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Vorwort. 

Das Erscheinen der einzelnen Bande des Handbuchs der Astrophysik hat 
sich iiber die sechs Jahre 1928 bis 1933 erstreckt. Dadurch ist in dem Inhalt 
des Werkes eine starke UngleichmaBigkeit entstanden. Die zuerst gedruckten 
Bande entsprechen dem Stande der Forschung von 1927 und 1928, wahrend der 
zuletzt veroffentlichte Band den Stand von 1933 wiedergibt. Urn diese Ungleich
maBigkeit zu beheben, wird nunmehr der vorliegende Erganzungsband heraus
gegeben. Er hat die Aufgabe, die seit Erscheinen der einzelnen Bande bis Ende 
1934 erzielten Forschungscrgebnisse darzulegen und daneben auch einige fruhere 
Lucken auszufiillen. Viele Mitarbeiter haben auch schon uber einzelne Arbeiten 
aus dem Jahre 1935 berichtet, doch wird der Leser im allgemeinen nicht darauf 
rechnen konnen, Arbeiten, die erst in dem genannten Jahre veroffentlicht sind, 
bereits berucksichtigt zu finden. 

Zu fast allen Kapiteln des Werkes erwiesen sich Nachtrage als notig. Die 
Mitarbeiter sind zumeist dieselben wie fruher. Einige Anderungen sind indessen 
dadurch notwendig geworden, daB zwei Mitarbeiter (die Herren K.F.BoTTLINGER 
und R. H. CURTISS) verst orb en sind und daB einige weitere (die Herren BRILL, 
HEN ROTEAU, MILNE und P ANNEKOEK) durch andere Verpflichtungen an der 
erneuten Mitwirkung verhindert waren. 

Die Nachtrage zu den einzelnen Kapiteln schlieBen sich so eng wie moglich 
an letztere an. Die erganzenden Ausfiihrungen zu einer bestimmten Ziffer des 
Handbuchs haben dieselbe Numerierung und dieselbe Dberschrift wie diese 
Ziffer. Neue Ziffern sind durch a, b, c ... gekennzeichnet, ihre diesen Buchstaben 
vorangehende Nummer zeigt ohne weiteres, wo sie in den Originaltext em
zuschalten sind. 

Am Schlusse des Bandes findet der Leser Erlauterungen zu den in den 
Literaturzitaten gebrauchten Abkurzungen, ein Generalregister uber das Gesamt
werk und einige Berichtigungen. 

Allen Mitarbeitern sowie der Verlagsbuchhandlung sei unser herzlichster 
Dank ausgesprochen. 

1m Januar 1936. 
Die Herausgeber. 
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Band I. 

Kapitel 3. 

Spektroskopie. 
Von 

K. W. MEISSNER-Frankfurt a. M. 

Mit 3 Abbildungen. 

b) Theorie der Gitter und Interferenzspektroskope. 
34. Das Konkavgitter. Die Theorie des Konkavgitters unter Beruck

sichtigung von Gliedern vierter Ordnung (vgl. Zif£. 42) wird von J. E. MACK, 
J. R. STEHN und BENGT EDLEN 1 entwickelt, besonders in Hinsicht auf den 
Fall groBer Einfallswinkcl, wie sic mit Vorteil bei der Spektroskopie des auBersten 
Ultravioletts angewandt werden. Es wird eine Berechnung der Intensitats
verteilung einer Linie langs des ROWLANDschen Kreises gegeben, die sich ganz 
wesentlich von der cines Plangitters unterscheidet. Durch eine sinngemaBe 
Verallgemeinerung der RAYLEIGHSchen Definition des Auflosungsvermogens 
laI3t sich die Leistung eines Konkavgitters anschaulich durch die "effekti ve 
Breite", d. h. durch die Breite eines Plangitters gleichen Auflosungsvermogens, 
zum Ausdruck bringen. Wahrend bei den ublichen Montierungsmethoden fUr 
die langeren Wellen das Auflosungsvermogen eines Konkavgitters nahezu gleich 
dem eines gleich breiten Plangitters der gleichen Strichzahl ist, andern sich 
die Verhaltnisse bei streifendem Einfall ganz bedeutend. Bei streifendem Einfall 
ist die effektive Breite von der ungefahren GroBe 1 cm. Fur ein Konkavgitter 
laI3t sich nach diesen Betrachtungen eine optimale Breite angeben, die mit der 
WellenHi.nge und dem Einfallswinkel variiert, und es zeigt sich, daB bisher im 
allgemeinen bei Ultraviolettspektrographen zu breite Gitter Verwendung fanden. 

Den Astigmatismus beim Konkavgitter behandelt ferner eine Arbeit 
von G. H. DIEKE2. Fur Licht einer gegebenen Wellen lange variiert der Astig
matismus mit dem Einfallswinkel nach MaBgabe der Beziehung 

l = (sin2<pB + sin <PA tg<p A COS<pB) L, 
wo L die Furchenlange, l die Lange der einem Spaltpunkt entsprechenden 
astigmatischen Lichtlinie, <PA den Einfallswinkel und <PB den Beugungswinkel 
bedeuten. Durch geeignete Wahl von <PA kann bei gegebener Wellenlange der 
Astigmatismus zu einem Minimum gemacht werden. Fur die gebrauchlichen 
Gittermontierungen findet man folgendes: 

1. Fur die RUNGE-PASCHENsche Montierung (<PA fest, <PB variabel, Spalt, 
Kamera und Gitter fest) kann man im ganzen Spektrum zu einem kleinen Astig
matismus kommen, wenn man zwei Spalte vorsieht, einen, der <PA = 13 0 und 
einen, der <PA = 38 0 entspricht, wobei der erste fUr alle Wellenlangen bis 16000 A 
(oder 8000 A zweiter Ordnung usf.), der andere fUr die groBeren Wellenlangen 
zu verwenden ist. 

1 ] Opt Soc Amer 22, S. 245 (1932). 2 ] Opt Soc Amer 23, S. 274 (1933). 

HandlJUch der Astrophysik. VII. 



2 Bd. 1. Kap. 3. K. W. MEISSNER: Spcktroskopic. Ziff. 39, 44, 4G a. 

2. Die ROWLANDsche Montierung (CPA variabel, CPR = 0, Spalt fest, Kassette 
und Gitter beweglich) und ebenso die ABNEYSche Montierung (CPA variabel, 
CPB = 0, Kassette und Gitter fest, Spalt beweglich) sind mit einem Astigmatismus 
behaftet, der yom Minimalbetrag weit entfernt ist. 

3. Bei der Montierung nach EAGLE (CPA = (PlJ, Spalt fest, Gitter und Kassette 
beweglich) wird nahezu der Minimalbetrag des Astigmatismus erreicht. 

39. FalIe stigmatischer Abbildung. Von der RUNGE-PASCHENschen Mon
tierungsmethode eines Konkavgitters fUr stigmatische Abbildung macht S. A. MIT
CHELL! zur Aufnahme des Koronaspektrums Gebrauch. In dieser Montierungs
methode stellt ein Konkavgitter den denkbar einfachsten spaltlosen Spektro
graphen dar. Zur Vermeidung des Ubereinanderfallens verschiedener Ordnungen 
mussen geeignete Filter angewendet werden. 

44. Geister. AuBer den ROWLANDschen und LYMANSchen Geistern tritt 
bei den Gitterspektren durch unregelmaBig verteilte Teilungsfehler des Gitters 
eine diffuse Zerstreuung des Lichtes uber das ganze Spektrum ein. Vielfach 
findet man auch ganz in der Nahe starker Linien "wilde" Stor1inien geringer 
Intensitat, die von kleinen UnregelmaBigkeiten an den l{andern der Gitterstriche 
herruhren. Wie WOOD2 zeigen konnte, haben diese ihren Grund in der inkonstan
ten Reibung des Teildiamanten bei der Fuhrung tiber die zu teilende Spiegc1-
Wi.che. Sorgt man fUr die Beseitigung dieser Fehlerquelle, so verschwinden die 
wilden Geister, die oft sehr storend wirken konnen. 

Eine neuere Arbeit uber Gitterfehler stammt von P. LACROUTE 3 • 

46a. Das Multiplex-Stufengitter. Ein neuartiges Stufengitter beschreibt 
E. LAU 4• Beim MrcHELsoNschen Stufengitter werden gleich dicke Stufen ver
wendet. Die Leistungsfahigkeit des Instruments ist durch die Anzahl der genau 
gleich dicken Planparallelplatten bedingt, und da aus technischen Grunden 
diese Anzahl zwischen 30 und 40 liegt, ist der Leistungsfahigkeit eine technische 
Grenze gesetzt. Wie von LAu gezeigt wird, kann man auch unter Verwendung 
verschiedener Stufendicken zu einer einheitlichen Interferenzerscheinung kommen, 

wenn man das Verhaltnis Stufenhohe (a) zu Stufen
c·s breite (s) konstant halt. 
a- Von der Firma Halle Nachf. wurde ein solches 

Instrument von insgesamt 56 Stufen gebaut, bei 
dem abwechselnd Stufen von zwei verschiedenen 
Hohen zusammengebaut sind (vgl. Abb. 1). Die 

Abb. 1. Multiplpx-Stufengiticr. Stufenhohen betragen 1 und 1,7 cm. Urn alle Stufen 
im Intensitatsbeitrag zum Interferenzbild gleich

zugestalten, wurde die hohere Stufe jeweils durch eine schwarze Glasplatte 
teilweise abgedeckt. Das erreichte Auflosungsvermogen bei der Hg-Linie 5461 A 
betragt etwa 700000. 

Die Dispersion und das Auflosungsvermogen des Instrumentes laSt sich 
nach P. GORLICH5 genau wie fUr das MrcHELsoNsche Stufengitter berechnen. 

Fur senkrechten Einfall ergibt sich bei k Stufen der Breite s und Hohe a 
sowie I Stufen der Breite c· s und dem Brechungsindex It fUr die Dispersion 

~; =~ ).as [(It - 1) - A~~l1 
und fUr das Auflosungsvermogen 

)._=a(h+cl)[( _1)_Adll.1 
d)' J.!l 'd)' . 

1 Ap J 75, S.1 (1932); vgl. anch 71, S.1 nnd 72. S. 14G (1930). 
2 Phys Rcv 40. S. 1038 (1932). 3 J Phys ct Had 4. S. 18 (19.33). 
4 Z f Phys 80. S. 100 (1932). 5 Z f Phys 8o, S. 105 (1932). 



Ziff. 50 a, 50 b. PrismeninterferomcLer nach MONK. Multiplex-Interferenzspektroskop. 3 

50a. Prismeninterferometer nach MONK. G. S. MONK l verwendet zur Er
zeugung von Interferenzen glcicher Dicke nach PEROT und FABRY und zur 
gleichzeitigen spektralen Zerlegung cine Kombination von zwei 30o-Prismen 
("Halbprismen"), deren groBere KathetenfHichen versilbert sind und streng 
planparallel ausgerichtet werden (vgl. Abb. 2). Das Prisma wird in iiblicher 
Weise in Verbindung mit einem Kollimator und Fernrohr (oder Kamera) ver
wendet. Bei genugend geoffnetem Spalt durchziehen Teile der Interferenzringe 
gleicher Dicke die breiten Spektrallinien. Fur die im 
Minimum der Ablenkung durch das Prisma gehenden 
Strahlen liegt das Ringzentrum in der Mitte der 
Spektrallinie. Fur Linien auBerhalb des Minimums 
liegt das Zentrum links oder rechts von der Linien
mitte, und die Interferenzstreifen durchziehen das 
Linienfeld mit erheblicher Neigung. Fur Wellenlangen
messungen, bei denen es auf die Bestimmung der 
Ringradien ankommt, ist deshalb die Anordnung un- Abb. 2. Prismeninterfero-
brauchbar, fUr Strukturuntersuchungen an Spektral- meter nach MONK. 
linien (Hyperfeinstruktur) ist dies aber kein Nachteil. 
Von groBem Vorteil ist der Wegfall von storenden Nebeninterferenzen, die bei 
der gewohnlichen Anordnung auftreten, und der geringere Lichtverlust durch 
Verminderung der reflektierenden Flachen urn zwei. 

50b. Das Multiplex-Interferenzspektroskop. Ein neuartiges und fUr die 
Untersuchung von Feinstrukturen wertvolles Instrument ist das Multiplex
Interferenzspektroskop, das von GEHRCKE und LAU 2 angegeben wurde. 
Es entsteht durch Hintereinandersetzen zweier PEROT-FABRYScher Etalons ver
schiedenen Abstands oder zweier durchlassig versilberter planparalleler Glas
oder Qua r z pIa tt e n verschiedener Dicke (el und e2), die in einem groBeren 
Abstand (E), streng parallel ausjustiert, hintereinander aufgestellt werden. 

Fallt auf eine solche Plattenkombination ein monochromatisches Licht
bundel ein, so erhalt man in der Brennebene eines hinter den Platten befind
lichen Objektivs In terferenzen gleicher N eigung, die man als Ubereinander
lagerung der Interferenzsysteme der beiden Quarzplatten und der planparallelen 
Luftplatte auffassen kann. Bei genugend groBem Abstand E sind die durch 
die Luftplatte erzeugten Interferenzstreifen so eng, daB sie nicht mehr getrennt 
erscheinen. In diesem Fall erhalt man nur die von der Ubereinanderlagerung 
der Quarzplatteninterferenzen entstandene Erscheinung. 

Von der Wirkung eines Multiplexspektroskops kann man sich eine 
anschauliche Vorstellung machen, wenn man die Interferenzwirkung jeder Einzel
platte gewissermaBen als Filterwirkung auffaBt. Nur in ganz bestimmten Rich
tungen gegen die Plattennormale wird von einer Platte Licht einer gegebenen 
Wellenlange J. hindurchgelassen, entsprechend der Formel fUr eine Luftplatte 
(Bd. I, Ziff.49, S.261) 2e cos (X = mJ., die auch im Falle einer planparallelen 
Platte aus einem Medium des Brechungsquotienten n Gultigkeit hat, wenn 
unter (X der Winkel im Innern der Planparallelplatte verstanden wird und J. die 
Wellenlange in dem betreffenden Medium ist. Da nun die beiden planparallelen 
Platten verschiedene Dicke haben, so werden von den verschiedenen "Durch
laBrichtungen" der beiden Platten nur gewisse koinzidieren. Dementsprechend 
fallen von den Ringsystemen der Einzelplatten mehrere aus, mit anderen Worten, 

1 Rev Scient Instr 4, S. 527 (1933). 
2 Z f techn Phys 8, s. 157 (1927); Phys Z 31, S. 973 (1930); E. LAU, Z f Phys 63, S. 313 

(1930); E. LAU u. E. RITTER, Z f Phys 76, S. 190 (1932); P. H. VAN CITTERT, Ann d Phys 13. 
S.753 (1932); vgl. auch W. V. HOUSTON. Phys Rev 29, S.478 (1927). 
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das "Dispersionsgebiet" wird vergrijJ3ert. Am besten wirel dies durch die Abb. 3 
veranschaulicht, die einer Arheit von LAU und l-{nTER entnommen ist. 

1m Verhaltnis zum Apparat von FABRY und PEROT besitzt ein Multiplex
spektroskop zur Untersuchung von Feinstrukturen an Spektrallinien gro13e Vor
teile. Beim PEIWT-FA13Ry-Etalon wircl cler Abstaml benachbarter Ordnungen 
mit wachsender Etalonclicke enger, und es nimmt demnach das ])ispersions-

gebiet LlJ. mit wachsender Dicke ab (LU , .l. ~ . ),2 ; vgl. Bel. I, S. 261) . Man 
nz 2e . 

kann zwar durch geniigenden Plattenabstand, d . h. VergriiUerung der Ordl1ungs
zahl m, das Aufliisungsvermiigen iiber das cines guten Gittcrs hinaus steigern, 
hat aber dann den Nachteil, daU sich clie verschiedellell Orclnullgen eines kompli
zierten Liniengebildes tiberclecken. ])ies wird durch die VergrijJ3erung des 
Dispersionsgebietes beim Multiplexspektroskop vermieden. 

/I 

c 

b 

Abb.3. Das Dispe rsionsgebiet cines Mllitipkxsp"ktroskoFs () im Verglcich zu clem dcr 
zlIsammenwirkcnden Einzclplatlcn (It I )ick" 2.'H 111111; II iJick" ),0 1111ll). Hg-Linie 5461 A. 

Die stiirkcr bl'liciltcte linke Scitc zeigt Spurcn Ller ;Il"geloscilten Ordnnng (x). 
(Nacil LAU nnd HlTTER. ) 

In diesem Zusammenhang muU noch eine weselltliche Eigellschaft der 
Interferenzen an Planparallclplatten hervorgehohell werden. Wie schon in Bcl. I, 
Ziff. 49, S. 261 gezeigt wurde , ist die Dispersion (clN j cl 2) in dem mit einer plan
parallelen Plattc crhaltcl1cn In terfcrcnzri ngsystem unabhangig von clcr Dicke 
der Platten und l1ur abhangig von dcm l-{adius dcs Interfcrenzringes, d. h. von 
dcr Neigung cler interfcricrenden Strahlen gegen die Plattennormale. Das gleiche 
Gesetz gilt auch fiir planparallele Platten aus Quarz oder Glas, nur mit clcm 
Unterschicd, claU bei cliesen der Wert clcr Dispersion vcrgriiJ3ert ist. Aus diescr 
Eigenschaft dcr planparallclen Platten ergibt sich lIUll hir das Multiplexinstrument 
cin wesentlicher Vorteil. Fallen irgendwelche Ordnungcn der Interferenz
systeme der heiden parallel gestcllten Plattcn Ztlsammcn, SD wird wegen dcr 
kOl1stanten Dispersion immer dic vollc Ordnung durch bcide Platten hindurch
gelassen, also nicht l1ur die Hauptlinie einer Linicngruppe, sondern dic ganzc 
Gruppe. Auf3crdem tritt eine Verschiirfung unci damit einc VergrijJ3erung dcs 
Aufliisungsvermejgens ein. 

Die Anwendung dcr in Bel. J, Ziff. 47, S. 259 gcgcbcncn Amplitudenformcl 
fiir das Zusammenwirken mehrcrer Lichtbewegungell flihrt fiir cin PEROT-FA13RY
Instrument, bei clcm uncndlich vicie Strahlen zllsamlllC'llwirken, Zll der lnten-
sitatsvertcilung ] c . . (1 · Ii)" 

(1 -I Ii" 2 " C()S ,\) , 



Ziff. 65. Sekundare Normallinien des Neon- und Kryptonspektrums. 5 

wo k der Reflexionskoeffizient der versilberten Platte und !5 = 2nYT die Phasen
differenz der interferierenden Strahlen ist. 

In ganz ahnlicher Weise findet man fUr die Kombination von zwei Platten 
verschiedener Dicke el und e2 im Abstand E die Intensitatsverteilung 

J-(1-k)6 1 . 1 1 
- (1 + k 2 - 2k cOS~e,) (1 + k 2 - 2k cOS~e2) (1 + k 2 - 2k cOS~E)' 

Unter Vernachlassigung der im dritten Glied enthaltenen Interferenz der Luft
platte erhalt man 

J - (1 - k)4 1 . 1 
- 1 + k 2 - 2 k cOS~e, 1 + k 2 - 2 k COS be, ' 

wobei 
!5 - 4" n e1 'und!5 4.7 n e2 ". t e, - A. cos ex e, = -;-. - cos ex IS. 

Die Diskussion dieser allgemeinen Intensitatsfonnel liefert die oben Bur 
summarisch dargelegten Verhaltnisse genau. Von Interesse ist noch das Inten
sitatsverhaltnis Jrnin!Jrnax, das fUr eine PEROT-FABRy-Platte und ein Multiplex
instrument wesentlich verschieden ist. Fur die PEROT-FAERy-Platte findet man 

Jmin (1 - k)2 
J;;:'-; (1 + k)2 ' 

fUr em Multiplexinstrument dagegen 

Jmin (1 - k)4 
-Jmax (1+k)4' 

Fur k = 0,9 ergibt dies im ersten Fall 2,8.10- 3 gegenuber 7,7' 10- 6 beim 
Multi plexspektroskop. 

Dies bedeutet, dal3 der von starken Linienkomponenten herruhrende Unter
grund der PEROT-FAERY -Interferenzen beim :Multiplex -Interferenzspektroskop 
ganz gewaltig heruntergesetzt ist. 

c) WellenHingensysteme. 
65. Sekundare Normallinien des Neon- und Kryptonspektrums. Ein Teil 

der schon im Jahre 1922 als sekundare Normalen angenommenen Neonlinien 
wurden von C. V. JACKSON l einer eingehenden Untersuchung unterzogen. Diese 
Untersuchung befal3te sich mit der Frage, inwieweit die Isotopie des Neons 
und die Selbstumkehr der Neonlinien die Verwendung der Neonlinien als 
Normalen in Frage stellen kann. Durch die Isotopie des Neons (Ne 20, Ne 22) 
erscheint bei der Anregung eines Gemisches Ne 20: Ne 22 = 1: 1 jede Neonlinie 
doppelt, mit gleich starken Komponenten. Bei dem aus der Atmosphare ge
wonnenen Neon, wie es normalerweise bisher angewandt wurde, ist das Ver
haltnis N e 20: N e 22 = 10: 1, so dal3 die Linien des schweren Bestandteils in 
der Intensitat wesentlich zurucktreten. Diese Linien liegen im Abstand von 
etwa 0,020 A auf der kurzwelligen Seite der Ne 20-Linien und konnen unter Um
standen zur Verschiebung des Schwerpunkts eines zu messenden Interferenz
streifens fUhren. 

JACKSON fUhrt Messungen mit Interferometern verschiedenen Auf
losungsvermogens aus; 28 Aufnahmen werden bei hohem Auflosungsvermogen 
(280000 bis 800000) vermessen und 40 Aufnahmen bei Auflosungsvermogen 
unter 250000. Dabei zeigen sich systematische Differenzen zwischen den 
beiden so gewonnenen Wellenlangenwerten. 

