu 
exakt bestimmt, wie aus Abb. 8 an dem punktierten Teil auch zu sehen ist. 

Diesen objektiven Feststellungen uber die Sternfarben stehen nun wesent· 
lich andere subjektive Farben gegenuber. Sterne von 2000°, die kuhlsten, die 
wir kennen, werden allgemein als rot, so1che von 6000° als gelb und die heiBesten 
von 10000° und mehr als weiB und sehr weiB bezeicbnet. Beide Skalen sind 
gleichlaufend, aber mit einer auBerordentIich starken gegenseitigen Verschiebung 
behaftet. Zunachst ist zu bemerken, daB die subjektive Sattigung von Farben, 
d. h. die Fahigkeit des Auges, eine Farbe als so1che zu erkennen, von der schein
baren GroBe der leuchtenden Flache abhiingt. Bei kleinen Flachen wird sie 
sehr gering, woraus sich erklart, daB wir bei den gewaltigen, oben aufgezeigten 
Qbjektiven Unterschieden an den fast punktformigen Sternbildern verhaltnis
miiBig wenig Farbung erkennen. Sodann fehlt im allgemeinen ein unmittelbares 
Vergleichsobjekt, wenn wir nicht gerade einen Doppelstern mit verschieden 
gefarbten Komponenten anvisieren, bei dem allerdings durch den Kontrast 
die Farbungsunterschiede besonders auffallig werden. Die entgegengesetzte Ab-

1 Die Naturwissenschaften 13, S.882 u. 1092 (1925). 
2 Physik der Sonnen- und Himmelsstrahlung. Die Wissenschaft, Nr.63, S.44 (1919). 
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weichung zeigen iibrigens die subjektiven Farben irdischer Strahler im Labora
torium. Einen Karper von 1000 0 abs. nennen wir rotgliihend, von etwa 1500 0 

gelbgliihend und von 2000 0 und mehr weiBgliihend. Die hier vorliegenden Unter
schiede zwischen Rechnung und Beobachtung sind aber leicht zu erkHiren. Fiir 
die Temperatur von 1000 0 ist der Farbwert zwar nicht berechnet, aber man 
kann leicht einsehen, daB hier Beobachtung und Rechnung iibereinstimmen 
werden. Bei haheren Temperaturen wird die Oberflachenhelligkeit so groB, 
daB eine Blendung des Auges eintritt, und in so1chem FaIle erscheinen alle Farben 
weiBlich, wie aus der physiologischen Optik allgemein bekannt ist (vgl. z. B. 
HELMHOLTZ' Physiologische Optik). Verkleinert man aber eine irdische Licht
quelle durch Diaphragmen auf die ungefahre Sternhelligkeit, so findet man 
ungefahr die gleiche Farbe wie bei den Stemen, d. h. die Farbe einer Metall
fadengliihlampe, die eine Temperatur von etwa 2500 0 besitzt, erscheint ab
geblendet gelbrot. DaB die Farbe von Stemen von 2000 0 nicht gelb, sondern 
mehr rot erscheine, will SCHRODINGER 1 damit erklaren, daB hier das sog. BEZOLD
BRUCKE-Phiinomen eintrete, d. h. weil hier die Roterregung des Auges bereits 
graBer sei als die Griinerregung, so werde bei dem schwachen Sternlicht das 
Griin nahezu unterschwellig und es erscheine dem Auge nur noch das Rot. Diese 
Erklarung erscheint plausibel, zumal da, wenn man im Fernrohr einen helleren 
gelbroten Stern, wie den Arkturus, anvisiert, dieser entschieden gelb oder gar 
weiBlich aussieht, wahrend von Rot keine Rede mehr ist. Schwerer zu erklaren 
ist es, warum die objektiv blauen Sterne als weiB angesprochen werden. SCHRO
DINGER 1 wollte dies als ein Kontrastphanomen erklaren. Da wir die Sterne nur 
bei dunkeladaptiertem Auge wahrnehmen, erscheinen die Sterne im Kontrast 
zur Stabchenfarbe verschoben. Die Dammerungsempfindung der Stabchen ist 
namlich nur in dem Sinne farblos, daB wir keine Farbunterschiede erkennen. 
Wohl aber ist sie im Vergleich mit der Farbempfindung der Zapfen ausgesprochen 
farbig und wird als blaulich geschildert. Gegen dieses Blaulich miisse die Farbe 
eines Sternes von 6000 0 gelblich, die eines heiBeren aber gleichartig, d. h. weiB 
erscheinen. Eine spater ausgefiihrte genauere Messung dieser Stabchenfarbe durch 
SCHRODINGER und BOTTLINGER2, aIlerdings nur an einem einzigen farbennormalen 
Auge (BOTTLINGER), ergab aber einwandfrei, daB diese fiir gewahnlich nicht be
wuBt wahrgenommene Dammerungsfarbe nicht blau, sondern purpurn ist. Wiirde 
also hier bei den weiBen Stemen eine Kontrastverschiebung eintreten, so miiBten 
diese griin erscheinen, was bestimmt nicht der Fall ist. Es erscheint eine andere 
Erklarung der Sternfarben naherliegend, namlich daB es sich hier einfach urn 
ein falsches Farburteil handelt. Da infolge der Kleinheit der Lichtquelle die 
subjektive Sattigung gering ist und eine unmittelbare Vergleichslichtquelle fehlt, 
kannen so1che Urteilstauschungen leicht auftreten. Die Beobachtungen visueller 
Sternfarben sind angestellt worden, ehe man iiber die Temperaturen der Sterne 
Quantitatives wuBte; man vermutete nur, daB die Farbenskala mit der 
Temperatur zusammenhinge und benannte die beobachteten Farben nach der 
irdischen Temperaturskala, die damals mit wenig iibet 2000 0 ihr wirkliches 
Ende hatte, weil man hahere Temperaturen iiberhaupt nicht erzielen konnte. 
Auf diese Weise sprach man von roten, gelben und weiBen Stemen. Es soIl 
erwahnt werden, daB der Schreiber dieses Kapitels seit der Erkenntnis, daB 
die heiBesten Sterne die Farbe des blauen Himmels haben, diese Farbe bei 

1 Die Naturwissenschaften 13, S.373 (1925). 
2 Unpubliziert: Das eine Auge wurde bei dem Versuch verdunkelt und ihm eine sehr 

schwache LichtqueUe dargeboten. die nur Dammerungsempfindungen hervorrief. Dem 
anderen Auge wurde ein Ausschnitt aus der Scheibe eines Farbenkreises dargeboten, deren 
Farbe nach Ton und Sattigung der des Dunkelauges gleich gemacht wurde. 
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den helleren Stern en tatsachlich sieht. Wega und Rigel erscheinen ausgesprochen 
hlau, Kapella und Jupiter weiB und Betelgeuze sowie Aldebaran gelbJich. Ubrigens 
findet OSTHOFF, der sich sehr dafur einsetzt, daB es keine blauen Sterne gabe, 
als Ausnahme einige Begleiter von Doppelsternen, wo also die Vergleichslicht
quelle vorhanden ist_ Es ist nicht anzunehmen und die Farbenindexmessungen 
deuten ebenfalls nicht an, daB bei diesen Begleitern etwas besonderesvorliege. 
(Vgl. S. XIX der Einleitung zu OSTHOFFS in Abschnitt 8 aufgefUhrtem Farben
katalog.) 

Wie dem abeT sei, fur die Farben der Sterne ist es einerlei, wie wir sie nennen, 
wenn wir nur wissen, weIche Stufe gemeint ist. Ein Teil der Beobachter, be
sonders die spateren, sind davon abgegangen, die Farbe selbst bei der Schatzung 
anzugeben, sondern sie haben eine Zahlenskala geschaffen, die von 0 bis 10 
geht, bei den heiBesten Sternen beginnt und bei den kuhlsten endet. 

Hier wurde vorausgesetzt, daB die Sterne Temperaturstrahler sind, daB 
also ihre Farben aIle auf der einen im Farbendreieck (Abb. 9) eingetragenen 
Linie zu finden sind, die Farbenskala also eine lineare sei. Fur die groBe Mehrzahl 
der Sterne ist dies der Fall. Grune oder violette (purpurne) Sterne gibt es nicht. 

Als Ausnahmen sind zu nennen: Novae zeigen in einem gewissen Ent
wicklungsstadium neben dem kontinuierlichen Spektrum starke Emissions
linien, unter denen H IX vorherrscht. Zu dem blauweiBen Licht des kontinuier
lichen Spektrums addiert sich das Rot der Emissionslinie, so daB ein Purpurton 
entsteht. Dieser eigentumliche Farbton wird bei jeder helleren Nova beobachtet. 
Novae im Nebelstadium sowie viele planetarische Nebel zeigen einen grun
lichen Ton, der durch starke Emission der sog. Nebuliumlinien bei etwa A 5000 
entsteht. 

Ebensowenig gelten naturlich die obigen Ableitungen fUr die Planeten, die 
im reflektierten Sonnenlicht leuchten und die Eigenschaften der Pigmente 
zeigen mussen. In der Tat ist Mars der einzige deutlich rote Stern. Man wird 
vermuten, daB diese Farbe durch rote Mineralien (Eisenoxyd) hervorgerufen 
wird, ahnlich wie auf der Erde in einigen groBen Wusten, Z. B. der Kyzyl Kum 
oder roten Wuste. 

Die Farben mit Schwarzgehalt wie grau oder braun kommen naturgemaB 
nicht vor. Sie konnen nur im Kontrast mit lichten Farben als Korperfarben 
auftreten. Trotzdem bezeichnen einige Beobachter Sterne, deren Helligkeit sich 
an der unteren Grenze der Farbenerkennharkeit befindet, als braun oder grau 
und erklaren in diesen Fallen die Messungen fUr unbrauchbar (OSTHOFF). Hier 
ist das Farburteil durch Lichtschwache unsicher. 

7. Farbengleichungen. WILSINGS Rotkeilmethode. Anstatt die Farben der 
Gestirne zu schatzen, kann man auch das zu untersuchende Objekt mit einer 
konstant gefarbten Lichtquelle vergleichen, indem man durch vorgeschaltete 
passende Farbfilter Stern und Vergleichsquelle auf die gleiche Farbe in Ton 
und Sattigung "bringt. Die Starke des angewandten Filters ist dann ein MaB fUr 
die Sternfarbe. Man kann naturlich entweder die Vergleichslichtquelle umfarben, 
bis sie mit der Farbe des Sternes ubereinstimmt, oder umgekehrt verfahren. 
Auf den erst en Blick erscheint es selbstverstandlich, daB man die Filter vor die 
Vergleichslichtquelle bringen wird, urn das Sternlicht nicht unn6tig zu schwachen. 
Da un sere brauchbaren Vergleichslichtquellen aber aIle von viel niedrigerer Tem
peratur als die weitaus meisten Sterne sind, muBte man durch passende Blaufilter 
die Lampenstrahlung auf die effektive Temperatur der Sterne bringen. 1m all
gemeinen verwendet man eine Gluhlampe von etwa 2500°. WILSINGl, der sicl:j 

1 Publ Astroph Obs Potsdam 24, Nr.76 (1920). 
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mit diesen Messungen befaBte, fand indessen kein geeignetes Blaufilter, das die 
Eigenschaft hat, mit genligender Annaherung die Lampenstrahlung auf Strah
lung hoherer Temperatur zu transformieren. Dagegen gibt es ein RotfilteI, 
das dann natlirlich vor das Sternbild zu setzen ist, welches die Eigenschaft hat, 
die Strahlung scheinbar auf eine niedrigere Temperatur zu transformieren. Es ist 
das Filter Schott F 4512. Dieses wird keilformig geschliffen, so daB die benutzte 
Keillange ein MaB fUr die Filterstarke bei den Messungen darstellt. Allgemein 
ist es nicht moglich, die Gesamtstrahlung von beliebig hoher Temperaturzu 
transformieren. Das ist bier aber auch gar nicht unbedingt notig, sondern es 
kommt nur darauf an, daB die aus den drei Grundempfindungen des Auges 
zusammengesetzte Farbempfindung mit der einer Temperaturstrahlung identisch 
ist, wie ja auch die physiologische Identitat von Natriumgelb mit einer be
stimmten Mischung von Strontiumrot und Thalliumgrun zur Feststellung farben
normaler und abnormer Augen benutzt wird. Trotzdem hat genanntes Filter 
die Eigenschaft, die Energieverteilung von Temperaturstrahlung innerhalb des Ge
bietes der physiologisch wirksamen Strablung auBerordentlich gut zu bewahren. 

1st I (l, T) die Strahlungsfunktion, LI die variierbare Filterdicke, ifJ (l) der 
Absorptionskoeffizient des Filters, T die Stern- und T' die Vergleichslampen
temperatur, so solI 

I (l, T) e- J <P (i.) = t I (l, T') 

sein, wo t, die Abschwachung, nur von if abhangt. 
Diese Gleichung kann nicht allgemein erfiillt sein, wohl aber ist dies moglich, 

wenn wir das WIENsche Strahlungsgesetz 

I (l, T) = C1 A- 5 e- cafT). 

annehmen und auBerdem der Absorptionskoeffizient von der Form 

ifJ(l) = Bo + ~1 
ist. Das genannte Rotfilter Schott F 4512 erfiillt nun mit groBer Annaherung 
diese Bedingung, indem Bo = +8,655 und B1 = - 5,715 flir ein Millimeter Filter
dicke sind. Natlirlich ist das WIENsche Strahlungsgesetz nicht mehr flir die 
hohen in Betracht kommenden Sterntemperaturen ausreichend, aber da die 
visuellen Strahlen nur einen beschrankten Bereich des Spektrums einnehmen, 
versuchte WILSING die Anwendung der WIENschen Formel dadurch zu er
moglichen, daB er den PLANcKschen Zusatzfaktor (1 - e- C,/H)-l oder viel
mehr den Logarithmus desselben in eine Potenzreihe nach 1/l entwickelte und 
diese mit dem zweiten Gliede abbrach. Der Zusatzfaktor wird dann wieder 

von der Form 7'0 + ~1 und paBt sich also der obigen Formel an. Natlirlich 
J. 

sind die Werte von 7'0 und 7'1 selbst Funktionen der Temperatur. Innerhalb der 
Wellenlangen l 4500 und 6800, die WILSING als auBerste Grenzen ansetzt, bleibt 
dann der Unterscbied zwischen PLANCKS und dieser Strahlungsformel unbedeu
tend und betragt bei den Grenzwellenlangen wenig tiber 1 %. G. SCHNAUDER 
berechnete nach der Methode der kleinsten Quadrate die Werte von 7'0 und 
7'1. die in Tabelle 8 gegeben sind1, 

. Wenn man mit WILSING noch die atmospharische Extinktion in der gleichen 

mathematischen Form einfiihrt, so daB die Transmission p). = e - (,"0+ ~1)1. ist, 
Wo 1%0 und 1%1 wiederum empirische Koeffizienten siIid, die nach WILSING fUr 
die Seehohe von Potsdam 1%0 = -0,318 und 1%1 = +0,388 betragen, und lz die 

1 AN 219, S.221 (1923). 
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Tabelle 8. 

Tic, Y, r. Tic, Yo y, 

0,0 0,0000 0,0000 1,1 +0,6057 -0,2130 
0,1 0,0000 0,0000 1,2 +0,6764 -0,2322 
0,2 +0,0014 -0,0007 1,3 +0,7434 -0,2495 
0,3 +0,0180 -0,0083 1,4 +0,8070 -0,2652 
0,4 +0,0620 -0,0273 1,S +0,8676 -0,2794 
0,5 +0,1280 -0,0544 1,6 +0,9252 -0,2923 
0,6 -1-0,2062 -0,0842 1,7 +0,9800 -0,3040 
0,7 +0,2890 -0,1140 1,8 +1,0322 -0,3149 
0,8 +0,3722 -0,1423 1,9 +1,0820 -0,3248 
0,9 ! +0,4532 -0,1682 2,0 +1,1299 -0,3340 
1,0 +0,5313 -0,1918 

LichtwegHinge in der "homogenen i ( Atmosphare fiir die Zenitdistanz z bedeutet, 
so erhalt man die Formel: 

c, Y. (Oi.) (B,) c, , y; 
'-5 -~t YO+T -""+;:-/' -KB,--y _ 'Q'-5 -'j,T Yo+-y. 

C1 A e e e . e = C1 A e e 

Die rechte Seite bezieht 
sich auf die Lampe, und 
Q ist der Faktor der 
Lichtschwachung, die 
durch einen Graukeil 
oder ein Nicol erzeugt 
wird. Man begniigt sich 
namlich nicht damit, 
Stern und Lampe auf 
gleiche Farbe zu bringen, 
sondern urn den Ver
gleich moglichst sicher 
zu gestalten, bringt man 
beide Lichter auch noch 
auf gleiche Helligkeit. 
Kist die Lange des Rot

A 

0,8 
0,9 
1,0 
1,1 
1,2 
1,3 
1,4 
1,5 
1,6 
1,7 
1,8 
1,9 
2,0 
2,1 
2,2 

i c,IT 

I 0,446 
0,599 

I 
0,743 
0,879 

I 

1,010 
1,136 
1,259 
1,378 
1,495 
1,609 
1,721 
1,832 
1,941 
2,049 
2,156 

Tabelle 9. 

A I c,IT A 
I 

I 
2,3 I 2,262 3,8 
2,4 2,367 3,9 
2,5 2,472 4,0 
2,6 I 2,575 4,1 
2,7 2,678 4,2 
2,8 2,781 4,3 
2,9 2,884 4,4 
3,0 2,986 4,5 
3,1 3,088 4,6 
3,2 3,190 4,7 
3,3 3,291 4,8 
3,4 3,392 4,9 
3,5 3,493 5,0 
3,6 , 3,594 5,1 
3,7 I 3,695 5,2 

c,IT 

3,796 
3,896 
3,997 
4,097 
4,197 
4,298 
4,398 
4,498 
4,599 
4,699 
4,799 
1,899 
4,999 
5,099 
5.200 

keils und die Keildicke LI ist demnach proportional K. Die gestrichelten GroBen 
beziehen sich alle auf die Lampe. Da die obige Gleichung fUr aIle A gilt, zerfallt 
sie in folgende zwei Teile I) und II): 

I) 

Auf der rechten Seite steht allein -if' da Y~ wegen der niederen Lampentem~ 
peratur vernachlassigt werden kann. Stellt man also durch Keilverschiebung 

Lampe und Stern auf Farbengleichheit ein, so kann man t - Yl aus der Keil~ 
steHung K und der (natiirlich bekannten) Zenitdistanz berechnen und daraus auch 

i-, wozu vorstehende von SCHNAUDERI entnommene Tabelle 9 dient. A bedeutet 

darin die GroBe ~~ - YI' 

Der andere Teil der Gleichung 

II) 

1 AN 219, S. 221 (1923). 
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liefert die Beziehung zwischen C1 und c; oder die Helligkeit des Stemes. Die aus
gesandte Energie ist 

WILSING setzt, urn einen der visuellen Helligkeit moglichst nahen Wert zu haben, 
die Grenzen des Integrals zu }. 6800 und }. 4500 fest und erhalt dann die von 
ihm kolorimetrische GroBe genannte Zahl, m = -2,5 logE + konst. Der 
Wert des Logarithmus des Integrals ist als 10gcZ> in Tabelle 10 gegeben, die der 
gleichen Quelle entstammt, wie die beiden vorigen. 

Ta belle 10. 

A log (/I A log</> A log</> A log</> 

0,8 0,0314 2,3 8,8260 3,8 7,6648 5,3 6,5432 
0,9 9,9498 2,4 8.7472 3,9 7,5888 5,4 6,4698 
1,0 9,8682 2,5 8,6687 4,0 7,5132 5,5 6,3965 
1,1 9,7868 2,6 8,5903 4,1 7,4375 5,6 6,3233 
1,2 9,7056 2,7 8,5121 4,2 7,3621 5,7 6,2502 
1,3 9,6246 2,8 8,4342 4,3 7,2869 5,8 6,1771 
1,4 9,5439 2,9 8,3564 4,4 7,2118 5,9 6,1041 
1,5 9,4633 3,0 8,2788 4,5 7,1370 6,0 6,0315 
1,6 9,3830 3,1 8,2014 4,6 7,0622 
1,7 9,3028 3,2 8,1242 4,7 6,9876 
1,8 9,2228 3,3 8,0472 4,8 6,9130 
1,9 9,1430 3,-1- 7,9703 4,9 6,8388 
2,0 9,0634 3,5 7,8936 5,0 6,7647 
2,1 8,9841 3,6 7,8171 5,1 6,6908 
2,2 8,9050 3,7 7,7409 5,2 6.6170 

Richtiger ware es gewesen, wenn WILSING nicht die Strahlung selbst in diesen 
willkurlichen Grenzen berechnet hatte, sondem unter dem Integral noch mit der 
Empfindlichkeitsfunktion des Auges multipliziert hatte. Die Grenzen der Inte
gration hatten sich dann ganz naturlich durch Nullwerden der Empfindlich
keitsfunktion ergeben. Man hatte dann allerdings mechaniscb integrieren mussen, 
wahrend SCHNAUDER das obige Integral sehr einfach analytisch berechnete. 
Allerdings gibt es auch einen analytischen Ausdruck fUr die Empfindlichkeit 
des Auges, der von HENNING stammtl. Auf der anderen Seite aber stimmt diese 
WILSINGSche kolorimetrische GroBe fast vollstandig mit der von BRILL2 be
rechneten uberein. Zwischen den auBersten Spektraltypen BO und MO betragt 
der Unterschied der Oberflachenhelligkeit nach BRILL Jill, 2, nach WILSING 7m , 14, 
so daB man die kolorimetrische GroBe der visuellen gleich setzen kann. 

Auch bezuglich der Farbe des durch das Rotfilter abgeschwachten Stemes 
leistet die Methode Vorzugliches. Berechnet man nach der im vorigen Abschnitt 
angefUhrten Methode fUr einen unendlich heiBen Strahler, der durch das Rot
filter auf eine Temperatur von etwa 3000° abgeschwacht wurde, den Ort des 
abgeschwachten Lichtes im Farbendreieck, so ergibt sich, daB dieser Punkt 
ganz nahe bei dem erwarteten Orte liegt (er ist in der Abb. 9 mit WK bezeichnet) 
und daB fUr das Auge selbst bei den heiBesten Stemen vollkommenes Farben
gleichgewicht mit der Vergleichslichtquelle erreichbar ist. 

In der Praxis macht man alle Messungen mit dem WILSING-Kolorimeter 
differenziell, wobei man nur die Temperatur der Lichtquelle als konstant an-

1 J ahrbuch fur Radioaktivitat und Elektronik 1919, H. 1. 
2 Veriiff. d. Sternwarte Berlin-Babelsberg 5, H. 1, Tab. 2 (1924). 
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nimmt, im tibrigen aber aus den Beobachtungen ausschaltet und die beobachteten 
Sterne aneinander anschlieBt. Die Formeln, in denen sich die Indizes 1 und 2 
auf zwei verschiedene Sterne beziehen, werden dann: 

I. Ai - A2 = -IX1 (lz2 -lzl) - B1 (K2 - K 1), 

II. m2 - m1 = - 2,5 (log :~~:~ + log ~: + IXo(lz2 - In) + Bo (K2 - K t )) . 

8. Farbenkataloge. In diesem Abschnitt 5011 ein 0berblick tiber die haupt
sachlichsten Messungsergebnisse, die in Katalogen zusammengefaBt sind, gebracht 
werden. Am umfangreichsten sind bier die visuellen Farbenschatzungen, von 
denen wir mehrere Kataloge mit Tausenden von Stemen besitzen. Ferner exi
stieren groBere Kataloge von Farbenindizes. 

Die Gottinger Aktinometrie enthalt die photograpbischen GroBen der Sterne 
bis zur GroBe 7,5 fUr die Deklinationen 0° bis +20°. Diese wurden mit den 
visuellen GroBen der Potsdamer Durchmusterung verglichen. Auf diese Weise 
liegen von 3500 Stemen Farbenindizes vor. 

E. S. KING hat von etwa 200 helleren tiber den ganzen Himmel verteilten 
Stemen Farbenindizes gemessen, indem er sehr sorgfaltig aus einer groBeren 
Anzabl von Beobachtungen die photographische GroBe bestimmte und mit der 
visuellen GroBe der Harvard-Photometrie verglich. PARKHURST hat von etwa 
670 Stemen der Deklinationszone zwischen 73 0 und 90° die photographischen 
und photovisuellen GroBen und somit die Farbenindizes bestimmt. Eine Samm
lung lichtelektrisch bestimmter Farbenindizes von 459 tiber den ganzen Nord
himmel verteilten Stemen hat BOTTLINGER veroffentlicht. Die Messungen nach 
der Methode von SEARES und nach ahnlichen sind in klcineren Arbeiten zerstreut 
und konnen bier nicht einzeln angefUbrt werden. 

Untersuchungen tiber effektive Wellenlangen entbalten oftmals groBe~ 
Material, das sich aber meistens auf ganz spezielle Himmelsgegenden bezieht, 
wie auf Sternhaufen oder MilchstraBenwolken; es wird gegebenenfalls in den be
treffenden Kapiteln Erwahnung finden. 

Von besonderer Wichtigkeit ist ein Katalog von HERTZSPRUNG, der Mittel
werte der Farbenindizes von tiber 700 Stemen aus verschiedenen Katalogen 
entbalt. Leider ist bei der Reduktion tiberall vorausgesetzt worden, daB die 
Beziehung zwischen den einzelnen Reihen von Farbenaquivalenten linear sei, 
was, wie S. 366 gezeigt wurde, nicht statthaft ist. Dadurch ist die Gewichts
verteilung zwischen den verschiedenen Reihen, die aus dem Material selbst er
rechnet wurde, sehr zuungunsten der genaueren Messungsreihen ausgefaIlen, 
wogegen die visuellen Schatzungen ein viel zu hohes Gewicbt aufweisen. In
folgedessen ist der mittlere Fehler von HERTZSPRUNGS Mittelwerten nicht kleiner 
als der der Einzelwerte von KING oder BOTTLINGER, wie BRILLl gezeigt hat. 
Es ergaben sich fUr aIle drei Serien fUr 134 Sterne, in den auf die Temperatur, 
d. b. die GroBe c2fT, umgerechneten Werten, die nahezu gleichen mittleren 
Fehler von 0,06. 

Literaturangaben zu den Katalogen der Farbenaquivalente. 

a) Farbenschatzungen. 

(H) 1. HAGEN-SESTINI, Colori stellari. Specola Astronomica Vaticana 3 (1911). (Enthalt 
2881 Sterne.) 

(H) 2. KRUGER, Neuer Katalog farbiger Sterne. Specola Astronomica Vaticana 7 (1914). 
(5915 Sterne.) 

1 AN 223, S.105 (1924). 
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(H) 3. OSTHOFF, Die Farben der Fixsterne. Specola Astronomica Vatican a 8 (1916). (2520 
Sterne.) 
In gekurzter Form bereits gedruckt AN 153, S.141 (1900). 

4. KRUGER, Indexkatalog (der drei obigen mit Mittelwerten). Specola Astronomica 
Vaticana 9 (1917). 

(H) 5. H.LAU, Untersuchungen uber die Farben der Fixsterne. AN 205, S.49 (1917). 
(774 Sterne.) 

(H) 6. MULLER u. KEMPF, Photometrische Durchmusterung des nordlichen Himmels, 
enthaltend die GroBen und Farben aller Sterne der BD bis zur GroBe 7,5. Publikationen 
des Astrophysikalischen Observatoriums zu Potsdam 17 (1907). (14199 Sterne.) 
(Dieser Katalog wird stets abgekurzt mit PD bezeichnet.) 

b) Farbenindizes und ahnliches. 
(H) 1. SCHWARZSCHILD, Aktinometrie der Sterne der BD bis zur GroBe 7,5 in der Zone 0 0 

bis +20°. Teil B. 
Abhandlungen der koniglichen Gesellschaft der Wissenschaften zu Gottingen, Mathe
matisch-physikalische Klasse. Neue Folge 8, Nr. 4 (1912). (3522 Sterne.) 