1 Proc Roy Soc London A 143, S. 124 (1933). 
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Bei hohem A uf!osungsvermogen, gro13er als 250000, ergeben sich kon
stante \VellenHingenwerte, die besonders mit den Bureau of Standards-Werten 
von BURXS, MEGGERS und MERRILL in bester Ubereinstimmung sind. Der 
s.vstematische Fehler liegt unter 0,0001 A, der zufallige ist +0,0002 A. 

Bei klein em Auflosungsvermogen kommt durch Vermischung der 
schwacheren Komponente (Ne 22) mit der starkeren eine systematische Ver
schiebung der Wellenlangen nach Violett zustande; konstante \Verte werden 
wieder etwa bei einem Auflosungsvermogen von 100000 erreicht, wobei die 
Wellenlangen etwa 0,002 A kleiner sind als bei gro13em Auflosungsvermogen. 

Die bei gro13em Auflosungsvermogen erhaltenen Wellenlangenwerte sind in 
Tabelle 1 zusammengestellt; bei Verwendung kleineren Auflosungsvermogens ist 
jeweils eine Korrektion anzubringen, die yon j.KKSOX experiment ell ermittelt 
wurde (1. c. S.133). 
Tabelle 1. \\'ellenUingen yon Xeonlinicn bei hohem Auflbsungsyermbgcn. 

i. JACKSO~ 
Bureau MEISSNER Standard- i. JACKSO~ 

Bureau ::\IEISSXER Standard-
of Stand. 1916 wert 1922 of Stand. 1916 wert 1922 

5852 ,4876 .4880 ,4875 ,488 6266 ,4949 ,4950 ,495 
5881 ,8948 ,8954 ,896 6304 ,1893 ,7893 ,789 
59+4 ,8343 ,S343 ,834 6334 ,4280 ,4280 ,428 
5975 ,53411 ,5340 ,534 6382 ,9915 ,9913 ,991 
6029 ,9973 ,9972 ,99S 6402 ,2461 ,2455 ,2460 -

607+ ,3311 ,3377 ,337 6506 ,52S0 ,5278 ,528 
6096 .1630 ,163U ,163 6532 ,8824 ,8827 ,882 
6143 ,0620 ,0624 ,062 659S ,9530 ,9528 ,953 
6163 ,5941 ,59+4 ,594 6678 ,2766 ,2760 ,276 
6217 ,2814 ,2807 ,2:'\0 6717 ,0427 ,0427 ,042 

Wichtig ist auch das Ergebnis der Arbeit, da13 bei Einhaltung rich tiger 
Betriebsbedingungen der ~eonrohren keine Selbstumkehr auftritt. Falls die 
Neonlinien als Normalen hochster Prazision Verwendung finden sollten, mii13ten 
genaue Betriebsdaten vorgeschrieben werden. JACKSON schlagt vor: 1. Als 
Entladungsrohre diene cine gewohnliche GEISSLER-Rohre fUr transversale Be
nutzung. 2. Lichte Weite der Kapillare 1-2,5 mm. 3. Neondruck <cic 15 mm Hg. 
4. Stromstarke <: 40 rnA. 

Da es heute keine wesentliche Schwierigkeiten macht, die Neonisotopen 
zu trennen 1, ware es am sichersten, fUr die N ormalen hochster Prazision Rohren 
mit reinem Ne 20 zu verwenden. 

C. V. JACKSON 2 bestimmte ferner im Anschlu13 an die Kadmiumlinie 
6438,4696 A eine Reihe von Kryptonlinien, die wegen des hohen Atom
gewichtes von Krypton (kleine Dopplerbreite) sehr scharf sind, mit gro13er 
Prazision. Die endgtiltigen Werte unterscheiden sich nur wenig von den einer 
vorHiufigen Mitteilung entnommenen Werten in Bd. I, S. 287, Tabelle 5. Die 
endgtiltigen Wellenlangenwerte 111 LA. sind: 

4273,9702 4318,5522 4362,6425 4399,9673 
4282,9689 4319,5801 4376,1221 4453,9179 

Au13erdem werden die drei markanten Kryptonlinien 
gemessen. Die Wellenlangen dieser Linien sind folgende: 

]ACKSO:S PiRARD HC:\1PHREYS J\.IEGGERS 

1932 1932 1923 1930 1921 

5562,2266 ,22576 ,2257 ,2251 ,224 
5570,2899 ,2894 ,2892 ,2890 ,2872 
5870,9167 ,9161 ,9154 ,9153 ,9137 

4463,6906 
4502,3548 

1m Gelb und Grtin 

FABRY U. BCISSCN 

1913 

,2908 
,9172 

1 G. HERTZ, Z f Phys 79, S. 108 (1932); H. HAR~ISEX, Z f Phys 82, S. 589 (1933). 
2 ProcRoySocA 138, S.147 (1932). 



Ziff. 68 a, 70 a. Ermittlung der Wellenzahlen von Spektrallinien. 7 

Bei dies en Linien ist die Obereinstimmung der verschiedenen Beobachter 
nicht so gut. Die Abweichungen sind groBer, als den von den verschiedenen 
Beobachtern angegebenen Fehlergrenzen entspricht. Aus diesem Grunde scheinen 
die Linien ungeeignet als Normalen hochster Prazision. 

Als K r y p ton li c h t que 11 en dien ten En tladungsrohren mit ca. 6 mm Krypton
druck, die mit einem kleinen Transformator gespeist wurden. Die Rohren konnten 
entweder "end-on" oder mit senkrechter Kapillare benutzt werden. 

68a. Wellenlangen astrophysikalisch wichtiger Siliziumlinien. Auf inter
ferometrischem Weg bestimmte C. V. JACKSm-;1 neuerdings einige Linien des 
ein-, zwei- und dreifach ionisierten Siliziums, die von astrophysikalischem Inter
esse sind, da sie in den Sternspektren der Klassen B und 0 auftreten und zum 
Teil zur Bestimmung der Radialgeschwindigkeiten herangezogen werden. Die 
mit einer kondensierten Entladung in einem mit Chlorsiliziumdampf (SiC14) 

gefUllten Vakuumrohr erzeugten Linien waren gentigend scharf (Breite ca. 0,1 A), 
urn bei geringen Etalondistanzen (1/4 und 1/2 em) interferometrisch im AnschluB 
an die sekundaren Kryptonnormalen bestimmt zu werden. In der folgenden 
Tabelle sind die Resultate wiedergegeben. Die in der dritten Kolonne befind
lichen Buchstaben A und B kennzeichnen die erreichte MeDgenauigkeit; A be
deutet -LO,001 A, B ±0,002 A. 

lJ"rsprung i. I.A. Ursprung A I.A. 

SiT + + 4088,862 A Si+ + 4574,758 A 
Si + + + 4116,103 B Si+ + 4716,654 B 
SiT 4128,051 A Si+ 5041,035 A 
Si+ 4130,876 B Si+ 5056,001 B 
Si+ + 4552,622 A SiT 5056,34 -
Si+ + 4567,841 A 

70a. ErmittIung der WeIIenzahlen von SpektraIIinien. In der theoretischen 
Spektroskopie und bei der Darstellung von GesetzmaDigkeiten in Linien- und 
Bandenspektren verwendet man nicht die We11enlangen, sondern die Schwin
gungszahlen v = ciAo oder die We11enzahlen 'V = 1/Ao, wo c die Licht
geschwindigkeit und }'o die We11enlange im Vakuum bedeutet. Da die 
meisten Wellenlangenmessungen im internationalen System gemacht sind, sich 
also auf Luft von 15 0 C und 760 mm Hg Luftdruck beziehen, so ist zur Er
mittlung von }.o eine Reduktion der internationalen Wellenlange A aufs Vakuum 
notig, wozu der Brechungsexponent n der Luft fUr die betreffende Wellenlange 
bekannt sein muD. Es ist 

}'o = A' n = A + A(n - 1) = A + C. 

Die von der vVellenlange abhangigen Korrektionswerte Classen sich unter Ver
wen dung zuverlassiger Dispersionsmessungen der Luft tabellarisch dar
stellen. Auf Grund der meist herangezogenen Prazisionsarbeit von W. F. MEG
GERS und C. G. PETERS 2 wurde die Tabelle 2 zur Umwandlung von internationalen 
Wellenlangen in Vakuumwellenlangen, deren reziproke Werte die Wellenzahlen 
liefern, berechnet. Zur Ermittlung der Reziproken kann neben der Rechen
maschine fUr kleinere Genauigkeit eine Reziprokentafe1 3 dienen. 

Ftir die Wellenlangen tiber 1 f1 wurde die von MEGGERS und PETERS gegebene 
Dispersionsformel ( _) 7 _ ?6' . 1~288. .°,1555 

n 1 1 ° - 27_ ,43 + i.2. 10 - 8 + i.4. 10 -16 

verwendet. 

1 M N 94, S. 723 (1934). 2 Bull Bur of Stand 14, S.697 (1917). 
3 \V. H. OAKES, Table of the Reciprocals. London: Charles & Edwin Layton, (ohne 

J ahreszahl) . 
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Einfacher erfolgt die Berechnung an Hand der von H. KAYSER! berechneten 
"Tabelle der Schwingungszahlen der auf das Vakuum reduzierten 
Wellenlangen zwischen ;,2000 A und ;,10000 A", Die Tabelle ist so an
gelegt, daB die Wellenzahl einer in LA, \'orgegebenen \Vellenlange sofort mit 

Tabelle 2. 
Zur Reduktion von Internationalen ,Ycllenlangen (i. 2000 A bis i. 50000 c\) auf 
Vakuumwellenlangen ist der in der Tabelle angegebcne Korrektionswert zu i, LA. zu 

addieren. 

i. 000 100 200 300 I 400 
I 

500 600 700 800 
! 

900 

2 0,651 0,670 I 0,689 0,710 I 0,731 0,754 0,776 0,800 0,824 0,848 
3 0,872 0,897 I 0,922 0,947 0,972 0,998 1,023 1,049 I,U75 1,101 
+ 1, 127 1,153 1,179 1,205 1,232 1,258 

I 

1,2S5 1,311 1,338 1,36+ 
5 1,391 1.+17 1.+++ 1,+71 1.+97 1,52+ 1, 5 51 1,578 1,604 1.631 

6 1,658 1.685 1,712 1,739 1,766 1,792 1,819 1,846 1 ,S7 3 1,900 
7 1,927 1,95+ 1,981 2,008 2,035 2,062 

I 

2,089 I 2,116 2,143 2,170 
8 2,197 2,22+ 2,251 2,278 2,305 2,333 2,36u . 2,387 2.+1+ 2,++1 
9 2,46S 2.+95 2,522 2,549 2,576 2,604 2,631 2,658 2,685 2,712 

10 2,739 2,766 2,793 2,821 2,8+8 2,875 2,902 2,929 2,956 2,983 

11 3,()11 3,038 3,065 3,092 3,119 3,146 3,174 3,201 3,228 3,255 
12 3,282 3,309 3,336 3,36+ 3,391 3,418 3.++5 3.+72 3,500 3,527 
13 3,55+ 3,581 3.608 3,636 3,663 3,69lJ 3,717 3,7++ 3,772 3,799 
14 3,826 3,853 3,880 3,908 3,935 3,962 3,989 4,016 4,044 4,071 
15 4,098 4,125 4,152 4,180 4,207 4,23+ +,261 4,288 +,316 +,3+3 

16 4,370 4,397 
I 

4,425 4.+52 +,479 +.506 4,533 +,5611 +,583 4,615 
17 4,6+2 +,669 +,697 +,723 +,751 4,77S 4,806 4,832 +,860 4,SS7 
18 4,915 4,9+2 ! 4,969 4,996 5,c)23 5,051 5,(178 5,105 5,132 5,159 
19 5,187 5,214 

i 
5,2+1 5,268 5,296 5,323 5,350 5,377 S,4US S,432 

}. 0000 1000 2000 3000 4000 5000 6000 ;-000 8000 90nO 

2 5,459 5,731 6,ou4 6,276 6,549 6,S21 7,()93 
7' 366

1 
7,638 7,911 

3 8,183 S,456 8,728 9,001 9,274 9,546 9,818 10,()91 10,363 10,636 
+ 10,909 11,181 11,4 54 11,727 11,999 12,272 12,5++ 12,817 13,089 ! 13,362 
5 13,635 i 

klciner Interpolationsarbeit zu entnehmen ist. Auch fUr Wellenlangen im Ultra
rot tiber 10000 A laBt sich die Tabelle zur Berechnung der \Vellenzahlen ver
wenden, wenn man nach BABCOCK 2 die Tafeln in\'ers benutzt, also die ;,-Werte 
von KAYSERS Tabelle mit den y-Werten und umgekehrt identifiziert. Die so 
ermittelten y-Werte bedtirfen dann noch relativ kleiner Korrektionen, die von 
BABCOCK berechnet wurden und in Tabelle 3 wiedergegeben sind. 

Tabclle 3. 
Korrektionen Jv, die bei inversem Gebrauch von KAYSERS Schwingungszahlentabclle tiir 

J, > 10000 A an den der Tabelle entnommenen J,-,Yerten anzubringen sind. 

Entllommene I Korrcktion J}' Entnommene I Korrektion J l' 

I 
Entnommene ! ROITektion _ j v Wellenzahll' 

I 
in cm- 1 Wellenzahll' 

I 

in cm- 1 
"'ellenzahll' in cm-- 1 

in cm- 1 in em - 1 in em- 1 
I 

I 

I 

10000 ±O,OOO 7500 +0,012 5000 +0,026 
9500 +0,003 7000 +0,014 4500 +0,030 
9000 +0,005 6500 +0,017 4000 +0,035 
8500 +0,007 6000 +0,020 3000 +0,054 
8000 +0,010 5500 +0,022 2000 +0,106 

1 Leipzig 1925. Phys Rev 46, S.382 (1934), 
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Kapitel 5. 

Apparate und Methoden zur Messung der 
Gesamtstrahlung der Himmelskorper. 

Von 

W. E. BERNHEIMER-Wien. 

b) Selektive Strahlungsmessungen im Infraroten. 
5. Versuche mit Photozellen im Infraroten. Dber die Versuche von 

J. S. HALL auf dem Yale-Observatorium, mit Alkalizellen das langwellige Spek
tralgebiet zu erfassen, ist in zwischen eine ausfuhrliche Veroffentlichung1 er
schienen. Sie bringt u. a. auch Farben und Farbenexzesse von mehr als 300 Sternen. 
Dber die Apparatur wird bekannt, daB es moglich war, mit den CsO-Zellen das 
Gebiet von etwa A 5000 bis t. 11000 bei einer Maximalempfindlichkeit etwa bei 
J. 8000 zu erfassen. Es zeigten sich, ahnlich wie bei den Kaliumzellen, auch leichte 
Anderungen der Farbenempfindlichkeit von Nacht zu Nacht, insbesondere wah
rend des Sommers. Veranderungen dieser Art innerhalb einer einzigen Nacht 
sind nur einmal festgestellt worden. Die Empfindlichkeit der Zelle fur einen KO
Stern war von derselben GroBenordnung wie die Empfindlichkeit einer Kalium
zelle fur einen AO-Stern gleicher Helligkeit. Zur Farbenbestimmung wurden zwei 
Rotfilter verwendet: Wrattenfilter Nr. 89, das bei A 6900, und Wratten Nr. 87, 
das bei ). 8000 abschnitt. Es ergaben sich folgende Farbengleichungen: CsO -
visuell: Bei Verwendung des Filters Nr. 87 -1m,4, bei Nr. 89 -1m,2 und ohne 
Filter - om,8. Die Kombination Photozelle + Filter Nr. 89 ist unmittelbar ver
gleichbar mit der thermoelektrischen Anordnung, die seinerzeit auf dem Mt. Wil
son verwendet wurde 2, wo PETTIT und NICHOLSON als Farbengleichung (radio
metrische - visuelle Helligkeit) ebenfalls -1 m,2 angeben. An die beobachteten 
Farben der Sterne der Yale-Liste wurden drei Korrektionen angebracht: 1. Re
duktion auf neutrale Filter, 2. Zenitreduktion, 3. Reduktion auf die Verhaltnisse 
einer Standardnacht. Aus den Ergebnissen ist u. a. bemerkenswert, daB die Be
ziehung zwischen den so erhaltenen Farben und den Spektralklassen vollig linear 
verlauft und daB die GroBe der Streuung in den Farbwerten yom Spektraltypus 
unabhangig ist. 1m allgemeinen hat es den Anschein, daB die genannten Zellen 
zweifellos geeignet sind, wertvolle Aufschlusse aus dem infraroten Bereiche zu 
bringen. In Herrsching-Munchen wurden 1934 Zasiumzellen mit Ebonitfilter auch 
zur Strahlungsmessung von Granulation, Fackeln und Umbra der Sonne im lnfra
rot verwendet3. Eine Darstellung der spektralen Empfindlichkeit derartiger In
frarotphotozellen findet sich u. a. bei W. KLUGE 4 • 

1m ubrigen werden neuerdings auch auf dem Mt. WilsonS Versuche mit 
Photozellen angestellt, die eine starke Rotempfindlichkeit besitzen. Es handelt 

1 Ap J 79, S. 183 (1934). 2 Siehe Band I, Kap. 5, Ziff. 32 u. 33. 
3 H. STREBEL U. G. SCHNEIDER, AN 254, S. 169 (1935). 
4 ZfwissPhotogr 32, S.142 (1933). 5 l\1tWilsonReport 1933/34, S.155 (1934). 



10 Bd. I. Kap.5. \V. E. BERNHEIMER: ::\lessung der Gesamtstrah!ung. Ziff.6. 

sich urn Zellen, bei denen nach einem Verfahren von OLPI~ Natrium, behandelt 
mit Schwefel und Sauerstoff, verwendet wird. Die Zellen sollen einen niedrigen 
Dunkelstrom besitzen und mindestens ebenso hohe Stabilitat aufweisen wie ge
wohnliche Kaliumzellen. Nahere Angaben liegen bisher noch nicht vor. 

6. Die ErschlieBung des langwelligen Spektralbereiches mittels der photo
graphischen Platte. Auf dies em Gebiete wurden neue Fortschritte erzielt, die 
sich sowohl auf die astrophysikalischen Anwendungen, als auch auf die Ein
fiihrung neuer Sensibilisatoren beziehen. Zur historischen Ubersicht ist nachzu
tragen, daB bereits 1880 AB~Eyl und HIGGS 2 erfolgreiche Pionierarbeit in der 
photographischen Erfassung des infraroten Sonnenspektrums geleistet haben. 
Uber die seit 1918 in Deutschland3 entwickelten Infrarotsensibilisatoren finden 
sich Angaben mit allen chemischen Einzelheiten in einer Arbeit von W. DIETERLE, 
H. DCRR und W. ZEH4. Eine analoge Arbeit iiber die amerikanischen Fortschritte5 

in der Ausbildung von Sensibilisatoren fUr Infrarot und andere Spektralgebiete 
haben L. G. S. BRooKER, F. M. HA:~\1ER und C. E. K. MEES 6 veroffentlicht. Uber 
die am wei test en ins Infrarot reichenden Kodakplatten "P" und "Q" wurde be
reits in Band I berichtet7. Astronomische Anwendungen fan den neuerdings auch 
die Platten "C" (giinstig fiir ;. 6800 bis ). 7400), "R" (). 7300 bis i. 8400) und "N" 
(). 6800 bis }. 8400). Darstellungen der spektralen Empfindlichkeit der genannten 
sowie der iibrigen Kodakplatten finden sich auch in der bereits in Band I er
wahnten Arbeit von C. E. K. MEESS. Wichtige zusammenfassende Arbeiten iiber 
Infrarotphotographie hat ]. EGGERT 9 veroffentlicht. Fragen der Hypersensibili
sierung behandeln neuerdings R. MECKE und A. ZOBELIO. 

Von wichtigen alteren astrophysikalischen Anwendungen der in Band I be
reits genannten Sensibilisatoren Dizyanin, Kryptozyanin und Neozyanin seien 
noch hervorgehoben die Arbeiten von V. M. SUPHER ll, von J. BOSLERI2, von 
W. H. WRIGHT 13 sowie eine Reihe von Untersuchungen P. W. MERRILLS14. Aus der 
neuesten Zeit finden sich folgende wichtige Anwendungen: Mit Agfaplatte 730 
und Schottfilter RG 1 Rothelligkeiten von 190 Stemen, gewonnen von W. BEK
KERI5. Die Kodakplatten "U" und "N" wurden von F. E. ROACH l6 zur Cnter
suchung der Spektra einiger heller Sterne im Bereiche von}. 6562 bis }. 7593 
herangezogen. H. v. KLCBER l7 untersuchte mit dem groBen Gitterspektrographen 
des Pots darner Turmteleskopes auf Agfaplatten die atmospharische Sauerstoff
bande bei }. 7600. Eine wichtige Zusammenstellung der heutigen Erkenntnisse 
iiber die Wellenlangen des infraroten Sonnenspektrums findet sich in einem von 
R. MECKE und W. BAUMANN 1934 veroffentlichten Werkel8. Es gibt fUr den 

1 Phil Trans 171, S.653 (1880). 2 Proc Roy Soc London A 49, S.345 (1891). 
3 Vorwiegend durch die I. G. Farben A.G. (Agfa). 
4 Z f wiss Photogr 32, S. 146 (1933) sowie Nachtrag derse!ben Autoren Z f wiss Photogr 

32, S. 199 (1933). 
5 Vorwiegend durch die Eastman-Kodak-Gesellschaft. 
6 J Opt Soc Amer 23, S.216 (1933). 7 Siehe Bd. I, Kap.5, Ziff.6, Abb.3. 
8 J Opt Soc Amer 23, S.229 (1933). 
9 ZftechnPhys 14, S.l77 (1933); VeriiffAgfa III, S.136 (1933) u. Zftechn Phys 15, 

S.436 (1934). 
10 Phys Z 34, S.843 (1933). 
11 ApJ 25, S.235 (1907); Lowell Obs BuIll, S.231 (1909) u. Pop Astr 37, S.140 

(1929). 
12 C R 160, S. 124 (1915). 
13 Pub! ASP 32, S. 63 (1920) sowie die in FuBnoten 4 u. 5, S. 417 des Bd. I genannten 

Arbeiten. 
14 Sc Pap Bur Stand 14, S. 437 (1918); Pub! ASP 37, S.272 (1925; 40, S. 254 (1928); 

Ap J 74, S. 188 (1931). 
15 Z f .-\.p 9, S.79 (1934). 16 Ap J 80, S. 233 (1934). 17 Z f Ap 6, S.161 (1933). 
18 Das ultra rote Sonnenspektrum ... Leipzig: I. A. Barth 1934. 
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Bereich A 7600 bis A 10000 viele neue, vor allem terrestrische Linien. In dem Buche 
sind auch Ergebnisse von Originalaufnahmen der Verfasser enthalten, die im 
Bereiche A 7574 bis A 8800 bei tiefem Sonnenstand gewonnen wurden. Uber einen 
neuen Atlas des Sonnenspektrums im Gebiete A 8600 bis A 11630 (Skala 1 A/mm) 
berichtet A. D. BABCOCK!. Er verwendete, zwecks Ausschaltung von Streulicht 
unerwunschter Wellenlangen, ein Spezialfilter, Neozyanin gelost in Chloroform. 

Die neuen Platten "P" und "R" der Kodak-Gesellschaft wurden 1933 auf 
dem Mt. Wilson von P. W. MERRILL2 zum erstenmal auch fur Aufnahmen der 
Sternspektren im Gebiete von A 7000 bis ). 9000 herangezogen. Die meisten 
Platten erfassen das Gebiet A 8320 bis A 8900, einige wenige das Gebiet A 5800 
bis }.8320. U. a. wird gezeigt, daB bei N-Sternen die ungewohnliche Struktur des 
Spektrums zwischen A 6910 und },8780 infolge Absorption durch Kohlenstoff
und Zyanmolekiile bedingt ist. Die dichte Gruppe tellurischer Linien uber A 8950 
wurde hinsichtlich stellarer Linien noch nicht untersucht, doch erscheint es 
MERRILL nicht aussichtslos zu sein, dieses Gebiet zwischen A 8950 und A 9800 
mittels der neuen, 1932 eingefiihrten Xenozyaninsensibilisatoren in Zukunft zu 
untersuchen. Hierfur kommt die Kodakplatte "Q" in Betracht, deren spektrale 
Empfindlichkeit aus Abb. 3 b, S. 419 in Band I zu ersehen ist. 

Aufnahmen mit "R-", "P-" und "Q-"Platten fuhrten A. S. KING3 auf dem 
Mt. Wilson u. a. zur Festlegung nicht identifizierter Linien des Sonnenspektrums 
als Fe-Linien. Bemerkenswerterweise erscheint im Infraroten das Schwacher
werden von Linien hoher Temperatur der Sonnenflecke bei den kraftigeren Linien 
weniger ausgepragt. Gelegentlich des jetzt einsetzenden neuen Fleckenzyklus 
wird man zweifellos mit Hilfe dieser Platten entscheidende Aufschlusse uber das 
Verhalten von Sonne und Flecken im Infraroten erhalten konnen. Mit "N"
Platten, ebenfalls auf dem Mt. Wilson, gelang es Y. OHMAN 4 u. a. zum erstenmal, 
ein extragalaktisches Objekt, den Begleiter des Andromedasystems, bis zu A 7600 
zu untersuchen. 1m allgemeinen ergab sich im behandelten Spektralbereiche 
groBe Ubereinstimmung zwischen Sonne und M32, nur A 4227 und die D-Linie 
waren in M32 kraftiger. Auf der Yerkes-Sternwarte sind "P"- und "Q"-Platten 
zu Untersuchungen der relativen Spektralintensitaten einiger Sterne im Infra
roten von W. W. MORGAN und B. A. WOOTEN5 verwendet worden. U. a. zeigen 
sich offenkundige Abweichungen vom PLANcKschen Gesetz; eine Fortfuhrung 
derartiger Untersuchungen an groBerem Material ist zweifellos erfolgversprechend. 

Inzwischen ist es auch in Europa gelungen, mit einem neuen Sensibilisator 
die Reichweite ins Infrarote weiter zu erstrecken. Die IG-Farben-A.-G. brachte 
eine neue leistungsfahige Platte, Agfaplatte ,,1060" heraus6, mit einer Reichweite 
bis uber A 12000 und einem Empfindlichkeitsmaximum etwa bei A 10500. 1934 
wurde die Platte von G. HERZBERG 7 in Darmstadt zum erstenmal zur Photo
graphie des Sonnenspektrums herangezogen. Erreicht wurde A 12900 bei zehn
stundiger Exposition mit einem 3-m-Gitter (5 A/mm). Da im Gebiet von A 12400 
bis A 12900 kein merklicher Schwarzungsabfall eintrat, durfte die Reichweite der 
Platte noch weiter ins Infrarot zu erstrecken sein. Auch aus Utrecht liegen Nach
richten uber die Verwendung der neuen Platte vor. Dort gelang es A. H. ROSEN
THAL8 ohne Schwierigkeit, im Sonnenspektrum die Linien der Paschenserie P6 
bei A 10938 und P7 bei A 10049 als diffuse Absorptionslinien festzustellen. Bei 
Untersuchungen in Pasadena (unveroffentlicht) wurde sogar A. 13500 erreicht. 

1 Publ ASP 41, S.274 (1929); siehe auch Obs 57. S.261 (1934). 
2 Ap J 79. S. 183 (1934). 3 Ap J 80. S. 124 (1934). 
4 Ap J 80. S.171 (1934). 5 Ap J 80. S.229 (1934). 
6 J.EGGERT. ZftechnPhys 15. S.436 (1934). 
7 Nature 133. S.759 (1934). 8 Nature 134. S.533 (1934). 
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Wie bereits in Band I bemerkt, haben die Infrarotplatten wegen der Temperatur
abhangigkeit nur kurze Haltbarkeit. Entsprechende VorsichtsmaBnahmen sind 
notig; so muBte beispielsweise der Transport der Agfaplatten ,,1060" nach 
Amerika in Trockeneis erfolgen1 , Unmittelbar vor der Verwendung miissen die 
Platten zwecks Erreichung der optimalen Empfindlichkeit noch hypersensibilisiert 
werden. Kiirzlich ist eine der "Agfa 1060" analoge Platte auch in Amerika heraus
gebracht worden 2. Sie wird "Kodak Z-Platte" genannt und hat eine maximale 
Empfindlichkeit bei i.10900. Die Wellenlange i. 12000 ist damit leicht zu erfassen. 

c) Aktinometer und Pyrheliometer zur Messung 
der Gesamtstrahlung der Sonne. 

10. Die Primarinstrumente der Smithsonian-Observatorien. Gegenwartig 
verwendet man als letzte Konstruktion das Water-Flow-Pyrheliometer Nr. 5, 
das in Bd. I, Kap. 5, Ziff. 39 bereits naher beschrieben wurde. Mit diesem In
strument gelang 1934 der Nachweis 3, daB die urspriinglich nur vermutete 'Cn
stimmigkeit der Smithsonian Revised Scale 1913 tatsachlich vorliegt 4• 

d) Bolometer und Spektrobolometer zur Messung 
der Gesamtstrahlung der Sonne. 

15. Das Verfahren der Smithsonian-Beobachter zur Ableitung der Solar
konstante nach der "langen Methode". Wie in Bd. I (diese Ziff.) auseinander
gesetzt, wird bei dieser Methode die Korrektion Ks fUr die atmospharischen Ab
sorptionsbanden aus den Registrierstreifen des Spektrobolometers ermittelt. 
Neuerdings liegen auch ausgedehnte Messungsreihen dieser Banden aus Europa 
und Afrika Yor, die zwar mit einer wesentlich einfacheren Apparatur gewonnen 
sind, nichtsdestoweniger aber auch wertvolle Ergebnisse gezeitigt haben. Es 
handelt sich urn einen einfachen Spektrographen, nach dessen Durchlaufen die 
Strahlung auf den Empfanger eines modernen MOLLschen Thermoelements 5 kon
zentriert wird. Die Anordnung wurde von WL. GORCZY~SKI6 entworfen, Messungs
ergebnisse, die sich hauptsachlich auf die atmospharischen Banden ear; und $ 
beziehen, wurden von GORCZYNSKI und E. STENZ aus Tunis 7 und yon STENZ aus 
Gebieten der Mittelmeerkiiste 8 veroffentlicht. Von Interesse sind die abgeleiteten 
Beziehungen zwischen Luftmasse und atmospharischer Transmission sowie die 
Bestimmung des Zusammenhanges zwischen Transmission der $- und der 
ear;-Bande. Eine haufige und gleichzeitige Verwendung der einfachen Apparatur 
in Verbindung mit Pyrheliometermessungen an mehreren Beobachtungsstatten sei 
angeregt. Es ware dann vielleicht die Durchfiihrung systematischer Simultan
bestimmungen der Solarkonstantenschwankungen an verschiedenen Orten der 
Erde leichter zu erreichen. 

f) Die Ergebnisse der Messungsmethoden der Solarkonstante. 
18. Die Zuverlassigkeit der Pyranometermessungen. In Bd. I (diese Ziff.) 

wurde hervorgehoben, daB die neuesten, in Amerika jetzt zur Anwendung kom
menden sog. "kurzen Methoden"9 einen groBen Fortschritt darstellen, daB aber 
die damit verkniipfte, weitgehende Heranziehung der Statistik naturgemaB auch 
neue Unsicherheiten mit sich bringt. Diesbeziiglich schlagt B. FESSENKOFFIO ein 

1 Nach freundlicher brieflicher Mitteilung der Filmfabrik der 1. G. Farbenindustrie A. G. 
2 Eastman Kodak Company, Photogr. Plates. ", 2. Edition Rochester New York. 
3 Smithson Misc Coli 92, Nr.13 (1934). 4 Nahere Angaben folgen unten in Ziff.39. 
5 Siehe Ziff. 40. 6 Bull Ac Pol A 1933, S. 40. 7 Bull Ac Pol A 1933, S. 53. 
8 Bull Ac Pol A 1933, S. 65. 9 Siehe Ziff. 17 in Band I, Kap. 5. 

10 RAJ 10, S.249 (1933). - Fiir die liebenswiirdigerweise besorgte 1Jbersetzung der 
russischen Originalarbeit sei auch an dieser Stelle Herrn FESSENKOFF verbindlichst gedankt. 



Ziff. 19, 20. Preferred Solar Constants. 13 

neues, weniger empirisches Verfahren vor. Auch er legt das Augenmerk auf die 
Erfassung des Himmelszustandes aus Strahlungsmessungen der unmittelbaren 
Sonnenumgebung, bedient sich jedoch nicht eines Pyranometers, sondern arbeitet 
mit photoelektrischen bzw. thermoelektrischen Anordnungen. FESSENKOFF ent
wickelt eine Theorie der Sonnen aureole und findet eine Beziehung zwischen der 
relativen Aureole und der Luftmasse fUr normalen Atmospharenzustand. Die 
Abweichung der aus den Beobachtungen folgenden entsprechenden Beziehung 
von der Standardbeziehung liefert die Reduktionsmoglichkeit auf den Ideal
zustand. Zur Durchfiihrung der l\.eduktion der Strahlungsmessungen kann auf 
eine gesonderte Bestimmung der Transmissionskoeffizienten pro \Ve11enlange ver
zichtet werden bei Annahme einer einfachen funktione11en Beziehung zwischen 
Transmissionskoeffizient und i.. Es sei 

({ • (fm 

Pi. = ei.- b , demnach Ju, = c /Ei.Tei.-bdi., 

wobei c eine Konstante, m = sec z die Luftmasse und a und b zwei Parameter 
darstellen, die fUr jeden Tag zu bestimmen sind. Gegriindet auf die bekannte 
Energieyerteilung im Sonnenspektrum Ei.T werden Tabellen konstruiert, die den 
Zusammenhang zwischen Luftmasse m, a und b ersehen lassen. Mit ihrer Hilfe 
ist eine rasche l\.eduktion der Beobachtungen moglich, die mit und ohne Wasser
zellenfilter1 yorgenommen werden. Erste Versuche mit dieser :\Iethode am Kuchino
Obseryatorium waren erfolgyersprechend. Zweife110s liegt hier ein Verfahren zur Be
stimmung der Solarkonstante Yor, das hinsichtlich der Elimination der Schwankun
gen in der terrestrischen Durchlassig kei t einen beach tenswerten F ortschri tt darstell t. 

19. Versuche zur Verbesserung "definitiver" Werte der Solarkonstante. 
Neue Versuche in dieser Richtung liegen bisher nicht Yor, so daB weiterhin als 
Mittelwert der Solarkonstante 1,94 gcal angenommen wird. In Zukunft diirfte 
es sich jedoch nicht um
gehen lassen, die fUr die 
Smithsonian Revised Scale 
1913 notwendig gewordene 
Korrektion zu beriick
sichtigen. Sie betragt nach 
den jiingsten Ergebnissen 2 

2,3 %, demnach ware der bis
her angenommene Mittel
wert der Solarkonstante auf 
5 = 1,895 gcalcm- 2 min- 1 

herabzusetzen 3. 

20. "Preferred Solar 
Constants". In Bd. I (diese 
Ziff., Tabelle 4) wurden die 
endgiiltigen Monatsmittel 
der Jahre 1920-1930 an
gegeben, die C. G. ABBOT 4 

Tabclle 1. :;\Ionatsmittel der Solarkonstantc. 
1930-1934. 

Die Daten mit Stern (*) beziehen sich ausschliel3lich auf die 
Beobachtungsstation Table :\'Iountain und sind nach ABBOT 

noch nicht als endgultig anzusehen. 

1930 1931 1932 1933 1934 

1,941 1,944 1,943 1,948* 1,952* Januar 
40 43 59 48* 47* Februar 
39 I 44 52 43* 44* Marz 
41 45 , 58 27* 36* April 
44 43 49 43* 45* ::\Iai 
43 45 43* 41* 44* Juni 
43 48 45* 42* 45* Juli 
41 47 44* 30* 46* August 
35 46 37* 46* 35* September 
35 49 40* 46* 43* Oktober 
38 45 37* 46* 52 November 
41 54 43* 49* 50 Dezember 

1,940 1,943 1,943* 1,942* 1, 94 5* I J ahresmittel 

als "Preferred Solar Constants" bezeichnet. Fiir die Jahre 1931 und 1932 und die 
ersten beiden ~.Ionate 1933 finden sich die :'fonatsmittel in Smithson :\Iisc Co1189 
Nr. 5 (1933). Diese Werte haben noch nicht definitiyen Charakter. Vor allem 
trifft dies zu fiir die ~Ionatsmittel ab J uni 1932, bei den en die Messungen in 

1 Siche Zif£. 31 u. 33. 
2 C. G. ABBOT U. L. G. ALDRICH, Smithson Mise Coll 92, )<r. 13 (1934). 
3 Siehe auch die Nachtragsziff. 39 Ed. I Kap. 5 und Zif£. 19 Ed. IV Kap. 1. 
4 Smithson Ann 5, S.277 (1932). 
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Montezuma durch Vulkanstaub gestort und demnach nicht verwendet wurden. 
Messungen in Montezuma erfolgten erst wieder ab November 1934. In Tabelle 1 
sind als Fortftihrung der genannten Tabelle 4 die Monatsmittel bis Ende 1934 
zusammengestellt. Die neuesten Daten wurden einer Mitteilung ABBOTS l ent
nommen, wobei die mit * bezeichneten Werte auf Messungen in Table Mountain 
beruhen, die zudem von ABBOT auf die Skala von Montezuma reduziert sind. 
Mit Rticksicht auf das Fehlen weiterer definitiver Werte lassen sich verlaBliche 
Angaben tiber die Streuung der letzten Jahresmittel nicht geben. DemgemaB 
entfallt eine Fortsetzung der Tabelle 5 dieser Ziffer in Bd. I. 

h) Anwendung der Thermoelemente zur Messung der 
ultravioletten Sonnenstrahlung. 

23. Die Apparatur von E. PETTIT zur Strahlungsmessung bei ).3200; 
24. Methoden zur Reduktion der Beobachtungen; 25. Das MeBverfahren von 
W. W. COBLENTZ und R. STAIR und 26. PUTITS MeBanordnung zur Bestimmung 
der spektralen Energieverteilung. Die Apparatur (Zif£. 23) ist auBer in den in 
Bd. I angegebenen Fallen auch von G. E. DAVIS 2 beschrieben worden. Es handelt 
sich urn ein Instrument, das mit dem auf dem Mt. Wilson verwendeten in allen 
Teilen iibereinstimmt und mit dem G. E. DAVIS und J. L. MCCARTHy3 Strahlungs
messungen in Tucson (Arizona) vorgenommen haben. Uber diese Ergebnisse so
wie tiber neuere Arbeiten von W. E. BERKHEIMER zu dem Gegenstande wird 
in anderem Zusammenhang berichtet 4• Wahrend die Beobachtungen in Tucson 
nur temporaren Charakter besitzen, steht die Apparatur auf dem Mt. Wilson 
ohne Unterbrechung bis heute in Verwendung. Nach Elimination des jahrlichen 
Ganges 5 ergeben sich fUr den ganzen Zeitraum folgende in Tabelle 2 zusammen
gefaBten ausgeglichenen Monatsmittel der ultravioletten Sonnenstrahlung. Dber 

Tabelle 2. "Cltra violett- Strahl ung der Sonne. 
(Ausgeglichene Monatsmittel nach BERNHEIMER.) 

Die vorliegenden Daten aus 91/4 Jahren sind abgeleitet aus dem Material vom April 1925 
bis Juni 1935. 

1925 1926 1927 1928 1929 1930 1931 1932 1933 1934 

1,36 1,42 1,25 1,25 I 1,27 1,11 1,02 0,99 1,04 Januar -
- 1,37 1,41 1,24 1,26 1,25 1,09 1,02 1,00 1,04 Februar 
- 1,36 1,41 1,23 1,27 1,25 1,08 1,01 1,01 1,03 Marz 
- 1,36 1,40 1,22 1,27 1,24 1,06 1,00 1,02 1,03 April 
- 1,35 1,38 1,22 1,27 1,23 1,06 0,98 1,03 1,03 Mai 
- 1,35 1,36 1,23 1,27 1,23 1,07 0,96 1,03 1,04 Juni 
- 1,36 1.34 1,24 1,28 1,21 1,07 0,94 1,04 1,04 Juli 
- 1,36 1,32 1,24 1,29 1,18 1,07 0,93 1,05 1,04 August 
- 1,38 1,30 1,25 1,29 1,16 1,06 0,94 1,04 1,04 September 

1,37 1,40 1,28 1,25 1,28 1,15 1,04 0,96 1,04 1,05 Oktober 
1,37 1,41 1,27 1,25 1,27 1,14 1,03 0,97 1.04 1,05 November 
1 :~h 1.42 1.2, 1.2, 1.27 1.12 1,02 0.98 1.04 1.0, Dezember 

1.37 1.34 1.24 1.27 1,20 1.06 0.9t> 1.03 1.04 J ahresm1ttel 

die Geschichte der Verwendung von Silber- und Goldfiltern, die bei den Unter
suchungen von PETTIT eine groBe Rolle spielen, ist 1934 von H. GRIMM6 ein zu
sammenfassender Aufsatz erschienen. In der Apparatur der in Bd. I, Zif£. 26 
dargelegten MeBanordnung zur Bestimmung der spektralen Energieverteilung im 
Ultravioletten sind neuerdings 7 kleine Verbesserungen vorgenommen worden. So 
ist der Siderostat M (Abb. 28, S. 464) nicht mehr ein Stellitspiegel, sondern mit 

1 Mitteleurop Witterungsberichte, Frankfurt a. Main 5. Nr. 11 (1934). 
2 Gen Electric Rev 34, S.98 (1931). 3 Monthly Weather Rev 60. S.237 (1933). 
4 Nachtrag zu Bd. IV. Kap. 1. Ziff.25. 5 Bd. IV. Kap. 1, Ziff.25. 
6 Die Himmelswelt 44, S.78 (1934). 7 Mt Wilson Annual Report (1933(34). 
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einer Aluminiumfolie belegt, anstatt der Quarzlinse L befindet sich an dieser 
Stelle jetzt ein konkaver Spiegel mit Aluminiumoberflache, der das Sonnen
bild auf den ersten Spalt abbildet. Messungsergebnisse mit dieser Apparatur, die 
einen zweifellosen Fortschritt bedeutet, liegen bisher noch nicht vor. Dagegen 
wurde das in Ziff.25 beschriebene MeBverfahren von W. W. COBLENTZ und 
R. STAIR an mehreren Orten bereits verwendet, woruber W. W. COBLENTZ, 
R. STAIR und J. M. HOGUE 1 sowie H. LAURENS und H. S. MAYERSON 2 berichtet 
haben. Freilich bezieht sich die Anwendung bisher nur auf medizinische Pro
bleme, insbesondere auf Schwankungen der mit dieser Apparatur leicht erfaB
baren, "antirachitischen" Strahlung <3130 A. Die Verhaltnisse fUr Luftmasse 
m = ° sind nicht behandelt worden. 

i) Methoden und Instrumente zur Messung der 
Gesamtstrahlung der Planeten und Fixsterne mit 

Thermoelementen und Radiometern. 
33. Die Untersuchungen von E. PETTIT und S. B. NICHOLSON. Die thermo

elektrischen Cntersuchungen mit dem 100-Zoller des Mt. Wilson wurden hin
sichtlich Apparatur und Reduktionsmethoden in dieser Ziffer, Bd. I, Kap. 5 ein
gehend behandelt. Seither haben die beiden Forscher die Einzelergebnisse ihrer 
Beobachtungen veroffentlicht 3, sie beziehen sich auf Untersuchungen der Ge
samtstrahlung von Veranderlichen aus den J ahren 1921-1927. Behandelt 
werden (j Cephei, 1] Aquilae, Algol, 11 langperiodische und 5 unregelmaBig Ver
anderliche. U. a. wird fUr die langperiodisch Veranderlichen auBer mr und 
Wasserzellenabsorption auch Temperatur und Durchmesser gegeben, sowie ein 
Versuch gemacht, bei diesen Stemen Energiekurven fUr Maximum und Minimum 
von Temperatur und Helligkeit abzuleiten. Es liegen bisher keine Angaben 
daruber vor, daB diese aussichtsreichen thermo-elektrischen Untersuchungen in 
jungster Zeit weiter fortgesetzt wurden. Dagegen wurde neuerdings von E. PETTIT 
die thermo-elektrische Methode auf Strahlungsmessungen des Mondes ange
wendet 4• Die Strahlung des Mondes fiel auf einen 6,4 cm parabolischen Spiegel 
mit 8,8 cm Brennweite. Der Durchmesser des so erzeugten Mondbildes betrug 
0,87 mm. Bei einem Durchmesser des Empfangerscheibchens des Thermo
elementes von 1 mm wurde demnach die Strahlung der ganzen Mondscheibe von 
der thermo-elektrischen Apparatur erfaBt. Wie bisher wurde mit zwei Empfanger
scheibchen gearbeitet 5• Durch eine einfache Vorrichtung lieB sich das Mondbild 
abwechselnd auf die eine oder die andere Empfangerscheibe werfen, die 2,5 mm 
voneinander angeordnet waren. Die Strahlung des Mondes passierte vor Erreichen 
des Empfangers ein Steinsalzfenster, auBerdem war wieder ein Mikroskopdeck
glaschen leicht schwenkbar angebracht, urn zwecks Vomahme selektiver Messun
gen nach Bedarf in den Strahlengang gebracht werden zu konnen. Ais Neuerung 
besaB die Apparatur noch ein Hilfsgerat, das PETTIT "Air-Massmeter" benannte. 
Mit dieser Vorrichtung konnte bei jeder Beobachtung sogleich die Luftmasse 
m = sec z an einer Skala abgelesen werden. Die Ablesung der Skala war bis auf 
m = 0,05 moglich. Zur DurchfUhrung der Mondbeobachtungen wurde die Appa
ratur im Herbst 1933 am 6-Zoller des Mt. Wilson-Observatoriums montiert. Die 
Messungen ergaben u. a. fUr die radiometrische Helligkeit der "planetarischen 
Warme" des Vollmondes bei mittleren normalen Verhaltnissen -14m ,8 und fUr 
die radiometrische Helligkeit des yom Vollmond reflektierten Lichtes -13m ,4. Fur 
die Gesamtstrahlung des Vollmondes ergibt sich schlieBlich eine radiometrische 

1 Bur of Stand J of Res 7, S. 723 (1931); 10, S. 79 (1933). 
2 J Opt Soc Amer 23, S. 133 (1933). 3 Ap J 78, S.320 (1933). 
4 Mt Wilson Contr Nr. 504 (1934) = Ap J 81, S. 17 (1935). 
5 Siehe z. B. Abb. 35 und 39 in Bd. T, Kap. 5. 
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Helligkeit von -15m ,0. Bemerkenswert ist auch die Feststellung, daB die \Varme
strahlung des Mondes durch den Ozongehalt der Erdatmosphare urn 3-6%, im 
Mittel urn 4 % geschwacht wird. 