2. PARKHURST, Yerkes Actinometry. Zone +73° to +90°. Ap J 36, S. 169 (1912). 
(670 Sterne.) 

(H) 3. E. S. KING, Combined Out-of-Focus Results from Several Instruments. Annals of 
the Astronomical Observatory of Harvard College 76, S.107 (1915). 

4. BOTTLINGER, Lichtelektrische Farbenindizes von 459 Sternen. Veroff. d. Uni
versitatssternwarte Berlin-Babelsberg 3, H.4 (1923). 

5. STERNBERK, Photographisch-kolorimetrische Untersuchungen. Veroff. d. Universi
tatssternwarte Berlin-Babelsberg 5, H.2 (1924). (91 Einzelsterne + Pleiaden + Prasepe.) 

6. HERTZSPRUNG, Photographic Magnitudes of 658 Stars from Plates taken with the 
33 cm Leiden Refractor. (Die Farbenindizes sind gegen die visuellen GroBen der PD 
gebildet.) BAN 1, S. 201 (1923). 

Der Mittelwertkatalog von HERTZSPRUNG: 
Mean Colour Equivalents and Hypothetical Semidiameters of 734 Stars Brighter than 5111 and 
within 95 ° of the North Pole. Ann. van de Sterrewacht te Leiden. Dee114, Stuck 1 (1922), 
ist aus den oben mit (H) bezeichneten Katalogen und noch einigen kleineren Reihen gebildet. 

AuBer diesen Katalogen gibt es noch eine groBe Zahl von Bestimmungen 
von Farbenaquivalenten, besonders effektiven Wellenlangen, spezieller Himmels
objekte, die aber in anderen Kapiteln erwahnt werden mussen. 

c) Beziehung der Farbenaquivalente zu anderen Gro,Ben. 
9. Die Beziehung zu Temperatur und Spektrum. Der Farbenindex zeigt, 

wie aus den bisherigen Darstellungen schon hervorgegangen ist, einen engen 
Zusammenhang mit Temperatur und Spektrum. Die Temperatur eines Gestirns 
- es handelt sich hier naturlich urn die der Beobachtung allein zugangliche 
Oberflachentemperatur - kann nun entweder aus der Menge der von der Ober
flacheneinheit ausgesandten Energie bestimmt werden, dann sprechen wir von 
der Strahlungstem pera tur. Oder wir bestimmen sie aus der Energieverteilung 
des Spektrums, dann heiBt sie allgemein Farbtempera·tur. Bei schwarzer 
Strahlung sind beide naturlich identisch. Fur beide Arten gebraucht man oft 
den Ausdruck effektive Temperatur. In der Kolorimetrie kann nur von der 
Farbtemperatur gesprochen werden. Die gemessene Farbtemperatur kann ver
schieden ausfallen, jenachdem welches Spektralgebiet fUr die Messung benutzt 
wurde. Nur wenn die Energieverteilung die PLANcKsche Formel erfullt, sind 
aIle Farbtemperaturen gleich. Wie im Kapitel "Spektralphotometrie" gezeigt 
wird, tritt aber bei allen Spektraltypen im Ultravioletten eine Depression auf, 
so daB verschiedene Farbtemperaturen nicht identisch sind. 

Wenn wir von solchen Stemen absehen, deren Strahlungskurve von der 
der schwarzen Strahlung abweichen muB, entweder weil sie starke und breite 
Emissionslinien besitzen, oder wie die extrem roten Sterne, sehr starke Absorp-
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tionsbanden oder ein zusammengesetztes Spektrum aus stark verschiedenen 
Spektraltypen aufweisen, so ergibt sich fUr die ubrigen Sterne ein eindeutiger 
Zusammenhang zwischen dem Farbenindex und der Temperatur, nicht aber 
zwischen dem Farbenindex und dem Spektraltypus. 1m Kapitel "Die Temperatur 
der Fixsterne" wird die Temperaturskala der Sterne eingehend erortert. Bei 
den normalen Sternen der Spektralklassen 05 bis Mo kann man vom Farben
index auf die Temperatur schlieBen. Sind fUr eine Anzahl von Sternen die Farben
indizes bestimmt und nur einige Temperaturen gemessen, so kann man nach 
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Abb. 10. Die Beziehung zwischen Farbenindex und Spektraltypus. Die Mittelkurve ist 
bei F6 gespalten. Der obere Teil bezieht sich auf Zwerge, der untere auf gewbhnliche 
Riesen. Die Dbergiganten sind noch tiefer gefarbt und liegen unter der Kurve. Nach 
BOTTLINGER, Lichtelektrische Farbenindizes von 459 Stemen. Verbff. Babelsberg Bd. 3, H. 4. 

der Methode der kleinsten Quadrate die Beziehung zwischen beiden GroBen 
berechnen. Es geniigt stets die quadratische Form fUr diese Beziehung. Statt 
der Temperatur wahlt man meistens die GroBe c2fT. 

Nicht eindelltig ist die Beziehung zwischen Farbenindex und Spektral
typus. Hier geht noch die absolute Leuchtkraft ein. Ein Dbergigant, ein Riese 
und ein Zwerg, die wir nach den typischen Linien der gleichen Spektralklasse 
zuordnen, zeigen verschiedene Temperaturen und Farbenindizcs. Je groBer die 
absolute Helligkeit, desto niedriger die Temperatur. Dies hangt mit der geringeren 
Oberflachengravitation und Oberflachendichte der absolut hellen Sterne zu
sammen und ist theoretisch begrundet. Zwar ist bei den wei Ben Sternen bis etwa 
zum Typus F5 der gemessene Unterschied gering, aber von dort ab ist eine deut
liche Spaltung zwischen Riesen und Zwergen vorhanden. Bei allen Spektral
typen gibt es aber eine kleine Anzahl abnorm tief gefarbter Sterne, die, 
soweit feststellbar, alle Dbergiganten sind. Fur die gelben B-Sterne machte 
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O. STRUVE! wahrscheinlich, daB die abnorme Farbung durch kosmische Absorp
tionen in Kalziumwolken hervorgerufen wird. Der Farbenindex in Verbindung 
~it dem Spektraltypus ist ein allerdings unvollstandiges Auslesekriterium fUr 
~bergiganten, wie BOTTLINGER2 zeigte; unvollstandig deswegen, weil nicht aIle 
Ubergiganten diese abnorme Farbung zeigen. In Abh.10 ist die Beziehung 
zwischen dem Spektraltypus und den lichtelektrisch bestimmten Farbenindizes 
dargestellt. 

Bei lichtschwachen Objekten, von denen man keine Spektren mehr erhalten 
kann, ist der Farbenindex oft ein wertvoller Ersatz dafUr. Bei Sternhaufen, 
bei denen man die scheinbare Helligkeit der absoluten proportional set zen kann, 
weil alle Einzelsterne praktisch die gleiche Entfernung von uns haben, so daB man 
also allein durch die scheinbare Helligkeit Riesen und Zwerge trennen kann, 
ist der Farbenindex oft ein fast vollwertiger Ersatz fUr den Spektraltypus. In
dem man das RUSsELL-Diagramm, d. i. die Beziehung zwischen Spektraltypus 
und der absoluten Helligkeit, hier mit Hilfe der Farbenindizes untersucht, kann 
man die Entfernung der Sternhaufen bestimmen. Den Auftakt zu diesen reich
haltigen Untersuchungen hatte vor etwa 15 J ahren SHAPLEY gegeben. 

10. Nichteindeutige Beziehung zwischen verschiedenen Farbenaqui
valenten. LINDBLAD3 hat zuerst die Vermutung ausgesprochen, daB verschieden 
definierte Farbenaquivalente nicht immer eindeutig aufeinander beziehbar 
waren. Er glaubte festgestellt zu haben, daB fUr zwei Sterne, deren effektive 
Wellenlangen gleich seien, und von denen der eine ein Riese, der andere ein 
Zwerg sei, die Minimalwellenlange merklich verschieden sei, und daB bei den 
Riesen das Spektrum bereits bei groBeren Wellenlangen abbrache. Nach dem 
in Ziff. 4 Gesagten ist die Bestimmung der Minimalwellenlange aber so un
genau, daB das LINDBLADsche Ergebnis nicht als gesichert gelten kann. Er 
selbst ist dann auch wieder von dieser Methode abgekommen, zumal sich ihm 
aussichtsreichere Moglichkeiten darboten, die bei der Besprechung der spektrosko
pischen Parallaxen geschildert werden. Doch wurde von GUTHNICK und BOTT
LINGER der Versuch mittels doppelter Farbenindizes wiederholt. Es wurden mit 
der lichtelektrischen Zelle nicht nur zwei Messungen von jedem Stern mit Blau
und mit Gelbfilter gemacht, sondern noch eine dritte ohne Filter. Man hatte so 
drei Intensitatsmessungen aus eng nebeneinander liegenden, sich zum Teil iiber 
deckenden Spektralgebieten und konnte so zwei voneinander unabhangige Farben
indizes bilden, namlich: GroBe mit Blaufilter minus GroBe ohne Filter und: GroBe 
mit Gelbfilter minus GroBe ohne Filter. Es zeigte sich nicht der geringste Unter
schied zwischen Riesen und Zwergen, wobei aber zweifelhaft war, ob der von 
LINDBLAD vermutete Effekt wirklich fehlte, oder ob er nur wegen der bei dieser 
MeBmethode sehr eng beisammenliegenden Spektralgebiete zu klein war. Die 
Priifung wurde an einigen Stemen mit zusammengesetzten Spektren, deren 
Komponenten sehr verschieden gefarbt sind (z. B. (lSagittae MO + A, 31Cygni 
G 9+ B 8), ausgefUhrt. Diese Sterne miissen eine starke Abweichung yom 
Gesetz der schwarzen Strahlung zeigen, die man leicht nach Abb. 1 konstruieren 
kann, da ihre Energieverteilung nicht nur von einem Parameter, der Temperatur, 
sondern von zwei Temperaturwerten und dem Helligkeitsunterschied, also von 
drei Parametern, abhangig ist. Zum Vergleich dienten einige Sterne mit ein
fachem Spektrum. Der Effekt war, wenn iiberhaupt vorhanden, jedenfalls sehr 
klein. Mit einer einzigen Zelle laBt sich wegen des schmalen Empfindlichkeits
bereiches nichts feststellen. Eine Untersuchung mit mehreren Zellen, wodurch 

1 AN 227, S.377 (1926). 
2 Veri:iff. d. Sternwarte Berlin-Babelsberg 3, H.4, S.33 (1923). 
3 Uppsala Universitets Arsskrift 1920, Nr. 1. 
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die einzelnen Spektralgebiete weiter auseinanderliegen wurden, ist noch nicht 
ausgefuhrt worden, durfte aber aussichtsreich sein. Zwischen den Farbenindex
serien von KING und von BOTTLINGER ist die Nichteindeutigkeit der Beziehung 
auch nur bei einigen Doppelsternen der genannten Art angedeutet; zwischen 
Riesen und Zwergen ist keinerlei Unterschied zu bemerken. 

Anders liegen die Verhaltnisse bei den extrem roten Sternen der Spektral
typen MO bis M 9, sowie dem Typus N. Von dem erst neuerdings definierten 
Typus S liegen noch keine Beobachtungen vor. Der lichtelektrische Farben
index der Kaliumzelle zeigt bei dem Typus Mo einen Maximalwert und kehrt 
dann, wie aus einer groBeren Anzahl von Beobachtungen festgestellt wurde, 
wieder urn {so Abb.10). KINGS Beobachtungen, unter denen allerdings nur 
zwei Mb-Sterne vorkommen, zeigen diese Erscheinung nicht oder doch in unver
gleichlich geringerem Grade. Die Ursache fUr diese Umkehr liegt darin, daB 
gerade im Bereich der Gelbfiltermessungen mit der lichte1ektrischen Zelle einige 
starke Ti02-Banden auftreten, die in Abb. 5 c dargestellt sind. Dadurch kehrt 
sich hier das Energieverhaltnis zwischen den Blaufilter- und Gelbfiltermessungen 
trotz der sinkenden Temperatur urn. 

Noch deutlicher zeigt sich das Verhalten, wenn man den fruher (Ziff. 5) 
erwahnten Warmeindex zum Vergleich heranzieht. Der Warmeindex ist be
kanntlich definiert als visuelle minus bolometrische GroBe. Dieser Warme
index zeigt nun einen wesentlich anderen Verlauf, als der Farbenindex. Abb.11 
zeigt die Beziehung zwischen beiden fUr die Hauptspektraltypen. Von AO bis K 5 
besteht zwischen beiden eine klare, beinahe line are m 
Beziehung, dort aber biegt die Kurve ab, indem II

der Farbenindex schwach ruckgangig ist, wahrend 
3 der Warmeindex urn mehrere GroBenklassen zu

.nimmt. Der Typus N steht vol1ig auBerhalb dieser 
Kurve und in der geraden Verlangerung des an
fanglichen Kurvenstuckes AK. Die Punkte N und 
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Me sind ziemlich unsicher bestimmt, da sie auf 
ganz wenigen Beobachtungen beruhen. Der Cha
rakter der Beziehung ist aber gesichert. Wie diese 11'0 
Verzweigung auf den beiden Asten der M-Sterne Abb.11. Die Beziehungzwischen1 

und der N-Sterne zu deuten ist, ist vol1ig unbe- Farbenindex und Warmeindex. 
kannt. Auch fehlen noch die Werte ffir die R-Sterne, 
die zwischen K und N in die Spektralreihe eingeordnet werden, vollstandig. 
Sicher ist aber, daB fur die Me-Sterne die aus dem Warmeindex abgeleitete 
Temperatur richtig ist, da der mit ihr berechnete Durchmesser bei 0 Ceti mit 
dem interferometrisch gemessenen ubereinstimmt, wahrend ein aus dem Farben
index abgeleiteter urn etwa eine Zehnerpotenz zu klein ausfiele. 

Jedenfalls geht aus dem obigen hervor, daB man aus einem gemessenen 
Farbenindex allgemein nicht den Warmeindex oder die Temperatur berechnen 
kann. Was hier fiir die extrem roten Sterne in so krasser Form in Erscheinung 
tritt, gemahnt jedenfalls auch bei den friiheren und mittleren Spektraltypen 
zur Vorsicht, so daB man immer nur innerhalb gewisser Genauigkeitsgrenzen 
eine eindeutige Beziehung verschiedener Farbenaquivalente untereinander und 
mit der Temperatur wird annehmen durfen. Jedenfalls sind Farbenindizes, 
auch wenn ihre MeBgenauigkeit noch so groB ist, kein vollwertiger Ersatz fur 
spektrale Photometrie, aber immerhin ein sehr wichtiges Hilfsmittel. 

1 In der Figur ist die Abszisse der Warmeindex, die Ordinate der Farbenindex. 



Kapite14. 

Lichtelektrische Photometrie. 
Von 

H. ROSENBERG-Kiel. 

Mit 5 I Abbildungen. 

a) Allgemeines. 
1. Einleitung. Photometrische und kolorimetrische Messungen an Gestirnen 

sind - besonders im Hinblick auf die Wichtigkeit der neueren stellarstatistischen 
Untersuchungen - seit Beginn des Jahrhunderts immer mehr in den Vorder
grund des Interesses der Astrophysikcr gertickt. Die bis dahin ausschlieBlich an
gewandten visuell-photometrischen Methoden mit ihren subjektiven Fehler
quellen und mit ihrer durch die Empfindlichkeitsschwelle des Auges begrenzten 
Genauigkeit gentigten den gesteigerten Anforderungen nieht mehr und wurden 
daher dureh andere Methoden zu erganzen versueht, bei denen einerseits der 
Komplex der auftretenden Fehlerquellen ein vollig anderer war, andererseits 
eine erheblieh gesteigerte MeBgenauigkeit erzielt werden konnte. 

In erster Linie ist hier die Photographic zu erwahnen, die - urspriinglieh 
nur zu objektiver Darstellung zolestischer Objekte und zur Lasung rein astro
metriseher Probleme angewandt - jetzt auch zur Ableitung von Helligkeits
verhaltnissen der Gestirne auf Grund der Modifikationen, welche Bromsilber
platten unter der Einwirkung des Liehtes erfahren (naeh Ansehauungen der 
modernen Physik tibrigens aueh ein photoelektriseher Vorgang), herangezogen 
wurde und eine Reihe versehiedener photographisch-photometriseher Verfahren 
(vgl. den Absehnitt tiber photographisehe Photometrie) auf Grund fokaler und 
extrafokaler Aufnahmen gezeitigt hat. Aber aueh bei diesen Methoden fiel letzten 
Endes dem mensehliehen Auge die Aufgabe zu, die Dichtigkeit oder Menge des 
auf der Platte niedergesehlagenen Silbers zu beurteilen. 

In jtingster Zeit ist noeh eine Reihe von versehiedenen objektiven 
Methoden zur Messung der Strahlungsintensitat von Gestirnen hinzugetreten, 
die sowohl der direkten Messung am Fernrohr, als aueh zur photometrischen 
Auswertung photographiseher Platten dienen, und die an Empfindlichkeit und 
ZuverHissigkeit die besten visuellcn Helligkeitsmessungen teilweise erheblich 
tibertreffen. 

Handelt es sieh urn die Messung der Gesamtstrahlung, so kommen dabei 
Instrumente, wie Thermozelle, Bolometer und Radiomikrometer zur Verwendung. 
handelt es sieh speziell urn Messung der IntensiHit von kurzwelligen Strah
len (Liehtstrahlen). so verwendet man Photozellen und Selenzellen. 

Mit diesen letzteren Methoden, die man gemeinsam als "photoelektrisehe" 
bezeiehnet. und die gerade in den letzten Jahre eine immer steigende Wiehtig-
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keit in den verschiedensten Gebieten der Astronomie und Astrophysik bean
spruchen durften, beschaftigt sich der vorliegende Abschnitt. 

Das Gebiet der photoelektrischen Wirkungen und Messungsmethoden ist 
eines der jungsten in der Physik und daher zur Zeit noch nicht so allgemein 
bekannt, wie es seine Verwendbarkeit in den verschiedensten naturwissenschaft
lichen und technischen Disziplinen verdiente. Es gibt zwar fUr den Physiker 
dne Reihe von zusammenfassenden Werken liber die Photoelektrizitatl, 
die sich aIle im wesentlichen mit der Natur und Theorie des Photoeffektes 
beschaftigen, die aber die rein technische AusfUhrung der Apparate und die 
Methodik der photoelektrischen Messungen meist etwas stiefmutterlich be
handeln und auf die besonderen Schwierigkeiten, welche die Anwendung dieser 
Methoden am bewegten Fernrohr und in der Kuppel einer Sternwarte bereitet, 
uberhaupt nicht eingehen. Der Astrophysiker, welcher infolge seiner "astro
nomischen" Spezialausbildung mit der Handhabung empfindlichster Galvano
meter und Elektrometer meist nicht geniigend vertraut ist, sieht sich daher 
gezwungen, die erforderlichen Kenntnisse und Handgriffe aus einer ihm wenig 
vertrauten, weit zerstreuten und haufig schwer zuganglichen Literatur zusammen
zusuchen. Eine weitere Schwierigkeit besteht darin, daB zur Zeit fertig geschaltete, 
fUr astrophysikalische Zwecke brauchbare photoelektrische Apparaturen im 
Handel nicht zu haben sind, sondern daB der Benutzer haufig selbst an der Kon
struktion und am Bau der betreffenden Instrumente in einer sonst nicht ublichen 
Weise mitzuarbeiten gezwungen ist. 

Der vorliegende Abschnitt solI daher mit Rlicksicht auf die schon bestehenden 
ausfiihrlichen Monographien von der Natur des Photoeffektes und seiner Theorie 
nur das fUr das Verstandnis unbedingt Notwendige bringen. Dagegen wird 
der fUr den Astrophysiker wichtigste Teil - die Konstruktion und die Behand
lung des photoelektrischen Instrumentariums, die auftretenden Fehl~rquellen und 
die erforderlichen VorsichtsmaBregeln - in aller AusfUhrlichkeit behandelt 
werden. 

2. Historisches. Grundversuch. 1m Anfange des Jahres 1887 machte 
HERTZ2 bei Gelegenheit seiner Untersuchungen liber die Fortpflanzung elektri
scher Wellen im Raum die Beobachtung, daB ultraviolettes Licht die Fahigkeit 
besitzt, die Schlagweite der Entladung cines Induktoriums zu vergroBern. 

Angeregt durch diese Beobachtung untersuchte HALLWACHS3 den EinfluB 
des Lichtes auf negativ bzw. positiv geladene Metallplatten, die mit einem cmp
findlichen Elektroskop verbunden waren; als Lichtquelle verwandte er eine 
Bogenlampe. Nachdem die ersten Vorversuche das Resultat geliefert hatten, 
daB eine negative Ladung unter dem EinfluB der Belichtung verschwindet, 
wahrend eine positive Ladung nicht oder nur minimal beeinfluBt wird, wurden 
diese Versuche mit einer neuen, verbesserten Apparatur wieder aufgenommen, 
welche die Mittel bot, in das neuentdeckte Erscheinungsgebiet mit einfacher, 
den ganzen Verlauf des Vorganges verfolgbar machender Messung einzudringen. 

Als Lichtquelle diente jetzt - urn alle elektrischen Wirkungen von 
vornherein auszuschlieBen - Magnesiumlicht, welches ebenfaHs reich an ultra
violetten Strahlen ist, als Empfanger der lichtelektrischen Wirkung eine frisch 

1 MARX. Handb. d. Radiologie 3. Die Lichtelektrizitat von W. HALLWACHS, XI und 
343 S. Leipzig 1916. (Darin eine vollstandige Bibliographie von 1887-1913); Bull. ofthe Nat. 
Res. Council 2. Part 2. HUGHES, Report on Photoelectricity 86 S. Washington 1921; H. STAN
LEY ALLEN, Photoelectricity. Second Edition, XII und 320 S. London 1925. (Darin eine 
vollstandige Bibliographie von 1913 -1924); GUDDEN, Lichtelektrische Erscheinungen. 
Berlin 1928. 

2 Berl Sitzungsber S.487 (1887); Wied Ann 31, S.983 (1887). 
3 Wied Ann 33, S.301 (1888) .. 
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geschmirgelte Zinkplatte; urn von Fehlerquellen aus der Einwirkung des Kontakt
potentials frei zu werden, umgab HALLWACHS die Zinkplatte mit einem geerdeten 
Gehause aus altern Eisenblech, so daB die Platte gegen das Gehause sicher posi
tiv war. Als Spannungsmesser diente ein empfindliches HANKELsches Elektro
meter. Die ganze Anordnung fUr diese photoelektrischen Grundversuche ist in 
Abb. 1 wiedergegeben, welche ohne weitere Erlauterung verstandlich ist. 

Es ergab sich - in Ubereinstimmung mit dem Vorversuch - das Resultat, 
daB eine negative Ladung der Platte unter Einwirkung des Lichtes schnell 
verschwand (lichtelektrische Entladung), wahrend sich eine ungeladene und 
isoliert aufgestellte Platte bis auf einige Zehntel Volt positiv auflud (licht
elektrische Erregung). 

Die Frage, ob die Wirkung primar auf die Platte (Korperraum) oder in dem 
sie umgebenden Gasraum stattfand, wurde durch Veranderung des Inzidenz
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Abb. 1. Grundversuch der lichtelektrischen Erregung 
(aus Handb. d. Radiologie, Bd. III, S.6, Abb. 2). 

winkels eindeutig zugunsten der 
erst en Annahme entschieden. Die 
Frage, auf welche Weise die ne
gative Ladung verschwinde, fand 
durch Versuche mit mehreren 
Metallplatten und Elektroskopen 
ihre nachste Beantwortung da
hin,daB negative elektrische 
Teilchen den Kraften des 
elektrischen Feldes folgend 
von der Platte zu den um
gebenden Leitern wander
ten. Die Frage, warum Jie Wir· 
kung unipolar sei, fUhrte sofort 
zu der V orstellung, daB eine 

elektromotorische Kraft an der Oberflache der bestrahlten Platte wirke, daB 
also eine primare Trennung der Elektrizitaten eintrete. 

Diese ersten Untersuchungen von HALLWACHS wurden die Grundlage 
fUr eine sehr groBe Anzahl von Arbeiten, welche im wesentlichen die Abhangig
keit der photoelektrischen Wirkung von der Natur und Oberflache der be
strahlten K6rper, von den Eigenschaften des Lichtes und von den physikalischen 
Bedingungen in der Umgebung des Empfangers zum Ziele hatten. 

3. Eigenschaften der belichteten Korper. Schon HALL WACHS hatte bemerkt, 
daB die Oberflachenbeschaffenheit des bestrahlten K6rpers einen bemerkens
werten EinfluB auf die lichtelektrische Erregung besitzt, indem eine frisch 
abgeschmirgelte blanke Zinkplatte etwa fUnfmal 'So stark reagierte wie eine 
solche mit alter Oberflache. Nicht ganz so ausgepragt, aber dennoch deutlich 
vorhanden, war dieser EinfluB bei der lichtelektrischen Entladung. Nach 
dem Reinigen geht die Empfindlichkeit der Metalloberflache im freien Raum 
im Laufe der Zeit allmahlich wieder zuruck (lichtelektrische Ermudung1). 

Die photoelektrischen Wirkungen des ultravioletten Lichtes waren speziell 
am Zn entdeckt worden. Bald jedoch zeigte es sich, daB auch die meisten anderen 
Metalle lichtelektrisch empfindlich waren, teilweise sogar fUr das langwellige 
sichtbare Licht, wenn auch in sehr verschiedenem Grade. Die starksten licht
elektrischen Wirkungen zeigen nach den Untersuchungen von ELSTER und 
GEITEL2 die Alkalimetalle, dann folgen AI, Mg, Zn, Sn, eu und in erheblichem 
Abstande Fe, die Edelmetalle und Hg. 

1 Gatt Nachr S. 325 (1889); Wied Ann 37, S.666 (1889). 
2 Wied Ann 38, S.497 (1889); 43, S.225 (1891). 
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Auch eine Anzahl von Metallverbindungen, Mineralien und organischen 
Substanzen (in erster Linie hier eine Reihe von Anilinfarbstoffen) zeigten licht
elektrische Erregbarkeit; ebenso eine Anzahl von Nichtleitern, falls nur an der 
Oberflache noch geniigend Leitvermogen vorhanden war, urn eine Dbertragung 
der geforderten Elektrizitat an das Elektrometer zu ermoglichen. Lichtelektrische 
Wirkungen an Gasen wurden in der ersten Zeit nicht gefunden; erst als die fort
geschrittene Elektronentheorie eine Vermehrung der Leitfahigkeit in Gasen 
ebenfalls als eine lichtelektrische Wirkung zu deuten vermochte, wurde auch 
hier ein Photoeffekt festgestellt. 

Schon aus dieser Reihung geht hervor, daB als Trager fUr die lichtelektrische 
Wirkung zu photometrischen Zwecken am zweckmaBigsten Metalle, in 
erster Linie die Alkalimetalle. in Frage kommen. Von diesen zeigen Natrium, 
Kalium, Rubidium und Zasium photoelektrische Wirkung durch das ganze 
sichtbare Spektrum hin vom Ultrarot bis in das Ultraviolett; Kadmium, Zink 
und Aluminium geben zwar schon im Sonnen- und Tageslicht meBbare Mengen 
negativer Elektrizitat von ihrer Oberflache ab, doch wird die Wirkung hier im 
wesentlichen von dem kurzwelligeren Teil der Strahlung erzeugt, wahrend Platin, 
Gold, Kupfer und Eisen eine Belichtung mit Wellen unter 290 f-lf-l erfordern. 