1) M6glichkeiten verfeinerter Apparate fiir kiinftige 
Strahlungsmessungen der Himmelsk6rper. 

39. Verbesserte Absolut-Pyrheliometer. In Bd. I (diese Ziff.) wurden zwei 
wesentlich verbesserte Absolutinstrumente beschrieben, und zwar das in Berlin 
konstruierte Instrument nach C. TIXGWALDT und das Water-Flow-Pyrhelio
meter Nr. 5 der Smithsonian Institution. Beide Instrumente, die ungefahr zur 
selben Zeit herauskamen, deuteten eine Unstimmigkeit der Smithsonian Revised 
Scale 1913 an. Die ersten Prufungendes Water-Flow-Pyrheliometers Nr. 5 aus 19321 
wurden von C. G. ABBOT und L. B. ALDRICH 2 nach neuerlichen Verbesserungen an 
der Apparatur 1934 wiederholt. Sie beziehen sich vor allem auf eine Verbesserung 
des thermo-elektrischen Empfangers. Die Messungen zur Neustandardisierung des 
Silver-Disk-Pyrheliometer3 erfolgte auf dem Mt. Wilson unter ausgezeichneten 
atmospharischen Bedingungen. Die Y[essung mit dem neuen Water-Flow-Kompen
sationsinstrument best and darin, die Energie des elektrischen Kompensations
stromes zu bestimmen. Die Gleichheit zwischen Kompensationsstrom und Sonnen
strahlung wurde durch die N ullage des in den thermo-elektrischen Stromkreis einge
schlossenen empfindlichen Galvanometers angezeigt. 42 sorgfaltige Vergleichungen 
an sechs ausgewahlten Tagen ergaben 0,3629 als Endwert fur die Konstante des 
Silver-Disk-Instrumentes. Da entsprechend der Smithsonian Revised Scale 1913 
die Konstante 0,3715 betragt, erscheint ein Skalenfehler der Standardskale von 
2,3 % als gesichert. Wie in Bd. I bereits hervorgehoben, hatte sich aus der erst en 
Prufung des neuen Instrumentes eine vorlaufige Korrektion von 2,5 % ergeben. 

40. Moderne Formen von Thermoelementen. Die Thermoelemente nach 
1. J. MOLL sind weiter vervollkommnet worden. Die Dicke der "warmen L6t
stelle" d (s. Abb. 48 in Ziff. 40, Bd. I) betragt nunmehr 5 ~1ikron. Die Vakuum
Thermoelemente (s. Abb. 50) erscheinen in zwei Typen. Die "empfindliche Type" 
besitzt ein 0,5 Mikron dickes,S mm langes und 0,1 mm breites Thermobandchen 
mit einem Widerstand von 45 Ohm. Zur Erzielung des Temperaturgleichgewichtes 
ist nicht ganz 1 Sekunde n6tig. Die zweite Konstruktion, "schnelle Type" ge
nannt, hat gleiche Bandbreite und -dicke, Die Lange betragt dagegen nur 2 mm, 
der Widerstand 20 Ohm. Das Temperaturgleichgewicht ist hier bereits in 0,2 Se
kunden erreicht 4 • Die MOLLschen Elemente werden bereits haufig verwendet, 
beispielsweise in der in Ziff. 15 genannten Apparatur von GORCZYNSKI, wie auch 
in einem neuen Panzer-Aktinometer zur Sonnenstrahlungsmessung nach LINKE 
und FEUSSNER 5 . Auch die neuen Mikro-Thermoelemente nach C. MULLER 
(s. Abb. 52) 6 sind jetzt in verschiedenen AusfUhrungen7 erhaltlich. Neben der 
normalen Type F seien genannt: Type emit Quarzfenstern, speziell konstruiert 
zur Untersuchung lichtschwacher Spektren, Type E, besonders geeignet fur 
Strahlungsmessungen im Infraroten bis zu 22 p, sowie eine SpezialausfUhrung der 
Normaltype F, das Miniatur-Vakuumthermoelement in Nadelform. Eine Ver
wen dung der hochempfindlichen MtLLERschen Thermoelemente fUr Strahlungs
messungen der Planet en und Fixsterne ist vorlaufig noch nicht erfolgt. Man kann 
jedoch erwarten, daB damit noch weiterreichende Ergebnisse zu erzielen waren 
als mit den in Amerika bisher iiblichen Anordnungen. 

1 Smithson 11isc ColI 87 (1932). 2 Smithson ~Iisc ColI 92, Nr. 13 (1934). 
3 Siehe Bd. I, Kap. 5, Ziff.8, Abb. 6. 4 P. J. KIPP U. ZONEN, Schrift VAC 34 (1934). 
5 P. J. KIPP u. ZONEN, Schrift Aktino 34 (1934). 
6 In Abb. 52, Bd. I, Kap. 5 sind die Teilbilder a und b gegeneinander zu vertauschen. 
7 A. HILGER, Publication Nr. 221 (1935). 



Band II. 

Kapitel 1. 

Theoretische Photometrie. 
Von 

E. SCHOENBERG-Breslau. 

Mit 10 Abbildungen. 

a) Definitionen, Grundgesetze und Aufgaben. 
18a. Eine Aufgabe der theoretischen Photometrie: Die Helligkeits

verteilung auf der Sonnenscheibe aus Finsternisbeobachtungen der 
Totalhelligkeit zu berechnen. Diese Aufgabe ist auf S. 28 meines Beitrages 
bei der Voraussetzung einer vorgegebenen Form der Hellig
keitsverteilungaufder Sonne [I(r) =A (1+,ucosi)] behandelt. 
HECKMANN und SIEDENTOPF1 geben eine Losung derselben 
Aufgabe fur eine beliebige Form der Funktion 1 (r). In Abb.1 
sind 5 und M der Mittelpunkt der Sonne und der des Mondes, 
LI ihr Abstand. Der Radius der Sonne ist 1, der des Mondes m. 
In der schmalen Randzone zwischen r und r + d r sei die 
Helligkeit I(r). Der Winkel PSM sei 180 0 - cp; der Grenz
wert cp, bis zu dem mit konstantem r und I(r) zu integrieren 
ist, hangt von LI abo Es wird nur diejenige Phase betrachtet, Total:b~i~~ternis. 
bei der der Mondrand den Mittelpunkt der Sonne bereits 
uberschritten hat, wo also m - 1 <LI < mist. Es sei h die beobachtete Ge
samthelligkeit des unverfinsterten Teiles der Sonne, c eine Konstante. Dann ist 

1 f m2 - r2 - ,12 
h = 2e r I(r) arccos 2r LI dr. (1 ) 

m-A 

In den gleichen Einheiten gilt fUr I, die Gesamthelligkeit der Sonnenscheibe, 

1 
I = en 1(0) 1(0)' 

wo 1 (0) die zentrale, 1 die mittlere Flachenhelligkeit der Sonne ist. Durch Division 
erhalt man 1 

J!... _ l:... 1 (0) f 1J.rJ.. m2 - r2 - ,12 d 
I-:n; 1. rl(O) arccos 2rLl r. (2) 

m-.1 

Der Wert von 1 (0)11 ist fUr die einzelnen Wellenlangen verschieden und bekannt, 
die Funktion I(r) /1(0) soll aus den beobachteten Totalhelligkeiten bestimmt werden. 

Zur Losung der Integralgleichung (1) schlagen HECKMANN und SIEDENTOPF 
folgenden Weg ein. Zunachst wird statt m und r eingefuhrt 

(2=1-r, ,u=m-1, (3) 
1 Ver6ff Sternw G6ttingen, Heft 7 (1929). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 2 
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weil bei Beschrankung der Aufgabe auf Phasen nahe der Totalitat beide GroBen 
e und fl klein werden gegen 1. Der Kern der Integralgleichung wird dann 

r(e,L1) = arccos C - - f"" '" = arccos f"" " C _ ' ___ "----_--"--_ • 
11.2 - ,,2 + 2 (II + n) - ;12 {fl + f) 1/ 2 _ (II. + o)2} 

2L1(1 -e)l 2L1(1 - e) 

Diese Funktion wird nach Potenzen des zweiten Bruches in der Klammer, der 
klein ist gegen den ersten, entwickelt, und es ergibt sich 

r(e L1) = arccos fl + IJ + _~ ___ [1- (fl + 1i)2]t _.!. ___ ~2 [1 _ (fl + e)2]t + ... (4) 
, L1 2(1-g) A 222(1-g)2 j 

Wenn man sich auf das erste Glied dieser Entwicklung beschranken konnte, so 
ware das Problem ge16st, denn die Integralgleichung 

,1-,< 

h = 2 c I (1 - e) I (1 - e) arc cos flJ g de 
(J 

(5) 

kann durch die Differentiation nach L1 auf die ABELschc Form gcbracht werden. 
Die Abschatzung des zweiten Gliedes der Reihe zeigt aber, daB fUr L1 > 0,02 
dasselbe schon von Bedeutung wird, und daB man bei groBeren Werten von L1 
bis 0,7 und einer Genauigkeit von 1 % in r(e, L1) schon zwei Glieder mitnehmen 
muB. Urn die ABELsche Form der Integralgleichung beizubehalten, wird r(e, L1) 
in der Form l + 

r(e, L1) = arccos! "/J u(e) v(L1) (6) 

dargestellt, wo u und v geeignet gewahlte Funktionen sind, die die gewunschte 
Genauigkeit fUr die Darstellung von r (e, L1) gewahrleisten. Als solche Funk
tionen konnen line are Ausdrucke gewahlt werden, so daB man statt der Form (6) 
erhalt fl + 0 

r(e, L1) = arccos -L1~ k (1 + IX L1) (1 + f3 e) . (7) 

Die Werte der Koeffizienten k, IX und f3 sind durch numerische Ausgleichung 
passend gewahlt. Es wird dann 

1-,< 

h = 2 c II (1 - e) arc cos f:l ~ IJ k (1 + IX L1) (1 + f3 e) (1 - e) de . (8) 
u 

Setzt man hier 
h 

k(1+ ~-Li) = H(L1) ; (1 - e) I (1 - e) (1 + f3 e) = F (e) , 

so bekommt man ,-1-,. 

H(L1) = 2 cI F(e) arccos ~j-=-f' de 
o 

und hieraus durch Differentiation nach L1 
/1~,1l , 2C( F(IJ) H (L1) = T ,r-- ---, - (fl + Q) de· 
• r L12 - (fl + 1J)2 
o 

Durch Einfuhrung der neuen Variablen 

(e + fl)2 = t; 

und der neuen Funktionen 

~ H'(L1) = G (b); 
C 

F(e) = lP(t) 



Ziff. 38a. Uber die Beleuchtung des Mondes. 

erhalt man die ABELsche Integralgleichung 
.I 

mit der Umkehrung 

G(b) =jP(t)dt dt 
y~ - t 

,u' 

a .I 

19 

(9) 

(j)(z) = -- --==db =. - - G (b) rz-bdb. 1 d f G(~) 2 d f' ,;--
:Jl dz Yz _ ~ :Jl dz 

(10) 
~2 ~2 

Ringformige Finsternisse. Bei einer ring£i:irmigen Sonnenfinsternis liegt 
das Problem insofern schwieriger, als vom Momente des zweiten Kontaktes an 
die Integralgleichung keine eindeutige Losung mehr haben kann. Von diesem 
Momente an ist Ll :":~ 1 - m und f (r) aus der Gleichung zu bestimmen: 

I m+J 1 I m 2 - r2 _ 112 
h=2c jrf(r) arccos 2rA· dr+njrf(r)dr. 

m-J m+J 

Diese kann auch in der Form geschrieben werden 

m Im+A 1 I 
h=2c./rf(r)q;(r,Ll)dr+2c jrf(r)q;(r,Ll)dr+njrf(r)dr. 

m-d m m+d 
(11) 

Man sieht dann, daB man f(r) entweder in dem Bereiche 2m - 1 <:: r < m vor
geben muB, wodurch es dann im Bereiche m ::;;; r <:: 1 bestimmt ist, oder umgekehrt. 
Das wird durch die Abb. 2 veranschaulicht. Entnimmt man die Werte von f (r) 
fur den gestrichelten Bereich anderen Beobachtungen, so ist die Bestimmung fUr 
den Randbereich nach der oben besprochenen Methode 
moglich. 

Der Gang der Rechnung bei der Auswertung der Kurve h 
zur Bestimmung von f (r) ist bei partiellen Finsternissen 
folgender: 

1. Man hat die Funktion h, die in abgemessenen Inter
vallen abgelesen ist, zunachst als Funktion der Abstande Ll 
darzustellen als h (,1). 

2. Man berechnet die Funktionen u (e) und v (Ll). 
3. Man berechnet die Funktion G'(b) und erhalt durch 

numerische Integration (j) (z). 
4. Hieraus bekommt man dann 

( ,r:.) p(z) 
f 1 - r z + f-l = ( Yz ) (Yz ) . 1- z+,u u z-,u 

Abb.2. RingfOrmige 
Finsternis. 

S Mittelpunkt der Sonne, 
M Mittelpunkt des Mondes. 
Der zu S konzen trische 
schraffierte Ring ist der 
Bereich 2m-1~r<m. 
Er wird umschlossen vom 

Bereiche m ~ ,:S 1. 

Eine Anwendung dieser strengen Methode fUr die Auswertung von Finster
nissen ist nicht versucht worden. 

c) Uber die Beleuchtung der Planeten. 
3Sa. tiber die Beleuchtung des Mondes. B. FESSENKOW1 hat aus der Ver

messung von 13 photographischen Aufnahmen des Mondes bei verschiedenem 
Phasenwinkel (zwischen + 47 0 und -115 0 ) eine neue Formel fUr die Reflexion 
des Lichtes abgeleitet, die sowohl fUr die Maria als fUr die Kontinente in den ge
nannten Grenzen gultig ist. Der EinfluB der Lichtzerstreuung wurde uberall 

1 RAJ 5, S. 235 (1927). 

2* 
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berucksichtigt. Die Platten sind durch Schwarzungsmarken eines Rohrenphoto
meters miteinander verbunden, auBerdem durch extrafokale Bilder des Polar
sterns. Durch Mittelbildung der Helligkeiten sehr vieler benachbarter Punkte 
wurde ein Ausgleich der individuellen Verschiedenheiten der Albedo erreicht. 
Bei der Berechnung wurde die von E. SCHOENBERG! zuerst angewandte Form 
des Reflexionsgesetzes 

. rcosi COSe 
t($,e,ex) = ';' , wo }. = m(ex), (12) 

COSt + COse .,-

angewandt, wobei aber auch die Abhangigkeit der Reflexionskonstante T yom 
Phasenwinkel untersucht wurde. Es ergab sich, daB sowohl T als auch ;. durch 
einfache Funktionen darstellbar sind und folgende elegante Form des Reflexions
gesetzes fur die mittleren Helligkeiten der ganzen Mondoberflache angewandt 
werden kann: 

J = I~ cos i ( 1 + cos2 ~) 
cosi + 0,225 (1 + tg2 ;) cose 

( 13) 

Fur die Mitte des der Sonne zugewandten Mondrandes folgt hieraus 

!R = To (1 + cos2 -i) . (14) 

In einer .zweiten Arbeit von FESSENKOW und PARENAG0 2 wird gezeigt, daB 
sich die aus den Randbeobachtungen ergebende Konstante To mit der aus der 
Gesamtheit der Oberflachenpunkte abgeleiteten gut ubereinstimmt (To = 6,5 gegen 
To = 6,2). Der Verlauf der Randhelligkeit ist von dem von E. SCHOENBERG 
in der unter Anm. 1 zitierten Arbeit beobachteten aber bedeutend abweichend. 

3Sb. Die Farbe der Maria hat B. FESSENKOW3 mit einem visuellen Kolori
meter mit Blaukeil, das an Stemen von verschiedenem Spektraltypus zur Be
stimmung der Farbtemperaturen geeicht war, untersucht. Er fand diese Tempe
raturen zwischen 4410° (Mare Humorum) und 4720° (Mare Transquillitatis) 
liegend.· 

d) Die Beleuchtung der Planetentrabanten. 
46a. tiber die Extinktion des Lichts in der Jupiteratmosphare. D. J. EROP

KIN' gibt eine interessante Methode, die Verfinsterungskurven der Jupiter
trabanten dazu zu verwenden, urn den EinfluB der Jupiteratmosphare auf die 
Energiebilanz des Planeten zu berechnen. Es wird dabei nicht der Absorptions
koeffizient bestimmt, sondern die Gesamtabsorption durch die Plantenatmosphare 
berechnet; dabei kommen nur rein zeitliche MaBeinheiten zur Verwendung. 

Bei den fUr die Jupiteratmosphare zulassigen Vereinfachungen (s. Ziff.44, 
S. 93 meines Beitrages in Bd. II) ist die theoretische Verfinsterungskurve eines 
Trabanten ohne Rucksicht auf die Atmosphare des Planeten, unabhangig 
yom Reflexionsgesetz der Trabantenoberflache, eine urn den Wendepunkt sym
", metrische Kurve (Abb. 3). Die schraffierten Flachen 

unserer Figur sind deshalb gleich. Die Gleichung unserer 
K urve sei y = cp (t), wobei auBerhalb der Verfinsterung 
cp (t) = 1 und am SchluB derselben cp (t) = 0 ist. Das 

u...-J---'--tl~f---; .... t Integral von einem beliebigen Moment tl auBerhalb der 
Verfinsterung bis zum SchluB derselben (to) 

Abb. 3. Die Verfinste
rungskurve eines Jupiter

trabanten. 

to 

(cp(t)dt 
t~ 

1 Acta Soc Scient Fennicae Tome 50, No 9 (1929). 
3 AN 236, S.7 (1929). 

(15) 

2 RAJ G, S.279 (1929). 
4 Z f Ap 3, S.163 (1931). 
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bedeutet die gesamte vom Trabanten im.betreffenden Zeitraum reflektierte Licht
menge und ist, wie die Abbildung zeigt, gleieh 

A=T-t1 , 

wo T der Mitte der Kurve entspricht. 
Bezeiehnet B das Integral iiber denselben Zeitraum von der beobaehteten 

t. 

Verfinsterungskurve "P (t), also B = j"P (t) d t, so ist 
t, 

q=A -B (16) 

ein MaB fUr die Extinktion in der Jupiteratmosphare, das dabei wie aueh A und 
Bin Einheiten der Liehtmenge ausgedriiekt ist, we1che der unverfinsterte Trabant 
in der Zeiteinheit reflektiert. Der Moment T entsprieht der Verfinsterung des 
Trabantenzentrums, wenn man ihn urn den Betrag L1 t, die Korrektion auf den 
Halbsehatten, vergroBert. Letztere ist 

( 17) 

wo P die Umlaufszeit des Trabanten in Minuten und R0 der Sonnenhalbmesser 
ist. Auf diese Weise ist 

und (18) 

Es betragt bei dem ersten Trabanten L1 t = 0,4, bei dem zweiten 0,8 und beim 
dritten 1,5 Minuten. 

Das Integral iiber die beobaehtete Kurve der Verfinsterung, 
t. 

B = j"P(t) dt 
t, 

wird in denselben Grenzen graphiseh ausgewertet und damit wird q aus (16) 
bekannt. 

Aueh q ist in Zeitminuten ausgedriiekt, es wird deshalb der Quotient 

:"ly2(1+ :r- ory2 2 
Q = ory2 = e q , (19) 

wo e die halbe Dauer des Voriibergangs des Trabanten vor der Jupiterscheibe be
deutet, die dureh die ganze Atmosphare absorbierte Lichtmenge sein. EROPKIN 
findet aus photographisehen Aufnahmen der Verfinsterungskurven der drei ersten 
Trabanten fUr q die Werte 0,10,0,11,0,08 und 0,07. Der mittlere Wert ist also 
Q = 0,09. Die Beziehung dieser GroBe zum Transmissionskoeffizienten der 
Atmosphare wird nieht abgeleitet. 

Es ist sehr auffaHend, daB die photographisehen Verfinsterungskurven 
von EROPKIN einen AbfaH der Helligkeit in zwei Stufen aufweisen, wobei 
die Helligkeit auf der ersten Stufe langere Zeit konstant bleibt. Darin deutet 
sieh seheinbar die Wirkung einer ausgedehnten Atmosphare des Planten an. Die 
visueHen Kurven der Harvard-Reihe (s. S. 103 meines Beitrages) zeigen niehts 
Ahnliehes. Die Absorption miiBte demnaeh nur fUr die photographisehen Strahlen 
wirksam sein. 

47a. Eine photometrische Theorie der Mondfinsternisse. M. F. LINK! gibt 
eine Theorie fUr die Helligkeitsverteilung im Kernsehatten der Erde bei Mond
finsternissen. Die Theorien von HEPPERGER 2 und von SEELIGER3, die sieh die 

1 B A II 8, S. 77 (1932). 2 Sitzber Akad d Wiss \Vien Bd. 104 (1895). 
3 Abh d Bayer Akad d Wiss Bd. 19 (1896). 
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Aufgabe steilten, die scheinbare VergroBerung des Erdschattens zu erkHi.ren, 
behandeln naturgemaB dasselbe Problem. Die Abhandlung von LINK geht fiber 
diese Arbeiten insofern hinaus, als sie nicht nur die Lichtverteilung auf der Sonnen
scheibe getrennt fUr drei verschiedene WeHenlangen berticksichtigt, sondern auch 
die Wirkung der oberen Schichten der Erdatmosphare auf Grund der neuesten 
Daten tiber ihre Dichten bis zu 80 km Hohe in Rechnung zieht. Der Dispersion 
der Sonnenstrahlen ist auch in dieser Untersuchung nicht Rechnung getragen, 
dagegen ist die Refraktion streng beriicksichtigt worden. In Anbetracht des 
Interesses, das dem Problem der relativen Helligkeit der Mondfinsternisse in den 
letzten Jahren geschenkt wird, ist ein vertieftes Studium der Theorie der Er
scheinung, wie sie durch die Abhandlung von LINK geboten wird, sehr zu be
grtiBen. Man hofft dabei, Aufschltisse tiber die Beschaffenheit jener hohen Atmo
spharenschichten zu erhalten, die einer direkten Beobachtung noch nicht zugang
lich sind, in ihrer lichtzerstreuenden und absorbierenden Wirkung aber die 
Helligkeit des Kernschattens der Erde beeinflussen. Vor aHem ist es die Ozon
schicht der hohen Atmosphare, die infolge ihrer scharfen Begrenzung und spe
zifischen Absorption sich in der spektralen Zusammensetzung und Lichtstarke 
des Kernschattenlichts offenbaren muB. Noch hoher gelegene Schichten (tiber 
100 km) wirken sich auch noch auf die Lichtverteilung in der Nahe der geome
trischen Grenze des Erdschattens aus, doch ist es bei der Unkenntnis ihrer Dichte 
zunachst unmoglich, ihren EinfluB zu berechnen. 

Bisher sind nur wenige Mondfinsternisse photometrisch in verschiedenen 
Farben vermessen worden, und nur zwei (vom 16. Oktober 1921 und yom 
26. September 1931) konnte F. LINK mit seiner Theorie vergleichen. Man kann 
deshalb noch keinen SchluB tiber die Sicherheit seiner Ergebnisse ziehen, darf 
aber eine wesentliche Entwicklung des ganzen Problems sowohl in theoretischer 
als in praktischer Richtung von der Zukunft erwarten. 

Die Dichte als Funktion der Hohe. Grundlegend fUr die Cntersuchung 
ist das Dichtegesetz der als konzentrisch angenommenen Atmospharenschichten. 
F. LINK nimmt bis zu 40 km die von W. J. HU)iPHREYSl nach den neuesten Daten 

Tabelle 1. 

k k k 
log" 

k 
loge 

km 
log" km 

log!? 
km km 

0 9.9873 20 8.8412 40 7.498 60 6.333 
1 9389 21 7738 41 432 61 286 
2 8926 22 7064 42 366 62 239 
3 8468 23 6389 43 301 63 194 
4 8007 24 5715 44 237 64 150 
5 7546 25 5043 45 173 65 106 
6 7077 26 I 4371 46 111 66 065 
7 6604 27 3697 47 7.049 67 6.024 
8 6116 28 3024 48 6.989 68 5.98-1-
9 5606 29 2352 49 928 69 946 

10 5059 30 1680 50 869 70 908 
11 4469 31 1008 51 811 71 872 
12 3814 32 8.0335 52 753 72 937 
13 3137 33 7.9668 53 697 73 802 
14 2467 34 8990 54 642 74 769 
15 1788 35 8323 55 588 75 737 
16 1113 36 7660 56 535 76 706 
17 9,0436 37 6981 57 483 77 675 
18 8.9761 38 6314 58 432 78 646 
19 9087 39 I 5635 59 382 79 618 

1 Physics of the Air (New York 1929). 
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abgeleiteten Dichten an; darUber hinaus, wo es keine direkten Messungen gibt, 
verwendet er die von LINDEMANN und DOBSONl aus den Beobachtungen von 
Meteoren abgeleiteten Dichten. So ergibt sich vorstehende Tabelle 1 des log e 
bis 79 km Uber der Erdoberflache. 

Die Horizontalrefraktion und die Luftmassen. Die in den Kern
schatten eindringenden Sonnenstrahlen erfahren eine Horizontalrefraktion. FUr 
die Berechnung der Luftmassen M auf dem Wege der Strahlen und des Ablen
kungswinkels co wendet F .. LINK folgende Entwicklungen an: 

Er geht von den allgemeinen AusdrUcken fUr die Luftmassen zwischen der 
Hahe ho und der Grenze der Atmosphare einerseits und fUr die Refraktion anderer
seits 1 

und R =/ sini dp, 
Y1 - sin2 i P, 

aus und benutzt Wle ublich die Gleichung der Refraktionskurve 

.. a+holl.o· 
Slnt = -- -""'-smz 

a + h p, 

(20) 

(21) 

wo a den Radius der Erde und # den Brechungsexponenten bedeuten. # wird 
durch die Gleichung # = 1 + C e (22) 

eliminiert; wenn man sich auf die ersten Potenzen der GraBen hja und c be
schrankt, erhalt man aus den letzten Gleichungen die Beziehung 

sini = (1 - k) sinz, (23) 
wo 

h - ho 
k = ~ - - c (eo - e) 

a (24) 

ist. Dann finden sich leicht folgende AusdrUcke fUr das Refraktionsintegral und 
die Masse M 0 00 

R = cSinz/ de und M = r e dh . (25) 
}"cos2 z + 2k J }"cos2 z + 2k sin2 z 

~ ~ 

FUr den Fall horizontaler Refraktion ist die gesamte Ablenkung des Strahles 
co = 2R90 und die gesamte Luftmasse Ml = 2M90 

o 00 

co = ~/'1 de Y2 h-ho . V-a- -C (eo - e) 
eo 

und M 1 =fi! edh . h - ho l/-a- - c(eo - e) 
ko 

(26) 

Die Lichtverteilung auf der Sonnenscheibe und die Beleuchtung 
durch die Sonne. Die Lichtverteilung wird nach der Formel 

(27) 

wo R der Abstand vom Zentrum der Scheibe ist, angesetzt und nach den Messun
gen von ABBOT fUr drei verschiedene Wellenlangen getrennt berechnet. Es er
weist sich, daB die Randverdunkelung sich bis zu R = 0,97 R0 durch (27) sehr 
genau darstellen laBt, wenn man der Konstante k folgende Werte gibt: 

FUr i. = 0,46 # k = 0,73 , 

'" = 0,54 # k = 0.62, 
i. = 0,62# k = 0,54. 

1 Proc Roy Soc London A 102, S, 411 (1923). 
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Fur einen beschatteten Punkt der Mondoberflache findet eine Verfinsterung 
der Sonne durch die Erde statt. Es sei T' das Zentrum des Erdschattens, C das 

Zentrum der Sonne fUr einen Beobachter im 
Zentrum der Erde (Abb. 4). Wir bezeichnen 

<i-+-+----.,--"'''---=~T' C T' = Y ; T'L = r ; C T'L = EO ; C L = R0 . 

Es solI die Lichtmenge ides elementaren Ringes 
berechnet werden, der durch die Radien r und 

Abb.4. Der Schatten der Erde r + dr aus der Sonnenscheibe ausgeschnitten wird. 
auf der Sonnenscheibe. Ein Element dieses Ringes hat die Helligkeit 

di = f(R)rdrdE = (1- k + };0 YRb - R 2)rdrdE 

= (1 - k + };0 Y2 y r {c~s E ...::. cos Eo) r d r dE. 

Somit 

i = 2li(1 - k) rdrds· + /;; y'2yr leoss - cosso ds drl) (28) 

= 2 [(1 - k) Eo + };01J2ry 1m] r dr, 

wo 

und 
m = 4 sin2 Eo = (R8 + y - r) (R8 -'- ,,-=-y) . 

2 rj' 
(29) 

Die Beleuchtung des Punktes der Mondoberflache durch den ganzen von ihm 
aus sichtbaren Teil der Sonne wird dann mit Rucksicht auf die Schwachung der 
Strahlen in der Erdatmosphare sem 

r+R8 
b=Ie-didr. 
i- R 8 

In Abwesenheit der Erde ware die Beleuchtung 

(30) 

r~0 ~ . 
B = J i dr = 2 n j (1 - k + };0 V Rb - R2) R dR = n R0 (1 - ~). (31) 

y-R0 0 

In Einheiten der Helligkeit des unbeschatteten Vollmondes ist daher die 
Helligkeit im Schatten b 

B· 

Die Schwachung der Strahlen durch Extinktion und Refraktion. 
1st A die Schwachung der Strahlen fur die Einheit der Luftmasse und Ml 
(Formel 26) die durchdrungene Luftmasse, so wird die Schwachung durch 
Extinktion d1 = AMI. 

AuBer dieser tritt aber eine weitere Schwachung infolge der Refraktion der 
Strahlen ein. Bezeichnet man den entsprechenden Koeffizienten durch d2 , so 
setzt sich d in Gleichung (30) zusammen aus 

d = d1 + d2 • 
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Es sei (Abb. 5) I die Ebene der Sonne mit dem Zentrum derselben in C; 
ein Punkt der Sonnen scheibe sei in M. II sei die Ebene des Mondes, N ein Punkt 
des Schattens, in den die Strahien von M nach ihrer Brechung in der Erdatmo
sphare gelangen. T' ist der Gegenpunkt von N in der Sonnenebene. Urn die 
Achse NT' he rum ist die Wirkung der Atmosphare flir alle Punkte der Sonnen
scheibe, die auf dem Kreise mit dem Zentrum in T' und dem Radius T'M liegen, 
gieichartig. Von allen diesen Punkten gelangen Sonnenstrahlen nach M, deren 
Lichtweg wir bei der GroBe der wirklichen Abstande ais gleich ansehen dliden. 
Es handelt sich jetzt urn die Berechnung jener Schwachung, die durch Erweiterung 
des Lichtkegels d-r: in der Atmosphare infolge der verschieden starken Refraktion 
der Randstrahien entsteht. Ohne 
Atmosphare wlirde dieser Licht
kegel die Flache dS beleuchten, 
in Wirklichkeit beleuchtet er die 
groBere Flache dS'. Die Schwa
chung durch Refraktion ist 
deshalb dS' 

s=([S . (32) 

und der Koeffizient der Schwa
I 

T' 

chung d2 = -Ins. (33) Abb. 5. Der Weg der Sonnenstrahlen vom Sonnen
punkte M nach dem Schattenpunkte N. 

Wir bezeichnen 

MT = L; TT"= l; MTT'= NTT"= r; TM'= L'. 

Bei der Kleinheit der Winkel kann man schreiben 

a + h~. 7:=---
L ' 

, a + hI, 
7: = ~~--.~-

L' und 7:'=7:-0), 

wo 0) die Gesamtablenkung des Strahis bedeutet. 
Es ist weiter 

NT" (L'+I)T' , L+l (h~) 
r = -1- = --t-·- = (a + hu) -u = (.n0 + .nee) 1 + a - 0), (34) 

wo .n0 = aIL und .nee = ajl die Parallaxen der Sonne und des Mondes sind. Die 
Fiachenelemente dS' und dS sind 

dabei ist 
dS'=12 r dr und dS=(L+I)2-r:d7:, 

(L+l dW) 
dr = ~ Lt - dh~· und d _ dh~ 

7:- L . 