Die starke photoelektrische Empfindlichkeit der Alkalimetalle laBt sich 
nach ELSTER und GEITEL noch wesentlich steigern, wenn man in einer Atmo
sphare verdiinnten Wasserstoffs eine leuchtende Entladung einleitet, bei der 
das Alkalimetall die Ka thode bildet. Es entstehen dann unter dem EinfluB 
der Entladung zunachst durch Absorption von Wasserstoff die Hydride der 
Alkalimetalle, mit denen diese selbst dann kolloidale Uisungen von charakte
ristischer Farbung eingehen: Natrium - goldgelb bis braun, Kalium - blau 
bis violett, Rubidium - griinlichblau. Die Empfindlichkeit dieser kolloidalen 
Oberflachen ist mehr als zehnmal erhOht gegeniiber der Empfindlichkeit des 
rein metallischen Belages. 

4. EinfluB des Lichtes. Das Verhaltnis der durch die Beleuchtung in der 
Zeiteinheit erzeugten Photoelektrizitatsmenge zur auffallenden Beleuchtungs
starke ist von fast allen Beobachtern untersucht worden und ergab innerhalb 
der Messungsgenauigkeit strenge Proportionalitat. Da bei diesen Ver
suchen das Intensitatsverhaltnis nicht iiber 1: 20 (= 3,25 GroBenklassen) aus
gedehnt wurde, so kann die Proportionalitat zwischen Lichtstarke und Photo
effekt zunachst auch nur fUr dieses Intervall als experimentell bestatigt gelten; 
die Theorie des Photoeffektes verlangt strenge Proportionalitat fUr aIle Inten
sitatsverhaltnisse. (Auf eine schein bare Abweichung der empfindlichsten 
Photozellen von diesem Proportionalitatssatz wird weiter unten ausfiihrlich ein
gegangen werden.) 

Aus der oben erwahnten Abhangigkeit der GroBe des Photoeffektes bei 
verschiedenen Stoffen von der Wellenlange des Lichtes geht hervor, daB die 
Farbenempfindlichkeit der verschiedenen Stoffe stark differenziert ist. STO
LETOW1, spater HALLwAcHs2 sowie ELSTER und GEITEL3 konnten zeigen, daB 
eine lichtelektrische Wirkung nur dann eintritt, wenn die erregende Strahlung 
von dem betreffenden Korper stark absorbiert wird, und dariiber hinaus, daB 
unter sonst gleichen Verhaltnissen die lichtelektrischen Elektrizitatsmengen dem 
absorbierten Licht proportional waren. 

Weiter entdeckten ELSTER und GEITEL4, daB in gewissenFallen eine Ab
hangigkeit des Photoeffektes von dem Polarisationszustand und von der Richtung 

1 C R 106, S. 1593 (1888). 2 \Vied Ann 37, S.666 (1889). 
3 \Vied Ann 61, S.445 (1897). 
4 Wied Ann 52, S.433 (1894); 55, S.684 (1895); 61, S.445 (1897). 
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der Polarisationsebene des auffallenden Lichtes best and : fallen Lichtstrahlen 
schief auf die glatte Metalloberflache einer flussigen Kalium-Natrium-Legierung, 
nachdem sie ein Nicol passiert haben, so treten beim Drehen des Nicols an zwei 
urn 180 0 verschiedenen Azimuten Maxima auf, in denen die photoelektrische 
Wirkung etwa zwolfmal so stark ist, wie in den bei einer urn 90 0 dagegen ver
schobenen Nicolstellung erzeugten Minimis. Genauere Messungen zeigten, daB 
die Abhangigkeit des Photoeffektes von der Lage der Polarisationsebene und 
von dem Einfallswinkel sich ebenfalls als Funktion der absorbierten Lichtmenge 
darstellen lieB, wenn 

1. das Licht in zwei mit verschiedenen lichtelektrischen Konstanten wir
kende Komponenten zerlegt wurde, die eine mit ihrem elektrischen Vektor 
~enkrecht, die andere parallel zur Metalloberflache, und wenn 

2. die Wirkung einer jeden der beiden Komponenten auf die mit Hilfe 
der Konstanten der Metallreflexion (Absorptions- und Brechungsexponent) zu 
berechnenden Lichtmenge bezogen wurde. 

5. Farbenempfindlichkeit. Aus der Tatsache, daB die absorbierte Licht
menge maBgebend ist flir die GroBe· der photoelektrischen Wirkung, folgt bereits, 
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Abb. 2. EinfluB der Polarisationsebene auf den 
Photoeffekt, KNa-Legierung (aus Verh. d. D. 
. Phys. Ges. XII, S.224, Abb.4.) 

daB Stoffe mit spektral selektiver 
Absorption auch lichtelektrisch 
eine verschiedene Farbenempfin
dung (effektive Wellenlange) be
sitzen werden. 

Ganz allgemein zeigt es sich 
- und die Theorie hat es besta
tigt -, daB der photoelektrische 
Effekt mit abnehmender Wellen
lange zunimmt. Bei den meisten 
Metallen setzt die Wirkung uber
haupt erst im Ultravioletten ein, 
sie haben fur die praktische Photo
metrie also sehr nahe die gleiche 
effektive WellenHinge; nur die Me
talle der Alkalien und alkalischen 
Erden ergeben eine kraftige Wir
kung auch durch das ganze sicht
bare Spektrum hindurch, die selbst 
im Ultrarot noch nachweisbar 

ist - am starksten bei Rubidium und Zasium. Diese Wirkung ist eng verknupft 
mit besonderen Anomalien, die man als "selektiven Photoeffekt" bezeichnet 
hat, nnd die in ihren Erscheinungen besonders von POHL und PRINGSHEIM1 

eingehend untersucht sind. 
Bei den Alkalimetallen gibt es ein bestimmtes, flir jedes einzelne Metall 

charakteristisches Wellenlangengebiet, in dem der lichtelektrische Effekt ein 
resonanzartiges Maximum besitzt. Bei spiegelnden Flachen (z. B. bei der 
flussigen Kalium-Natrium-Legierung) ist dieses selektive Maximum abhangig 
von der Polarisationsebene des einfallenden Lichtes, insofern dasselbe seinen 
Hochstwert erreicht, wenn der elektrische Vektor parallel zur Einfallsebene 
schwingt, und vollig verschwindet, wenn die Schwingungsrichtung senkrecht 
zur Einfallsebene erfolgt. Diesen EinfluB der Polarisationsebene zeigt Abb.2. 

Wenn man die Alkalimetalle in festem Zustand untersucht, wobei sie stets 
eine kristallinisch rauhe Oberflache besitzen, so verliert man zwar die Moglich-

1 Verschiedene Arbeiten in den Verh. d. D. Phys. Ges. 12, 13, 14,15 (1910-1913). 
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keit, das Azimut des polarisierten Lichtes gegen die EinfaIlsebene zu definieren; 
doch ist dieser Umstand in dem vorliegenden FaIle weniger kritisch, da das er
wahnte Maximum der Wirkung bei schrager Inzidenz nattirlichen Lichtes und bei 
einer rauhen Oberflache stets auf-

100 
treten muB, nur in etwas geander
tem Betrage gegen die ebene spie
gelnde MetaIloberflache, weil an 
Stelle des eindeutigen EinfaIlswin- ~II:: 
kels an optisch ebenen Flachen ein ~ ~ 80 

Mi ttel wert tritt, cler von der 
wechselnden Orientierung der ein
zelnen Oberflachenelemente zur 
Richtung des Lichtstrahles abhangt. 
In der Tat hat sich das sekundare 
Maximum auch bei rauher kristal
linischer Oberflache der Alkalime
taIle und bei nattirlichem Licht in 
ganz eindeutiger Weise festlegen 
lassen, wie die Abb. 3, 4 und 5 
zelgen. 

Auch gewisse Phosphore weisen 
einen selektiven Photoeffekt auf. 

Man hat es - aIlein durch Aus-

o 
tOOfbP-

1 

, 

I 

I 

; 
I 

1 

300 

, 
\ 

\ 

\ 

1\ 

'100 
Wellenlonge 

\ 

,\ 

\. 

" 
500 

wahl der geeigneten MetaIle - in 
der Hand, bei verschiedenen effek
tiven WeIlenlangen photometrieren 

Abb . 3. Selektiver Photoeffekt, Natrium (aus 
Verh. d. D. Phys. Ges. XII, Abb.8, S.356). 

zu konnen; durch Wahl spezieIler Lichtfilter in Verbindung mit den verschie
denen Alkalimetallen lieBe sich die Methode noch selektiver gestalten. Eine 
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Abb. 4. Selektiver Photoeffekt, Kalium 
(aus Verh. d. D. Phys. Ges. XII, Abb.9, 
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Abb. 5. Selektiver Photoeffekt, Rubi
dium (aus Verh. d. D. Phys. Ges. XII, 

Abb.10, S.357). 

strenge Spektralphotometrie yom auBersten Rot bis weit in das Ultraviolett 
hinein nur auf Grund photoelektrischer Messungen liegt eben faIls im Bereich 
der Moglichkeit. 

6. Theorien des Photoeffektes. Die eigentliche Natur des lichtelektrischen 
Vorganges wurde von LENARDl und J. J. THoMsoN2 aufgedeckt. Das Licht 

1 Ann d Phys 4. Folge, 8, S. 149 (1902). 
2 Phil Mag (6) 10, S. 584 (1905). 

Handbuch der Astrophysik. II. 25 
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erregt an der Oberflache des von ihm getroffenen photoelektrisch empfindlichen 
Korpers eine Elektronenstrahlung, die in der Aussendung von getrennten 
Teilchen freier negativer Elektrizitat besteht, ganz ahnlich, wie es bei den Katho
denstrahlen der Fall ist. 

Woher das Elektron die Energie zum Austritt aus der photoelektrisch 
erregbaren Metallflache nimmt, dariiber gehen die Ansichten der verschiedenen 
Forscher noch auseinander. In einer alteren Arbeit nimmt LENARD! an, daB 
die Elektronen mit einer Energie aus dem Atomverband herausfahren, welche 
sie schon vor der Belichtung im Inneren des Atoms besitzen, und daB das 
Licht lediglich die auslosende Rolle spielt. EINSTEIN2 geht von der PLANcKschen 
Quantentheorie aus und nimmt an, daB von dem einfallenden Licht ein Energie
element (ein Lichtquant) von einem einzigen Elektron aufgenommen wird und 
diesem seine kinetische Energie erteilt, mit welcher es das Atom verlaBt, also 
mit h· v (h = 6,5,10- 27 ergsec; v = Schwingungszahl). Die an der auBeren 
Oberflache des Alkalimetalles und senkrecht zu dieser ausgetriebenen Elektronen 
erleiden evtl. noch einen Energieverlust P (z. B. durch Kontaktpotential), so 
daB sie mit einer Energie c' V (c = Elementarquantum 1,592 10- 2°; V = Aus
trittspotential in absoluten Einheiten, 10- 8 Volt) das Metall verlassen: 

E • V = h . v - P = tmv 2 • 

Dieser EINSTEINSche Ansatz erklart erstens eine Feststellung LADENBURGS3 , 

daB die Erstenergie des austretenden Elektrons proportional zur Schwingungs
zahl des Lichtes wachst, und bietet den weiteren Vorteil, mit der Tatsache im 
Einklang zu stehen, daB der Photoeffekt der Lichtstarke proportional ist, wah
rend eine solche Beziehung aus LENARDS Auffassung des Auslosungsvorganges 
nicht folgt. 

In einer spateren Arbeit schlieBt sich LENARD4 iibrigens der Ansicht an, 
daB die Energie des lichtelektrisch ausgeschleuderten Elektrons dem Licht 
selbst entstammt, modifiziert jedoch die EINSTEINsche Anschauung in einigen 
Punkten, indem er eine andere Interpretation der Lichtausbreitung hinzu
nimmt. 

Einen vermittelnden Standpunkt zwischen dem Auslosungs- und dem 
Energieiibertragungs-Theorem nimmt SOMMERFELD5 ein, namlich daB die Energie 
zwar aus der auffallenden Strahlung stammt, daB diese aber eine Resonanz
bewegung des Elektrons bewirkt, die schlieBlich, nach Ablauf einer gewissen 
Akkumulationszeit und Erreichung einer nur von der Schwingungszahl ab
hangigen und ihr proportionalen kinetischen Energie, das Elektron zum Aus
fahren bringt. 

Nach den neuesten Versuchen von MILLIKAN6 scheint der EINSTEINsche 
Ansatz den lichtelektrischen Vorgang jedoch am treffendsten wiederzugeben. 

7. Spezieller Fall von lichtelektrischer Wirkung. Eine schon vor der Ent
dec kung des eigentlichen lichtelektrischen Effektes bekannte Erscheinung, nam
lich die VergroBerung des Lei tvermogens des Selens (und einer Reihe 
anderer Stoffel unter dem EinfluB des Lichtes, bildet einen speziellen Komplex 
der lichtelektrischen Wirkungen und schlieBt sich unmittelbar an das Haupt
gebiet der bisher behandelten Erscheinungen an. 

1 Ann d Phys 4. Folge, 8, S. 149 (1902). 
2 Ann d Phys 4. Folge, 17, S. 132 (1905). 
3 Verh d D Phys Ges 9, S. 504 (1907); Phys Z 8, 590 (1907). 
4 HeidelbgBer Jahrg.1911, 24. Abh. 
5 Verh d D Phys Ges 13, S. 1074 (1911); La theorie du rayonnement et les quanta. 

Rapport de la reunion tenue it Bruxelles S.344 (1911). Paris 1912. 
6 Phys Rev 17, S.355 (1916). 
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Das Selen andert bekanntlich bei Belichtung seinen Widerstand sehr er
heblich, und zwar schon bei auBerst geringen Lichtstarken. Dabei hat das Selen 
die Eigenschaft, daB die Hauptwirkung von den rot en und gelbgrunen Strahlen 
ausgeht, so daB es demnach eine dem menschlichen Auge sehr nahekommende 
Farbenempfindlichkeit besitzt; fUr die Konstruktion photometrischer Apparate, 
bei denen es sich urn die Messung "visueller" Helligktiten handelt, scheint das 
Selen also erhebliche Vorteile gegenuber den Alkalimetallen zu besitzen, deren 
Empfindlichkeitsmaximum durchweg bei erheblich kurzeren Wellen liegt, als 
dasjenige des menschlichen Auges. Ermudungserscheinungen zeigt das Selen in 
erheblich hoherem MaBe, als sie bei dem Photoeffekt der Alkalimetalle sich 
bemerkbar machen, und gerade diese Ermudung ist der Grund, daB das Selen 
in der Photometrie bisher nicht die Rolle gespielt hat, welche ihm seine anderen 
guten Eigenschaften zusichern wurden; hinzu kommt noch der Umstand, daB 
die ganze Widerstandsanderung unter dem EinfluB des Lichtes dadurch kom
pliziert wird, daB auch Temperaturanderungen des Selens sein Leitvermogen 
in hohem Grade beeinflussen. 

Diese spezielle photoelektrische Wirkung (Erhohung des Leitvermogens) 
bei dem Selen und den ihm verwandten Stoffen ruhrt davon her, daB durch 
das Auftreffen von Lichtstrahlen im S21en freie Elektronen erzeugt bzw. 
aus dem Atomverband herausgerissen werden, so daB der betreffende KorpEr 
durch die Bestrahlung metallisches Leitvermogen erhalt. DaB das Maximum 
der Lichtwirkung bei diesem Vorgang von langeren Wellen ausgelost wird, als 
bei der normalen photoelektrischen Erregung, ist von vornherein zu vermuten, 
da in dem letzteren FaIle ein vollstandiges Heraustreten der Elektronen aus 
dem Korper stattfindet, wozu eine groBere Energie erforderlich ist (die durch 
schnellere Lichtschwingungen begunstigt wird), wahrend die Elektronen, welche 
nur als Leitungselektronen verwendet werden, eine geringere Erstenergie er
fordern, was kleineren Schwingungszahlen des Lichtes entspricht. Wenn eine 
VergroBerung des Leitvermogens an den Metallen, die besonders lichtelektrisch 
erregbar sind, bisher vergeblich gesucht worden ist, so ruhrt das wohl in erster 
Linie daher, daB in den Metallen stets schon viele freie Elektronen vorhanden 
sind, gegenuber denen die durch das Licht freigemachten Elektronen an Zahl 
verschwinden. 

Dagegen sind in den letzten J ahren von POHL und seinen Schiilern 1 bei 
einer groBen Anzahl von Kristallen Anderungen des Leitungswiderstandes durch 
Belichtung festgestellt und eingehend untersucht worden, ohne daB diese Arbeiten 
bisher eine Ausnutzung im Sinne der praktischen Photometrie erfahren hatten. 

Fur praktisch photometrische Zwecke haben bisher aus dem ganzen Komplex 
der lichtelektrischen Erscheinungen nur Anwendung gefunden: 

1. die lichtelektrische Aussendung von Elektronen in Photozellen, 
wobei den Alkalimetallen die erste Stelle zuzuweisen ist, 

2. die VergroBerung des Lei tvermogens gewisser Stoffe durch Licht
bestrahlung, wofUr bisher nur Selenzellen in Frage kommen. 

Beide Methoden werden heute auf den mannigfaltigsten Gebieten der Photo
metrie angewandt und haben auch Eingang in die Praxis astrophotometrischer 
Messungen gefunden; beide erfordern - eine jede fUr sich - besondere Appara
turen, Messungsmethoden, VorsichtsmaBregeln und Ermittlung der ihnen an
haftenden Fehlerquellen. 

1 ZfPhys2. S.181.192. 361; 3. S. 98.123; 4. S.206; 5. S.176; 7. S. 65; 16. S. 42. 170; 
17. S.331; 18. S.199; ZftechnPhys 3. S.199; PhysZ 23. S.417 (1920-1924). 

25* 
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b) Konstruktion und Eigenschaften der Photozellen. 
8. Alkalische Photozellen. Obwohl die Anderung des Leitungswiderstandes 

des Selens fruher erkannt worden ist als die photoelektrische Elektronenemission 
und auch zuerst zu einem brauchbaren Astrophotometer gefUhrtl hat, sollen 
die auf der Elektronenemission beruhenden Photozellen und Apparaturen in 
erster Linie besprochen werden, da sie zur Zeit das Selenphotometer verdrangt 
zu haben scheinen und im Augenblick im Vordergrund des Interesses der photo
metrisch interessierten Astrophysiker stehen. 

Die heute in der Praxis angewandten Photozellen gehen auf die Form zu
ruck, die ihnen von ELSTER und GEITEL2 gegeben wurde. Wenn man zunachst 
von Beobachtungen der Sonnenhelligkeit absieht, fUr welche Zink und Kad
mium als lichtelektrisch empfindliche Substanzen haufig benutzt werden, so 
erfordert die geringe Intensitat der ubrigen zolestischen Objekte die lichtelek
trisch empfindlichsten Materialien, also die Alkalimetalle, als lichtempfindliche 
Schicht. Da Zasium schwierig zu behandeln ist und uberdies einen Schmelzpunkt 
von 26,5 0 C besitzt, also in hei13en Sommertagen schon bei normaler Luft
temperatur schmelzen wurde, so verzichtet man gewohnlich auf die Verwendung 
dieses Elementes und benutzt mit Vorliebe - je nach der erforderlichen effek
tiven Wellenlange - Natrium, Kalium oder Rubidium. 

Da die Alkalioberflachen bei Beruhrung mit dem Sauerstoff der Luft sofort 
oxydieren, so mu13 man sie in einem evakuierten bzw. mit einem nicht reagierenden 
Gase gefUllten Gcfa13 unterbringen, das zweckma13ig aus Glas oder Quarz besteht, 
urn die Schwierigkeit besonders aufgekitteter Fenster zu vermeiden. Wir denken 
uns eine blanke Alkalimetallflache in ein absolut evakuiertes Glasgefa13 hinein
gebracht; die Alkaliflache sei mit einer in das Glas eingeschmolzenen und nach 
au13en fUhrenden Elektrode verbunden, au13erdem besitze das Gefa13 noch eine 
zweite dem Alkalibelag gegenuberstehende, von ihm isolierte Elektrode, die 
ebenfalls durch die Glaswand hindurch nach au13en fUhrt. 

Die physikalischen Vorgange in einer solchen Photozelle sind unschwer 
zu verfolgen. Unter dem Einflu13 von Licht werden von dem Alkali Elektronen 

abgespalten, welche die Metalloberflache mit einer 
gewissen Geschwindigkeit verlassen; diese Elektronen 
fliegen in dem freien Raum des Gefa13es geradlinig 
weiter und werden zum Teil auf die zweite Elek-

G trode auftreffen. Verbindet man die beiden Elek-
Z troden au13erhalb der Zelle, so flie13t in dem Leiter 

jetzt ein Strom, der Photostrom, den man mit einem 
empfindlichen Me13instrument (Galvanometer) nach
weisen kann. 1m allgemeinen wird die zweite Elek-

Abb. 6. Schematische 5chal- trode im Innern der Zelle kleiner sein mussen als die 
tung (ohne Feld). Alkaliflache, urn dem Licht nicht den Weg zu letzterer 

zu versperren; man bildet sie heute meist in der Form 
eines Ringes aus dunnem Platindraht aus, so da13 also nur ein kleiner Bruch
teil der emittierten Photoelektronen den Ring treffen und zur Erzeugung des 
zwischen den Elektroden flie13enden Photostromes beitragen wird. Diese An
ordnung zeigt Abb. 6 schematisch. 

Urn auch die ubrigen, an der Ringelektrode vorbeifliegenden Elektronen 
auf den Ring zu ziehen und damit den me13baren Photostrom zu vergro13ern, 
mu13 man zwischen die beiden Elektroden ein elektrisches Feld legen, in dem 

1 Ap J 32, 5.185 (1910). 
2 PhysZ 12, 5.609 (1911). 
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man die AlkalifHiche zur Kathode, den Ring zur Anode macht. Urn ein definiertes 
Potential gegen die Umgebung zu erhalten, pflegt man den + Pol der Batterie 
zu erden (lei tend mit der Wasserleitung, dem Blitzableiter usw. zu verbinden), 
doch soIl ausdriicklich hervorgehoben werden, daB 
dies nicht unbedingt erforderlich ist. 

Durch Anlegung des Feldes (Abb. 7) wird eine 
Reihe der iibrigen freigewordenen Elektronen auf 
den Ring gezogen; der Photostrom wird also bci 
konstanter Licbtstarke wachsen, und zwar urn so 
starker werden, je haher die Feldstarke, d. h. die Span- Z 
nung der Batterie, gewahlt wirct . Dieses Wachsen 
nimmt aber mit steigendem Feld nicht immer weiter 
zu, denn es ist klar, daB es bei endlicher Anzahl der 

+ B 
I I I I I I I I I I I I ~-~ I I 

(J 

in der Zeiteinheit erzeugten Elektronen eine be- Abb. 7· Schematische Schal-
stimmte FeldgroBe gibt, bei der bereits aIle freien tung bei angelegtem Feld. 

Elektronen den Ring erreichen; eine weitere Steige-
rung des Feldes kann also kein weiteres Anwachsen des Photostromes zur 
Folge haben. Wir haben in diesem FaIle den Sattigungsstrom erreicht, der 
zugleich die unter gegebenen Bedingungen hachste Lichtempfindlichkeit der Zelle 
bedeutet. 

Den Zusammenhang zwischen Feldstarke - bier ersetzt durch die Klemmen
spannung der Feldbatterie - und Photostrom bei konstanter Lichtstarke zeigt 
an einem Beispiel die Abb. 8. 

Derartig evakuierte Zellen besitzen eine Empfindlichkeit, die zur Messung 
groBerer Intensitaten vollig geniigt; sic lassen sich zur Photometrierung des 
Sonnen- und auch des Mondlichtes ohne Schwierigkpiten anwenden, sie geniigen 
aber nicht zur Messung so geringer Intensi- 70 

taten, wie sie bei der Messung von Sternhellig-
keiten in Frage kommen. ~ 60 

Die Empfindlichkeit einer Zelle laBt sich ; >0 
jedoch erheblich steigern, wenn man in die Zelle ~ '10 

ein Gas, das mit dem Alkalimetall natiirlich .~ 
nicht reagieren darf (Edelgas), unter geeignetem ~ 30 

Druck einfiihrt. Steigert man in einer gas- ~ 
gefiillten Zelle unter Konstanthaltung der Be- ~ 20 

leuchtung das Feld, so wachst zunachst der ~ 10 

Photostrom in ganz ahnlicher Weise wie in 

I _ 
:50'10 J 
I Amp 
I 

: 
I 

! 
: 
I I 
I 

10 20 30 WJ 51J liD 
,spol1"vng in YoU einer vollig evakuierten Zelle. Von einer be

stimmten Feldstarke an, die nur von der Natur 
und dem Druck des Gases abhangt, findet je
doch ein weiteres erhebliches Ansteigen des 
Photostromes statt. Durch das Feld wird 
namlich nicht nur die Zahl der an die Anode 

Abb. 8. Charakteristische Kurve 
einer gasfreien Zelle (aus Handb. 
d. bioI. Arbeitsmeth. [H. GEITEL, 

Photoelektr. MeBmeth. Abb.3J). 

gelangenden frcien Elektronen (deren Zahl selbst durch die Lichtstarke be
dingt ist) vergroBert, sondern diese selbst erhalten eine immer steigende Ge
schwindigkeit, die von einer bestimmten Feldstarke an so groB wird, daB 
ein auf ein Gasmolekiil treffendes Elektron dieses zertriimmert, d. h. neue Elek
tronen aus dem Gasmolekiil frei macht, die nun eben falls den Weg zur Anode 
nehmen und den Photostrom vermehren (StoBionisation). 1st dieser Zustand 
der StoBionisation erreicht, dann kann kein Sattigungsstrom mehr zustande 
kommen, da bei weiterer Steigerung des Feldes die Geschwindigkeit der Elek
tronen ebenfalls wachst und durch StoB stets mehr und mehr sekundare Elek-
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tronen erzeugt werden; der Photostrom wird daher andauernd wachsen, bis 
schliel3lich bei einem bestimmten Potential G limm e n tlad ung wie bei einem 
GEIssLERrohr einsetzt. Die Hohe des zur Erreichung der leuchtenden Entladung 
erforderlichen Potentials ist dabei fiir jede Zelle verschieden und kann auch 
ohne jede Einwirkung von Licht bei volliger Dunkelheit der Zelle so weit ge
trieben werden, daG selbstandige Glimmentladung eintritt. Nach Einleitung 

6 

¥ 

0,52 

0 

B 
6 

~ 

2 

0 

8 
6 

'f 

2 

0 

8 

6 

¥ 
2 

0 0,2 
0,1 B 

6 0,1 
v 
2 

0 

8 

6 

0,1 
0,0 
0,0 

~ 0,0 
0,0 2 

IL 
IL 

~.> ,.... 

'1 
l' 

j~ 
I .J.x lII V 

1 I 

1 
lll7 IZ 

..... ....::~ ~ ..... 
o 20 VO 60 BO 100 1201V0160t80200220ZV02602803003203VO 

Sponl1l.tng In I/o/I 

Abb. 9. Charakteristische Kurven einer gas
gefiillten Quarz-Zelle bei verschiedener Be
leuchtung. I. Lichtstarke, in einem 30 cm
Refraktor entsprechend einem Stern - 4m ,1. 
III. Lichtstarke eines Sternes - 1m,7. 
V. Lichtstarke eines Sternes 3m ,0. (Aus Lick 

Bull. Nr. 349, Abb.lO). 

der Glimmentladung ist der Photostrom 
von der Lichtintensitat fast unabhangig, 
wie schon aus der Tatsache hervor
geht, daG eine unter kraftiger Beleuch
tung einsetzende leuchtende Entladung 
auch nach volliger Verdunkelung der 
Zelle fortbesteht. Da durch den Glimm
strom die photoelektrisch charakte
ristischen Eigenschaften einer Photo
zelle in den meisten Fallen starken 
Anderungen unterworfen w erden, ohne 
besondere VorsichtsmaGregeln die Zellen 
sogar gewohnlich zerstort werden,· so 
ist derselbe nach Moglichkeit zu ver
meiden. 