Die Abschwachung wird: 

~~~~ = s = [1 - ~0 + nee (1 - ~~)] [1- a:~) -~: nee]' (35) 

Eine Diskussion dieser Gieichung zeigt, daB nicht nur eine Schwachung durch 
die Refraktion verursacht wird, sondern an Stellen, wo s sich dem Werte 0 nahert, 
eine Konzentration der Strahien eintritt. Die Funktion s zeigt mehrere Maxima 
und Minima innerhalb des Kernschattens. Das Zentrum desselben muB ein wenig 
heller erscheinen ais die Umgebung, und da dieser Effekt unabhangig ist von der 
Dispersion, so soll nach der Meinung des Vedassers die weiBliche Farbe an den 
Randern des Kernschattens auf ihn zurlickzuflihren sein. 

Die A usflihrung der Rechn ungen. Wie die Ietzte Formel zeigt, ist die 
Refraktionswirkung von der Parallaxe des Mondes stark abhangig; aus den 
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Formeln (26) fUr die Gesamtablenkung und die Massen ersieht man ihre Abhangig
keit von der Wellenlange durch die Konstante c. Die Helligkeitsverteilung im 
Kernschatten wird somit fur die gultige Parallaxe und fUr die Wellenlangen der 
bei der Beobachtung benutzten Farbfilter jedesmal getrennt zu berechnen sein. 
Wir sehen deshalb davon ab, die vom Verfasser fUr Spezialfalle berechneten Tafeln 
hier wiederzugeben. Es ist zunachst notwendig, die Integrale (26) fUr die Ab
lenkung co und die durchdrungenen Luftmassen M fUr verschiedene Hohen ho 
uber der Erdoberflache zu berechnen, wobei die unterste Schicht von 2 km Hohe 
unberucksichtigt bleiben kann. Das ist fUr die benutzten effektiven Wellen
langen getrennt durchzufUhren. Dann ist die Schwachung durch Refraktion fUr 
die gegebene Parallaxe nach (35) und dann diejenige fUr Extinktion nach den 
Formeln (30) und (31), wiederum getrennt fUr die einzelnen Wellenlangen, durch 
numerische Integration zu berechnen. 

Vergleich mit den Beobachtungen. Die Beobachtungen der Mond
finsternis vom 26. Sept. 1931, die in drei Farben ausgefuhrt waren, eigneten sich 
zu einem Vergleich mit der Theorie. Herangezogen wurden nur die Helligkeiten 
in der Nahe der Grenze des Kernschattens zwischen 30' und 40' Abstand vom 
Zentrum. Der beobachtete Helligkeitsabfall ist von dem berechneten fUr jedes 
Filter in verschiedenem Grade abweichend. Eine Ubereinstimmung ist nur zu 
erreichen, wenn man einerseits den Absorptionskoeffizienten der oberen Schichten 
der Atmosphare fUr die blauen Strahlen urn 12% vergroBert, auBerdem aber 
eine spezielle absorbierende Schicht in groBer Hohe (150 bis 200 km) annimmt. 
Die Existenz einer solchen Schicht ist durch besondere Beobachtung von BAUER 
und DANION l auf dem Mont Blanc und von F. LINK2 auf dem Pic du Midi nach
gewiesen. Aus den Abweichungen der Kurven fUr Rot und Gelb schlieBt der Ver
fasser auf die Wirkung und die Hohe der Ozonschicht, deren untere Grenze hier
nach in der Hohe von 20 km uber der Erde liegen solI. 

Die Untersuchung von F. LINK zeigt somit die Moglichkeit, aus dem Verlauf 
der Helligkeit des Kernschattens in der Nahe seiner Grenze wichtige Schliisse 
uber die hohen Schichten der Atmosphare zu ziehen. Ein naheres Studium dieser 
Erscheinungen auf dem Wege der photometrischen Analyse erscheint uns sehr 
erwiinscht, urn die Ergebnisse des Verfassers zu prufen. 

Uber die Sichtbarkeit der Mondfinsternisse. Die Beobachtung lehrt, 
daB es helle und dunkle Mondfinsternisse gibt. Seit SEELIGER wissen wir, und es 
wird durch diese Untersuchung bestatigt, daB die Helligkeit in der Nahe des 
Zentrums des Kernschattens von der Durchsichtigkeit der Troposphare, auBer
dem aber wesentlich von der Parallaxe des Mondes abhangt. Nach LINK kann 
ein Element im Zentrum des Kernschattens vollkommen dunkel sein, wenn die 
Atmosphare bis zu 5,6 km undurchsichtig und die Parallaxe 54' ist; dagegen 
tritt dasselbe bei der Parallaxe von 61' ein, wenn die ersten 4,0 km der Atmo
sphare auf dem ganzen Umkreise der Erde, den die entsprechenden Sonnen
strahlen streifen, in Wolken liegen. SolI der ganze Mond in der zentralen Phase 
der Finsternis unsichtbar bleiben, so muB die Undurchsichtigkeit der Atmosphare 
sich bis zu 10 km erstrecken. Fur das Studium der hoheren Luftschichten eignen 
sich deshalb nur die Randpartien des Kernschattens bis zu etwa 20' Rand
abstand. 

47b. tiber die VergroBerung des Erdschattens bei Mondfinsternissen. 
Das Problem der VergroBerung des Erdschattens ist in der besprochenen Arbeit 
von F. LINK nicht behandelt. In einer Untersuchung: "Die Helligkeit des Erd
schattens auf dem verfinsterten Mond in der Nahe der Schattengrenze", be-

1 L'Astronomie (Juni 1923). 2 Lyon Bull 11, S. 22<) (1<)29). 
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schaftigt sich M. DE SAUSSURE1 eingehend mit demselben. Er legt seinen Be
trachtungen diejenige Theorie der Erscheinung zugrunde, die H. v. SEELIGER 
in seinen klassischen Werken ausgearbeitet hat, stellt sich dabei aber die Auf
gabe, den Helligkeitsverlauf bei verschiedenen Wellenlangen in der Nahe der 
Schattengrenze zu ermitteln. Er berticksichtigt deshalb sowohl die Abhangigkeit 
der Extinktion als der Refraktion von der Wellenlange und tragt auch dem 
verschiedenen Verlauf der Randverdunkelung der Sonne in verschiedenen Farben 
Rechnung. Da in dem SEELIGERSchen Formelsystem fUr die auf die Mondober
flache einfallenden Lichtmengen der Refraktion der Strahlenbtindel Rechnung 
getragen ist, so kann die Rechnung von M. DE SAUSSURE als eben so streng 
angesehen werden wie diejenige von F. LrxK. Sie bezieht sich aber nur auf 
vier Randpunkte in der Nahe der Schattengrenze; auBerdem berticksichtigt 
sie die Absorption in der Ozonschicht nach vorgegebenen Daten im voraus, 
wobei diese Schicht als in 45 km Hohe beginnend mit 5 km Machtigkeit ange
nommen wird. Dabei werden die Gesamtabsorption und die Lagen der Absorp
tionsbanden, sowie ihre Starke fUr die WellenHingen }'1 = 5200, }'2 = 6000 
und }'3 = 6400 A den neuesten Daten entnommen. Die Luftmassen in der 
Erdatmosphare werden bis zu 62 km Hohe berticksichtigt, wobei das Dichte
gesetz der Atmosphare der Arbeit von HEPPERGER entnommen wird. v. HEP
PERGERS Horizontalrefraktionen sind nach der BESsELschen Theorie berechnet, 
somit nicht mehr im Einklang mit den neuesten Daten tiber das Dichtegesetz 
der Atmosphare. Die Luftmassen, die DE SAUSSURE, nach LAPLACE, proportional 
der Refraktion ansetzt, konnen deshalb nicht als einwandfrei gelten. Die Licht
mengen, die auf einen Punkt der MondoberfHi.che auffallen, werden mit strenger 
Berticksichtigung der Absorption fUr die einzelnen Zonen der wirksamen Sonnen
oberflache und fUr drei Wellenlangen getrennt numerisch berechnet und sum
miert; das geschieht einmal ohne Berticksich tigung der Ozonschich t und dann 
mit Rticksicht auf dieselbe. Endlich wird auch noch der selektiven Absorption 
bei der Beobachtung des verfinsterten Mondes durch die Erdatmosphare Rech
nung getragen und mit Rticksicht auf die Empfindlichkeitskurve des Auges die 
subjektive Helligkeit in vier Punkten der Randzone berechnet. 

Das Ergebnis dieser sehr sorgfaltigen Arbeit ist folgendes: Der Verlauf der 
Helligkeit in der Nahe der Schattengrenze zeigt gegentiber den Kurven von 
HEPPERGER und SEELIGER den Unterschied, daB etwas auBerhalb der geometri
schen Schattengrenze, aber noch innerhalb des urn 2% vergroBerten Schatten
halbmessers ein ausgesprochener Knick eintritt, der die scheinbare VergroBerung 
des Erdschattens gut erklaren kann, was fUr die Kurven von HEPPERGER und 
SEELIGER jedenfalls mit groBer Schwierigkeit verbunden war. 

47 c. Die Beobachtungen der totalen Helligkeit der Mondfinsternisse weisen 
von Fall zu Fall sehr groBe Unterschiede auf. Sie konnen nicht durch die Un
sicherheit der Beobachtungen allein erklart werden. W. J. FrscHER 2 und A. DAN
lON 3 haben verschiedene Einstufungen der Helligkeit einer Mondfinsternis vor
geschlagen, urn ein einheitliches System fUr dieselben einzuftihren. Da die Hellig
keit im Zentrum des Kernschattens von den atmospharischen Bedingungen in 
der Troposphare abhangig ist, diese aber nur von meteorologischem Interesse sein 
konnen, so ware eine Reduktion der beobachteten Helligkeiten auf eine solche 
Phase der Finsternis, die von jenen ZusUinden unabhangig ist, von Bedeutung. 
G. ZrMMERMANN 4 schlagt dafUr die Phase der inneren Bertihrung des Mondes mit 

1 Verh d Naturforsch Ges in Basel 42, S.211 (1931). 
2 Smithson MiscColl76 (1924) Nr.9; HarvRepr 7 (1927). 
3 Bull Soc Astr France 39, S.272 (1925). 
4 AN 247, S.209 (1932). 
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dem Kernschatten vor. Er macht darauf aufmerksam, daB bei einer Photo
metrierung des Gesamtlichtes die Ableitung der Beruhrungshelligkeit mit groBer 
Sicherheit auch dann maglich ist, wenn die Phase der Totalitat nicht voll erreicht 
wird. Die Helligkeitskurve hat namlich im Momente der Beriihrung einen Wende
punkt, dessen Ordinate leicht abzulesen und bei fast totalen Finsternissen leicht 
zu extrapolieren ist. Fur die Beobachtung empfiehlt er eine von SELIWANOW1 

eingefUhrte Methode, bei der der Mond durch ein kleines, in umgekehrter Richtung 
(wobei das Objektiv zum Okular wird) benutztes Fernrohr punktfarmig und damit 
sternahnlich gemacht wird. Aber auch diese Beruhrungshelligkeiten 2 des Mondes 
zeigen Unterschiede von so groBem Betrage, daB es schwer fallen durfte, sie allein 
durch verschiedene Durchlassigkeit der haherenAtmospharenschichten zu erklaren. 

f) tiber die Beleuchtung staubformiger Massen. 
65a. Neue Untersuchungen tiber den Saturnring. E. SCHOENBERGS Beugungs

theorie als ErkUi.rung des Lichtwechsels der Ringe. Der Verfasser 3 hatte 
schon in seinen fruheren Arbeiten uber die Veranderlichkeit der Saturnringe auf 
die Schwierigkeiten hingewiesen, die sich fUr die SEELIGERSche Theorie der Be
schattung und Bedeckung der Ringteilchen ergeben, wenn man sie mit den 
Beobachtungen in Einklang bringen will. Er war gezwungen, eine Wolke feinsten 
Staubes anzunehmen, in den die schattenwerfenden graBeren Karper eingebettet 
sind, wobei die Schatten durch die Dunstwolke gedampft werden. Die Schwierig
keit dieser Hypothese lag darin, daB dieser Wolke eine Farbung zugeschrieben 
werden muBte, die rater war als das Licht der schattenwerfenden Karper. Eine 
neue Beobachtungsreihe 4 durch 4 Farbfilter (rot, gelb, grun und blau), mit dem
selben visuellen Photometer, in Belkawe in den J ahren 1927 bis 1930 ausgefUhrt, 
sollte den EinfluB der Dunstwolke und ihre Farbung klaren. Es gelang in allen 
Oppositionen, sehr nahe an den Moment (X = 0 0 heranzukommen und dadurch 
die Zeit der starksten Veranderung der Helligkeit genugend durch Beobachtungen 
zu sichern, was in den fruheren Beobachtungen durch Witterungsverhaltnisse ver
eitelt war. Die neuen Kurven, in denen 360 Einzelbeobachtungen vereinigt wurden, 
zeigten fur jede Farbe einen etwas verschiedenen Verlauf; dabei lag der Unterschied 
aber weniger im Gesamtbetrage der Helligkeitsanderung, als in der Lage sekun
darer Wellen, die zwischen den Phasenwinkeln 2 0 bis 50 auftreten. Die Amplituden 
dieser Wellen liegen zwischen om,02 und om,04; an ihrer Realitat kann aber nicht 
gezweifelt werden, weil sie auch in den fruheren lichtelektrischen Messungen von 
P. GUTHNICK deutlich auftreten. Folgende Tabelle zeigt den Verlauf der Helligkeit 
des B-Ringes, bezogen auf die Helligkeit des Saturnzentrums in GraBenklassen. 

Tabelle 2. Tabelle der Helligkeiten des B-Ringes gegen das Zentrum der 
Planetenscheibe in GroBenklassen. 

Filter 
Phasen 

Rot N Gelb ,V 
I 

Griin N Blau II· 

0°16',2 Om,127 31 om,079 27 Om,100 29 om,125 35 
o 44,6 0 ,235 12 0 ,233 11 0 ,236 9 0 ,278 14 
1 29,5 0 ,361 13 0 ,277 15 0 ,310 14 0 ,311 14 
2 25 ,8 0 ,438 16 0 ,345 17 0 ,320 15 0 ,403 17 
3 16,5 0 ,423 5 0 ,346 7 0 ,456 5 0 ,435 6 
-1- 45 ,3 0 ,423 3 0 ,382 2 0 ,382 2 0 ,450 3 
5 26,6 0 ,488 11 0 ,422 6 0 ,472 8 0 ,457 6 

1 ~hrovedeme .\str Bull Nr. 1-2 (1925). 
2 AN 244, S.21 (1931); AN 251, S. 303 (1934). 
3 Photometrische Untersuchungen tiber Jupiter und das Saturnsystem .. \nn Acad Sc 

Fennicae, Serie A, 16, Nr. 5 (1921). 
4 Neue Untersuchungen tiber den Saturn ring. VJS d Astr Ges 68, S. 307 (1931). 
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N ist die Anzahl der gemittelten Beobachtungen. Wesentlich flir alle 4 Kurven 
ist der aul3erst steile Abfall zwischen (X = 0 °,0 und (X = 1 °,0 urn nahezu 20% der 
Oppositionshelligkeit. Die sekundaren Minima liegen fiir die einzelnen Farben etwas 
verschieden und scheinen flir kurze Wellenlangen sich nach (X = 0 0 zu verschieben. 
Ihre Existenz findet in der SEELIGERSchen Theorie keine Erklarung. Der Ver
fasser schreibt sie Beugungserscheinungen zu und fragt sich, ob sich nicht auch 
die ganze Lichtschwankung aus der Beugungstheorie an kleinen Partikeln er
klaren lal3t. Die bisher bekannten Beugungsdiagramme fiir Kugeln verschiedener 
GroBe und verschiedener Brechungsexponenten zeigen freilich niemals eine Licht
schwankung von der Art, wie sie fiir die Erklarung der beobachteten Ringhellig
keiten angenommen werden muBte. Die von H. BLUMER und dem Verfasser be
rechneten zahlreichen Diffusionsdiagramme an total reflektierenden Kugelchen 
erstreckten sich bei verschiedenen Brechungsexponenten bis zu dem Werte des 
Arguments x = 12, wo 2ne 

x=-;.-

(e ist der Halbmesser der Partikel und A die Wellen lange des auffallenden Lichtes). 
Diese Diagramme sind alle auBerst verschieden. Kleine Anderungen des Brechungs
exponenten oder der Dimension der Kugelchen rufen bedeutende, im voraus gar 
nicht zu erwartende Anderungen der ganzen Figur des Diagramms zwischen 
(X =0° und (X = 180° hervor. Eine 
GesetzmaBigkeit zeigt sich aber 
ganz deutlich: die Anzahl der 
Minima und Maxima des reflek
tier ten Lichtes zwischen den ge
nann ten Grenzen wachst mit der 
VergroBerung der Partikel. Urn 
sich ein Bild uber das Aussehen 
des Diagramms zwischen (X = 0 ° 

i =< 
49 44 

tlriin 

< 
5 

Abb. 6. Die Helligkeitsanderung des B-Ringes 
in Griin in polarer Darstellung. 

und (X = 5 ° zu machen, das die Lichtschwankung der Saturnringe nach den 
Beobachtungen erklaren konnte, wurden die Zahlen der Tabelle fiir Griin in 
polaren Koordinaten dargestellt (s. Abb. 6). 

Da keinerlei Anhaltspunkte flir den moglichen Brechungsexponenten der 
Saturnringpartikc1 vorhanden waren, muBte dieser willkurlich zwischen 1,4 und 
1,7 variiert werden. Die Rechnungen nach den Formeln von G. MIE ~urden fiir 
wachsende Werte des Arguments zwischen x = 10 und x = 30 und die Phasen
winkel zwischen (X = 0 ° und (X = 5°, von Grad zu Grad fortschreitend, durch
gefuhrt. Das Ergebnis der Berechnung von 20 Diagrammen war folgendes : 

1. Erst bei x = 20 findet man Diagramme mit dem steilen AbfaH bei (X = 0,0 0, 

in denen die Intensitat fur (X = 1 0 nur noch 80% derjenigen bei (X = 0° betragt. 
2. Bei x = 20 treten zum erstenmal auch die kleinen Wellen innerhalb der 

ersten 5 ° des Phasenwinkels auf. Es ist das aber nicht fur alle Brechungsexpo
nenten der Fall. 

3. Eine kleine Anderung sowohl von x als von n (dem Brechungsexponenten) 
kann bedeutende Anderungen des Diagramms bedingen . 

Dieser letzte Umstand lieB es aussichtslos erscheinen, die beobachtete Hellig
keitsanderung flir jede Wellen lange streng darzustellen, denn wenn die Partikel 
des Ringes alle dasselbe n haben, so wird man unter keinen Umstanden annehmen 
durfen, daB sie alle auf einige Prozent genau von demselben Durchmesser sind. 
Was wir beobachten, ist eine Dberlagerung verschiedener Diagramme, die nur zwei 
gemeinsame Zuge aufweisen: den scharfen Abfall bei (X = 0 0 und das Auftreten 
sekundarer Wellen zwischen 0° und 5°. Es wird dann auch verstandlich, daB die 
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Beobachtungen in verschiedenen Farben keinen groJ3en Unterschied aufweisen, 
bis auf eine Verlagerung der sekundaren Wellen in der Richtung nach ex = 0° 
fur die kurzwelligen Strahlen. Die Abb. 7 zeigt eine Auswahl von Diagrammen, 
die in einem bestimmten Mischungsverhaltnis die beobachtete Kurve darstellen 
konnten. Ein theoretischer Beweis daflir, daB die genannten Eigentumlichkeiten 
der Diagramme an die GroBenordnung der Partikel von x = 23, den der Verfasser 
als wahrscheinlichsten Wert fUr x angibt , eindeutig gebunden sind, steht noch 
aus. In Anbetracht der Unmoglichkeit, die sekundaren Wellen nach SEELIGER 
zu erklaren, erscheint aber auch jetzt schon die Beugungstheorie der SEELIGER
schen unbedingt liberlegen. Eine Bestatigung derselben ist darin zu sehen, daB 
sie die Moglichkeit gibt, aus der gefundenen GroBe der Partikel auf Grund der 
Theorie des Strahlungsdruckes die Temperatur des Saturnkorpers zu bestimmen. 

4370 1 2 5° 

Abb. 7. Theoretische, auf dieselbe Einheit be
zogene Helligkeitsanderung von total reflektieren
den Kugeln, deren Durchmesser und Brechungs
exponenten aus den tiberschriebenen Zahlen nach 

den Formeln 2(! = x~, n = ~ zu entnehmen sind ; 
n x 

Der Verfasser findet tatsachlich 
seine in frliheren Arbeiten ver
fochtene Hypothese liber den Ein
fluB des Strahlungsdruckes auf die 
Zusammensetzung der Ringpartikel 
in den abgeleiteten Dimensionen 
derselben bestatigt. In der Tat 
ergibt sich aus x = 23 flir die 
visuellen Strahlen der Durchmesser 
derselben = 3,6 fl, und wenn ge
rade diese dem starksten Strah
lungsdruck unterliegen sollen, so 
ergibt sich nach dem SCHWARZ
SCHILDschen Auswahlprinzip als 
Wellenlange der in tensi vsten Strah
lung des Saturnkorpers 10,8 fl, oder 
eine Temperatur von 190 0 absolut. 
Diese Zahl ist mit der Temperatur
bestimmung von COBLENTZ in voll
kommener Ubereinstimmung. 

Die Bedeutung dieser hier be
die erste Zahl ist x, die zweite ist y; als dritte 

Zahl ist noch n angegeben. 
statigten Erklarung der Beschaffen

hei t der hellen Saturnringe fUr die Kosmogonie des Ringes liegt auf der Hand. Wenn 
der Strahlungsdruck die Ursache der Auswahl jener PartikelgroBen ist, die heute 
noch den Ring bilden, d. h. trotz der standigen ZusammenstoBe vor der Ver
einigung mit dem Saturnkorper bewahrt geblieben sind, so mussen wir fur frlihere 
Epochen, als der Strahlungsdruck des Saturnkorpers ein wesentlich groBerer war, 
eine weitere Entfernung der Ringteilchen annehmen. Wir hatten es also nicht mit 
einer Lostrennung der Ringe yom Zentralkorper, sondern umgekehrt mit einer 
Annaherung derselben im Laufe der Abklihlung des Planeten zu tun , wobei der 
Strahlungsdruck als regulierende und formende (s. hierzu den Artikel des Ver
fassers ,,'Ober die Strahlung der Planeten")l Kraft eine wesentliche Bedeutung 
gehabt hat. 

65 b. Die Helligkeiten der einzelnen Ringe durch Farbfilter. In einer 
hier noch zu besprechenden Arbeit von N. BARABASCHEFF und B. SEMEJKIN 
(s. s. 49) liber die Photometrie des Saturn sind auBer der Planetenoberflache 
auch die Helligkeiten der Ringe vermessen. Sie werden hier angeflihrt, wobei 
als Einheit die Helligkeit des Saturnzentrums gilt. 

1 Ergebn d exakt Naturwiss S, S. 39 (1926). 
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Auffallend ist in dies en 
Zahlen, daB die Helligkeit des 
inneren Florringes in Blau bis 
an die OberfHiche des Planeten 
nicht verschwindet, wahrend 
sie fUr Rot und Gelb nicht 
mehr meBbar ist. In der 
CAsse--rIschen Trennungslinie 
ist die Helligkeit ebenfalls im 
Blau am graBten. Der helle 
Ring ist weiBer als das Saturn
zentrum. Die Helligkeitsunter
schiede B-Ring minus A-Ring 
in GraBenklassen sind fUr Blau 

Tabelle 3. Die Helligkeiten der Ringe in Ein
heiten der Zentralhelligkeit der Scheibe. 

Filter 
rjR 

Rot Gelb Blau 

0,000 1,000 1,000 1,000 
1,000 0,000 0,000 0,080 
1,069 

} Florring 
0,000 0,000 0,092 

1,221 0,000 0,000 0,114 
1.374 0,116 0,162 0,151 
1,526 

} B-Ring 
0,588 0,770 0,865 

1,680 0,489 0,648 0,715 
1,832 0,463 0,640 0,726 
1,990 CASSINIsche Teilung 0,023 0,049 0,073 
2,137 } A-Ring 0,126 0,140 0,154 
2,290 0,108 0,126 0,134 

1,87 m, fUr Gelb 1,78 m und fUr Rot 1,66 m und bedeutend graJ3er als die fUr 
visuelle Strahlen von E. SCHOENBERG! aus eigenen Beobachtungen und fUr 
photographische Strahlen aus den Aufnahmen von HERTZSPRU:-.lG abgeleiteten 
\Verte (0,5 m bzw. 0,6 m). 

66 a. Die Theorie des Tierkreislichts von C. HOFFMEISTER. Aus eigenen 
photometrischen Beobachtungen der Helligkeit des T. L. auf einer Tropenreise 
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Abb. 8. Isophoten des Zodiakallichts. 

und alteren Beobachtungen der Figur und Lage desselben am Himmel hat C. HOFF
:\1EISTER2 eine neue Theorie der Beschaffenheit und der Figur derjenigen lichtzer
streuenden Meteorwolke aufgebaut, die die Erscheinungen des Zodiakallichts, 
der Lichtbrticke und des Gegenscheins verursacht. Die Beobachtungen sind vom 
Schiff aus mit einem visuellen Photometer ausgeftihrt, das dem von VAN RHIJN 
und YNTEMA benutzten ahnlich war, und erstrecken sich tiber 11 Nachte im 
Februar und Marz 1930. Sie umfassen fast das ganze Lichtband zwischen Abend
und Morgenlicht; ihre Genauigkeit ist naturgemaB nicht sehr groB; sie wei sen 
auch gegen die frtiheren Beobachtungen von YNTEMA und VAN RHIJN recht 
bedeutende unaufgeklarte Differenzen auf, wie das bei der Schwierigkeit solcher 
Messungen und der Verschiedenheit der atmospharischen Bedingungen zu er
wart en war; bei der Reduktion der relativen Messungen auf Absolutwerte 
und bei der Elimination des zusatzlichen atmospharischen Lichtes konnte 
keine groBe Sicherheit erreicht werden. Trotzdem sind von HOFFMEISTER dank 
seiner langjahrigen Erfahrung in Beobachtungen des T. L. die wesentlichen Ztige 
im Verlauf der Achsenhelligkeit mit dem Sonnenabstand und der Abfall der 

1 Ann Acad Sci Fennicae, Serie A, 16, Nr. 5, S.54 (1923). 
2 VeroffdSternwBerlin-Babelsb 8, Heft 2 (1930); 10, Heft 1 (1932). 
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Helligkeit mit der Breite durch Zahlen belegt 
worden, die in der GroBenordnung richtig sind. 
Dadurch sind die wesentlichen Ziige der ganzen 
Erscheinung des T. L., so wie es sich bei giinstigem 
Himmel in tropischen Breiten dem Auge zeigt, 
erstmalig richtig hervorgehoben. Sie sind in unseren 
zwei Figuren (Abb.8 und 9) dargestellt und kon
nen folgendermaBen beschrieben werden. 

1. Das T. L. erscheint als ununterbrochenes 
Band langs der ganzen Ekliptik mit schwacher 
Neigung gegen dieselbe, mit anfangs starkem und 
zwischen 80 0 bis 140 0 (bzw. 260 0 bis 320 0 ) Sonnen
abstand sehr flachem AbfaH der Achsenhelligkeit, 
die im Gegenscheingebiet (150 0 bis 180 0 Sonnen
abstand) einen starken Anstieg zeigt. 

2. Die yom Hauptlicht eingenommene, unten 
durch den Horizont begrenzte Flache ist in erster 
Naherung dreieckig mit breiter Basis; nach oben 
nimmt die Konvergenz der als Grenzen anzu
sehenden Isophoten abo 

3. Die Briicke oder der Teil des T. L. zwischen 
Hauptlicht und Gegenschein ist auch im Gebiete 
des Minimums seiner Helligkeit, das bei 135 0 

Sonnenabstand liegt, immer noch als ein etwa 
10 0 breites Band mit deutlicher Abgrenzung zu 
erkennen. 

Diese Tatsachen unterwirft HOFF:MEISTER 
einer theoretischen Deutung. Er macht drei An
nahmen iiber das Phasengesetz der Staubpartikel 
(das LAMBERTsche, das LOMMEL - SEELIGERSche 
Gesetz und die Phasenkurve des Mondes) und 
verschiedene Annahmen iiber den Dichteverlauf 
der Staubmasse. Die Ermittlung der Helligkeits
werte erfolgte nach der Formel 

A. 

J=Kjr- 2 t(r,z)cp(lX)d.tJ, (36) 
o 

wo r den Sonnenabstand, .tJ den Erdabstand, 
z den vertikalen Abstand von der Hauptebene 
des T. L. und IX den Phasenwinkel bedeuten. Nach 
SEELIGER ist in der Nahe der Sonne die Dichte
funktion t (r, z) von ausschlaggebender Wirkung, 
dagegen in groBen Elongationen, also im Gegen
scheingebiet, nur die Phasenkurve cp (IX) fiir den 
Verlauf der Integralfunktion bedeutsam. Es ist 
deshalb moglich, durch ein Naherungsverfahren 
die genannten Funktionen stiickweise zu konstru
ieren, so daB das obige Integral die beobachteten 
Helligkeiten darstellt. Ganz hypothesenfrei geht 
das freilich nicht; irgendein "verniinftiger" Ver
lauf der Phasenkurve und des Dichtegesetzes rouB 
angenommen werden. HOFFMEISTERS Versuchs-
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rechnungen stiitzen sich auf die Annahme, daB das Phasengesetz demjenigen des 
Mondes ahnlich sein miisse, mit einem starken Abfall der Helligkeit fUr eX = 0 0 

und kleine Werte von IX (Gegenscheingebiet). Die M6glichkeit, daB infolge der 
Kleinheit der Partikel evtl. auch Phasenkurven auBerst komplizierter Form, wie 
sie E. SCHOENBERG Z. B. fiir die Saturnringpartikel abgeleitet hat, in Frage 
kommen, diskutiert er iiberhaupt nicht. Diese M6glichkeit miiBte allerdings aus 
strahlungstheoretischen Betrachtungen begriindet werden; sonst hat sie nur sehr 
geringe Wahrscheinlichkeit. 

Schon die Betrachtung der Isophotenkarte zeigt, daB die SEELIGERSche Hypo
these eines stark abgeplatteten Rotationselipsoids fiir die Figur der Staubwolke 
ausscheidet, wenn man die Isophoten als Projektionen der abgrenzenden FHichen 
gleicher Dichte ansehen darf. Dieser SchluB wird von HOFFMEISTER durch eine 
Reihe von Rechnungen belegt, die versuchsweise bei verschiedenen Annahmen 
iiber das Dichtegesetz und die Phasenkurve ausgefiihrt sind. Als wahrschein
lichster Verlauf der auBeren Begrenzung der T. L.-Materie ergibt sich bei HOFF
MEISTER eine Figur, die man sehr annahernd als aus zwei Ringen bestehend be
schreiben kann. Der erste Ring verdichtet sich nicht standig mit Annaherung 
an die Sonne, sondern hat sein Dichtemaximum bei 0,7 des Erdbahnhalbmessers a, 
von wo aus er nach der Sonne zu und auch nach der Erde hin langsam an 
Dichte abnimmt, iiber die Erdbahn bis zum Abstande 1,1a hinausgreifend. Er 
besitzt eine betrachtliche Breite von etwa 0,3 a, die sich aber nicht genau be
stimmen laBt. Dieser innere Ring bedingt die groBe Helligkeit des Abend- und 
Morgenlichtes bis zu etwa 90 0 Sonnenabstand. Er allein kann die Helligkeit der 
Briicke und des Gegenscheins nicht erklaren. Diese werden wesentlich durch 
einen zweiten Ring mit einem Dichtemaximum in 2,4a, zwischen der Mars- und 
der Jupiterbahn, bedingt. Auch iiber das Massenverhaltnis der beiden Ringe hat 
HOFFMEISTER Betrachtungen angestellt. Wenn man die mittlere Dichte der 
Ringe gleich setzt und auch das Reflexionsverm6gen, d. h. bei gleichen Bestand
teilen der Staubwolken auch gleiche Feinheit der Partikel, annimmt, so ergeben 
sich mit Riicksicht auf die abgeschatzten Dimensionen des auBeren Ringes gleiche 
Massen fiir beide. Doch ist die Ausdehnung sowie auch die mittlere Entfernung des 
auBerenRinges noch vollkommen unsicher, daherist es auch obigeAbschatzung; ab
gesehen von derUnm6glichkeit, aIle in ihr zugrunde gelegten Voraussetzungen auch 
nur zu priifen, fehlen noch die Beobachtungsgrundlagen zu solchen Schatzungen. 

Die Helligkeit in den einzelnen Teilen des Lichtbandes setzt sich somit aus 
zwei Bestandteilen zusammen, von denen im Gegenscheingebiete der auBere Ring, 
in der Sonnennahe der innere wesentlich iiberwiegt. Die Trennung dieser Bestand
teile wird streng niemals m6glich sein, urn so mehr, als auch der Raum zwischen 
den Ringen verdiinnte Staubmaterie enthalten kann. Trotzdem erscheint die 
HOFFMEISTERsche Hypothese in ihren Grundziigen wohlbegriindet zu sein. Aus 
der zusammengesetzten Lichtwirkung beider Staubringe laBt sich die beobachtete 
Helligkeit des ganzen Lichtbandes natiirlicherweise gut darsteIlen, was aber vom 
Verfasser in Anbetracht der Unsicherheit und geringen Anzahl der Messungen 
gar nicht bis zur auBersten Scharfe durchgefiihrt wird. Es bleiben auch noch 
betrachtliche Abweichungen zwischen Theorie und Beobachtung im Gebiete des 
Gegenscheines bestehen, die aber durch Abanderung des Phasengesetzes be
seitigt werden k6nnten. 

Die geometrische Lage der beiden Staubringe. Wenn man auch auf 
die Bestimmung der Dichten und der Massen der beiden Ringe zum Teil aus prin
zipiellen Grunden, zum Teil aus Mangel an scharfen Beobachtungen verzichten 
muB, so kann doch der Versuch gemacht werden, die Lage des Dichteaquators 
der beiden Ringe rein geometrisch zu bestimmen, und dieser Versuch wird von 

Handbuch der Astrophysik. VII. 3 
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HOFFMEISTER durchgefiihrt. Als Material dienen da die eigenen Zeichnungen des 
Verfassers wahrend seiner Tropenreise und auch so1che, die er in Sonneberg aus
gefiihrt hat; dann die Beobachtungen von A. SEARLE! in Cambridge, Mass., und 
von A. E. DOUGLAS 2 in Arequipa, endlich die groBte und wertvollste Reihe, die 
je beobachtet wurde, von G. JONES3 , die in verschiedenen Breitengraden 
zwischen + 42 ° bis - 54 ° auf einer Marineexpedition nach Ostasien ausgeftihrt 
worden ist. 

Ftir die Festlegung der Lage des a uBeren Ringes dienen die Beobachtungen 
und Zeichnungen des Gegenscheins und der Lichtbrticke. Diese sind weniger 
durch die Extinktion verfalscht als die Beobachtungen des Abend- und Morgen
lichtes. Wenn der auBere Ring eine Hauptebene hat, zu der die Staubmassen 
symmetrisch angeordnet sind und die durch die Sonne geht, so solI die Neigung und 
die Knotenlange dieser Hauptebene in bezug auf die Ekliptik bestimmt werden. 
FaBt man einen bestimmten Punkt des auBeren Ringes, am besten die Mitte des 
Gegenscheines, ins Auge und beobachtet denselben wahrend eines Jahres, so muB 
er augenscheinlich urn den GroBkreis der Ekliptik eine Sinuslinie beschreiben, 
deren Knotenpunkte mit denen des Ringaquators zusammenfallen; die maximalen 
Breiten werden bei endlicher Entfernung des Ringes die Neigung der Bahnebene 
urn die Parallaxe tibersteigen. HOFFMEISTER ordnet und mittelt die Beobach
tungen des Gegenscheines also nach Jahreszeiten oder SonnenHi.ngen und findet 
die Knotenlange, entsprechend der Jupiterbahn, bei etwa 90°. Die Schwingungs
weite der Sinuslinie ist etwa doppelt so groB als die Neigung der Jupiterbahn. 
Die ganze Linie ist bei wei tern nicht durch Beobachtungen gedeckt, auBerdem 
ist ein bedeutender Teil von Beobachtungen, die stark abweichende Breiten des 
Gegenscheines anzeigen, als vermutlich fehlerhaft ausgeschlossen. Der SchluB, 

Abb. 10. Die Parallaxe 
der Knotenpunkte des 
au.l.leren Kiirpers in Lange. 

daB die Hauptebene mit der Jupiterbahn zusammenfalle, 
erscheint somit nicht zwingend, wird aber als wahrschein
lich angenommen und auf seine weiteren Konsequenzen 
geprtift. Ohne eine Annahme tiber die Lage der Haupt
ebene, die, streng genommen, tiberhaupt nicht bestimm
bar ist, sind auch weitere Schltisse tiber die Entfernung 
und Ausdehnung des Ringes nicht moglich. 

Die angenommene Hypothese wird nun an der Lage 
des ganzen den Himmel tiberspannenden Lichtbandes an 
einem bestimmten Zeitpunkt geprtift. Auch dieses 
Lichtband muB Abweichungen von der Ekliptik in Breite 
aufweisen, die urn den Betrag der Parallaxe die Neigung 
der Jupiterbahn tibersteigen; dazu kommen aber starke 
parallaktische Verschiebungen der Knotenpunkte, wie 
sie in der Abb. 10 veranschaulicht sind. 

In ihr bedeutet der innere Kreis die Erdbahn, der auBere den Ringaquator, 
P einen Punkt des Ringes, der in der Knotenlinie 5 ~ und deshalb auch in der 
Ekliptik liegt. Die scheinbare Knotenlinie ~', vom Punkte E der Erde aus, liegt 
in der Richtung E ~'. Mit den Bezeichnungen der Figur hat man folgende Glei
chung ftir die Parallaxe des Ringes aus diesen Abweichungen der Knotenlange: 

r = Rsin(~'- 8)cosec(~ - cQ'). (37) 
Die Beobachtungen des Lichtbandes von HOFFMEISTER zeigen tatsachlich eine 
so1che Verlagerung der scheinbaren Knotenlangen. Nimmt man die Hauptebene 

1 AN 132. S.163 (1893). 2 HarvAnn 33. S. 15 (1900). 
3 Observations of the Zodiacal Light. United States Japan Expedition vol. III. 

Washington 1856. 



Ziff. 66a. Die Theorie des Tierkreislichts von C. HOFFMEISTER. 35 

als mit der Jupiterbahn zusammenfallend an, so ergibt sich auch die Moglichkeit, 
aus den beobachteten geozentrischen Langen und Breiten A, P eines markanten 
Punktes, am besten der Mitte des Gegenscheines, seine heliozentrischen Ko
ordinaten r, b und 1 zu bestimmen. Damit wird der Abstand des auBeren Ringes 
von der Erde LI und von der Sonne r bekannt. Folgendes Formelsystem kann 

dazu dienen: r2 = R2 + Ll2 - 2R J cosp cos (A - 0), 
·b ... 1 n) .d. p sm = smt21- sm( - 0('21- =-,.- sm , 

r cos b cos 1 = LI cos P cos I, + R cos (0 + 180°) , 
(38) 

r cos b sin 1 = LI cos p sin i. + R sin (0 + 180 0) , 

wo R = 1 gesetzt werden kann. 
Praktisch ist die Bestimmung sehr unsicher. HOFDIEISTER findet fur den 

Radius des Ringes Werte zwischen 1,5 und 2,0. 
Die raumliche Lage des inneren Korpers. Fur den inneren Teil der 

Staubwolke sind die parallaktischen Verschie bungen viel gr6Ber als fur den auBeren 
Ring. Hier begnugt sich der Verfasser auch mit einer Bestimmung der Symmetrie
ebene, die nicht von vornherein als mit einer Planetenbahn zusammenfallend an
genommen wird. Er entwickelt eine interessante Methode, aus rein geometrischen 
Betrachtungen die Lage dieser Ebene gegen die Ekliptik zu bestimmen. Die 
wirkliche Dichte und Ausdehnung der Materie, welche den Leuchteffekt des 
Abend- und Morgenlichtes verursacht, wird rechnerisch durch die Leuchtwirkung 
photometrischer Hauptpunkte ersetzt, deren Helligkeit der integrierten Hellig
keit langs dem Sehstrahl gleich sein solI. Diese Helligkeit ist, abgesehen von 
konstanten Faktoren, J, J, 

J= /r- 2 /(r)cp(!X)dLl = (1fJ(t1)dJ, (39) 
o 0 

wobei die rechtsstehende Fassung andeuten solI, daB man alle unter dem Integral
zeichen stehenden Funktionen als solche des Erdabstandes LI ausdrucken kann. 
Die Entfernung Ll1 entspricht dem Punkte, in dem die Dichte ° wird. Die Werte 
der Funktion 1fJ (LI) liegen fUr verschiedene Elongationen e und den angenomme
nen Verlauf der Funktionen f(r) und cp(lX) berechnet vor; fUr jede Elongation 
gibt es einen Erdabstand LIm, fUr den die Funktion 1fJ (LI) ihr Maximum hat. Dieser 
Punkt wird der photometrische Hauptpunkt genannt. Bisher war vorausgesetzt, 
daB die Erde sich in der Hauptebene der inneren Staubwolke befindet; in so einem 
Falle wurden auch die Hauptpunkte immer in dieser Ebene liegen; hat die Haupt
ebene aber eine Neigung gegen die Ekliptik, so wird man bei geringen Erhohungen 
der errechneten Hauptpunkte uber derselben die geozentrischen Orter dieser 
Punkte als auf der beobachteten Lichtachse liegend ansehen durfen. Mit welchem 
Grade der Genauigkeit diese Naherung gultig ist, wird vom Verfasser nicht unter
sucht. Es ist dann ein leichtes, fUr jede Elongation aus dem Werte Lim die helio
zentrischen Koordinaten rm , 1, b und mit ihrer Hilfe die geozentrischen Ko
ordinaten Am, Pm sowie ~ und i zu bestimmen. Es ist: 

sin (I - 0) = .d m sine, 
rm und 

(I r:\) 1 + r~ - ,1;' cos - \:.J = - ----"2"--r m---=- , 

sinb = sinisin(l- ~), 

tgp = ~". sini sin (1 - ~) , 
m 

. (I ') _ sine SIn -" --r ' m 

(1 ') r;' + .d~ - 1 cos - I, = 2 A , 
Ym LJ m 

J.=0±e. 
3* 

(40) 
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Man ersieht hieraus, daB 
1. jeder Punkt der Lichtachse mit vorgegebenem e im Laufe des Jahres in 

bezug auf die Ekliptik eine Sinuswelle beschreibt; 
2. die Phase der Sinuswelle flir Punkte der Lichtachse mit verschiedener 

Elongation nicht ubereinstimmt; 
3. zwei Punkte in gleicher ostlicher und westlicher Elongation (+ e und - e) 

einen Phasenunterschied ihrer Sinuswellen aufweisen. 
Das beste Beobachtungsmaterial zur Prufung dieser rein geometrischen Ver

haitnisse sind die erwahnten Zeichnungen von JONES. HOFFMEISTER entnahm 
aus ihnen die Koordinaten der Lichtachse fUr verschiedene Elongationen und 
fand tatsachlich die jahrliche Sinuswelle deutlich ausgepragt. Das obige Formel
system gestattet eine Bestimmung von fl., und i der Hauptebene fur jeden Haupt
punkt getrennt. Die errechneten Einzelwerte streuen noch sehr stark, zeigen aber 
deutlich, daB es eine gemeinsame Hauptebene flir den inneren Staubkorper uber
haupt nicht gibt. Fur die Knotenlange ergibt sich ein Wert von fl., = 50° mit 
Abweichungen der Einzelwerte bis zu 30°, der Wert der Neigung schwankt 
zwischen 1 ° und 3°. HOFFMEISTER glaubt, daB diese Neigungsunterschiede reell 
sind und sich den Neigungen der Bahnen der inneren Planeten nahe anschmiegen. 

66 b. Die Helligkeit des nachtlichen Himmels. Alle Untersuchungen uber 
die Helligkeit des T. L. sind dadurch so sehr erschwert, daB sich dasselbe nur 
wenig von der Helligkeit des Himmelsgrundes abhebt und die kleine Differenz 
der an sich geringen Helligkeiten nur mit geringer Genauigkeit festzustellen ist. 
Die Helligkeit des nachtlichen Himmels muB jeweilig gesondert gemessen werden; 
denn sie ist von Ort zu Ort und auch mit der Jahreszeit veranderlich. Auch 
die spektrale Zusammensetzung des Nachtlichtes ist von groBter Bedeutung fUr 
die Trennung des T. L. von dem Lichte des Himmels. Die Helligkeit und das 
Spektrum des mondfreien nachtlichen Himmels ist Gegenstand vieler experi
menteller Arbeiten der letzten Jahre gewesen, die wir im einzelnen nicht alle 
besprechen konnen, weil sie mehr geophysikalischer als astronomischer Natur 
sind. Ein Dberblick uber den Stand des Problems nach seiner astronomischen 
Seite hin erscheint uns aber notwendig. 

Schon VAN RHIJN und YNTEMA hatten gefunden, daB die Helligkeit des nacht
lichen Himmels ganz bedeutend groBer sei als man infolge der Zerstreuung des 
Stemlichts erwarten muBte. Neuere Arbeiten von J. DUFAy l - 4 bestatigen dieses. 
wenn auch der von ihm mit besonderen fUr diesen Zweck konstruierten Photo
metem gefundene Wert fUr die Helligkeit des Himmels wesentlich geringer ist 
als der der genannten Forscher. Das gesamte Stemlicht kann in seiner Helligkeit 
demjenigen von 1100 Stemen erster GroBe gleichgesetzt werden. Das von ihnen 
in der Atmosphare zerstreute Licht ist nach DUFAY immer noch dreimal kleiner 
als die beobachtete Helligkeit des Himmels. Das Spektrum des Nachthimmels. 
das von verschiedener Seite photographisch aufgenommen worden ist (Lord RAY
LEIGH5-7, G. DUFFIELD 8, 9, W. SLIPHERl 6-12, J. DUFAy 13, K. R. RAMANATHAN und 
J. V. KARANDlKAR14) zeigt auch eine andere Zusammensetzung, als man beim 
Streulicht erwarten muBte. Es ist bedeutend reicher an langwelligen Strahlen als 

1 C R 185, S.142 (1927). 2 Lyon Bull 10, S.1 (1928). 
3 J d Phys 9, S.390 (1928). 4 J d Phys 10, S.219 (1929). 
5 Nature 122, S. 315 (1928). 6 Froe R S London 100, S.367 (1922). 
7 Gerlands Beitr Geophys 19, S. 292 (1928). 
8 Mem of the Commonwealth Sol Obs 1, S.1 (1929). 
9 Nature 123, S.202 (1929). 10 Ap J 55, S.73 (1922). 

11 Publ ASP 41, S.262 (1929). 12 Pop Astr 37, S.327 (1929). 
13 J d Phys 10, S.219 (1929). 
14 J d Phys 7, S.405 (1932); Nature 132, S.749 (1933). 
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das Himmelsblau des Tages und nahert sich in seiner Zusammensetzung dem
jenigen der Sonne. Lord RAYLEIGH schatzt das Verhaltnis Rot zu Elau zu 0,12 
bis 0,3 ftir den Nachthimmel, wahrend es fUr den Tag nur 0,03 betragt. Ganz 
wesentlich ist die Helligkeit des Nachthimmels durch die grtine Nordlichtlinie 
5577 A bedingt, die jederzeit und an beliebigen Stellen des Himmels im Spektrum 
zu finden ist. Ihre HeIligkeit ist aber in verschiedenen Hohen und zu verschiedenen 
Zeiten veranderlich. DUFAY findet das Verhaltnis der Schwarzung des Spektro
gramms durch diese Linie zu derjenigen des tibrigen Teils zwischen 4960 und 
6000 A zu 0,6 und leitet daraus als Verhaltnis der Strahlungsenergien ftir das 
ganze sichtbare Gebiet den Wert 0,4 abo Bei Anwendung starkerer Dispersionen 
zerfallt aber nach RA:\fANATHAN das Kontinuum des Nachtlichtspektrums in eine 
Reihe von Emissionslinien und Banden, die noch nicht identifiziert sind und deren 
Helligkeitsverhaltnis zum Kontinuum noch nicht bestimmt ist. Das Spektrum 
des T. L. scheint aIle diese Linien und Banden auch zu enthalten, so daB eine 
Trennung der Lichter bisher nicht moglich ist. Der letztgenannte Autor findet 
im Spektrum des Nachthimmels keine Absorptionslinien des Sonnenlichts. 