Ais MaG fiir die Hochstspannung, 
mit der man eine gasgefiillte Zelle ohne 
Gefahr belasten darf, mag angegeben 
werden, daG man nicht mehr weiter
gehen solI, wenn eine Steigerung der 
Spannung urn 2 Volt eine Vermehrung 
des Photostromes urn 50% erzeugt. 

Die charakteristische Stromkurve 
einer gasgefiillten Zelle als Funktion 
der Feldstarke zeigt die Abb.9. 

Wie man sieht, laGt sich die photo
elektrische Empfindlichkeit der gas
gefiillten Zellen durch Annaherung an 
das Entladungspotential fast beliebig 
steigern. In der Nahe dieses kritischen 
Punktes sind jedenfalls die hydrierten 
Alkalizellen so empfindlich, daB z. B. 
die Intensitat eines Sternes fiinfter 
GroBe in einem 150 mm-Refraktor ge

niigt, urn einen Photostrom von der GroGenordnung 10- 13 Amp. zu erzeugen, 
der sich noch mit Sicherheit messen laBt. 

Eine Frage von grundlegender Bedeutung fiir die Benutzung der Photo
zellen zu photometrischen Arbeiten besteht darin, ob auch der durch StoBioni
sation vermehrte Photostrom - eben so wie der Sattigungsstrom in hocheva
kuierten Zellen - der auffallenden Lichtintensitat proportional ist. 

Bei groBer Anzahl der erfolgenden StoBe - und diese Forderung ist in der 
Nahe des Entladungspotentials und bei einem Druck der Gase von 0,1 bis 1,0 mm 
Quecksilberdruck stets als erfiillt anzusehen - besitzen die statistischen Zu
fallsgesetze bereits eine fast strenge Giiltigkeit, so daB man hier von vornherein 
annehmen darf, daG die Zabl der durch StoB erzeugten sekundaren Elektronen 
innerhalb der Messungsgenauigkeit der Zahl der urspriinglich erzeugten primaren 
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Photoelektronen proportion ill sein wird. A priori wird man also annehmen 
diirfen, daB auch di e durch IonenstoB vermehrten Photostrome 
der auffallenden LichtsUirke proportional sein miissen. 

Eine andere Frage ist es, ob nicht durch Fehlerquellen, die ihrer Art nach 
dem eigentlichen Photoeffekt wesensfremd sind, eine schein bare Nichtproportio
nalitat von Photostrom und Lichtstarke vorgetauscht werden kann . Das ist in 
der Tat der Fall. Je geringer die zu messenden Intensitaten sind, je schwacher 
die erzeugten Photostrome und je empfindlicher die zur Messung dieser schwachen 
Strome dienenden Instrumente und Methoden sein werden, urn so dringender 
und wichtiger wird die Untersuchung dieser Fehlerquellen. 

9. Fehlerquellen der alkalischen Photozellen. Die Fehlerquellen, welche 
bei Messungen mit Photozellen auftreten, haben ihre Ursache teils in ungeeigneter 
Konstruktion der Zellen, lassen sich also vermeiden, teils sind sie rein physi
kalischer Natur, also unvermeidbar; in jedem Falle miissen sie im einzelnen 
untersucht und, falls die angestrebte Messungsgenauigkeit dies erfordert, in ihrem 
EinfluB auf das Resultat beriicksichtigt werden; oder aber die Messungen sind 
so anzuordnen, daB die betreffenden Fehler aus dem Ergebnis herausfallen. 

Eine ganze Reihe dieser Einfliisse sind von ELSTER 
und GEITELI untersucht und eingehend diskutiert 
worden. Die einfachste Form, welche diese ihren 
Zellen gegeben haben, besteht aus einer Glaskugel 
von etwa 40 mm Durchmesser, in welche die ring
formige Anode aus Platindraht hereinragt, die in ein 
besonderes Ansatzstiick eingeschmolzen ist. Das Alkali- - - 
metall, welches eben falls mit einer in die Glaswandung 
eingeschmolzenen Platinelektrode in Verbindung steht, 
bedeckt die dem einfallenden Licht gegeniiberliegende 
Kugelkalotte, welche zweckmaBig vorher mit einem Abb. 10. Einfache Photo-

zelle nach ELSTER und 
chemischen Silberniederschlag versehen worden ist, urn GEITEL. 
eine sicher lei tende Verbindung der ganzen Alkalischicht 
zu gewahrleisten. Die Zelle ist mit einem verdiinnten Edelgas gefiillt. Eine 
schematische Darstellung dieser Zellenform zeigt die Abb. 10. 

Abweichungen von der Proportionalitat zwischen Intensitat und Photo
strom konnen nach ELSTER und GEITEL bei diesen Zellen die folgenden Ursachen 
haben: 

IX) Wiedervereinigung der durch ElektronenstoB entstandenen 
positiven Ionen mit freien Elektronen. Wenn auch die Zahl der sowohl 
primar als durch StoBionisation freigewordenen Elektronen der Lichtintensitat 
proportional ist, so wird die genaue Proportionalitat zwischen Photo strom und 
Lichtmenge nicht mehr gesichert sein, sobald die Wiedervereinigung der StoB
ionen mit Elektronen nicht mehr vernachlassigt werden darf. Zellen mit groBem 
Gasraum und hoherem Druck der Gasfiillung zeigen daher ein deutliches Zuriick
bleiben der Strom starke hinter der Lichtintensitat, sob aid man diese iiber ein 
gewisses MaB steigert. Versucht man durch Erhohung des beschleunigenden 
Feldes die Wiedervereinigung zu vermindern, so tritt meist leuchtende Ent
ladung ein, bevor der beabsichtigte Zustand erreicht ist. 

fJ) Dunkeleffekt und Nachwirkung. Der Dunkeleffekt besteht darin, 
daB eine lichtdicht eingeschlossene Photozelle der beschriebenen Form auch bei 
volligem LichtabschluB noch eine schwache Elektrizitatsstromung erkennen 
laBt, die im allgemeinen zu groB ist, als daB man sie der eigenen Elektronen
emission der Alkalimetalle (Radioaktivitat) zuschreiben konnte. LaBt man das 

1 Phys Z 14, S. 741 (1913). 
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Feld dauernd an der im Dunkeln gehaltenen Zelle liegen, so wird dieser Strom 
allmahlich kleiner und kleiner, urn schlieBlich vollig zu verschwinden. LaBt 
man jetzt Licht auf die Zelle fallen, so ist so fort auch der Dunkeleffekt wieder 
vorhanden, ja er ist jetzt groBer als vorher. Die Zelle verhalt sich so, als dauere 
die Elektronenemission yom Alkalimetall aus noch eine merkliche Zeit nach 
dem Belichten an, als besaBe die Zelle eine photoelektrische N achwirkung. 

Bei beiden Effekten handelt es sich nach Ansicht der Verfasser urn Kriech
strome tiber die Glaswandung bzw. urn Wandladungen, die eine influenzierende 
Wirkung auf die Anode austiben. Versieht man die Photozelle mit geerdeten 
metallischen Schutzringen, weIche ein Uberkriechen von Stromen tiber die 
aul3ere und innere Glaswandung zu den Elektroden verhindern, so verschwinden 
sofort beide Effekte. Eine mit derartigen Schutzringen versehene Zelle nach 
ELSTER und GEITEL zeigt die folgende Abb. 11. 

Eine weitere wesentliche Verbesserung in dieser Hinsicht ist durch den 
Vorschlag von POHL und PRINGSHEIM erzielt worden, die Photozelle als "schwarzen 
Korper" auszubilden. Die Versilberung und der Alkalibelag erstrec~t sich in 
diesem FaIle nicht tiber eine kleine Kalotte im Innern der Zelle, sondern be
deckt die ganze Kugel mit Ausnahme eines kleinen Fensters fUr den Lichtein

z. 

Abb. 11. Photozelle mit geerdeten Schutzringcn 
(aus Phys. Ztschr. 14. S.743, Abb. 1). 

tritt; nattirlich ist dafUr Sorge zu 
tragen, dal3 durch diesen Belag nicht 
etwa eine leitende Verbindung zwi
schen Anode und Kathode hergestellt 
wird. Die Schutzringe dtirfen auch 
in diesem FaIle nicht fehlen. Die 
dergestalt hergerichteten Zellen ver
meiden nicht nur die Moglichkeit 
der Entstehung von inneren Wand
ladungen, sondern sie bieten gleich
zeitig den Vorteil einer erheblich 
besseren Lichtausntitzung, da alles 

in der Zelle reflektierte Licht wieder auf den empfindlichen Alkalibelag auftrifft 
und zu neuer Elektronenemission anregt. Die vollstandig verspiegelten Zellen 
~verden also unter sonst gleichen Umstanden eine gesteigerte Empfincllichkeit 
besitzen. 

y) Stol3sch wankungen. Liegt clas beschleunigencle Felcl clem Entlaclungs
potential bereits nahe, so treten meist stol3weise Schwankungen cles Photo
stromes auf, die bei weiterer Steigerung cles Potentials rasch zunehmen und eine 
genaue Messung cles Stromes erschweren ocler gar unmoglich machen. Es hanclelt 
sich hier urn clie normalen Schwankungen cler Sto13ionisation1 als Folge der un
gleichen Weglangen der Elektronen im Gasraum der Zelle. Wahrend in den 
meisten Fallen diese Sto13schwankungen nur die mittlere Messungsgenauigkeit 
herabsetzen, konnen sie bei Messung des Photostromes durch Aufladezeiten eines 
Elektrometers (s. unten) auch zu systematischen Verfalschungen des Resul
tates Anlal3 geben, da einfallendes Licht die Amplitude der Schwankungen 
vermindert. 

<5) Elektrolytische Storungen. Wiederholt konnte beobachtet werden, 
dal3 sich der Alkalibelag einer unter vollsUindigem Lichtabschlul3 gehaltenen 
Zelle bei geerdeter Anode allmahlich negativ aufladt, und zwar konnen Grenz
ladungen bis zu 2 Volt auftreten, clie in Zeitraumen von wenigen Stunden er
reicht werden. Das Glas der Zelle wirkt hier als Elektrolyt zwischen dem Alkali
metall in cler Zelle und dem meist aus Stanniol bestehenclen auBeren Erdungs-

1 Phys Z 11, S.215 (1910). 
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ring. Da die Isolation des Glases bei nicht zu hohen T emperaturen gut ist, 
so erfolgt die Aufladung nur langsam; erwarmt man aber das Glas bis auf etwa 
100 ° C, so bilden Alkali-Glas-Zinn ein galvanisches Element, das Stromstarken 
bis zu 10 - 9 Amp. pro Quadratzentimeter d er Belegung liefert. 1m allgemeinen 
wird dieser Effekt die Messungen nicht storen, da hierdurch hochstens das an 
die Zelle gelegte Feld einen Zusatz erfahrt. 

c) Feldverzerrungen. Die Tatsache, daB die verschiedenen Stellen des 
Alkalibelages sehr verschiedene Abstande von dem Anodenring besitzen, kann 
ebenfalls zu Fehlern AnlaB geben. Dcnn da die F eldstarke von diesem Abstand 

J 
abhangt, so werden die verschiedenen yom Licht 
getroffenen Teile des Alkalibelages Elektronen 
aussenden, deren Ionisationsfahigkeit ebenfalls 
verschieden ist. Bei Auftreffen des Lichtes auf 
unterschiedliche Stellen des Belages kann daher 
eine erhebliche Abweichung von dem Proportio
nalitatsgesetz beobachtet werden. Bei der den 
Zellen von ELSTER und GEITEL gegebenen Form 

o.m!o~rrJnle,!~iji!!!!\ 
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q,oo 

wird es sich daher empfehlen, das Licht stets nur dAJ 
auf den zentralen, der Eintrittsoffnung direkt +0,100 

gegeniiberliegenden Teil des Belages fallen zu +0.080 

lassen. +0.060 

o Ermiidungs- und Erholungsersch ei- +0.011() 

nung en. Auf eine bis dahin nicht beobachtete "0.020 

Scheinbare 

-"''''~'I 
f 

Fehlerquelle hat ROSENBERG1 hingewiesen. Fallt 0,000~\------...L--
auf eine Hi.ngere Zeit in v611iger Dunkelheit ge- -0.010 

haltene, aber unter Spannung stehende, gasge- -o.MO 

fUUte Zelle plotzlich Licht, so ist der im ersten - 0,060 

Augenblick gemessene Photostrom am gr6Bten -0.080 '\ 

und sinkt bei Fortdauer der Belichtung allmahlich -0. ' 00 

ab, urn sich einem konstanten Wert zu nahern. -0.'20 

Die Empfindlichkeit der Zelle sinkt also unter -0,1~0 ' 

dem EinfluB der Belichtung. Verdunkelt man -0.'60 \/ 

die Zelle daraufhin eine Zeitlang und laBt dann 
die gleiche Intensitat wieder auf die Zelle wirken, 
so ist die Empfindlichkeit wieder gestiegen. Dieser 
Ermiidungs- und Erholungsvorgang tritt nicht 
nur bei Belichtung und Verdunklung ein, sondern 
j ede Int ensitatsanderung ist mit e iner 
Empfindlichkeitsanderung d er Zell e ver-

Abb. 12. Scheinbare Proportio
nalitatsabweichungen infolge von 
Ermiidung und Erholung (aus 
Ztschr. f. Phys. 7, S. 50, Abb. 7). 

bunden, in dem Sinne, daB bei steigender Intensitat die Empfindlichkeit sinkt, 
bei abnehmender Helligkeit die EmpfincUichkeit wieder ansteigt, so daB unter 
Umstanden erhebliche, scheinbare Abweichungen von der Proportionalitat vor
getauscht werden k6nnen. Ein derartiges Beispiel zeigt die Abb. 12. 

Der Effekt ist am groBten in der Nahe des Entladungspotentials, wo die 
Abweichungen bei groBen Intensitatsunterschieden bis zu einer halben Gr6Ben
klasse gehen k6nnen, laBt sich aber auch bei erheblich kleinerem Feld noch 
mit Sicherheit nachweisen. Prinzipiell war er b ei allen untersuchten Zellen 
gleich, graduell sehr verschieden. Als Beispiel fiir eine Zelle mit sehr schnell 
verlaufenden Ermiidungs- und Erholungserscheinungen diene die Abb. 13, in 
der der konstante Zustand jedesmal schon nach wenigen Sekunden erreicht 
wird. 

1 Z f Phys 7, S. 18 (1921). 
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Die Ursache dieser Erscheinung besteht in einer Ab- oder Adsorption von 
lonengas an der Alkalikathode, wodurch einmal das Feld verringert wird, anderer
seits die freiwerdenden Photoelektronen teilweise neutralisiert werden. Bei jeder 
Anderung der Belichtung andert sich auch die Zahl der durch ElektronenstoB 

Afinlllen 

z 3 5 7 

Abb. 13· Schnell verlaufende Er
miidungs- und Erholungserschei
nungen (aus Festschr. z. 150 J ah rf. 
d. Bergak. CIaustha l, S. 439, Abb. 4). 

erzeugten positiven Ionen. Das ab- oder adsor
bierte Gas wird sich infolge von Diffusionsvor
gangen von der Metallschicht zu losen trachten. 
Solange der Zugang positiver lonen den Diffu
sionsvorgang iibersteigt, wird die Erm iid ung 
mit abnehmender Geschwindigkeit fortschreiten, 
bis Gleichgewicht eingetreten ist. Unterbricht 
oder verringert man dann den Ionenzustrom, 
indem man die Zelle verdun kelt oder die lnten
sitat des auffallenden Lichtes schwacht, so 
iiberwiegt zunachst der Diffusionsvorgang, und 
die Gasbeladung des Alkalimetalles nimmt ab: 
Erholung. Der Effekt kann sich naturgemaB 
nur in gasgefiillten Zellen zeigen, und auch hier 
nur wenn die durch das Feld den Elektronen 
ert~ilte Geschwindigkeit ausreicht, urn StoB

ionisation hervorzurufen. In der Nahe des Entladungspotentials kann die Fehler
quelle so stark werden, daB selbst bei rohen Messungen iiberhaupt nicht mehr mit 
einer Proportion alit at zwischen auffallender Intensitat und Photostrom gerechnet 
werden darf. 

Da infolge der geringen Helligkeit der Sterne der Astronom bei direkten 
Messungen am Himmel fast stets gezwungen sein wird, in der Nahe des Ent
ladungspotentials zu arbeiten, so ist diese Fehlerquelle gerade bei astrophoto
metrischen Messungen mit der Photozelle von ganz besonderer Bedeutung. 

10. Herstellung von Photozellen. Verschiedene Formen. Trotzdem heute 
brauchbare Alkalizellen von verschiedenen Seiten in den Handel gebracht werden, 
diirfte es zweckmaBig sein, sich mit der Selbstherstellung von Photozellen v er
traut zu machen, da die kauflichen Formen speziellen Anforderungen meist 
nicht entsprechen. Wir folgen dabei dem Verfahren, wie es ELSTER und GEITELI 
angegeben haben mit einigen durch die inzwischen erzielten Fortschritte der 
Technik bedingten Modifikationen. 

Den eigentlichen Zellenkorper mit eingeschmolzenen Elektroden, innerem 
Schutzring und evtl. innerer Versilberung wird man sich am besten von einem 
geschickten Glasblaser anfertigen lassen; die Zelle trage auBerdem noch zwei 
Ansatzrohre, die man, zweckmaBig einige Zentimeter von der Zellenwandung 
entfernt, mit Abschmelzstellen versehen laCt (Abb. 14). 

Da die Alkalimetalle sich schon bei kiirzester Beriihrung mit atmospharischer 
Luft mit einer Hydroxydrinde bedecken, so muB die Beschickung der Zelle 
mit dem gewiinschten Alkalimetall - am einfachsten ist Kalium zu behandeln -
durch Destillation im Vakuum erfolgen. Die Apparatur hierfiir ist schematisch 
in der folgenden Abb. 15 dargestellt. 

Die Zelle Z zeigt an dem linken Ende das eine Ansatzrohr, das in diesem 
FaIle mit zwei Abschmelzstellen 51 und 52 verse hen . ist. In das letzte Ende 
dieses Rohres wird ein kleines Stiick des oberflachlich gereinigten Alkalimetalles R 
gebracht und das Rohr zugeschmolzeu. Das gegeniiberliegende Ansatzrohr der 
Zelle tragt hinter der Abschmelzstelle 53 einen seitlichen Ansatz, der in ein 
kleines auf der auBeren Seite verschlossenes Palladiumrohrchen P auslauft, 

1 PhysZ 12, S.609 (1911). 
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wie solche bei der Osmoregulierung des Vakuums von Rontgenrohren benutzt 
werden. Rechts von dem Hahn H1 sitzt eih mit zwei Hahnen versehenes Rohr, 
welches am Ende einen mit einem rein en Edelgas (Helium oder Argon) gefiillten 
Kolben E tragt; T ist eine mit Phosphorsaureanhydrid gefiillte Trockenkugel, 
C ein langhalsiger Quarzkolben, der mit einigen Dezigramm 
metallischen, in Alkohol gewaschenen und getrockneten 
Kalziums gefiillt ist und am besten mit Picein auf das 
ihn tragende Glasrohr aufgekittet wird. Das Entladungs
rohr G dient zur Kontrolle des erzielten Vakuums bzw. 
der spektralen Reinheit der Gasfiillung, der Hahn H4 fiihrt 
zur Pumpe, als welche heute nur eine Diffusionspumpe in 
Frage kommt. Sollen die in der Zelle herrschenden Drucke 
gemessen werden, so ist zwischen Pumpe und Zelle an 
beliebiger Stelle ein MACLEoD-Manometer einzubauen. 

N achdem das System hergerichtet und an die Pumpe 
angeschlossen ist, werden aIle Hahne mit Ausnahme von 
H3 geoffnet und ein hohes Vakuum von a bis zur Pumpe 
hergestellt. Wahrend die Pumpe weiterarbeitet, erhitzt 
man vorsichtig das Alkalimetall R, destilliert es zunachst 
in die Erweiterung b, schmilzt bei Sl ab, und destilliert 
dann weiter in die Zelle Z, worauf auch die Abschmelz
stelle S2 abgeschmolzen wird. Z ist jetzt im 1nneren voll
standig mit einer zusammenhangenden Schicht metallischen 
Natriums, Kaliums oder RUbidiums iiberzogen; durch 
gelindes Erwarmen mittels einer Bunsenflamme treibt 
man das Metall aus dem Anodenrohr A und von dem 

o 

F 

x 

K 

B 

Abb. 14. Photozelle zum 
Selbstfiillen (aus Handb. 
d. bioI. Arbeitsmeth. 
[H. GEITEL, Photoelektr. 

MeBmeth. Abb.6J). 

oberen Teil der Zelle auf den Silberbelag herab, bis diese Teile von jedem Anflug 
des Metalles befreit sind. Der bei diesen Manipulationen freiwerdende Wasserstoff 
wird von der inzwischen weiterarbeitenden Pumpe abgesogen. 

Abb. 15. Apparatur zur Herstellung von Photozellen nach ELSTER und GEITEL. 

1st wiederum hohes Vakuum erreicht, was sich an dem GEIssLERrohr G kon
trollieren laBt, so wird der Hahn H1 geschlossen und das Palladiumrohrchen 
leicht erwarmt, wobei reiner Wasserstoff in den durch H1 abgeschlossenen Raum 
hineindiffundiert. Schon vorher ist K mit der Kathode, A mit der Anode einer 
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Akkumulatorenbatterie von 200 bis 400 Volt unter Zwischenschaltung eines 
Schutzwiderstandes von mehreren Tausend Ohm verb un den worden. Sob aId 
der Gasdruck in Z geniigend gestiegen ist, setzt - zumal wenn Licht auf die Zelle 
fallt - Glimmentladung ein, wobei das Alkalimetall die obenerwahnten charak
teristischen Farbungen annimmt. Man reguliert den Gasdruck so, daB die Far
bung moglichst gleichmaBig und tief ausfallt; die Entladung darf nur wenige 
Minuten dauern, weil sonst durch Zerstaubung des Alkalimetalles eine Dunkel
farbung der Zelle eintritt, die durch Erwarmen nur unvollstandig entfernt werden 
kann. 

Nach Beendigung des Farbeprozesses wird HI wieder geoffnet und der 
Wasserstoff soweit als moglich durch Auspumpen wieder entfernt. Gleichzeitig 
erhitzt man den Quarzkolben C durch eine kraftige Bunsenflamme, wobei das 
Ralzium reichliche Mengen von Wasserstoff abgibt. Sobald die Gasentwicklung 
vorbei und wiederum hohes Vakuum erreicht ist, schlieBt man die Hahne Hl>H2 
und H 4 , fiillt durch einmaliges Umdrehen des Hahnes H3 den Zwischenraum 
zwischen den Hahnen H2 und H3 mit dem Edelgas und laBt dieses durch Offnen 
des Hahnes H2 in die Apparatur ein. Der als Verunreinigung des Edelgases haufig 
vorkommende Rest von Stick stoff und Wasserstoff wird durch das gliihende 
Ralzium vollstandig absorbiert, so daB jetzt der Raum zwischen den Hahnen HI 
und H 4 mit reinem Edelgas vollstandig gefiillt ist, was sich leicht aus der Priifung 
des Spektrums im GeiBlerrohr kontrollieren laBt. Von dem so gewonnenen 
Gase wird nun durch Offnen des Hahnes HI ein dem Volumen der Zelle ent
sprechender Teil in die Zelle eingelassen. Der Gasdruck in der Zelle wird so 
abgemessen, daB bei Beleuchtung mit einer konstanten Lichtquelle der erzeugte 
Photostrom ein Maximum erreicht. Nimmt die Empfindlichkeit der Zelle noch 
zu, bis in der Zelle der in der iibrigen Apparatur herrschende Druck des Edel
gases erreicht ist, so ist der Raum zwischen den Hahnen H2 und H3 noch einmal 
mit Edelgas zu fiillen und die Prozedur zu wiederholen, anderenfalls ist Gas 
abzupumpen. 

1st die gewiinschte Hochstempfindlichkeit der Zelle erreicht, so wird sie 
durch Abschmelzen bei 53 von der Apparatur getrennt, mit den auBeren Stanniol
schutzringen versehen und ist nun gebrauchsfertig. Handelt es sich urn Her-

+ stellung einer vollstandig evakuierten Zelle, so wird 
diese nach Vollendung des Farbungsprozesses auf 
hochstmogliches Vakuum ausgepumpt und dann ab
geschmolzen. 

-
Abb. 16. Formen von Photo
zellen. C n ach HUGHES (aus 
H. STANLEY ALLEN, Photo
Electricity. S. 270, Abb. 42). 

Urn die oben diskutierten Fehlerquellen zu ver· 
meiden, sind von verschiedenen Forschern den Zellen 
die mannigfaltigsten Formen gegeben worden, deren 
wichtigste hier kurz besprochen werden mogen. 

Die von ELSTER und GEITEL den Zellen gege
benen Formen, die fast allen deutschen Forschern als 
Modell gedient haben, sind in den Abb. 10 und 11 dar
gestellt. Eng an diese Form schlieBt sich eine von 
HUGHES1 konstruierte innen vollstandig verspiegelte 
Zelle mit Quarzfenster (Abb. 16) und die Zelle der 

General Electric Company, Research Laboratory, Wembley 2 (Abb. 17) an, die 
sich durch vollig fehlende Tragheit und Ermiidung auszeichnen solI. 

Da diese Zelle keine Gasfiillung besitzt, so ist das Ausbleiben von Ermiidungs
erscheinungen verstandlich; dafiir muB sie allerdings auch unempfindlicher sein 
als die gasgefiillten Zellen. 

1 Phil Mag 25, S. 697 (1913). 2 Nature 113, S.606 (1924). 
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In dem Bestreben, den Weg zwischen Kathode und Anode moglichst lang 
zu machen und so die storenden Kriechstrome tiber die Glaswandung zu ver
meiden, haben eine Reihe amerikanischer Forscher den Zellen eine sehr langge
streckte Form gegeben, wie die Abb. 18 zeigt. 

Die Zelle von SCHULZ l enthalt als Anode Die versil6erll? 06l!rf7ochl! schra.ffierl 

einen 0.5 mm dicken Platindraht. der in eine 
rechteckige Schleife von 10/15 mm umge
bogen ist. Die Zelle soil eine besonders hohe 
Empfindlichkeit besitzen; in einem FaIle 
gab das Licht von Arkturus am Ablese
instrument einen Ausschlag von 248 Skalen
teilen. Eine ahnliche Form besitzt die Zelle 
von IVEs 2, weIche bei g mit innerem und 
auJ3erem Schutzring versehen ist und bei der 
das lange Rohr c aus einem besonderen Ko
baltglas mit spezifisch hohem elektrischen 
Widerstand besteht. KUNZ und STEBBINS3 

fanden. daJ3 es von Vorteil ist. wenn man 
die ringformige Kathode auJ3erdem noch mit 
cinem Netz von sich rechtwinklig kreuzenden 
Platindrahten versieht. wodurch das elek
trische Feld wesentlich homogener wird. Die 
Zellt' ist tiberdies verspiegelt und besitzt nur 
eine kleine Eintrittsoffnung fUr das Licht. 

Besondere Rticksicht auf die Homogenitat 

Abb. 17. Formen von Photozellen. 
General Electric Company (Wembley 
Laboratories) (aus H. STANLEY ALLEN. 
Photo-Electricity. S. 278. Abb. 43). 

des Feldes nahmen IVEs, DUSHMAN und KARRER4 bei einer Zelle. die sich durch 
besondere Storungsfreiheit auszeichnen soll (Abb. 19). 

1m Gegensatz zu den bisher betrachteten Zellenformen befindet sich bei 
dieser Zelle der Alkalibelag nicht auf der inneren Glaswandung, sondern auf 
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Abb.1S. Formen von Photozellen. D nach 
SCHULZ; E nach IVES; F nach KUNZ 
und STEBBINS (aus H. STANLEY ALLEN, 

Photo-Electrici ty). 

T G 

Abb. 19. Photozelle von IVES. DUSHMAN 
und KARRER (aus Astrophys. Journ. 43, 

S.30. Abb·9). 

der kleinen Kugel K im Innern der Zelle. die durch einen langen seitlichen Ansatz 
hindurch mit der Elektrode K' (Kathode) leitend verbunden ist; die Innen-

1 Ap J 38, S . 187 (1913). 
2 ApJ 39, S. 428 (1914) . 
3 Phys Rev 7. S.62 (1916) ; Ap J 45, S. 69 (1917). 
4 Ap J 43. S.9 (1916) . 



398 Kap.4. H. ROSENBERG: Lichtelektrische Photometrie. Ziff. 11 . 

wan dung des Glasgehauses ist versilbert und durch die eingeschmolzene 
Elektrode A (Anode) mit dem +Pol der Batterie verbunden. Das Licht talIt 
durch den langen, bei W mit einem Planfenster abgeschlossenen Ansatz auf die 
innere Kugel. 

Der Vorzug dieser Zellenform liegt, wie bereits erwahnt, in der groBen 
Homogenitat des elektrischen Feldes und in der Moglichkeit, durch auBere Er
warmung die Anode vallig alkalifrei zu halten. Durch den Verlauf der Kraft
linien in dieser Zelle wird auch erreicht, daB man erheblich naher an das Ent
ladungspotential herangehen darf, als bei den ublichen Zellenformen, in denen 
die Anode aus einem dunnen Drahtring bzw. einem aus dunnen Drahten ge
bildeten Netz besteht. 

11. Selenzellen 1 • Das Selen ist em Element, das in der Natur weitverbreitet 
ist, aber nirgends in groBeren Mengen vorkommt; in der Regel findet es sich 
in Verbindung mit Blei oder in Schwefelkies und wird hauptsachlich als Neben
produkt bei der Schwefelsaurefabrikation aus dem Bleikammerschlamm ge
wonnen. Man erhalt dabei das Selen in amorphem Zustand als rotes Pulver 
oder als schwarzglanzende glasige Masse. Das amorphe Selen ist ein Iso
lator. 

Erhitzt man amorphes Selen langsam, so geht es bei Temperaturen, die 
zwischen 90° und 217 0 C liegen, in eine graue, kristallinische Modifikation uber, 
die den elektrischen Strom leitet und lichtempfindlichist. Eslassen 
sich deutlich zwei Formen des kristallinischen Selens unterscheiden: Das bei 
niedriger Temperatur (100 0 bis 170 0 C) gewonnene Selen hat ein d unkelgra ues, 
korniges Aussehen und ist leicht bruchig (Se l ); das durch langeres Erhitzen 
auf hahere Temperaturen (180 0 bis 215 0 C) erzeugte Selen zeigt ein hellgra ues 
metallisch-kristallinisches Aussehen (Se2), ist haltbarer als die erste Modifikation 
und laBt sich sogar auf der Drehbank bearbeiten. Wahrend der elektrische 
Widerstand des Se l bei Temperaturerhohung abnimmt (negativer Temperatur
koeffizient des Widerstandes), besitzt das Se2 positiven Temperaturkoeffizienten, 
leitet also ahnlich wie die Metalle und wird daher auch als metallisches Selen 
bezeichnet. 

Das graukristallinische Selen verdankt seine Bedeutung fUr die Photometrie 
der Eigenschaft, daB sein Widerstand unter dem EinfluB der Belichtung be
trachtlich sinkt. Da der spezifische Widerstand des Selens ein recht hoher ist, 
und gerade die lichtempfindlichsten Praparate einen besonders hohen Wider
stand zu besitzen scheinen, muB man bei Verwendung des Selens zu Hellig
keitsmessungen den Leitungsquerschnitt moglichst groB und den Leitungsweg 
moglichst klein machen; es ist dabei von Wichtigkeit, daB die Elektroden an 
allen Stellen gleiche Entfernung voneinander besitzen, damit sich der Strom 
uber die ganze Selenschicht moglichst gleichmaBig verteilt, und weiter, daB die 
Selenschicht moglichst dunn ist, damit die dem Licht ausgesetzte Selenflache 
einen wesentlichen Bestandteil der ganzen Selenoberflache ausmacht. Unter 
Berucksichtigung dieser Gesichtspunkte haben sich in der Praxis fUr photo
metrische Zwecke zwei Formen von Selenzellen herausgebildet: Die Drah t
zelle und die gravierte Zelle. 

Die Drahtzelle besteht aus einem viereckigen Tafelchen aus Isoliermaterial 
(Talk, Porzellan, Glimmer), urn das zwei feine Drahte in moglichst geringem 
Abstand parallel zueinander in mehrfachen Windungen aufgewunden sind. Auf 
der einen Seite des Plattchens befindet sich - zwischen die Drahtwindungen 
eingeschmolzen - das kristallinische Selen. 

Die Abb. 20 zeigt eine solche Selendrahtzelle der im Handel ublichen Form. 
1 eRR. RIES, Das Selen. 379 S. Milnchen 1918. 
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Die Herstellung der empfindlichen Selenschicht ist bei den meisten Pra
paraten Fabrikgeheimnis, gro13enteils sogar den Fabriken selbst Geheimnis, da 
der Zufall bei dem Gelingen einer 
empfindlichen Selenzelle eine ganz 
bedeutende Rolle spielt. Doch erhalt 
man nach einiger -obung ganz 
brauchbare Zellen, wenn man nach 
der folgenden von RIEsl angegebenen 
Methode vorgeht: Man erhitzt das 
Tafelchen aus IsoIiermateriaI tiber 
den Schmelzpunkt des Selens (217°C) 
und bestreicht es mit arnorphem 
SeIen, welches sofort schmiIzt; dann 

Abb.20. Selendrahtzelle (aus RIES, Das Selen. 
S.47, Abb.24). 

werden die beiden Drahte mit einer Wickelmaschine aufgewunden und durch ober
flachliche Erwarmung Ieicht in das Selen eingeschmolzen. Urn das Selen, welches 
jetzt ein schwarzes glasiges Aussehen besitzt, in 
die lichtempfindliche, graukristallinische Modifi-
kation tiberzuftihren, erwarmt man die ganze 
Zelle langsam auf 1900 bis 210° C in einem Luft- ---;-
oder Olbade, halt sie mehrere Stunden auf dieser 
Temperatur und ktihlt dann Iangsam ab. Die 
Geschwindigkeit des KtihIungsprozesses ist Er
fahrungssache und tibt einen groBen EinfluB auf 
die Lichternpfindlichkeit der Zelle aus. Noch 
wahrend der AbktihIung, jedenfalls aber sofort 
danach, iiberzieht man die Zelle mit einer durch
sichtigen Firnis- oder Lackschicht (Zaponlack), 
urn das Praparat, das hygroskopisch ist, vor dem 
EinfluB der Feuchtigkeit zu schtitzen. 

Die gravierten Zellen werden in der Weise 
hergestellt, daB man auf ein verhaItnisma13ig 
weiches Isoliermaterial eine feine Platinschicht 
auftragt und durch Gravierung in zwei Teile 
zerlegt. Die Abb. 21 bis 23 geben Beispiele von 
solchen Gravierungen. 

Die Verbindung zwischen den beiden durch 
die Gravierung getrennten Platinschichten wird 
wieder in gleicher Weise wie bei den Drahtzellen 
durch eine dtinne kristallinische Selenschicht her
gestellt. Die gravierten Zellen haben vor den 
Drahtzellen den Vorzug, daB die Zwischenraume 
zwischen den beiden Elektroden sehr klein und 
gIeichmaBig gemacht werden kannen, und daB 
sich das Selen bei diesen Zellen in fast belie big 
feinen Schichten auftragen Ia13t 2. 

Die zu technischen Zwecken hergestellten 
Selenzellen besitzen gewahnlich einen Widerstand 

Abb.21. 

.\ bb.22. 

Abb.23. 

Abb. 21 bis 23. Formen von 
gravierten Zellen (aus RIEs, 

Das Selen. S·51, 54). 

von 104 bis 105 Ohm, doch kommen gelegentlich bei besonders empfindlichen , 
Zellen auch hahere Widerstande VOL 

1 L c. S. 45. 
2 Gravierte Zellen selbst herzustellen dtirfte sich fur den Nichtfachmann kaum emp

fehlen. Mit der Fabrikation von Selenzellen beschaftigen sich unter anderen folgende Firmen: 
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Die Abhangigkeit der Widerstandsanderung von der Beleuchtungsstarke 
ist bei den einzelnen Selenzellen auBerst verschieden, so daB sich bisher ein 
allgemein gilltiges Gesetz fUr diesen Zusammenhang noch nicht hat aufstellen 
lassen; die von den verschiedenen Autoren abgeleiteten Formeln haben alle nur 
den Rang von Interpolationsformeln 1. Es diirfte daher am zweckmaBigsten 
sein, in jedem einzelnen Falle durch graphische Darstellung der Messungen 
bekannter Intensitaten eine Kurve aufzustellen, aus der sich die gesuchten 
Intensitaten interpolatorisch entnehmen lassen. 

Ebensowenig wie eine allgemeine Beziehung zwischen Intensitat und Wider
standsanderung fUr verschiedene Selenzellen aufgestellt werden kann, haben 
sich allgemein giiltige Daten fUr die Farbenempfindlichkeit verschiedener 
Selenzellen aufstellen lassen, da diese je nach der Art der Kristallisation ver
schieden ausfallt, und die meisten Selenzellen mehrere Kristallformen verschie
dener Farbenempfindlichkeit nebeneinander aufweisen. Die Farbenempfindlich
keit ist daher fUr jede Zelle gesondert zu untersuchen. Nur so viel laBt sich 
sagen, daB die Selenzellen eine erheblich groBere effektive Wellenlange besitzen 
als etwa die photographische Platte oder die Kalium- und Natriumzellen; die 
meisten Selenzellen zeigen iiberdies ein kraftiges sekundares Maximum im Roten 
nahe bei der Wellenlange von 700 f-lf-l. 

12. Fehlerquellen bei Messungen mit Selenzellen. Widerstandsanderungen 
von Selenzellen erfolgen nicht nur unter dem EinfluB von Belichtung, sondern 
werden auch durch eine Reihe von anderen Einfliissen verursacht, so daB exaktes 
Photometrieren mit Selenzellen, das gerade in der Messung des Widerstandes 
der Selenzelle unter verschiedenen Beleuchtungszustanden besteht, auf groBe 
Schwierigkeiten stoBt. Eine besonders wichtige Rolle spielen bei dem Arbeiten 
mit Selenzellen die Tragheitserscheinungen oder die lichtelektrische 
Ermiidung und Erholung. 

IX) Die Tragheit des Selens. Die Tragheit der Selenzellen auBert sich 
darin, daB die Leitfahigkeit einer Zelle bci Belichtung nicht sofort mit dem 
Auftreffen der Lichtstrahlen einen konstanten Wert annimmt, sondern sich 
wahrend der Dauer der Belichtung mit einer konstanten Lichtquelle noch er
heblich andert - und zwar je nach der Zellenart verschieden - und daB der 
Widerstand der Zelle nach Abdunklung nicht sofort den urspriinglichen Dunkel
wert wieder erreicht, sondern sich ihm zuerst rasch, dann immer langsamer 
asymptotisch nahert. Diese Zeit kann unter Umstanden enorme Betrage er
reichen. Nach einem Versuch von ROSENBERG (nicht publiziert) zeigte eine 
monatelang in volliger Dunkelheit unter einer konstanten Spannung von 6 Volt 
gehaltene Selendrahtzelle einen Widerstand von 6,7.106 Ohm. Nach einer nur 
wenige Minuten dauernden schwachen Belichtung brauchte die Zelle unter 
vollstandigem LichtabschluB etwa 14 Tage, bis der alte Dunkelwiderstand inner
halb der Messungsgenauigkeit wieder erreicht wurde. Allerdings zeigte sich diese 
Selenzelle unter diesen Bedingungen noch empfindlicher gegen schwachste Licht
eindriicke als alle untersuchten alkalischen Photozellen. 

Die allgemeine Form der Ermiidungs- und ErholungserScheinungen fiir 
drei verschiedene Zellenarten bei je 5 Minuten dauernder Belichtung bzw. Ver
dunklung zeigt die Abb. 24. 

Die Kurve I gehort zu einer Zelle, bei der die Dberfiihrung des amorphen 
Selens in die kristallinische Modifikation bei Erwarmung auf 170 0 C erfolgte. 

Clausen und v. Bronk, Berlin-Treptow: Drahtzel1en. Giltay, Delft (Holland): Drahtzellen. 
Gripenberg, Massaby (Finnland) : Gravierte Zellen. Kipp und Zonen, Delft (Holland) : Draht
zellen. Presser, Berlin-Treptow: Gravierte Zellen. 

1 Vgl. hierzu RIEs, Das Selen, Kap. 7. 
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Zellen dieser Art bezeichnet man als harte Zellen . Kurve II entspricht einer 
Zelle, die bei Kristallisationstemperaturen von 195 0 bis 200 0 C entsteht, wahrend 
man Kurven der Form III erhalt, wenn man bei der Herstellung der Zellen das 
amorphe Selen lange Zeit iiber 200 0 C 
erhitzt hat oder geschmolzenes Selen 
bei langsamer Abkiihlung hat kristalli
sieren lassen. Zellen, welche Kurven 
von der Form II oder III liefern, be
zeichnet man als weich. 

Belichtet man weiche Selenzellen 
mit einer konstanten Lichtquelle in ter
mittierend in kurzen Intervallen 
(10- 2 bis 10 - 3 sec), dann zeigen sie das 
inAbb. 25 u. 26wiedergegebene Verhalten. 

Die umhiillenden (punktierten) 
Kurven verlaufen schon nach 5 bis 6 
Intermittenzen einander vollig parallel, 
d. h. daB die Tragheit schon nach 
wenigen Lichtschwankungen einen kon
stanten Wert angenommen hat. · 

o 1 2 

Erho/vngskvryen 

3 '/. 5 1 2 
Zeit in Minvton 

3 5 

Abb. 24. Ermiidung und Erholung von 
Selenzellen (aus RIEs, Das Selen, S. 132, 

Abb.109). 

Die Leitfahigkeit des Selens wird ferner durch eine Reihe auBerer Einfliisse 
verandert, von denen uns nur diejenigen beschaftigen sollen, die bei exakten 
Helligkeitsmessungen mit Selenzellen in Betracht gezogen werden miissen: Die 
Anderungen der Leitfahigkeit und der Empfindlichkeit durch Temperatur, durch 
Anderung der angelegten Spannung und durch Feuchtigkeit. 

fJ) Anderung durch Tempe
r at u r. Die elektrische Lei tfahig -
keit des kristallinischen Selens ist bei 
Temperaturschwankungen starken 
Anderungen unterworfen, und zwar 
fiir Sel und Se2 in entgegengesetztem 
Sinne. Da die Messung des Licht
effektes auf Selenzellen in einer 
Widerstandsmessung besteht, so 
ergibt sich damit die Notwendigkeit, 
wahrend der Messung die Tem
peratur der Zelle konstant zu 
haIten; da aber auch die Licht
empfindlichkeit einer gegebenen 
Zelle eine Funktion ihres Wider
stan des ist und Anderungen der 
Lichtempfindlichkeit infolge der 
Tragheit des Selens oft sehr lange 
Zeitraume beanspruchen, bis sie sich 
ausgeglichen haben, so muB tun
lichst wahrend der ganzen Beob

Abb.25. Ermiiduog und Erholung bei intermit
tierender Belichtung . Z II II. Art. (au RIES, 

Das Selen, S. 13"). 

Abb.26. Ermiidung und Erholung bei intermit
tierender Belichtung. Zelle III. Art. (aus RlES, 

Da· Selen, S.134). 

achtungsperiode die Temperatur der Zelle durch Einbau in ein Kalorimeter 
moglichst konstant gehalten werden. 

Die Abb. 27 zeigt die Empfindlichkeitsabnahme einer Selenzelle mit nega
tivem Temperaturkoeffizienten bei Temperaturen von -20 0 bis +170 0 C nach 
einem Versuch von SPERLINGl. 

1 Beitrage zur Kenntnis der Selenzellen. Diss. Gottingen 1907 .. 
Handbucb der Astropbysik. II. 26 
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Den Zusammenhang zwischen Widerstandsanderung und Empfind
lichkeitsanderung in ihrer Abhangigkeit von der Temperatur fiir ein 
Praparat, das von -20 0 C bis +9 0 C positiven, von +9 0 C bis zu +40 0 C 
28 negativen Temperaturkoeffizienten des 
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Abb.27. Empfindlichkeit des Selens 
als Funktion der Temperatur (aus 

RlEs, Das Selen, S. 89, Abb. 59). 

Widerstandes besitzt, zeigt nach MARC l die 
Abb.28. 

Mit wachsendem Widerstand wachst 
gleichzeitig auch die Lichtempfindlichkeit. 
DaB die Maxima beider Kurven sich nicht 
vollstandig decken, kann bei der Tragheit 
der Selenzellen nicht auffallen, da bei der
artigen Versuchen viele Stunden vergehen, 
bis der Widerstand fiir die jeweilige Tern
peratur auch nur annahernd konstant ge
worden ist. 

In guter Obereinstimmung mit diesen 
Versuchen finden sich die Ergebnisse von 
STEBBINS2, welcher findet, daB bei einer 
Selenzelle der Dunkelwiderstand von 1 . 106 

bis auf 3.106 Ohm anstieg, wenn die Tem
peratur der Zelle von +20 0 C auf 0 0 C herab
gesetzt wurde. Gleichzeitig stieg die Licht
empfindlichkeit der Zelle etwa auf das 
Doppelte, und die St6rungen, welche durch 
kleine Temperaturschwankungen usw. ver

ursacht wurden, sanken - ausgedriickt in Skalenteilen des Galvanometeraus
schlages - auf den 50. Teil. 

y) Anderung durch Spannung. Einen ahnlichen EinfluB wie die Tem
peraturanderungen auf die Leitfahigkeit und Lichtempfindlichkeit der Selen-
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Abb. 28. Empfindlichkeit und Widerstand 
des Selens als Funktion der Temperatur (aus 

RlEs, Das 'Selen, S.91, Abb.61). 
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Abb. 29. Spannungsef£ekt (aus RIES, 
Das Selen, S. 77, Abb. 50). 

zelle iibt die Anderung der an die Zelle gelegten Spannung bzw. die GroBe des 
die Zelle durchflieBenden Stromes aus. Den Zusammenhang zwischen Wider
stand uod angelegter Spannung nach Messungen von LUTERBACHER3 gibt Abb. 29. 

1 Z f anorg Chemie 37, S.459 (1903). 
2 Ap J 32, S. 187 (1910). 
3 Ann d Phys, 4. Folge, 33, S; 1392 (1910). 
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Auch nach STEBBINS! sank der Dunkelwiderstand der vorhin erwahnten 
Zelle von 3.106 Ohm (bei 0 0 C) nach Anlegung einer Spannung von 6 Volt 
zuerst schnell, dann langsamer und erreichte nach 30 Minuten einen konstanten 
Betrag, der etwa 10 % geringer war als der urspriingliche Dunkelwiderstand; 
gleichzeitig sank auch die Lichtempfindlichkeit. Die Widerstandsanderung 
urn 3 . 105 Ohm war etwa 100mal groBer als die durch die Licht
wirkung eines Sternes erster GroBe am 12zo11igen Refraktor ver
ursachte Anderung der Leitfahigkeit. 

Dieser Spannungseffekt ist wahrscheinlich identisch mit dem unter /3) 
besprochenen EinfluB der Temperaturanderung und muB auf die Stromwarme 
zuriickgefiihrt werden. Fiir die Praxis ergibt sich daraus die VorsichtsmaBregel, 
die Spannung langere Zeit vor Beginn der Messungen an die Zelle zu legen, 
am besten die Zelle wahrend der ganzen Beobachtungsperiode dauemd unter 
konstanter Spannung stehenzulassen. Es moge in diesem Zusammenhang darauf 
hingewiesen werden, daB die Tragheit der Zellen vielleicht ebenfalls auf Strom
warme zuriickzufiihren sein wird, da mit der Anderung des Zellenwiderstandes 
durch die Belichtung automatisch auch eine Anderung des die Zelle durchflieBen
den Stromes und damit der Zellentemperatur verbunden ist, die sich erst all
mahlich ausgleichen ·kann. 

0) Anderung durch Feuchtigkei t. Wenn die Selenzellen nicht geniigend 
gegen den EinfluB der Feuchtigkeit durch einen Schutziiberzug oder durch Ein
bringen in ein VakuumgefiiB geschiitzt 
sind, so zeigen viele von ihnen Ver
anderungen der Leitfahigkeit, die der 
Feuchtigkeit parallel verlaufen. Be
sonders auffallend zeigen diese Eigen- $ 81i 

schaft Selenzellen, die aus dem Schmelz- ·s 83 

fluB (Erhitzung iiber 21 r C) durch 
iiberaus langsame Abkiihlung erzeugt 
werden. Praparate, die aus dem amor
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phen Zustand durch Erhitzung auf 
ca. 200 0 C und auBerst rasche Abkiih
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die hygroskopischen Eigenschaften ent
weder gar nicht oder nur in sehr ge
ringem Grade. Bei den Selenzellen 
erster Art ist die Feuchtigkeitsemp
findlichkeit gelegentlich so groB, daB 

Abb. 30. Selenhygrometer. Punktierte Kurve: 

man diese direkt an Stelle eines Hygro
meters benutzen kann, wie die Abb. 30 

Luftfeuchtigkeit; ausgezogene Kurve: Leit
fahigkeit des Selens (aus RIEs, Das Selen, 

S.149, Abb . 125). 

zeigt, die nach RIES2 den Zusammenhang zwischen der Luftfeuchtigkeit (punk
tierte Kurve) und der Leitfahigkeit einer Selenzelle (ausgezogene Kurve) - aus
gedriickt durch die GroBe des Galvanometerausschlages - wiihrend 13 Tagen 
angibt. 

Auf Grund dieser verschiedenen Fehlerquellen ergeben sich fiir die Be" 
nutzung von Selenzellen zu astrophotometrischen Messungen nach STEBBINS3 
die folgenden VorsichtsmaBregeln: 

1. Die Selenzelle muB dauemd auf einer gleichmaBigen Temperatur von 
0 0 Coder tiefer gehalten werden. 

1 Ap J 32. S. 187 (1910). 
2 Phys Z 9. S. 569 (1908). 
3 Ap J 32. S. 186 (1910) . 
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2. Der elektrische Strom muB dauernd die Selenzelle durchflieBen. 
3. Die Zelle solI dem Lichteindruck nur kurze Zeit ausgesetzt werden (ca.lOsee) ; 

es muB ihr zwischen den einzelnen Belichtungen eine langere Dunkelpause zur 
Erholung gegonnt werden. 

c) Methoden zur Messung des Photoefi'ektes. 
13. Messung schwacher elektrischer Strome. Die d ire k t e Messung schwacher 

elektrischer Strome erfolgt heute fast ausschlieBlich mit Hilfe von Drehspul
galvanometern, von denen uns die Technik - je nach der zu losenden Auf
gabe - eine Anzahl Typen verschiedener Empfindlichkeit zur Verfiigung stellt. 
Da bei der Messung von Photostromen stets ein sehr groBer Widerstand 
- die Photozelle - in dem Stromkreis liegt, neben der meist alle iibrigen in der 
Leitung befindlichen Widerstande - insbesondere der Widerstand des MeB
instrumentes - vernachlassigt werden diirfen, so verwendet man fiir diesen Zweck 
mit Vorteil Galvanometer von groBem inneren Widerstand und hoher Ampere
empfindlichkeit bei entsprechend herabgesetzter Voltempfindlichkeit. (Bei 
Messung von Thermostromen ist es genau umgekehrt, da dort die Voltempfind
lichkeit fiir die Genauigkeit der Messung ausschlaggebend ist und Instrumente 
von moglichst geringem inneren Widerstand verlangt.) 

Eine Zusammenstellung der ungefahren Ampereempfindlichkeit einer Reihe 
im Handel befindlicher Galvanometertypen enthalt die folgende kleine Ubersicht: 

1. Millivolt- und Amperemeter. . . . . . . 
2. Zeigergalvanometer mit Spitzenlagerung . . . . 
3. Zeigergalvanometer mit Bandaufhangung . . . . 
4. Drehspul-Spiegelgalvanometer . . . . . . . . . 
5. Drehspul-Spiegelgalvanometer (Spezialausfiihrung) 
6. BRocAsches Spiegelgalvanometer. . . . . 
7. Du BOIS-RuBENssches Panzergalvanometer 
8. PASCHENsches Galvanometer ......... . 
9. Saitengalvanometer nach EINTHOVEN. . . . . . 

1 Skalenteil = 1 . 10- 5 Amp. 
1 = 5' 10- 7 ,. 

=1'10- 7 ,. 

= 5 . 10- 10 ,. 

='5'10- 11 ,. 

= 5 • 10- 10 ,. 

= 5 . 10 -12 ,. 

= 1 . 10- 12 ,. 

=1'10- 12 ,. 

Reicht die Empfindlichkeit der Galvanometer fiir die gestellte Aufgabe nicht 
aus, so miBt man die Strome indirekt, indem man mittels eines empfindlichen 
Elektrometers den Spannungsabfall bestimmt, den der Strom an den 
Enden eines groBen Widerstandes erfahrt, oder man verstarkt die Strome 
durch ein geeignetes Elektronenrelais und miBt die verstarkten Strome 
direkt galvanometrisch. Auf diesem Wege lassen sich noch Strome von der GroBen
ordnung bis zu 10- 15 Amp. mit Sicherheit bestimmen. 

AIle elektrometrischen Messungsmethoden, bei denen groBe Widerstande 
in dem Stromkreis vorkommen, sind auBerst empfindlich gegen Feldstorungen. 
Man muB daher den ganzen Stromkreis von der Photozelle bis zum Elektro
meter vor statischen Storungen und Kapazitatsanderungen schiitzen. Dies ge
schieht in der Weise, daB man aIle stromfiihrenden Leitungen isoliert in ge
erdete Metallrohren verlegt und das ZeIlen- sowie das Elektrometergehause mit 
den Schutzrohren lei tend verbindet. Als Isoliermaterial wird am besten Bern
stein verwendet, als Erde kommen Wasserleitung, Blitzableiter, Zentralheizung 
usw. in Betracht; es moge besonders dar auf hingewiesen werden, daB alle zu 
erdenden Teile an dieselbe Erde gelegt werden sollen, da durch Verbindung 
gewisser Teile der Apparatur mit der Wasserleitung, anderer mit dem Blitz
ableiter, wie gelegentlich empfohlen worden ist, Potentialdifferenzen in das 
Instrumentarium hineingetragen werden konnen. 

Bei Anwendung elektrometrischer Messungsmethoden solI das Elektrometer 
gewisse Forderungen erfiillen: 1. moglichst hohe Empfindlichkeit, 2. moglichst 
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geringe Kapazitat, 3. moglichst schnelle Einstellung und 4. weitgehende Un
abhangigkeit der Nullpunktslage und der Empfindlichkeit von Neigungen des 
Instrumentes. 

Aus diesem Grunde eignet sich das empfindlichste aller Elektrometer, das 
DOLEZALEKsche Quadrantelektrometer, in seinen verschiedenen Formen 
wenig flir photoelektrische Messungen, da die Forderungen 2. und 3. nur unvoll
kommen, die Forderung 4. infolge der Spiegelablesung uberhaupt nicht erfullt 
ist. Die meiste Verwendung hat daher bei der Photometrie mit Photozellen 
das Sai tenelektrometer in seinen verschiedenen Ausflihrungsformen gefunden, 
welches bei einer genugenden Empfindlichkeit - 100 bis 500 Skalenteile pro 
Volt - kleine Kapazitat, schnelle Einstellungsdauer und - bei den Ausflihrungen 
mit elastisch gespannter Saite - groBe Unabhangigkeit von der Aufstellung be
sitzt. In jungster Zeit ist speziell flir photoelektrische Untersuchungen am Fem
rohr von F. A. und A. F. LINDEMANN und T. C. KEELEy1 eine besondere Form 
des Quadrantelektrometers vorgeschlagen worden, welche vor den ubrigen Typen 
gewisse Vorteile besitzen soIl. Die Nadel besteht aus zwei einander parallelen 
Glasfaden und tragt an ihrem oberen Ende einen kleinen Zeiger; die Ablesung er
folgt mikroskopisch und nicht durch einen Spiegel. Dadurch wird es moglich, 
Tragheitsmoment und Direktionskraft so gering zu halten, daB durch die bloBe 
Luftdampfung das Elektrometer praktisch aperiodisch wird, und trotzdem die 
Einstellung bei nicht allzu groBer Empfindlichkeit innerhalb einer Sekunde er
folgt. Die Kapazitat des Instrumentes betragt nur 1,3 cm, die Empfindlichkeit 
kann bis auf etwa 1000 Skalenteile pro Volt gesteigert werden. Ein besonderer 
Vorzug dieses Instrumentes ist die strenge Proportionalitat zwischen Span
nung und Ausschlag auch bei groBer Empfindlichkeit. Eine Neigung andert die 
Nullpunktslage nur in sehr geringem MaBe, die Empfindlichkeit uberhaupt 
nicht. 

Fiir die Messung photoelektrischer Wirkungen kommen flinf verschiedene 
Methoden in Frage: 

IX) Die direkte Messung der Photostrome mit Hilfe eines empfindlichen 
Galvanometers (nur flir relativ kraftige Photostrome). 

/3) Die elektrometrische Messung des Spannungsabfalles, welchen der Photo
strom an den Enden eines groBen Widerstandes verursacht. 

y) Die meBbare Kompensation des durch den Photostrom an einem groBen 
Widerstand verursachten Spannungsabfalles durch ein Gegenpotential. 

b) Die Messung der Aufladezeiten eines Elektrometers durch den Photo
strom auf ein bestimmtes Potential. 

e) Die Verstarkung des Photostromes durch ein Elektronenrelais (Ver
starkerrohre) und direkte Messung des verstarkten Photostromes. 

IX) Die direkte Messung der Photostrome mit Hilfe eines Galvanometers 
ist die einfachste, aber nur fiir verhrutnismaBig groBe Photostrome verwendbar. 
Die bei astrophotometrischen Messungen auftretenden Photostrome bewegen 
sich zwischen 10- 7 und 10-15 Amp. Da die allerempfindlichsten Galvanometer 
eine Empfindlichkeit von maximal 10-12 Amp. besitzen, so lassen sich auf 
diesem Wege noch Strome von der GroBenordnung 10- 10 Amp. mit einer Ge
nauigkeit von 1 % bestimmen. Das genugt vollstandig fiir elektrophotometrische 
Messungen an der Sonne, der Helligkeit des Himmelshintergrundes bei Tage. 
des Mondes und - vielleicht - noch der hellsten Planeten und Fixsteme in einem 
groBen Spiegelteleskop, reicht aber in keiner Weise hin zur Helligkeitsbestimmung 
der ubrigen zolestischen Objekte Eine schematische Schaltungsanordnung fur 

1 Phil Mag 47, S. 577 (1924). 
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die direkten Messungen des Photostromes enthalt die Abb. 31. Hier bedeutet Z 
die Photozelle, B die Feldbatterie und G das Galvanometer. 

fJ) Viel empfindlicher ist die Methode, den Spannungsabfall, welchen der 
Photostrom an den Enden eines groBen Widerstandes verursacht, elektrometrisch 

z 

(J 

zu bestimmen. Die fUr diese Messung erforderliche 
Schaltung gibt Abb. 32 schematisch wieder. Z ist 
wieder die Zelle, B die Feldbatterie, E das Saiten
elektrometer, W derWiderstand und U ein Unterbrecher, 
der wahrend der Messung geoffnet ist und bei Schlie Bung 
die Saite an Erde zu legen gestattet. 

Der den Widerstand durchflieBende Photostrom 
verursacht an den Enden des Widerstandes W eine 

Ertle Potentialdifferenz, die durch das Elektrometer, dessen 
Saite mit dem einen Ende, dessen Gehause mit dem 
anderen Ende des Widerstanues lei tend verbunden ist, 
gemessen wird; der N ullpunkt des Elektrometers wird 

Abb. 31 . 5chaltungsschema 
fur galvanometrische Mes

sung. 

durch die Erdung der Saite mit Hilfe des Schalters U 
bestimmt. Urn schwache Photostrome mit dieser Anordnung messen zu konnen, 
muB der Widerstand entsprechend groB gewahlt werden. Bei einer Empfind
lichkeit des Elektrometers von 100 Skalenteilen pro Volt laBt sich 0,001 Volt 
noch ablesen und ein Spannungsabfall von 0,1 Volt auf 1 % genau bestimmen. 
Ein Photostrom von 10- 12 Amp. verlangt einen \Viderstand von 1011 Ohm, urn 

z 

E 
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an dessen Enden eine Potentialdifferenz von 0,1 Volt 
hervorzurufen. Von dieser GroBenordnung muB der 
Widerstand sein. 

Derartige Widerstande konnen in verschiedener 
Weise hergestellt werden. Ein Drahtwiderstand 
kommt nicht mehr in Frage; dagegen gibt es eine 
Reihe von Halbleitern, die brauchbare Widerstande 
liefern. Leider sind die meisten dieser Halbleiter 
temperatur- und feuchtigkeitsabhangig, so daB ihr 
Widerstandswert wenig konstant ist. POHL und 
PRINGSHEIM haben die Verwendung von Flussigkeits-

Erde widerstanden (Mannit-Borsaure16sung) vorgeschlagen 1, 

andere benutzen Xylol-Alkohol-Widerstande, doch 
zeigen diese Polarisationserscheinungen, wodurch die 
Genauigkeit der Messung ebenfalls beeintrachtigt 

Abb.32. 5chaltungsschema 
zur Messung des 5pannungs
abfalles durch konstante 

Ausschlage. wird. Eine ionisierte Luftstrecke (BRONSON -Wider-
stand) laBt sich ebenfalls als Widerstand benutzen2, 

doch bestehen auch hier gewisse Bedenken, da die BRONSoN-Widerstande 
temperaturabhangig sind und strenggenommen keine OHMschen Widerstande 
darstellen. Fur gewisse Untersuchungen hat sich als Ableitungswiderstand eine 
zweite Photozelle nach dem Vorschlage von KocH3 gut bewahrt, docb ist auch 
diese Form des Widerstandes kein eigentlicher OHMscher Widerstand 4. Am 
besten haben sich die von KRUGER vorgeschlagenen Platin-Bernstein
Widerstande bewahrt, bei denen eine durch Kathodenzerstaubung auf 
einem Bernsteinzylinder erzeugte dunne Platinschicht den Leiter bildet. 
Erst bei einem Betrage von 1012 Ohm fangen diese Widerstande an, instabil 
zu werden. 

1 VerhdDPhysGes 15, 5.174 (1913) . 2 Phil Mag (6) 11,5. 143 (1906) . 
3 Ann d Phys, 4. Folge, 39, 5. 705 (1912). 
, Vgl. hierzu H. BEUTLER, Z f Instrk 47, S.61 (1927) . 
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Die Messung erfolgt bei dieser Methode dureh konstante AussehHige 
des Elektrometers. Diese Methode bei photoelektrisehen Messungen anzuwenden, 
ist jedoeh nieht ganz unbedenklieh. Da die Liehtempfindliehkeit der Zellen 
von dem elektrisehen Felde in der Zelle abhangt und sieh dieses Feld fUr ver
sehiedene Aufladungen der Elektrometersaite etwas andert, so arbeitet man bei 
dieser Methode strenggenommen fUr versehieden helle Liehtquellen mit einer 
etwas versehiedenen Liehtempfindliehkeit der Zelle, wodureh die Resultate 
- besonders in der Nahe des Entladungspotentials - verfalseht werden konnen. 

y) Von diesem Bedenken frei ist die dritte Methode, bei welcher das Potential
gefalle an dem Widerstande kompensiert und die Kompensationsspannung 
gemessen wird. Da es sieh hier elektrometriseh urn eine strenge Nullmethode 
handelt, so wird man gleiehzeitig von etwaigen Nullpunktssehwankungen des 
Elektrometers unabhangig. Das zur Anwendung kommende Sehaltungssehema 
zeigt die Abb. 33, das im wesentliehen das gleiehe ist wie dasjenige der vorigen 
Methode, nur erweitert dureh den Kompensationsapparat K . 
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Abb.33. Schaltungsschema der 
Kompensationsmethode. 

- 8 + 
z 111111111-----' 

u 

c 

. crde 

Abb.34 . Schaltungsschema der 
Auflademethode. 

An Stelle eines vollstandigen Kompensationsapparates laBt sieh mit Vor
teil aueh ein Sehiebewiderstand hohen Ohmwertes benutzen (Potentiometer
sehaltung) und die Kompensationsspannung mit Hilfe eines geeiehten Millivolt
meters messen. 

b) Bei wei tern die empfindliehste Methode zur elektrometrisehen Messung 
sehwaehster Photostrome ist die Messung der Aufladezeiten eines Elektro
meters auf ein bestimmtes Potential. 

Da 1 Farad = 9 . 1011 [em] el.-stat. CGS definiert ist, so wird der Strom i, 
der ein Elektrometer von c Zentimeter Kapazitat (el.-stat. gemessen) in t Sekunden 
auf V Volt aufladt : 

. c V 
2=9·lOu ·t· 

Set zen wir c = 10 em, V = 10 Volt und t = 100 Sekunden, so wird 
i = 1,11 . 10- 14 Amp. Die Methode ist noeh brauchbar zur Messung von Stromen 
von der GroBenordnung 10- 15 Amp. Das bei dieser Messungsmethode zur An
wendung kommende Sehaltungssehema zeigt die Abb. 34. 

Trotz des Vorzuges groBer Empfindliehkeit ist die Auflademethode bei 
photoelektrisehen Messungen nur mit Vorsicht anzuwenden, da kleinere StoB
schwankungen und Storungen jeder Art bei der bewegten Elektrometersaite 
haufig nieht erkannt werden und die Aufladezeit verfalschen. Handelt es sieh 
allerdings urn allersehwaehste Photostrome, so wird kaum eine der anderen 
Methoden brauchbare Resultate liefern. 
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Eine Universalschaltung, welche aIle drei Elektrometermethoden anzu
wenden gestattet, sei noch in Abb. 35 wiedergegeben. 

Bl ist eine Akkumulatorenbatterie, die .zur Erzeugung des beschleunigenden 
Feldes in der Photozelle Z dient, und deren Spannung sich mit Hilfe eines Zellen
schalters von 2 zu 2 Volt abnehmen laBt; urn auch Bruchteile von 2 Volt zu
schalten bzw. runde Werte der Spannung einstellen zu konnen, ist der positive 
Pol des letzten Akkumulators mit dem Schiebekontakt des Spannungsteilers WI 
verbunden, der einen Akkumulator groBerer Kapazitat (B2) schlieBt. Der positive 
Pol von B2 ist geerdet. 

Der Anodenring der Photozelle ist mit der Saite des Elektrometers E ver
bunden; die fUr die Schneidenladung des Elektrometers erforderliche Hilfs
spannung wird einer kleinen KRUGER-Batterie1 B4 entnommen. Das Gehause 
des Elektrometers und die Mitte der Batterie B4 sind ebenfalls geerdet; der 
Erdungsschlussel fUr die Saite des Elektrometers ist der Obersichtlichkeit wegen in 
der Abbildung fortgelassen. W 3 ist ein KRUGER-Widerstand von 1010 bis 1011 Ohm. 

Erde 

z 

u 

j{}VoII~r. :-1~E r50VoH 

Abb. 35. Universal-Schaltungsschema fur 
photoelektrische Messungen (aus Ztschr. 

I' I~' I~" . "~'I f . Phys. 7, S .22, Abb . 1) . 
BIJ '--_ _ ...J 

Kist ein Kompen
sationsapparat groBen 
Widerstandes, dessen 
Kompensationsspan

nung bei einer Strom
starke von 0,001 Amp 
sich an fUnf Kurbeln 
von 15 Volt bis auf 
1 . 10 - 4 Volt einstellen 
laBt, und der, wie oben 
erwahnt, durch einen 
einfachen Spannungs
teiler mit Millivolt
meter ersetzt werden 
kann. kist ein Kom
mutator, der bei der 
Bestimmung der Elek-
trometerempfindlich -

keit durch den Kompensationsapparat gebraucht wird. Bei U 1aI3t sich die 
Leitung unterbrechen. W 2 ist ein Schutzwiderstand von einigen Tausend Ohm. 
Zelle, Elektrometer und KRUGER-Widerstand sowie die sie verbindenden Lei
tungen sind zum Schutz gegen elektrostatische Storungen in geerdete Metall
gehause eingebaut. 

Bei Benutzung der Schaltung fUr die Kompensationsmethode wird der 
Unterbrecher U geschlossen, die Einstellung des Elektrometers bei geerdeter Saite 
abgelesen, die Erdung der Saite aufgehoben und der durch den Photoeffekt 
bewirkte Ausschlag der Saite durch entsprechende Einstellung des Kompensations
apparateskompensiert. Der zu kompensierende Ausschlag darf erheblich groBer 
sein als die Skala des Elektrometers, wodurch eine hohe Genauigkeit der Messung 
resultiert. Die erreichte Kompensation wird dadurch kontrolliert, daB bei ab
wechselnder Erdung und Enterdung der Saite dieselbe ruhig stehenbleiben muB. 
Die am Kompensationsapparat abgenommenen Spannungen V sind den kom
pensierten Photostromen proportional ; ist die GroBe des Widerstandes W3 ge
messen, so berechnet sich die GroBe des Photostromes J aus der Beziehung 

V 
J = U73' 

1 Phys Z 13, S.954 (1912). 
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vorausgesetzt, daB W3 so groB ist, daB die ubrigen Widerstande vernachlassigt 
werden durfen. 

Stellt man den Kompensationsapparat auf die Spannung 0 Volt ein, so liegt 
das der Zelle abgekehrte Ende des Widerstandes W3 direkt an dem positiven 
Pol von B2 bzw. an Erde, d. h. wir messen jetzt die GroBe des jeweiligen Photo
stromes durch die GroBe des Elektrometerausschlages. Zu diesem Zweck 
muB das Elektrometer geeicht werden, was wieder am bequemsten mit dem 
Kompensationsapparat erfolgt, indem bei verdunkelter Zelle eine Reihe ver
schiedener Spannungen an K eingestellt und die zugehorigen Elektrometer
ausschlage abgelesen werden. Urn die Symmetriestellung der Saite zu finden, 
fUr welche gleiche Spannungen nach beiden Seiten gleiche Ausschlage erzeugen, 
ist der Kommutator k vorgesehen. Bei der Messungsmethode mit Ausschlagen 
ist die Empfindlichkeit des Elektro
meters so einzustellen, daB die stark
sten vorkommenden Photo strome die 
Elektrometersaite nicht uber die Skala 
herausfUhren; die Methode ist also 
unempfindlicher als die Kompen
sationsmethode. 

Offnen wir den Unterbrecher U, 
so haben wir die Schaltung fUr die t;: 
Methode der Messung des Photo
effektes durch die reziproken 
Aufladezeiten. Fur diesen Fall ist 
der Widerstand W 2' der bei den beiden 
anderen Methoden uberflussig und 
gegen den groBen Widerstand W 3 

vollig zu vernachlassigen war, bei 

Abb. 36. Schaltungsschema fur Verstarker
methode (aus Die Naturwiss. 1921, 

Heft 19, Abb. 1). 

leuchtender Entladung zum Schutz von Zelle und Elektrometer notwendig. 
Auch hier wird die Moglichkeit, durch einfaches SchlieBen des Unterbrechers U 
die Empfindlichkeit des Elektrometers jederzeit kontrollieren zu konnen, nutz
lich sein. 

e) An Stelle der indirekten elektrometrischen Messungsmethoden lassen 
sich auch Methoden anwenden, bei denen der Photostrom durch ein Elektronen
relais verstarkt und der verstarkte Strom galvanometrisch gemessen wird. Diese 
Methode ist von verschiedenen Autoren ausgebaut worden und hat zu bemerkens
wert en Ergebnissen gefUhrt. Mit einer einzigen Verstarkerrohre ist es ROSEN
BERGI gelungen, eine Verstarkung von 6· 105 zu erzielen, und Du PREL2 hat 
bei intensiver Abkuhlung der Verstarkerrohre die Verstarkung bis auf 15 . 106 

treiben konnen. Ein fUr die Verstarkeranordnung bewahrtes Schaltungsschema 
ist in Abb. 36 wiedergegeben; hier bedeutet Z die Photozelle, V die Verstarker
rohre (A = Anode, G = Gitter, K = Kathode), E l , E~, E 2 , E 3 , Ef Akkumula
torenbatterie im Gitter-, im Heiz- und im Anodenkreis. W 2 sind zwei zu V ge
horige Eisen-Wasserstoff-Widerstande, W3 ist ein fester Widerstand von etwa 
105 Ohm, 51 und 53 sind Spannungsteiler im Gitter- bzw. im Kompensations
kreis und G2 , G3 , G4 Galvanometer zur Messung des Heizstromes, des Anoden
stromes und des Bruckenstromes der Kompensationsschaltung. 

Durch den KomDensationskff~is winl 7.11niirhst OPT ;lllrh hpi vi)llip" vPTolm kp]tPT 
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Potential auf und erzeugt Anderungen im Anodenstrom, die mit dem 
Galvanometer G4 gemessen werden. 

Es ist eigentlich auffallend, daB sich der Anodenstrom fiir einen bestimmten 
Photostrom auf einen konstanten Wert einstellt und nicht immer kleiner wird. 
Das Gitter nimmt demnach unter dem EinfluB des Photostromes sehr schnell 
ein bestimmt definiertes Potential gegen den Heizdraht an und Hidt sich nicht 
allmahlich immer weiter negativ auf, wie es etwa die gut isolierte Saite eines 
Elektrometers in diesem Falle tun wurde. Es verhalt sich vielmehr so, als ob 
ein groBer Widerstand als NebenschluB gegen den Heizdraht vorhanden, als ob 
die Isolation des Gitters gegen den Heizdraht unvollkommen sei. 

Tatsachlich laBt diese Isolation bei den handelsublichen Verstarkerrohren, 
in denen samtliche Stromzufiihrungen dicht nebeneinander in dem nicht genugend 
isolierenden Sockel liegen, zu wunschen ubrig. (Neuerdings ist von SIEMENS 
& HALSKE eine Spezialrohre in den Handel gebracht worden, welche eine getrennte, 
durch Bernstein hoch isolierte Gitterzufiihrung besitzt.) 

Aber selbst bei vollkommener Isolation der Elektroden wurde sich durch 
die Ionisierung der bei nicht vollkommener Evakuierung in der Rohre vor
handenen Gasreste ein NebenschluB zwischen Gitter und Heizdraht ausbilden, 
dessen Existenz sich durch den Gitterstrom verrat. Durch Verwendung von 
Rohren mit sehr hohem Vakuum « 10- 6 mm Quecksilberdruck) und starke 
Abkuhlung laBt sich die Ionenbildung erheblich herabsetzen und der Verstarkungs
grad entsprechend steigern; verbunden mit einer solchen Verstarkungssteigerung 
ist bei Anwendung der in Abb. 36 skizzierten Schaltung mit "schwebendem" 
Gitter stets eine gewisse Tragheit der Verstarkeranordnung. 

Bei Verwendung von Rohren, deren Anodenspannung unter dem StoB
ionisationspotentialliegt (5 bis 6 Volt), verschwindet der Gitterstrom vollstandig, 
so daB bei sonst guter Isolation die Verstarkung theoretisch gleich 00 wird. In 
diesem Falle darf man jedoch nicht mit schwebendem Gitter arbeiten, weil dann 
tatsachlich eine allmahliche, sich immer weiter steigernde negative Aufladung 
des Gitters stattfinden und ein definierter Anodenstrom uberhaupt nicht mehr 
zustande kommen wurde, sondern man muB zwischen Gitter und Heizdraht 
einen entsprechend hohen Widerstand ('" 1010 Ohm) legen, wie dies z. B. in dem 
Rontgendosimeter und dem Rohrengalvanometer der Firma SIEMENS & HALSKE1 

der Fall ist. Bei dieser Schaltung laBt sich hinter der ersten Verstarkerrohre 
mit Vorteil ein widerstandsgekoppelter Mehrfachverstarker benutzen, wie ihn 
B. STROMGREN2 bei seinen photoelektrischen Registrierungen von Sterndurch
gangen angewandt hat. Mit einem derartigen Vielfachverstarker erzielte er 
einen Verstarkungsgrad von 6'.109, wahrend die Tragheit der Verstarkeranord
nung trotz der hohen Verstarkung unter OS,1 blieb. 

Die mit Hilfe der Verstarkerrohren erreichbare Empfindlichkeit in der 
Messung von Photostromen ist der unter ~) beschriebenen elektrometrischen 
Aufladezeitenmessung wenigstens gleichwertig. Mit einem der handelsublichen 
Drehspulgalvanometer h6herer Empfindlichkeit lassen sich Strome von der 
GroBenordnung 10- 15 Amp. noch mit Sicherheit messen; fiir hellere Planeten 
und Fixsterne kommt man mit einem gewohnlichen Milliamperemeter aus3 • 

14. EHminierung der Ermiidungs- und Erholungseinfliisse. Die im vorigen 
Abschnitt zusammengestellten Messungsmethoden gestatten, den Photostrom 
selbst mit aller fur die Praxis wunschenswerten Scharfe zu bestimmen. Wird 
der Photoeffekt jedoch durch eine der in Ziff. 9 zusammengesteUten Fehler
queUen systematisch verfalscht, dann werden die empfindlichsten elektrischen 

1 Wiss Ver6ff a d Siemens-Konzern 2, S. 325 (1922). 
2 AN 226, S.81 (1925). 3 Naturwissensch 9, S.389 (1921). 
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Messungen nicht imstande sein, die entsprechende photometrische Genauig
keit zu erzielen. Es bleibt in diesem FaIle Aufgabe des Beobachters, seine Mes
sungen so anzulegen, daB diese Fehlerquellen innerhalb der gewiinschten Messungs
genauigkeit keinen EinfluB auf das Resultat gewinnen. 

Wenn es sich - wie bei Stemmessungen - urn die lichtelektrische Bestim
mung sehr geringer lntensitaten handeit, bei denen ein nahes Herangehen an 
das Entladungspotential der Photozellen unvermeidlich ist, dann geben zweifellos 
die r in Ziff. 9 beschriebenen Ermiidungs- und Erholungsvorgange den AnlaB 
zu den meisten Storungen; dieser EinfluB kann so weit gehen, daB unter Um
standen durch einen bestimmten rhythmischen Wechsel zwischen helleren und 
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Abb. 37. Scheinbare Proportionalitatsabweichungen durch Ermiidungs- und Erholungs
vorgange (aus Ztschr. f. Phys. 7, S. 54, Abb.8). 

schwacheren Stemen scheinbar periodische Lichtanderungen einer an 
sich konstanten Lichtquelle vorgetauscht werden, wenn man mit der Proportio
nalitat zwischen Lichtstarke und Photostrom rechnet. Als Beispiel fUr solche 
periodischen Proportionalitatsabweichungen dient die Abb. 37, in der die obere 
ausgezogene bzw. gestrichelte Kurve die Folge der auf die Zelle wirkenden lnten
sitaten, die untere ausgezogene bzw. gestrichelte Kurve die zugehorigen Pro
portionalitatsabweichungen zeigen. 

Wir sehen, wie man nur durch Anderung der Folge verschiedener 
lntensitaten die Kurve der scheinbaren, durch die Ermiidungserscheinungen 
verursachten periodischen Lichtschwankungen in ihr Spiegelbild verkehren kann, 
wie vorsichtig man also in der Deutung photoelektrischer Helligkeitsmessungen 
sein muB, falls der EinfluB der Ermiidungsvorgange auf das Resultat nicht eli
miniert wird. 
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Urn diesen EinfluB auszusehaIten, kennen wir zur Zeit nur eine einzige 
siehere Methode: Verwendung der Photozelle als Nullinstrument. 

Wird eine Photozelle Hingere Zeit mit einer konstanten Intensitat beleuehtet, 
dann sinkt ihre Empfindliehkeit - zuerst schnell, dann immer langsamer -
und nahert sieh asymptotisch einem stabilen unteren Grenzzustand der Emp
findliehkeit. den sie so lange beibehalt. als sieh nichts an der Intensitat der Licht
quelle und an der angelegten Spannung (Feldstarke) andert. Handelt es sieh 
darum, versehiedene Intensitaten miteinander zu vergleiehen - und das ist 
das Ziel jeder photometrischen Messung -, so ist dafur zu sorgen. daB die photo
elektrisehe Messung der verschiedenen Objekte unter den gleiehen Bedingungen, 
d. h. bei der gleiehen Beleuehtungsstarke der Photozelle vor sich 
geht, und daB aueh bei dem Ubergang von einem Objekt auf ein anderes die 
Beleuehtung naeh Moglichkeit nieht unterbroehen wird. 

Das laBt sich erreiehen, wenn die Intensitat des lichtsehwachsten der zu 
vergleiehenden Objekte !als Beleuehtungsstarke gewahIt wird und aIle groBeren 
Intensitaten dureh ein photometriseh einwandfreies Prinzip auf diese 
gewahIte Liehtstarke abgesehwaeht. werden. Die photometrisehe Genauigkeit 
hangt in diesem FaIle nicht von der Empfindliehkeit der Zelle, sondern lediglieh 
von der Messungsgenauigkeit ab, mit welcher der Grad der Absehwaehung bestimmt 
werden kann; die Photozelle selbst dient nur als Nullinstrument, gewissermaBen als 
ein fUr k1einste HelIigkeitsanderungen uberempfindliehes Auge, welches die Gleieh
heit zweier Helligkeitseindrueke durch die Gleichheit der entstehenden Photo
strome festlegt. Die Methoden, naeh welchen die Liehtanderung bewirkt und die 
Photostrome gemessen werden, spielen fUr das Prinzip der Messung keine Rolle. 

Gebraueht man die Vorsicht, die Spannung langere Zeit vor dem Beginn 
der Messungsreihe an die Zelle zu legen; die Zelle durch eine besondere Ver
gleiehslampe von der (photoelektrischen) Messungshelligkeit der zu beob
achtenden Objekte vorzuermuden und selbst kurzere Dunkelpausen zu ver
meiden, indem man bei dem Ubergang von einem Objekt auf ein anderes die 
Vorbelichtung automatisch wieder einsehaltet, dann wird der konstante Er
mudungszustand meist gar nieht gestort oder innerhalb sehrkurzer Zeitraume 
« 1IDin) wieder erreicht werden. Eine Kontrolle, ob sieh durch die bei dem Uber
gang unvermeidliche kurze Vermehrung dder Verminderung der auf die Zelle 
fallenden Lichtmenge der Ermudungszustand geandert hat, ist leieht auszu
uben: Andert sich nach erfolgter Einstellung der Photostrom nieht mehr, dann 
ist die aIte Konstanz der Empfindliehkeit erreieht; andert er sieh, so ist die 
Einstellung nachzubessern, bis keine Anderung des Photoeffektes innerhalb der 
Messungsgenauigkeit . festzustellen . ist. 

In dieser Weise behandelt stellt die Photozelle einen photometrisehen 
Apparat von bisher nieht erreichter Empfindliehkeit und Zuverlassigkeit dar. 
Als Beispiel fur die im Laboratorium erreiehbare Genauigkeit diene die in GroBen
klassen ausgedruckte Absorption eines Blendglases, die an vier aufeinander
folgenden Tagen unter vollig veranderten Versuehsbedingungen der Zelle be
stimmt wurde1. Jede Zahl ist das Ergebnis von 15 Einzelmessungen, deren jede 
einen Zeitaufwand von ca. 2 Minuten erforderte. 

Datum 

18. Juni 1921 
19. " 1921 
20. " 1921 
21. " 1921 
Generalmittel 

1 Z f Phys 7, S.61 (1921). 

Absorption 

om 5960 ± om0003 
o ,5962 ± 0 ,0002 
0,5963 ± 0 ,0004 
o ,5962 ± 0 ,0002 
o .59618 ± 0 ,00006 
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15. Messung von Widerstanden. Kleine Anderungen groBer Widerstande 
werden allgemein mit einer sog. Bruckenanordnung gemessen; die gebrauchlichste 
Messungsschaltung ist die der WHEATSTONEschen Brucke, welche in Abb. 38 
schema tisch dargestellt ist. 

Die WHEATSToNEsche Brucke ist eine Stromverzweigung, welche die drei 
bekannten Widerstande WI' W2 , W3 und den unbekannten Widerstand W", 
enthalt. 5 ist eine Stromquelle, die in den Punkten A und B angeschlossen 
wird; zwischen C und D liegt ein empfindliches Gal
vanometer (die eigentliche Brucke). 

Die Brucke CD ist stromlos, wenn fUr die vier 
Widerstande die Bedingung erfUllt ist: 

WI Wa d WI o er 
W 2 W: Wa W x • 

c 

Diese Beziehung bleibt auch dann gilltig, wenn J) 

Stromquelle und Galvanometer miteinander vertauscht 111111111------' 
werden, wie aus der Symmetrie der Schaltung her- S 

vorgeht. Abb. 38. WHEATSTONEsche 
Fur die Wertepaare WI und W2 (Verzweigungs- Brucke (schematisch). 

widerstande) werden meist runde Zehnerpotenzen des 
Ohms gewahlt, so daB sich die Verhaltnisse 1: 1, 1: 10, 1: 100, 1: 1000 leicht 
einstellen lassen; bei den fertig geschalteten Brucken sind diese Verhaltnisse 
wahlweise stopselbar, auBerdem ist meist ein Kommutator eingebaut, der Strom
quelle und Brucke zu vertauschen gestattet. Bei groBem Widerstand W", besteht 
der eigentliche MeBwiderstand W3 zweckmaBig aus einem Widerstandskasten, 
der die gesuchten Ohmwerte durch Stopselung 
oder Kurbeldrehung einzustellen gestattet. 

Die Genauigkeit der Messung hangt in erster 
Linie von der Empfindlichkeit des Galvanometers 
und von der Stromstarke ab, dann ist sie aber auch 
eine Funktion der GroBe der Widerstande selbst und 
des Verhaltnisses der Widerstande zueinander. Die 
Empfindlichkeit der ganzen Anordnung wird am 
gunstigsten, wenn der Widerstand der Brucken
verzweigung, durch den. das Galvanometer ge
schlossen ist, 

(WI + W 2 ) (Wa + W x ) 

(WI + W 2 + Wa + Wx) 

G 

- + t - + 
1111111---4---1111111 
Sf ,)2 

Abb.39. Schaltungsschema zur 
Messung von Widerstanden. 

nahe gleich dem "auBeren Grenzwiderstand" des benutzten Drehspulgalvano
meters wird. Ober die Abhangigkeit der Empfindlichkeit von dem Verhaltnis 
der vier Widerstande hat W. JAEGER ausfUhrliche Betrachtungen angestelltl. 

Eine andere Schaltung, die ebenfalls auBerst empfindlich fUr kleine Wider
standsanderungen ist, zeigt die Abb. 39. 

51 und S2 sind zwei gegeneinandergeschaltete Stromquellen gleic~er Span
nung, WI ein veranderlicher Vergleichswiderstand (Widerstandskasten), W", der 
zu bestimmende Widerstand und G ein empfindliches Galvanometer. Die Brucke 
mit dem Galvanometer wird stromlos, wenn 

wird W l = W", 

Da Selenzellen unter dem EinfluB der Belichtung ihren Widerstand 
andern, so kommen bei Helligkeitsbestimmungen mit Selenzellen die hier be-

1 Z f Instrk 26. S. 69 (1906) . 
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sprochenen Methoden der elektrischen Widerstandsbestimmung zur Anwendung. 
Der Widerstand der handelsublichen Selenzellen ist von der GroBenordnung 105 

bis 106 Ohm; der sie wahrend der Messung durchflieBende Strom muB niedrig 
gehalten werden (nicht groBer als 10- 5 Amp.), urn die Zellen zu schonen, so 
daB die Messung geringer Lichtintensitaten die empfindlichsten Galvanometer 
verlangt. Die Messung selbst erfolgt durch wechselweise Vergleichung des Wider
standes der verdunkelten und der belichteten Zelle. 

Die wesentlichsten FehlerqueIlen, welche die Ergebnisse der HelIigkeits
messungen mit Selenzellen verfalschen konnen, bestehen in dem EinfluB der 
Temperatur, des Spannungseffektes und der Ermudung auf die Widerstands
anderung des Selens, die bereits oben besprochen sind. Die Vorschriften zu ihrer 
Eliminierung (nach STEBBINS) finden sich auf S. 403 u. 404 zusammengestellt. 

d) Die vollstandigen photoelektrischen Apparaturen. 
16. Direkte photometrische Messung am Himmel. Nachdem die grund

legenden Prinzipien des Photoeffektes, die Konstruktion und Eigenschaften 
der verschiedenen ZeIlenformen und die Messungsmethoden besprochen sind, 
bleibt noch ubrig, die vollstandigen photoelektrischen Apparaturen kennenzu
lemen, die bisher in der Astronomie Verwendung gefunden haben. 

Wir mussen dabei unterscheiden, ob es sich urn Instrumente handelt, die 
zur direkten Photometrie der Gestirne am Himmel dienen sollen - hier 
tritt wieder eine Spaltung je nach der Intensitat der zu messenden Objekte ein -, 
oder ob es sich urn die photometrische Auswertung photographischer Platten 
(Mikrophotometrie) handelt. In jungster Zeit hat die Photozelle auch in 
der Astrometrie eine besondere Anwendung erfahren, indem sie mit gutem 
Erfolg zur exakten Bestimmung von Durchgangszeiten im Meridian verwandt 
worden ist. 

Instrumente fur direkte photometrische Messungen am Himmel. 
iX) Messung groBer Intensitaten mit alkalischen PhotozeIlen. Wenn es sich 

urn die Messung so groBer Intensitaten handelt, daB der Photostrom galvano
metrisch noch mit genugender Sicherheit bestimmt werden kann, so ist die 
Apparatur denkbar einfach. Man schlieBt die Photozelle in ein lichtdichtes 
Gehause ein, welches eine besondere Belichtungsklappe besitzt und durch das 
die hoch isolierten (Bernstein!) Zuleitungen zu den beiden Elektroden der Zelle 
lichtdicht hindurchgefiihrt werden. Es ist zweckmaBig, den Lichtschacht zu 
der Zelle durch ein Fenster luftdicht zu schlieBen und das Innere des ZelIen
gehauses durch ein mit metallischem Natrium gefiilltes GefaB scharf zu trocknen, 
urn die als NebenschluB wirkende Wasserhaut von der AuBenwand der Zelle 
zu entfernen. 

Die beiden Zuleitungsdrahte werden uber ein Galvanometer, dessen Emp
findlichkeit der zu messenden Lichtstarke und der Zellenempfindlichkeit anzu
passen ist, an eine Batterie mit der erforderlichen Spannung angeschlossen; bei 
vollig evakuierten ZeIlen ist die Spannung der Batterieso zu wahlen, daB Sattigungs
strom vorhanden ist, bei gasgefiillten Zellen ist die Spannung nach dem ge
wunschten Grad der StoBionisation zu bemessen. Zur Schonung der Zelle im 
FaIle leuchtender EntIadung ist bei Anwendung gasgefiillter ZeIlen ein Wider
stand von der GroBenordnung 104 Ohm einzuschalten (Schaltungsschema siehe 
Abb.31). Ein derartiges Instrument ist von ELSTER und GEITEL konstruiert 
worden und hat in der Meteorologie und bei der Erforschung des Strahlungs
klimas bereits wert volle Dienste geleistet. Eine schematische Darstellung dieses 
Instrumentes gibt Abb.40. 
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Fur Messungen am Himmel wird das Gehause meist auf einem azimutalen 
Stativ montiert geliefert. 

P) Messung kleiner Intensitaten mit alkalischen Photozellen. Je geringer 
die zu bestimmende Intensitat ist, urn so schwieriger gestalten sich die Messungen; 
kleine Photostrome mussen zur Erzielung 
der erforderlichen Genauigkeit elektro
metrisch oder nach der Verstarkerme
thode gemessen werden, und alle storenden 
Einflusse, wie statische Feldbeeinflussungen, 
Ka pazi ta tsanderungen, Isola tionsmangel, 
weIche die Anwendung dieser Methoden 
bereits im Laboratorium erschweren, machen 
sich beim Arbeiten am Fernrohr in erhohtem 
MaBe bemerkbar. 

Hat man einen Siderostaten mit fest
liegendem Fernrohr oder ein:f:quatoreal coude 
zur Verfiigung, so liegen die Verhaltnisse 
relativ am gunstigsten, weil die PhotozeUe 
am Ort der Fokalebene des Objektivs bzw. 
Spiegels - oder in deren Nahe - unver
anderlich aufgestellt werden kann und aUe 

w 

Abb. 40. Photo zelle in GeM.use (fur 
groBe Intensitaten) (aus Handb. d. 
bioI. Arbeitsmeth. [H. GEITEL, Photo-

elektr. Meth. Abb. 8]). 

Nebenapparate ihren fest en Platz erhalten, alle Leitungen fest verlegt werden 
konnen. Man ist daher auch in der Wahl eines geeigneten Elektrometers vol1ig 
un beschrankt. 

Am bewegten Refraktor wird die Sachlage komplizierter: Die meisten hoch
empfindlichen Elektrometer verlangen eine sehr stabile Aufstellung, und wenn 
man von der am bewegten Fernrohr angebrachten Photozel1e zum festaufgestellten 
Elektrometer bewegliche Zuleitungen fiihrt, so macht der elektrostatische Schutz 
dieser Zuleitungen groBe Schwierigkeiten, die Kapazitat der ganzen Anordnung 
wird durch die notwendig werden de lange Leitung vergraBert, die Empfindlich
keit entsprechend herabgesetzt, und Kapazitatsanderungen sind kaum zu ver
meiden. 

1m Jahre 191.3 sind nahezu gleichzeitig und unabhangig voneinander von 
H. ROSENBERG und P. GUTHNICK zwei sehr ahnliche Apparaturen angegeben 
worden!, die der photoelektrischen Bestimmung von Sternhelligkeiten am be
wegten Refraktor dienen und die fast allen spateren Konstruktionen als Vor
bild gedient haben. 

Die Zelle befindet sich bei beiden in einer lichtdichten Kapsel am Okular
ende des Refraktors und ist mit einem direkt an der Zellenkapsel in einer "kar
danischen Aufhangung" befestigten Elektrometer verbunden. Die Zuleitungen 
sind - gegen statische Starungen und Kapazitatsanderungen geschutzt - durch 
das Gehange hindurchgefiihrt, als Elektrometer werden in beiden Fallen 
Saitenelektrometer mit elastisch gespanntem Faden benutzt. Verschieden ist 
bei beiden Instrumenten nur die Art der Aufhangung des Elektrometers und die 
damit verbundene Leitungsfiihrung sowie die eigentliche Messungsmethode. 

Da eine ausfiihrliche Beschreibung des Tubinger Instrumentes bisher noch 
nicht erfolgt ist, trotzdem es gegen ahnliche Instrumente anderer Sternwarten 
manche grundlegende Anderungen aufweist, so mage sie hier Platz finden. 

Die prinzipielle Schaltung dieses Elektrophotometers ist diejenige der 
Abb. 35; es bietet daher die Moglichkeit, den Photostrom beliebig nach einer 
der in Zift. 1.3, fJ bis e beschriebenen Methoden zu bestimmen. 

1 VJ5 48,5.210 (1913); AN 196, 5.357 (1913). 
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Das metallische Zellengehause laBt sich direkt an den Okularauszug des 
Refraktors ansetzen; das Licht tritt durch ein eingekittetes Quarzfenster, vor 
das sich verschiedene Lichtfilter schalten lassen, ohne daB man das Gehause 
vom Fernrohr entfernen miiBte, und fallt auf die Photozelle. Mit der ZeHen~ 
kapsel fest verbunden ist eine geschlossene Metallbiichse, die einen Platin~ 
Bernstein-Widerstand von etwa 1011 Ohm enthalt, der sich durch einen besonderen 
Schalter leicht an die Anode der Zelle anschalten oder von ihr abschalten laBt. 
AIle Isolationen bestehen aus Bernstein. 

Das Elektrometer- ein LUTZ-EDELMANNsches Saitenelektrometer -
hangt an einem in Kugellagern laufenden und vollstandig metallisch ge
schlossenen kardanischem Gehange, so daB statische Starungen unbedingt 
vermieden werden; die Zuleitungen von der Zelle zum Elektrometer bestehen 

8 : 

-=- + 

Erde 

im Inneren des Gehanges aus starren, 
in Bernsteinstopfen eingekitteten 
Drahten, so daB auch bei heftigen 
Bewegungen des Elektrometers 
Anderungen in der Entfernung 
zwischen Zuleitung und Wandungen 
des Gehanges - und damit verbun
dene Kapazitatsanderungen - vallig 
ausgeschlossen sind. Die beiden 
Drehpunkte der Zuleitung sind als 
Schraubengewinde ausgebildet, die 
sich in den extremen Lagen des 
Elektrometers urn 1/4 Schrauben
gang herein- oder herausschrauben. 
Elektrometergehause, Wandung des 
kardanischen Gehanges, ZeHenkapsel 
und Fernrohr sind leitend mitein
ander verbunden und geerdet. Die 
schematische Anordnung und Schal
tung der Apparatur zeigt Abb. 41. 

Abb. 41. Schematische Anordnung und Schal
tung des Tiibinger Elektro-Photometers. 

Dl und D2 sind die beiden 
Drehpunkte der Zuleitung zwischen 
Zelle Z und Elektrometer E; u 1 

und U2 sind zwei Stromschliissel, die den Strom beliebig zu unterbrechen und 
zu schlieBen gestatten, Wist der KRuGER-Widerstand und K ein Kompen
sationsapparat. 

Diese Schaltung bietet die folgenden Maglichkeiten: Sind U 1 und U 2 ge
affnet, dann arbeitet die Apparatur nach der Auflademethode. 

Werden U1 und U2 gescblossen, ohne daB der Kompensationsapparat ein
geschaltet ist, dann wird der Photoeffekt durch Messung des Spannungsabfalles 
an W nach der Methode der konstanten Ausschlage bestimmt. 

1st U1 geschlossen und U2 geaffnet, so laBt sich der an W erzeugte Spannungs
abfaH durch den Kompensationsapparat ausgleichen; die Kompensationsspannung 
ist proportional dem Photostrom. 

Das Aussehen des kardanischen Gehanges (geaffnet) und des ganzen Photo
meters zeigen die Abb.42 und 43. 

Urn den EinfluB der Ermiidungserscheinungen auf das Resultat eliminieren 
zu kannen, wird zwischen Fernrohr und Zellenkapsel ein besonderes Zwischen
stiick eingesetzt, welches zwei groBe NlcoLsche Prismen enthalt, die eine meBbare 
Abschwachung des Sternenlichtes herbeizufiihren gestatten; die Nicoldrehung 
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laI3t sich mit Hilfe zweier kleiner Schatzmikroskope auf l' genau ablesen. AuI3er
dem enthalt dieses Zwischenstiick noch cine elektrische Vergleichslampe, eine 

Abb. 42. Lichtelektrisches Photometer (Tiibingen). 

Abb. 43. Lichtelektrisches Photometer (Tiibingen). 

Irisblende, sowie eine Einrichtung zum visuellen Einstellen der zu messenden 
Sterne in die Mitte der BIende. Wird mit den Nicols gearbeitet, dann dient 
die Zelle nur als Nullinstrument; der durch die Normalintensitat erzeugte Photo-

Handbucb der Astropbysik. II. 27 
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strom wird in diesem FaIle am besten durch die Kompensationsmethode be
stimmt. 

An Stelle des Saitenelektrometers lal3t sich ein besonderes Gehause mit einer 
Verstarkerrohre an die Zellenkapsel hangen; die durch das kardanische Ge-

Abb. 44. Photoelektrische Apparatur mit Verstarkereinrichtung (Tiibingen) (aus Die 
Naturwiss. 1921. Heft 20. Abb.6). 

hange fUhrende Zuleitung liegt in diesem FaIle an dem Steuergitter der Rohre. 
Abb. 44 gibt ein Bild des ganzen photoelektrischen Apparates mit Nicolsystem, 
Verstarkereinrichtung und Schaltpult. 
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Das Neubabelsberger Instrument ist an mehreren Stellen ausfiihrlich be
schriebenl, so daB hier nur die Abbildung der Gesamtansicht des Apparates 
gegeben werden solI (Abb.45). Das Instrument ist in seiner jetzigen Gestalt 
nur zur Messung des Photoeffektes nach der Auflademethode bestimmt. Nach 
der ausfiihrlichen Beschreibung des Tiibinger Instrumentes bedarf die Abbildung 
keiner weiteren Erlauterung. 

Auf Grund der an den Sternwarten in Berlin-Babelsberg und Tiibingen 
gemachten guten Erfahrungen mit alkalischen Photozellen und in engem An-

Abb.45. Der 30 cm-Refraktor der Sternwarte Beriin-Babelsberg mit dem photoelektrischen 
Apparat (aus Veroff. d. Sternw. Berlin-Babelsberg. Bd. I, Titelbild). 

schluB an die dort ausgebildeten Konstruktionen sind an verschiedenen anderen 
Sternwarten heute photoelektrische Photometer in Gebrauch. Das Grund
prinzip ist iiberall das gleiche: die Anwendung eines in kardanischer Aufhangung 
befindlichen Saitenelektrometers ; die Unterschiede bestehen lediglich in der 
Form der Elektrometeraufhangung und der Leitungsfiihrung. Als Beispiel der 
engen Anlehnung an die bereits besprochenen Konstruktionen zeigt die Abb. 46 
das Elektrophotometer der Lick-Sternwarte2• 

1 AN 196, S. 357 (1913); Veroff. d. Sternwarte Berlin-Babelsberg 1. S.1 (1915). 
2 LICK Bull 11, S.99 (1923). 

27'" 
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Ganz ahnlich sind die Instrumente von STEBBINS! und von A. F. und 
F. A. LINDEMANN2 gebaut. 

In jiingster Zeit hat GUTHNICK3 ein neues Zellenphotometer kohstruiert, 
welches gegeniiber dem alteren Babelsberger Instrument eine erweiterte Ver
wendungsmoglichkeit besitzt. Das neue Instrument enthalt an Stelle einer 
Photozelle in einer gemeinsamen zylindrischen Zellenkapsel deren vier, die 
sich durch eine einfache Drehung ohne weiteres abwechselnd in Betrieb nehmen 

l----.;t.:/ 

o -----A~~~~~v 
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Abb. 46. Das photoelektrische Photometer der 
Lick-Sternwarte (aus Lick Bull. Nr. 349, Abb. 1). 

lassen; die Arbeitsspannungen 
liegen standig an den einzelnen 
Zellen und werden durch Schleif
kontakte zugefi.ihrt. Zweck der 
Erhohung der Zellenzahl war 
zunachst der Wunsch, bei einer 
etwaigen Storung der Arbeitszelle 
(z. B. durch leuchtende Entla
dung) nicht die Beobachtungs
reihe unterbrechen zu miissen, 
sondern sie durch Ubergang auf 
eine zweite Zelle, deren Bezie
hungen zu der erst en natiirlich 
untersucht sein mussen, sofort 
weiterfiihren zu konnen. Das 
neue Instrument bietet aber auch 
die Moglichkeit, durch Verwen
dung von Zellen mit verschie
dener selektiver Farbenempfind
lichkeit (Natrium, Rubidium) 
Sternintensitaten in verschie
denen Spektralbereichen messen 
und Farbenaquivalente von Ster
nen bestimmen zu konnen. Als 
messendes Prinzip ist auch bei 
diesem Instrument die Bestim
mung der Aufladezeiten des 
Elektrometers beibehalten wor
den; die Einrichtung zur Vor
belichtung der Zellen durch eine 
Vergleichslampe, welche gleich

zeitig die Moglichkeit bietet, die Zellen beim Ubergang von einem Stern auf 
einen anderen unter konstanter Beleuchtung zu belassen, ist fortgefallen, so 
daB hier Ermudungseffekte unter Umstanden sich storender bemerkbar machen 
als bei dem alteren Apparat. 

Das neue Photometer wird in Verbindung mit dem 125 cm-Reflektor der 
Sternwarte Berlin-Babelsberg benutzt (Abb. 47) und gestattet nach den bis 
jetzt vorliegenden Resultaten noch mit Sicherheit die Messung von Stemen 
bis herab zur neunten photographischen GroBe, was eine enorme Erweiterung 
des bisherigen Arbeitsfeldes der lichtelektrischen Photometer bedeutet. 

y) Messung kleiner Intensitaten mit S e lenzellen. Schonvorder 
Eiilfiihrung alkalischer Photozellen in die astrophysikalischen Arbeitsmethoden 

1 Ap J 51, S.195 (1920) . 
. 2 M N 'i9, S. 343 (191 9); 86, S.600 (1926) . · 

3 Z f Instrk 44, S.303 (1924). 
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liegen die Arbeiten von STEBBINS!, der die Eigenschaften des Selens zu exakten 
photometrischen Messungen an Stem en ausgenutzt und damit der ganzen Astro
photometrie eine neue Anregung gegeben hat. Und wenn auch die Selenzelle 
zur Zeit aus diesem Arbeitsgebiet durch die alkalischen Photozellen vollstandig 
verdrangt zu sein scheint. so darf die Apparatur schon aus historischen Grunden 
hier nicht ubergangen werden; urn so weniger, als sie in den Handen von STEBBINS 
ausgezeichnete Resultate geliefert hat. 

Die Selenzelle wurde zwecks Konstanthaltung der Temperatur in einer 
mit scbmelzendem Eis gefiillten K ammer an das Okularende des zwolfzolligen 

Abb. 47. Lichtelektrisches Vierzellen-Photometer am 125 cm-Reflektor (aus Ztschr. f. 
Instr.-Kunde 44, S. 304, Abb. 1). 

Refraktors montiert und der zu messende Stern extrafokal auf der Zelle ab
gebildd. Die Verbindung von Zelle und Refraktor zeigt Abb.48. 

Die Zelle wurde als ein Arm einer WHEATSTONEschen Brucke geschaItet, 
die als Vergleichswiderstand einen Widerstandskasten von 10000 Ohm besaB, 
wahrend die Verzweigungswiderstande 10000 Ohm bzw. 10 Ohm betrugen. Die 
Zelle war eine Drahtzelle von GILTAY (Delft) mit einem Dunkelwiderstand von 
ca. 3 '106 Ohm bei 0 ° C. Die angelegte Spannung betrug 6 Volt, das Galvano
meter war ein Drehspul-Spiegel-Galvanometer von 512 Ohm Widerstand, 

1 Ap J 32, S. 185 (1910). 



422 Kap.4. H. ROSENBERG: Lichtelektrische Photometrie. Zift.16. 

58,0 Schwingungsdauer und einer Empfindlichkeit von ca. 5 . 10- 11 Amp. pro 
Millimeter bei einem Skalenabstand von etwa 4 m . Gemessen wurde in der Weise, 
daB fUr den Dnnkelwiderstand der Selenzelle die Brucke stromlos gemacht und 
die Widerstandsanderungen der Zelle bei Be1ichtung durch Messung des Brucken
stromes, d. h. durch Galvanometerausschlage, bestimmt wurden. 

Bei dieser Anordnung erzeugte z. B. Algol im groBten Licht einen Galvano
meterausschlag von 8,0 mm mit dem m. F. einer einzigen Einstellung von 
± 0,16 mm oder von rund ± 2%. Diese Genauigkeit ubertrifft die Messungsge

Abb. 48. Selenzelle in Eispackung am 12 cm-Ecfraktor 
(aus Astroph. J ourn. 32, S. 190, Abb. 1). 

nauigkeit visuell- photome
trischer Methoden am Him
mel. In bezug auf Arbeits
okonomie moge erwahnt 
werden, daB die vollstandige 
Messung eines Veranderlichen 
und eines Vergleichssternes 
(4mal Vergleichsstern, Sma! 
Veranderlicher, 4mal Ver
g!eichsstern) eine Zeitdauer 
von etwa 20 Minuten bean
spruchte. Trotzermutigender 
Resultate mit dem Selen
photometer ist STEBBINS in 
der Folge zum Arbeiten 
mit der Kalizelle uberge
gangen. 

0) Die Photoz elle im 
Dienst e d e r Astrometri e. 
Von verschiedenen Seiten 
tauchte in den letzten Jahren 
derGedanke auf, dieEmpfind
lichkeit der alkalischen Pho
tozellen - ihre Tragheit ist 
verschwindend klein « 10- 4 

Sekunden) - auch zur Re
gistrierung von Sterndurch
gangen zu benutzen. Prak
tisch greifbare Resultate 
sind in dieser Beziehung 
von B. STROMGREN1 erzielt 
worden. 

Das Prinzip der STROMGRE!'schen Methode ist d enkbar einfach. 1m Ge~ichts
felde eines Meridiankreises oder Passageninstrumentes befindet sich eine Reihe 
undurchsichtiger Lamellen, welche durch durchsichtige Zwischenraume getrennt 
sind; die Stelle des Auges vertritt eine hochempfindliche alkalische Photozelle. 
In dem Augenblick, wo der Stern in das Gesichtsfeld des Fernrohres tritt, lost 
er einen von seiner Helligkeit abhangenden Photostrom bestimmter Starke aus, 
der in dem Moment wieder verschwindet, wo der Stern hinter eine Lamelle 
tritt, urn sofort wieder einzusetzen, wenn der Stern hinter d er Lamelle hervar
kommt. Die Kanten der Lamelle vertreten hier das ubliche Fadennetz in den 
gewohnlichen Passageninstrumenten; die Reduktion erfolgt hier wie dart in 
gleicher Weise. Die Schwierigkeit der Aufgabe besteht darin, die Zeitmomente 

1 A N226, S.81 (1925); V J S 61, S. 199 (1926). 
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des Einsetzens und Erloschens des Photostromes mit aller Schade festzu
halten. 

STROMGREN lost diese Aufgabe, indem er die schwachen Photostrome mit 
Hilfe der auf S. 410 beschriebenen Verstarkeranordnung derartig steigert, daB 
sie ein mechanisches Relais in Tatigkeit setzen konnen, welches seinerseits direkt 
die Schreibfeder eines Chronographen betatigt. Es gelang ihm auf diesem Wege, 
an einem Meridiankreis von nur 120 mm Offnung Sterndurchgange bis herab 
zur 7. GroBe mit einer mittleren Genauigkeit von 08,014' sec~ fur eine einzige 
Lamelle zu registrieren, und es besteht begrundete Hoffnung, daB sich die Methode 
bei Benutzung einer anderen von STROMGREN bezeichneten Verstarkerrohren
type unter Wahrung der gleichen Messungsgenauigkeit noch auf Sterne bis herab 
zur GroBe 9,5 wird ausdehnen lassen. 

e) Astronomische Gena uigkei t lich telektrischer photometrischer 
Messungen. Am Himmel, bei astronomischen Beobachtungen, laBt sich die 
mogliche physikalische Genauigkeit der lichtelektrischen photometrischen Metho
den natiirlich nicht ganz ausschOpfen. Nicht nur die Schwierigkeit der An
bringung der Apparatur an das bewegte Fernrohr steht da im Wege, auch die 
unkontrollierbaren Schwankungen und UnregelmaBigkeiten der atmospharischen 
Extinktion set zen eine Grenze, die aber immerhin erheblich enger liegt, als bei 
der visuellen und photographischen Photometrie. 

Urn eine Vorstellung von der heute erreichbaren und erreichten Genauigkeit 
zu geben, sei angefUhrt, daB die lichtelektrischen Photometer bei der Ver
gleichung zweier Sterne mit geringem Helligkeitsunterschied « 1m) und mit 
geringem scheinbarem Abstand an der Sphare (nicht wesentlich uber 10°) den 
mittleren Fehler ± om ,007 einer beobachteten Differenz unschwer erreichen lassen. 
In besonders gunstigen Fallen kann der m. F. wohl noch unter om,OOS herab
gedruckt werden. 

Nicht ganz so vorteilhaft wie bei der Photozelle gestaltet sich die Genauig
keit beim Selenphotometer. Die Eigenart der Selenzelle besteht darin, daB die 
in GroBenklassen ausgedruckten Fehler gegen die schwachen Sterne hin an
wachsen. Als Beispiel seien der Beobachtungsreihe des Algol von STEBBINS die 
folgenden Daten entnommen: 

visuelle GroBe 

m. F. einer NormalgroBe beim Hauptminimum ± om,034 3m ,2 
" N ebenminimum ± om,009 2m ,1 

Eine NormalgroBe besteht aus 3 bis 9 oder mehr Satzen, und jeder Satz um
faBt: 4 Einstellungen des Vergleichssternes, 8 des Algol, 4 des Vergleichssternes. 

Mit dieser Genauigkeit vergleiche man die mittleren Fehler der besten 
visuellen und photographischen photometrischen Sternbeobachtungen; der m. F. 
geht da nicht unter ± om,07 und ± Om,03 herab. 

17. Instrumente fur mikrophotometrische Messungen. Eine besonders 
wichtige Anwendung haben die Photozellen bei der mikrophotometrischen Aus
messung photographischer Platten gefunden; die diesem Zweck dienenden In
strumente sind nach zwei verschiedenen Richtungen hin entwickelt worden. 

IX) Registrierende Elektro-Mikrophotometer. Der erste, der auf 
diesem Wege bahnbrechend vorgegangen ist, war P. P. KOCHI mit einem registrie
renden Mikrophotometer. Das KocHsche Instrument arbeitet mit einer alkalischen 
Photozelle, nach der Methode der Messung des Photostroms durch Messung 
des Spannungsabfalles an einem groBen Widerstand mit Hilfe konstanter Aus
schlage eines Elektrometers. Die Ausschlage werden registriert, und da die aus
zumessende und die Registrierplatte durch gleichzeitigen Antrieb, aber in einem 

1 Ann d Phys, 4. Folge, 39, s. 705 (1912). 
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bedeutenden Ubersetzungsverhaltnis bewegt werden, so ist die Methode einer 
groBen Genauigkeit in bezug auf lineare Messungen f ahig. Die photometrische 
Messungsgenauigkeit in diesem FaIle uber 1 % hinaus zu steigern, hatte wenig 
Sinn, da damit die photometrisch erreichbare Genauigkeitsgrenze der photo
graphischen Platte bereits uberschritten ist. 

Ais Ableitungswiderstand verwendet KOCH eine zweite Photoz elIe, die 
von derselben Lichtquelle beleuchtet wird, weIche den die photographische 
Platte durchsetzenden Strahienkegel erzeugt. Dadurch wird erreicht, daB die 
Registrierung von etwaigen Helligkeitsschwankungen der Beleuchtungslampe 
fast unabhangig wird. Die Wirkungsweise dieser Kompensationsz ell e ist 
leicht zu ubersehen. Sinkt die Lampenintensitat, so wird der zu messende Photo
strom geringer; gieichzeitig wachst aber der Scheinwiderstand der nun ebenfalls 
mit einer geringeren Intensitat beleuchteten zweiten Zelle, so daB der Spannungs
abfall, den das Elektrometer mifH, nrgroDert wird. Die beiden Effekte wirken 

Abb.49. Registrierendes Elektro-Mikrophotometer (KOCH-GOOS) (aus Z. f . Phys. 44, 
S. 858, Abb. 1). 

gegeneinander und kompensieren sich fast vollkommen, so daD nach den Mes
sungen von KOCH I bei einer Anderung der Lampenintensitat urn 90% die Elektro
meterangabe der kompensierten Schaltung nur urn 1 % variierte. 

Das Registrierphotometer war in erster Linie zur Ermittlung linearer Ab
stande auf der Platte (Wellenlangen in Spektren usw.) bestimmt, hat aber spater 
auch fUr photometrische Zwecke uberall dort Anwendung gefunden, wo es sich 
urn die fortlaufende Messung von in einer geraden Linie angeordneten Punkten 
auf der Platte handelte, also als SchnittphotometerfUr ausgedehntere Ob
jekte. Das KocHsche registrierende Mikrophotometer hat unter Beibehaltung des 
ursprunglichen Prinzips wiederholt Umkonstruktionen erfahren2 ; seine letzte 
Gestalt, die es unter der Mitwirkung von GOOS3 angenommen hat, zeigt die 
Abb.49. 

Da durch die EinfUhrung der Kompensationszelle eine gewisse Tragheit 
in die elektrometrische Anordnung kommt, die gerade bei fortI au fender Registrie
rung der Ausschlage bedenklich werden kann, so hat die Firma C. ZEISS, jena, 
bei der Konstruktion eines ahnlichen Instrumentes diese zweite Zelle durch 
einen KRUGERSchen Platin-Bernstein-Widerstand ersetzt. Die Tragheit wird 

1 Ann d Phys, I. c. S . 733 . 
2 Z f Instrk 41 , S . 313 (1921). 
3 Z f Phys 44, S.855 (1927). 
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dadurch zweifellos herabgesetzt, cloch gehen etwaigc Helligkeitsschwankungen 
cler Beleuchtungslampe voll in das Resultat ein. 

Es moge erwahnt werden, da13 lVloLL 1 ein ganz ahnlich wirkendes Registrier
mikrophotometer konstruiert hat, bei clem jedoch die Photozellen durch Thermo
elemente ersetzt sind. 

(3) Die nicht registrierenden photoclektrischen Mikrophoto
meter. Die meisten astronomischen oder astrophysikalischen Aufgaben aus dem 
Gebiet der photographischen Photometrie verlangen die Photometrierung ein
zeIner, auf der Platte ungleichma13ig verteilter Objekte. Das Mikrophotometer mu13 
in diesem FaIle zwei verschiedene Aufgaben erfiiIlen: Es mu13 erst ens die Koordi
nat en des auszumessenden Objektes einzustellen gestatten und zweitens die 
mikrophotometrische Ausmessung der eingestcllten Objekte ermoglichen; letztere 
Aufgabe ist urn so schwieriger zu erfiillen, je kleinere Dimensionen das aus
zumessende Objekt auf der Platte besitzt. 

Der erste praktische Versuch, die alkalischc Photozelle auch zur Photo
metrierung cliskreter Punkte der photographischen Platte zu vcrwenden, wurde 
von KOHLscHliTTER2 bei der Bestimmung von Linicnintensitaten in Sternspektren 
angestellt. Er benutztc ein vorhandcnes HARTMANNsches Mikrophotometcr, 
bei dem an Stelle des Auges cinc alkalische Photozelle gesetzt wurde; der Spiegel 
des LUMMER-BRODHuNschen Wiirfels erhiclt cine dem Verwendungszweek an
gepaBte Form und GroBe (schmales Reehtcek). Die Schaltung war die des 
KocHsehen registrierenden Mikrophotometers: Die Intensitat des dic Platte 
durchsetzenden Liehtkegels wurde durch Elektrometeraussehlage bestimmt. 

KOHLSCHUTTER gibt jedoeh noeh cine zweite Messungsmethode an, bei der 
unter Verwendung des in dem HARTMANNschen Instrument vorhandenen MeB
keiles eine Steigerung der Genauigkeit unter Aussehaltung gewisser systematischer 
Fehler erzielt wird. Der zu messende Lichtstrahl durchsetzt auf seinem Wege 
zur Photozellc sowohl die Platte als den MeBkeil. Bei jeder Messung wird nun 
der MeBkeil so we it versehoben, bis das Elektromcter auf einen bestimmten 
Skalenteil einspielt; jeder Schwarzung der Platte entspricht so eine bestimmte 
Ablesung der Verschiebung des MeBkeiles, nnd die zn messenden Schwarzungen 
sind auf eine feste Skala, auf die Millimeterteilung des MeBkeiles, bezogen. Diese 
Methode ist eine Art Nullmethode, bei der die Photozelle streng als Nullinstru
ment benutzt wird, wahrend Nullpunktsehwankungen und Empfindlichkeits
anderungen des Elektrometers noeh in die Messung eingehen. 

Von ROSENBERG3 ist ein besonders fUr die photometrische Messung diskreter 
Stellen der Platte, insbesondere aucb fiir die Photometrierung kleinster fokaler 
Sternscheibchen bestimmter Apparat konstruiert worden, bei dem nicht nur 
die Photozelle selbst als Nullinstrument benutzt, sonclern dariiber hinaus auch 
das Elektrometer streng als Nullinstrument verwendet wird. Ermiidungs
erscheinungen geringfiigigster Art lassen sich bei diesem Instrument sofort er
kennen, und ihr EinfluB auf das Messungsergebnis laBt sich eliminieren. 

Der elektrischen Sehaltung liegt das in Abb. 35 wiedergegebene Universal
schaltungsschcma zugrunde, mit der einzigen Modifikation, daB nach dem KOCH
schen Vorgang eine zweite Photozelle als Ableitungswiderstand benutzt wird, 
die - von der gleichen Lichtquelle beleuchtet, wie die eigentliehe MeBzelle -
von etwaigen Helligkeitssehwankungen dieser Lampe frei macht. Die durch 
die zweite Zelle in die Messung hineingetragene kleine Tragheit sHirt bei einem 
nieht registrierenden Mikrophotometer in keiner Weise. 

1 Proc Phys Soc London 33, Part IV (1921). 
2 AN 220, S.325 (1924). 
3 Z f Instrk 45, S.313 (1925). 
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Fiir den konstruktiven Aufbau wurde eine enge Anlehnung an die bewahrte 
Form des Hartmannschen Mikrophotometers angestrebt, mit dem einzigen Unter
schied, daB der photographische MeBkeil durch einen sorgfilltig geschliffenen 
Neutralkeil ersetzt wurde; der KoordinatenmeBtisch des neuen Elektro-Mikro
photometers gestattet die Ablesung rechtwinkliger Koordinaten bis auf 0,01 mm 
und von Positionswinkeln bis auf 1 '. Strahlengang und Schaltung des Instru
mentes sind aus der schematischen Abb. 50 erkenntlich. 

Das Licht der Lampe L, einer Autoscheinwerferlampe von 12 Volt/20 Watt, 
wird durch den Kondensator 0 1 auf eine Blende Bl, deren Form und Dimension 
je nach der Natur der zu losenden Aufgabe zu wahlen ist, so abgebildet, daB 
die ganze Blendenoffnung gleichmaBig mit Licht erfiillt ist. Von dieser Blende 
entwirft das Mikroskopobjektiv O2 ein stark verkleinertes Bild in der Schicht
ebene der auszumessenden photographischen Platte PI; durch Bewegung des 

K. 

+ 

Ertle 

Reflexionsprismas P laBt sich der 
Ort des Bildes auf der Platte zu 
Zen trierungszwecken verschie
ben. Durch Verwendung von 
Mikroskopobjektiven verschie
dener Brennweite ist eine weitere 
Variationsmoglichkeit in der 
GroBe des Lichtfleckes auf der 
Platte gegeben. 

Dieser Lichtfleck, dessen 
Intensitat mit der Schwarzung 
der Platte variiert, wird durch 
das Mikroskopobjektiv 0 3 auf den 
Spiegel des LUMMER-BRoDHuN
Wiirfels W scharf abgebildet, und 
dieser wiederum durch das Ob
jektiv 0 4 auf den MeBkeil K, nach 
dessen Durchsetzung das Licht 
auf die als "schwarzer Korper" 
ausgebildete MeBzelle Zl fallt. 

Zur Beobachtung der Platte 
bzw. zur Einstellung des ge
such ten Objektes auf den Spiegel 

des LUMMER-BRoDHuN-Wiirfels, der nicht vollig undurchsichtig versilbert ist, 
sondern etwa 0,5% des auffallenden Lichtes hindurchlaBt, dient das Okular Oe, 
welches gleichzeitig die Fokussierung und Zentrierung der drei Objektive 01> O2 

und 0 3, sowie des Reflexionsprismas P kontrolliert. 

Abb. 50. Schema des Strahlenganges und der Schal
tung im Elektro-Mikrophotometer (aus Ztschr. f. 

Inst.-Kunde 45, S. 316, Abb.1). 

1m zweiten Strahlengang wird das Licht der Lampe L durch das Objektiv 0 5 

parallel gemacht und gelangt durch die Irisblende J und eine in der Zeichnung 
nicht angegebene, direkt dariiber befindliche Revolverblende, deren Offnungen 
mit Absorptionsglasern verschiedener Dichte verschlossen werden konnen, auf 
die Kompensationszelle Z2' 

Ein dritter Strahlengang nutzt das Licht der Lampe L zur Beleuchtung 
des Elektrometers El aus. 

Die Messung geht in der folgenden Weise vor sich: Das auf die MeBzelle Zl 
fallende Licht lost in dieser einen Photostrom aus, der iiber die Kompensations
zelle Z2 abgeleitet wird; der hier auftretende Spannungsabfall erzeugt an dem 
Elektrometer El einen Ausschlag. Durch Veranderung der Offnung der IrisblendeJ 
sowie durch Verwendung verschiedener Absorptionsglaser in der Revolverblende 
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laBt sich der Scheinwiderstand der Kompensationszelle und damit die GroBe 
des Elektrometerausschlages in weiten Grenzen verandern. 

Fur eine bestimmte mittlere Intensitat wird der Elektrometerausschlag mit 
dem Kompensationsapparat Ko kompensiert; an Stelle eines eigentlichen Kom
pensationsapparates laBt sich auch hier ein hochohmiger Widerstand und ein Milli
voltmeter verwenden. Die erreichte Kompensation laBt sich durch abwechselndes 
Offnen und SchlieBen des Erdungsschlussels Emit Sicherheit beurteilen. Ohne 
Berucksichtigung des Skalen-Nullpunktes ist die Kompensation vorhanden, 
wenn beim Offnen und Schlie Ben die Saite des Elektrometers in Ruhe bleibt; 
der Skalennullpunkt wird auf diesen Punkt eingestellt. Andert sich bei einer 
Verschiebung der Platte infolge veranderter Schwarzung die auf die MeBzeIle 
fallende Intensitat, so er
folgt ein Ausschlag der 

Elektrometersaite nach 
rechts oder nach links, der 
mit Hilfe der Keilverschie
bung ausgeglichen wird, bis 
das Elektrometer wieder 
auf Null steht. Die eigen t
hche Messung erfolgt 
d urch die Keil verschie
bung. 

Die auBere Gestalt des 
Elektro-Mikrophotometers. 
bei dessen Konstruktion 
besonderer Wert darauf ge
legt wurde, daB aIle Be
wegungen, wie Fokussie
rungen, Zentrierungen, Ko
ordinateneinstellungen der 
Platte, Betatigung des 
Keiles und des Erdungs
schlussels yom Platz des 
Beobachters aus bewirkt 
und abgelesen werden kon
hen, zeigt Abb. 51 . 

Bei Schwarzungsmes
sungen wird man Form und 

Abb. 51. Elektro-Mikrophotometer (ROSENBERG) 

(aus Ztschr. f. Instr.-Kunde 45, S. 318, Abb.3). 

GroBe der zu wahlenden Blende Bl der zu losenden Aufgabe anpassen. Das 
Instrument bietet auch die Moglichkeit, die photographischen Bilder fokaler 
Sternscheibchen photometrisch auszuwerten, trotzdem diese Scheibchen von sehr 
verschiedenem Durchmesser, meist unscharf begrenzt sind und einen allma.hlichen 
Helligkeitsabfall von der Mitte nach dem Rande besitzen. 

Bildet man eine run de Blendenoffnung Bl scharf auf der Schichtebene 
einer fokalen Sternplatte ab und stellt ein Sternscheibchen, das kleiner sein 
muB als das Bild der Blende auf der Platte, in die Mitte desselben, 
so werden Sternscheibchen verschiedenen Durchmessers und verschiedener 
Schwarzung eine Anderung des Photostromes verursachen, da nur das zwischen 
Sternscheibchen und Blendenrand vorbeigehende bzw. das durch die nicht ab
solut undurchsichtigen Stell en des Sternscheibchens hindurchgehende Licht in 
die MeBzelle gelangt. Man miBt also gewissermaBen ein Konglomerat von Durch
messer und Durchsichtigkeit. Es ist klar, daB die photometrische Genauigkeit 
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dieser Methode von dem Verhaltnis: Oberflache des Sternscheibchens zu 
Oberflache des Blendenbildes abhangt, also bei gegebener Blende mit ab
nehmendem Durchmesser des Sternscheibchens dauernd geringer wird. Aus 
diesem Grunde wird man, wenn ein groBeres Helligkeitsintervall zu iiberbriicken 
ist, auch Blenden verschiedenen Durchmessers anwenden miissen, urn fUr aIle 
Intensitaten annahernd die gleiche Genauigkeit zu erhalten. 1m allgemeinen 
kann man mit einer einzigen Blendenoffnung ein Intervall von 3 bis 4 GroBen
klassen mit der erforderlichen Genauigkeit von 1 bis 2% ausmessen. Bei der
artigen Messungen ist stets der Untergrund der Platte mitzu
messen, und aIle Schwarzungsmessungen sind auf diesen zu be
ziehen. 

Es moge erwahnt werden, daB SCHILT l ein Mikrophotometer fUr die gleichen 
Aufgaben gebaut hat, bei dem die Intensitat des die Platte durchsetzenden Licht
strahles mit einem Thermoelemen t durch Galvanometerausschlage gemessen 
wird, und daB in aIlerjiingster Zeit ein Mikrophotometer von ZEISS2 , Jena, be
kannt geworden ist, das eine ahnliche Konstruktion, wie das RosENBERGsche 
Instrument aufweist, insofern als auch hier die Schwarzungsmessung mit Hilfe 
eines kompensierenden Keiles ausgefUhrt wird; doch besitzt dieser Apparat 
an Stelle der gegeneinander geschalteten Photozellen zwei gegeneinander ge
schaltete Thermoelemente. Die Differenz der beiden Thermostrome wird mit 
einem ZEIssschen Schleifengalvanometer gemessen, das als Nullinstrument be
nutzt wird. Die eigentliche Helligkeitsmessung erfolgt auch hier durch den Keil. 

e) Anwendungsgebiet der lichtelektrischen Methoden in 
der Astronomie. 

18. Einleitung. Die lichtelektrischen Methoden haben sich fast ausnahmslos 
aIle Arbeitsgebiete der visuellen Astrophotometrie erobert, und wenn sie erst 
an verhaltnismaBig wenig Sternwarten Eingang gefunden haben, so ist diese 
Tatsache im wesentlichen auf die - durch den heute iiblichen astronomischen 
Ausbildungsgang bedingte - geringe Vertrautheit der Astronomen mit emp
findlichen elektrischen MeBmethoden zurtickzufUhren. Eine einzige Ausnahme 
bildet heute noch die direkte Helligkeitsmessung schwacher Sterne am Himmel, 
bei der das Auge bis jetzt seine Uberlegenheit gewahrt hat. Jedoch auch hier 
sind wir mit Hilfe der Verstarkermethoden auf dem Wege, die Empfindlich
keit der Photozellen bis an den Schwellenwert des menschlichen Auges zu steigern. 
Andererseits werden schon heute die optischen Helligkeitsmessungen schwacher 
zolestischer Objekte mehr und mehr durch photographisch-photometrische 
Methoden ersetzt; und in bezug auf die photometrische Auswertung photo
graphischer Platten ist die Photozelle in jeder Beziehung den visuellen Mikro
photometern tiberlegen, sowohl in bezug auf Genauigkeit, als auch auf dem 
Gebiet der Arbeitsokonomie. 

Daneben besitzt die Photozelle aber Moglichkeiten, die unserem Auge ver
schlossen sind, und die in erster Linie darauf beruhen, daB die Photozelle keinen 
Unterschied zwischen PunkthelIigkeit und Flachenhelligkeit zu kennen 
scheint, sondern tiber die gesamte ihr zugefUhrte Lichtmenge integriert. 

Wir wollen die verschiedenen astronomischen Aufgaben, zu deren Losung 
die Photozelle mit Vorteil Anwendung finden kann, hier kurz zusammenstellen. 

19. Aufgaben fUr direkte Messungen am Himmel. ex) Gesamthelligkeit 
von Gestirnen. Bei Verwendung der Photozelle an einem Refraktor oder Re-

1 BAN 2, S.135 (1924). 
2 V J S 63, S.259 (1928). 
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flektor HiJ3t sich die gesamte Lichtwirkung aller derjenigen Gestirne ohne weiteres 
photoelektrisch messen, deren Brennpunktsbilder kleiner sind als der licht
elektrisch empfindliche Alkalibelag der verwendeten Zelle; dabei ist es vollsHindig 
gleichgiiltig, ob die betreffenden Objekte fokal oder extrafokal auf die Zelle ab
gebildet werden. Dieser Methode sind demnach ohne weiteres alle Fixsterne, 
Planet en und Planetoiden zuganglich, deren Intensitat ausreicht, einen meJ3-
baren Photo strom hervorzurufen, ferner diejenigen Sternhaufen und Nebel
flecke, deren Bildflache der obengenannten Einschrankung entspricht. Auch 
Sonne, Mond, Korona, Kometen gestatten bei hinreichend kleiner Brennweite 
des Fernrohrobjektivs oder Spiegels die Bestimmung ihrer Gesamtintensitat auf 
diesem Wege. 

Bei den helleren Objekten, wie Sonne und Mond, ist ein eigentliches Pro
jektionssystem (Fernrohr) meist iiberfliissig, und es wird in den meisten Fallen 
geniigen, die Zelle direkt auf diese Objekte zu richten und den Photostrom zu 
messen. Der Verlauf der Helligkeitskurve bei einer Sonnen- oder Mondfinsternis 
laBt sich auf diesem Wege mit verhaltnismaBig einfachen Mitteln verfolgen. 

fJ) Flachenhelligkeit von Gestirnen. Bei allen Objekten von aus
gedehnter Oberflache gestattet die Photozelle aber auch die Bestimmung der 
Flachenhelligkeit, wenn das Bild der betreffenden Gestirne auf eine ent
sprechend dimensionierte enge Blende projiziert wird, und nur das die Blende 
durchsetzende Lichtbiischel auf die Zelle gelangt. Eine Vergleichung der ver
schiedenen Teile der Oberflache von Sonne und Mond, der groBen Planeten, 
von Nebeln. und Kometen, der MilchstraBe, des Himmelsgrundes usw. ist auf 
diesem Wege der Beobachtung moglich. 

y) Farbenbestimmung der Gestirne. Durch Verwendung von mehreren 
Zellen mit verschiedener Farbenempfindlichkeit oder auch einer einzigen Zelle 
von ausgedehnter spektraler Empfindlichkeit unter Zuhilfenahme von Licht
filtern lassen sich Farbaquivalente von Gestirnen erhalten. Extinktionsbestim
mungen, Beobachtungen von Farbenanderungen gewisser veranderlicher Sterne 
und ahnliche Untersuchungen lassen sich nach dieser Methode mit groBer Ge
nauigkeit anstellen. 

<5) Astrometrische Aufgaben. Die auf S.422 beschriebene STROM
GRENSche Methode gestattet, Rektaszensionsunterschiede von Stemen mit Hilfe der 
Photozelle zu messen. Die Methode ist aber noch erweiterungsfahig: Werden an 
Stelle der senkrecht zur taglichen Bewegung stehenden Lamellen in der Brennebene 
des Meridiankreises eine Anzahl gegeneinander geneigter Lamellen verwandt, 
so ist - ahnlich wie bei dem Kreuzstabmikrometer - die gleichzeitige Bestim
mung von Rektazension und Deklination moglich, die sich bei automatischer 
Registrierung der Durchgange leicht auf Zonenprogramme ausdehnen lieBe. 
Die Photozelle arbeitet im Gegensatz zu unserem Auge nicht logarithmisch, 
sondern additiv, d. h. die Vermehrung einer Intensitat urn eine bestimmtc 
GroBe wird stets eine entsprechende VergroBerung des Photostromes bewirken, 
ganz gleich, wie groB die anfangliche Intensitat ist. Bei Kompensierung des 
durch die Tageshelligkeit des Himmelsuntergrundes erzeugten Photostromes ist 
damit die prinzipielle Moglichkeit gegeben, auch die Meridiandurchgange von 
dem Auge unsichtbaren Stemen bei Tage photoelektrisch beobachten zu konnen. 

20. Aufgaben fUr Elektro-Mikrophotometer. IX) F ii r reg i s t r i ere n de 
Ins trume n t e. Die registrierenden Mikrophotometer sind Schni ttphoto
meter, welche die Schwarzungen von in einer Geraden angeordneten Platten
punkten in kontinuierlicher Folge zu messen gestatten. In dieser Beziehung sind 
sie geradezu ideale Instrumente fiir die Bestimmung der Helligkeitsverteilung in 
Spektren, gleichgiiltig, ob es sich urn den kontinuierlichen Untergrund, urn 
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Emissions- oder Absorptionslinien handelt. Bei groBer Ubersetzung lassen sich 
die Wellenlangen von Spektrallinien mit einer die iiblichen linearen Messungs· 
methoden meist iibersteigenden Genauigkeit aus den Registrierplatten ablesen. Bei 
flachenhaften zolestischen Objekten (Sonne, Mond, Planeten, Kometen, Nebel
flecken und Sternhaufen) diencn diese Instrumente zur fortlaufenden Registrie
rung der Flachenhelligkeit langs verschiedener durch das Bild gelegter Schnitte. 

fJ) Fiir nicht-registrierende Instrumente. Die nicht-registrierenden 
Elektro-Mikrophotometer gestatten - mit Ausnahme exakter Langenmessungen
die Losung der meisten Aufgabcn, fiir wclche die registrierenden Instrumente in 
Frage kommen, allerdings mit erheblich groBerem Zeit- und Arbeitsaufwand. 
Dagegen ist ihnen ausschlie13lich die Photometrierung isolierter, auf der Platte 
unregelmaBig verteilter Objekte vorbehalten. Das besondere Arbeitsfeld dieser 
Instrumente ist die Sternphotometrie iiber groBere Areale oder fUr Durch
musterungsarbeiten, da bis zu 60 Sterne in der Stun de mit einer die photo
metrischen Moglichkeiten der photographischen Platte bis an die Grenzen aus
schopfenden Genauigkeit ausgemessen werden konnen; dabei ist es prinzipiell 
gleichgiiltig, ob cs sich urn extrafokale oder fokale Sternaufnahmen handelt. 
Wird in der Weise gemessen, daB das Stern scheib chen in die Mitte einer Blenden
offnung gestellt und die Intensitat des ganzen die Blende durchsetzenden Licht
biiscbels bestimmt wird (vgl. S. 427), dann ist auf diesem Wege auch der photo
metrische AnschluB von Planetenscheiben, planetarischen Nebeln, kugelformigen 
Sternhaufen und ahnlichen Objekten an die Helligkeitsskala der Fixsterne moglich, 
vorausgesetzt, daB die Blendenoffnung groBer ist als der Durchmesser des groBten 
der zu messenden Objekte. 

Es gibt heute kaum eine einzige Aufgabe aus dem Gesamtgebiet der Astro
photometrie, die nicbt mit Hilfe der Photozelle schneller und exakter zu losen 
ware als mit den iiblichen photometrischen Apparaten, sei es durch Verbindung 
der Photozelle mit einem Refraktor oder Reflektor und durch direkte Messung 
am Himmel, sei es auf dem Umweg iiber die photographische Platte durch Aus
wertung an einem photoelektrischen Mikrophotometer. 
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