Eine Untersuchung des dem T. L. eigenen Spektrums ist somit in keiner 
Weise gelungen und bleibt ein Erfordernis der Zukunft. 

66c. Lichtelektrische Beobachtungen des Gegenscheins. In zwei Veroffent
lichungen berichtet C. T. ELVEy1 tiber lichtelektrische Beobachtungen des Gegen
scheins am groBen Refraktor der Yerkes-Sternwarte. Das Photometer gab meB
bare Ausschlage ftir den Himmelsgrund in der Umgebung des Gegenscheins, so 
daB dessen EinfluB eliminiert werden konnte. Die Messungen geschahen an drei 
Abenden, dem 25. und 28. September und 1. Oktober 1932, in Abstanden von 
50 im Stundenwinkel und in Deklination und umfaBten bei jeder Messung 
0,00294 CJ-Grad, die in sternfreien Gegenden gewahlt waren. Die Extinktion 
wurde berticksichtigt und die Isophoten gezeichnet. So konnte ein Anstieg der 
Helligkeit nach dem Zentrum in vier Stufen festgelegt werden. Sowohl die Form 
als die Totalhelligkeit des Gegenscheins waren an den drei Tagen verschieden. 
Er war entweder rund oder langs der Ekliptik ausgezogen, wobei die Aus
dehnung 25 ° bis 35° war. Im Zentrum war die HeIligkeit der photographischen 
Helligkeit eines Sterns 6m ,22 bis 6m ,54 auf 1 D-Grad gleich. Die Abweichungen 
des Zentrums yom Gegenpunkte der Sonne schwankten zwischen 0° und 3°. 
Ein vorlaufiger Versuch, zwei Filter anzuwenden, zeigte, daB der Gegenschein 
gelber ist als der Himmelsgrund. 

g) fiber die Extinktion des Lichtes in der Erdatmosphare. 
83 a. Neue Tafeln der Luftmassen und die Theorie der Extinktion von 

M. F. LINK. Der Verfasser 2 stellt sich die Aufgabe, die yom Lichtstrahl in der 
Erdatmosphare durchdrungenen Luftmassen aus den bis zu 40 km Hohe direkt 
beobachteten Dichten der Luftschichten zu berechnen und verwendet dazu die 
von HUMPHREYS3 gegebenen, auf den neuesten Beobachtungen der Ballonaufstiege 
beruhenden Dichten (s. Tafel 1 auf S. 22). N ach den Untersuchungen von BEMPORAD 
(vgl. Ziff. 80, S. 184 in Band II) mtiBte der EinfluB der oberen Luftschichten 
tiber 9 km Hohe unwesentlich sein; denn bei den verschiedensten Annahmen 
tiber den Temperaturgradienten derselben erwies sich der Wert der Luftmasse 
fUr die Zenitdistanz = 87° noch als identisch derselbe. Ftir die ersten 9 km Hohe 
schlieBen sich die von BEMPORAD benutzten Luftdichten aber streng den Beob-

1 ApJ.4'5, S.424 (1932); 77, S.56 (1933). 
2 J 0 17,. S. 41 (1934). 
3 Physics of the Air. Mc.Graw-Hill Book Company. New York (1929). 
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achtungen an. Es erscheint deshalb zweifelhaft, ob die von LINK durch numeri
sche Integration mit strengem AnschluB an die Beobachtungen bis zu 40 km 
Rohe errechneten Luftmassen einen Vorzug vor denjenigen von BEMPORAD 
haben konnen. Da die numerischen Daten und die Einzelheiten der Rechnung 
in der Arbeit von LINK nicht angeflihrt werden, ist eine Prlifung der Ursachen 
der immerhin bedeutenden Unterschiede beider Tafeln nicht moglich. 

Interessant ist die von LINK angewandte Form des Integrals der Luftmassen. 
Zwischen der Rohe ho und der Grenze der Atmosphare ist bei konzentrischer 
Schichtung der Atmosphare die Luftmasse auf dem Wege des Lichtstrahles 

M= r edh 
J Yi - sln2 i' 

(41) 

ho 

wobei fUr den Einfallswinkel i die bekannte Gleichung der Refraktionskurve 

.. a+holl.o · 
Sln~ = -- ~smz 

a+ h 11-

gilt. Fur den Brechungsexponenten wird die Beziehung 

ft=1+ce 

(42) 

(43) 
benutzt. Es wird aber der Ausdruck unter dem Radikal nicht wie ublich nach 
(h - ho) : a entwickelt, sondern nach der kleinen GroBe 

k h - ho ( ) =---co -f} a _0 "" 

worauf bei Beschrankung auf erste Potenzen von h/a und c e 
sini = (1 - k) sinz 

(44) 

(45) 

wird und der Ausdruck fUr die Luftmasse bei Vernachlassigung der zweiten 
Potenz von k sich ergibt zu 00 

M= r e dh ... (46) 
J ycos2 z + 2k sin2 z 

ho 

Dieser Ausdruck wird numerisch integriert mit Zugrundelegung der RUMPHREYS
schen Dichten und ergibt die Tafel der Luftmassen. 

Interessant ist eine, praktisch wohl bedeutungslose Korrektion der Ex
tinktionstafel infolge der Schwachung der Lichtstrahlen durch Refraktion, die 
von LINK erstmalig fur die irdische Atmosphare abgeleitet wird. Dabei ist nicht 
die Dispersion oder die verschiedenartige Lichtbrechung fUr verschiedene Wellen
langen gemeint, sondern der Umstand, daB ein auBerhalb der Atmosphare paral
leles Bundel von Lichtstrahlen nach dem Durchgang durch dieselbe divergierend 
sein muB. Die oberen Strahlen des Bundels durchlaufen andere Luftschichten 
als die unteren, und ihre Refraktionskurven zeigen eine Abweichung in der Krlim
mung. Die sich hieraus ergebende Schwachung ist leicht auf die Formel 

dR 
<P=1+ liZ -ceo (47) 

zUrUckzufuhren, wo R die Refraktion bedeutet. Folgende Tabelle 4 gibt den Wert 
dieses Faktors <P, mit dem die Luftmassen F (z) zu multiplizieren sind, wenn man 
mit ihrer Rilfe die Reduktion auf den Zenit nach der ublichen Formel 

mz - mo = -2,5IogP[F(z) - 1] 

berechnen und dabei der Lichtschwachung durch Refraktion Rechnung tragen 
will. In der nachsten Tabelle (5) sind die Faktoren P gegeben, mit deren Rilfe man 
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die Luftmassen von BEMPORAD in diejenigen von LINK iiberfiihren kann. Der 
Unterschied wird von z = 83 0 an merklich, ist aber praktisch wohl von geringer 
Bedeutung, weil er erst 1 % bei z = 85 0 erreicht. Er ist aber groBer, als man 
nach BEMPORADS Rechnungen erwarten diirfte. z ist die scheinbare Zenitdistanz. 

Tabelle 4. 

Schwachung durch Refraktion. 

z <l> z <l> 

80° 1,007 89°00' 1,100 
81 ,009 10 ,110 
82 ,011 20 ,120 
83 ,014 30 ,130 
84 ,018 40 ,140 
85 ,025 50 ,150 
85,5 ,029 90° 0' ,17 
86,0 ,035 5 ,18 
86,5 ,041 10 ,19 
87,0 ,049 15 ,20 
87 °20' ,055 20 ,21 

40 ,063 25 ,22 
88 00 ,071 30 ,23 

20 ,080 
40 ,089 

Tabelle 5. 
'JF = F(z) nach LINK 

F(z) nach BEMPORAD 

Faktor 

0° 1,000 
30 1,000 
60 1,000 
75 1,000 
80 1,000 
82 1,000 
83 1,002 
84 1,005 
85 1,010 
86 1,013 
87 1,009 
87,5 1,010 
88,0 1,014 
88,5 1,029 
89,0 1,020 

h) Die Theorie der Diffusion und Absorption des Lichtes in 
Gasen und ihre Anwendung auf die Atmospharen der Planeten. 

92a. Allgemeine Untersuchungen iiber die Diffusion des Lichts. E.SCHOEN
BERG 1 untersucht verschiedene Folgerungen aus dem RAYLEIGHSchen Gesetz fUr 
die Lichtverteilung in durchstrahlten Medien feinster Partikel, die fUr astrono
mische Probleme von Bedeutung sind. Zunachst bestimmt er die Grenzen fUr 
die GroBe der Partikel, fiir die das Gesetz seine Giiltigkeit hat. Als obere Grenze 
hat schon RAYLEIGH selbst 1/4 }. angegeben, wo }. die Wellenlange des einfallen
den Lichtes ist. Die Partikel konnen dabei Tonen, Atome, Molekiile eines Gases 
oder auch Aggregate derselben in fliissigem oder festem Zustande sein. Der Ver
fasser findet aus einer groBen Reihe von berechneten Diffusionsdiagrammen, die 
fiir Kiige1chen verschiedener GroBe und von verschiedenem Brechungsindex durch
gefUhrt wurden, die obere Grenze ebenfalls zwischen 1/3 und 1h A. Er findet aber 
weiter fUr groBere Partikel, daB die Streuung des Lichtes bei ihnen in kompli
zierterer Weise erfolgt, die nur in erster Annaherung durch die Potenzen}. -3, 

}. -2, t. -1 dargestellt werden kann und die vo~ dem Brechungsexponenten der 
Kiige1chen stark abhangig ist. Seine Absicht ist dabei, nicht diese Abhangig
keit zu untersuchen, sondem die obere Grenze festzusetzen, bei der die Licht
zerstreuung von der Wellenlange iiberhaupt noch abhangig ist. Er findet, daB 
dies bei der PartikelgroBe von 3). der Fall ist. Der Bereich der GroBen von 1/3}. 
bis 3 }. ist so gering, daB man bei einer willkiirlichen Mischung von Gasen mit 
£estenPartikeln verschiedenster GroBe, wie man sie in der Umgebung von Stemen 
und von Planeten, aber auch im interstellaren Raume erwarten kann, den Trans
missionskoeffizienten fUr die durchdringende Strahlung in der Form 

P = POP4 = poe- pJ·-· (48) 

ansetzen kann, wo 1 - Po die Absorption durch Abdeckung des Lichtes ohne 
Verfarbung, 1 - P4 die Lichtschwachung infolge der Lichtzerstreuung nach dem 

1 Mitt d Univ.-Sternw Breslau 3 (1932). 
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RAYLEIGHSchen Gesetz bedeuten. Bei einer besonderen Auswahl der Partikel
groBen konnten allerdings auch Verfarbungen des durchdringenden Strahls nach 
anderen als der - 4-ten Potenz erwartet werden, so daB der Transmissions
koeffizient die Form 

P=POPIP2P3P4' wo Pl=e-Ei.-l, P2=e- bi.-', P3=e- yi.- 3 ist, (49) 

haben konnte. Dabei ist allerdings vorausgesetzt, daB der Brechungsexpo
nent in dem untersuchten Gebiete der Wellenlangen konstant oder 
nur wenig veranderlich ist. Die Betrachtung gilt deshalb fUr Gase und so1che 
feste und fliissige Tei1chen, die diese Bedingung erfullen; den Fall metallischer 
Partikel, bei denen das nicht der Fall ist, behandelt der Verfasser in einer anderen 
Arbeit. 

Der Koeffizient bei J, - 4 in der Formel (48) fUr den Transmissionskoeffi-
zienten ist 

(50) 

wo m der Brechungsexponent, N die Anzahl der Partikel auf dem Lichtwege 
und H der Lichtweg sind. Da m - 1 der Dichte des Mediums (somit auch der 
Zahl N) proportional ist, so ist es auch fJ. 

Der Verfasser bezeichnet fJ als die Diffusionskonstante und zeigt, wie diese 
GroBe aus der Untersuchung der Intensitatsverteilung im Spektrum des durch
dringenden Strahls und des durchleuchteten truben Mediums bestimmt werden 
kann. Wenn man die Intensitatsverteilung im Spektrum des Sterns nach der 
PLANcKschen bzw. nach der WIENschen Formel ansetzt, so besteht zwischen 
dem Intensitatsmaximum Am der unverfarbten und demjenigen ic;" der durch
dringenden, verfarbten Strahlung die Beziehung 

bzw. 

'/4 (' i·m 1 - e - ;.: ') 
I'm 1 - J.;" - _;:: = 0,8fJ 

, 1 - em. 

'/4 ( i.no ) 8 fJ ).m 1 - J.:" = 0, , 

(51 ) 

wo u =;; (C2 = 1,340 cm . gr., T = abs. Temperatur). 

Der Intensitatsgradient der logarithmischen Helligkeit des durchdringenden 
Strahls findet sich aus demjenigen der unverfarbtenHelligkeit (EJ.) aus der Formel 

dInE).p). _ dInE;. _ 4fJ '-5 
dJ.. dJ.. - I. (52) 

und ist unabhangig von dem Strahlungsgesetz. 
Die Intensitatsverteilung im truben Medium selbst, soweit sie durch die 

Zerstreuung der durchdringenden Strahlen allein bedingt ist, wird in verschiedenen 
Abstanden von der Lichtquelle verschieden sein. Der Strahl wird auf seinem 
Wege durch das Medium gerotet und zerstreut dabei seine Strahlung in jedem 
Abstande nach dem Gesetze 

wo 

J(IX) = fl(IX)E, ) 
_ ,n2(m2 - 1)2 (1 + cos2 .x) 

fl(lX) - 2J.4N . 
(53) 

J(IX) ist die Intensitat der zerstreuten, E diejenige der einfallenden Strahlung, 
fl (IX) der Streuungskoeffizient fUr den Winkel IX zwischen dem einfallenden 
und dem reflektierten Strahl. Setzt man fur E den Wert EJ. Pi. gemaB den 
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vorigen Formeln an, so findet man fiir das Maximum der Intensitat A:;' der zer
streuten Strahlung folgende Beziehung zum Maximum Am der direkten Strahlung 
der Lichtquelle ( 5l ) 4 

-,,4 1 '" R (54) Am - 9 l : = C;p, 

wobei fur letztere das WIENsche Gesetz angenommen ist. Hier ist also p fur ver
schiedene Abstande von der Lichtquelle verschieden; das Medium andert seine 
Farbung mit p. Am kleinsten ist A:;' an der inneren Begrenzung des Mediums 
bei p = 0 gemaB der Formel 

"If 5 A l.m=C; m· (55 ) 

Fur den logarithmischen Gradienten der zerstreuten Strahlung ];. haben wir dann 
noch die Formel dIn];. dlnE;.h 4 

~ - dl -T· (56) 

AIle diese Gleichungen beziehen sich auf sehr geringe Dichte des truben Mediums, 
denn sie vernachlassigen die Selbstbeleuchtung der Partikel. Der Verfasser hat 
die Werte von ).;" und A:;' bei verschiedenen Annahmen uber die Diffusionskon
stante und die Temperatur der Lichtquelle in Tabellen berechnet. 

Eine Anwendung dieser Theorie ist von W. GLEISSBERG1 auf das Spektrum 
des Kopfes des Kometen MOREHOUSE versucht worden. O. STRUVE 2 wandte 
dieselbe auf das Spektrum der Plejadennebel an. Er fand fUr diese aber keine 
Bestatigung der RAYLEIGHSchen Streuungsformel. Die Streuung scheint hier 
nach einer anderen als der 4. Potenz der Wellenlange zu erfolgen. In beiden 
genannten Fallen durfte eine Nachprufung an sichererem Beobachtungsmaterial 
vonnoten sein. 

92b. Lichtzerstreuung und Absorption durch Wolken metallischer Par
tikel. Fur eine Wolke metallischer Partikel, die so klein sind, daB sie Beugungs
erscheinungen hervorrufen, geUen wegen der starken Veranderlichkeit des 
Brechungsexponenten m, die durch Absorptionsgebiete im Spektrum bedingt 
ist, und auch wegen der komplexen Natur von m andere allgemeinere Formeln 
als bei gasformigen und nichtabsorbierenden festen Partikeln. Nach MIE ist der 
Absorptionskoeffizient pro Millimeter bei Berucksichtigung sowohl der Diffusion 
als auch der Absorption durch den Ausdruck gegeben (1m = Imaginarteil) 

k=N~lm ~(-1)'(a,,-p.) , l2 (00 ) 
2n 1 

(57) 

wo a. und P. die bekannten MIEschen Funktionen des Brechungsexponenten und 

des Parameters 1X = 2;!! sind. N ist die Anzahl der Partikel auf dem Lichtwege. 

Dagegen ist der Schwachungskoeffizient bei reiner Diffusion 
00 

k'=N~ ~la.12+IP .. 12 
2n .tt:::.i 2 v + 1 ' 

1 

(58) 

wo die senkrechten Striche bedeuten, daB von den a. und P .. die Absolutwerte zu 
nehmen sind. Dieser Ausdruck war in den bisher referierten Arbeiten des Verfassers 
al1ein benutzt. Er fuhrt fur sehr kleine Partikel, bei Mitnahme nur des ersten 
Gliedes der Entwicklung, auf die bekannte RAYLEIGHSche Formel, nach der die 
durchdringende Strahlung proportional zu A - 4 ist. N ach derselben Potenz erfolgt 

1 Mitt d Univ.-Sternw Breslau 3 (1932). 
2 Ap J 77, S. 274 (1933). 
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dann auch die Erleuchtung des Mediums, indem die am starksten fUr das durch
gehende Licht geschwachten Wellenlangen im Spektrum des Mediums die vor
herrschenden sind. Berechnet man dagegen die durchdringende Strahlung nach 
der Formel (57) fUr k, so folgt fur kleine Partikel ein anderes Schwachungsgesetz; 
da aber der absorbierte Teil der Strahlung nicht zerstreut wird, muB fUr die Er
leuchtung der Wolke selbst das alte Gesetz gultig bleiben. E. SCHOENBERG und 
B. lUNG I behandeln diese Aufgabe mit Rucksicht auf Probleme der Beleuchtung 
von Nebeln durch Sterne und der interstellaren Absorption des Lichts. Indem 
sie die Formeln (57) und (58) bis auf 5. Potenzen des Parameters .x entwickeln, 
finden sie folgende Ausdrucke: 

k=_6~Jl.1m[m2-1{1+(09_21-0'1m2+~ m2+2 (m2 +4)).x2}] (57') 
I. m2 + 2 ' m2 + 2 30 m2 + 1,5 ' 

k' = 2~;,3 CV.:: ~ ~ {1 + (0,9 _ 2 1 ;:2°+1 ;2) .x2W . (58') 

Hier bedeutet C = NV die Konzentration der Partikel. Man ersieht aus ihnen, 
daB die durchdringende Strahlung in erster Naherung nach ). -1 geschwacht wird, 
dagegen diezerstreute Strahlung nach ).-4. Das gilt aber nur innerhalb solcher 

Gebiete der Wellenlangen, fur die 1m m: +-1 und I' m: +-11.2 als konstant an-
m 2 m 2, 

gesehen werden konnen. Die Verfasser berechnen nach den Daten uber die 
Brechungsexponenten der im Weltall vorkommenden Elemente, die aus der 
chemischen Analyse der Meteoriten bekannt sind, den Verlauf dieser Funktionen 
innerhalb der Wellenlangen 260 bis 650 flfl. Dieser Verlauf zeigt allerlei Un
regelmaBigkeiten, die nur fur die groBeren Wellenlangen zwischen 500 und 650 flfl 
in eine ziemliche Konstanz ubergehen. Fur dieses Wellenlangengebiet wurden 
somit die obengenannten Gesetze gelten, soweit man die hoheren Glieder der Ent
wicklung gegenuber dem 1. Gliede vernachlassigen kann. Die Verfasser bestimmen 
die Grenzwerte der PartikelgroBen 2e, fUr die dieses der Fall ist, und finden fUr 
die haufigsten Elemente Fe und Mg diese Grenze fUr alle fraglichen Wellenlangen 
ziemlich konstant bei etwa 25 flfl. Die entsprechende Grenze fUr reine RAY
LEIGH-Streuung liegt etwa bei 125 flfl. 

Bei Mitnahme nur des 1. Gliedes der Formel (58') ergibt sich fUr die Intensitat 
der zerstreuten Strahlung 1z ().) in senkrechter Richtung zur einfallenden E (J.): 

1z (i,) = ·sLk'()')E()') = 9::2NVZ:m:+-2112E(),). (59) 
Jl I. 1m, 

Fur die Helligkeit des durchdringenden Strahls hat man dagegen: 

6". ( m'-l) 
1a().) =E().)e-k (1)=E().)e- NV -;.-r.n- m'-r2. (60) 

Diese Gleichungen konnen bei der Vermessung der Plejadennebel und in anderen 
ahnlichen Fallen zur Bestimmung sowohl der PartikelgroBe als der Volumdichte 
der Wolken benutzt werden, wenn die spektralen Intensitaten ihnen nicht wider
sprechen. 

C. SCHALEN 2 machte als erster einen Versuch der Anwendung der Formel (57) 
zur Bestimmung der PartikelgroBe in einer absorbierenden Dunkelwolke. Er 
nahm an, daB diese Wolke aus Eisenpartikeln besteht und berechnete das Ver
Mltnis der Koeffizienten k ().) fur zwei Wellenlangen )'1 = 395 und i. 2 = 440 flfl, 
fur die er in den mit einem Objektivprisma erhaltenen Spektren der Sterne die 
Absorption gemessen hatte. Bei vorgegebenem m konnte er das genannte Ver-

1 AN 253, S.261 (1934). 2 Upsala :\ledd. Nr. 58 (1933). 
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haltnis fUr verschiedene PartikelgroBen berechnen und in einer Kurve darstellen. 
Er begnugte sich dabei mit drei Gliedern der Formel (57), was fUr Partikel
durchmesser bis 200 f-tf-t ausreicht, und fand eine einfach ansteigende Kurve, 
aus der er dann die PartikelgroBe nach den Beobachtungen entnahm. Der An
stieg seiner Kurve fallt in das Gebiet der PartikelgroBen zwischen 40 und 160 f-tf-t, 
wahrend fur kleinere Partikel sich entsprechend unseren Festsetzungen ein kon
stanter Wert ergibt. Wie E. SCHOENBERG und B. JUNG in der obengenannten 
Arbeit bemerken, war keineswegs die Gewahr dafUr vorhanden, daB bei Fort
setzung der Rechnungen fUr wachsende PartikelgroBen nicht noch beliebig viele 

Maxima und Minima der Kurve :8':1 auftreten, so daB eine Entnahme der 

GroBe der Partikel nicht mehr eindeutig moglich ware. Die genannten Verfasser 
setzten die Rechnungen unter Anwendung der Formel (57') bis zu PartikelgroBen 
von 350 f-tf-t fort und wahlten dabei andere Brechungsexponenten m und Wellen
langen )'1 und A2 • Fur noch groBere Partikel ist die Rechnung praktisch nicht 
durchfUhrbar, weil die Anzahl der mitzunehmenden Glieder sehr schnell anwachst. 
1m berechneten Gebiete tritt noch ein kleines Minimum auf, sonst scheinen die 
Kurven parallel zur Abszissenachse weiter zu verlaufen. Damit ist die SCHALEN
sche Methode als praktisch brauchbar erwiesen. 

92c. Farbenexzesse und interstellare Diffusion des Lichts. Durch die Ar
beiten der letzten Jahrzehnte ist mit Sicherheit festgestellt, daB sich in der Ebene 
der Mi1chstraBe eine Schicht absorbierender Materie von geringer Hahe und noch 
unbestimmter seitlicher Ausdehnung ausbreitet. Sie ist nicht in allen Richtungen 
von gleicher Dichte und in ihren lokalen Verdichtungen zum Teil Ursache der 
schon dem bloBen Auge auffallenden dunklen Hohlen und Risse des Mi1chstraBen
bandes. Die einzelnen sehr zahlreichen Untersuchungen uber die Absorption des 
Sternlichtes durch diese dunkle Materie zu behandeln, ist nicht unsere Aufgabe. 
Nur diejenigen Untersuchungen uber das Absorptionsproblem, we1che die Ver
farbung des Lichtes im Zusammenhang mit der Gesamtabsorption yom theore
tischen Standpunkt behandeln, mussen hier besprochen werden. W. GLEISSBERG 
beschaftigt sich in einer Reihe von Arbeiten mit diesem Probleml - 3 . Auf Grund 
der ersten Arbeiten von E. SCHOENBERG, in denen die Moglichkeit metallischer 
Bestandteile der absorbierenden Wolken nicht berucksichtigt war, erwartet er 
als Gesetz der Streuung des Lichtes fUr ein Gemisch aus Gasen und festen Par
tikeln einen Transmissionskoeffizienten von der Form 

(61) 

und versucht Po und P4 aus den beobachteten Farbenexzessen zu berechnen. 
Dieser ExzeB ist durch die Gleichung definiert 

(62) 

wo alle GraBen in GraBenklassen pro Kiloparsec ausgedruckt sind und Ap die 
photographische, Av dagegen die visuelle Absorption des Sternlichtes bedeuten. 
Nun ist ' 00 DO) 

A p =2,5(10g!Ei"CP;.dA-lOg!E;'CP;,Pld). , (63) 

Av = 2,5 (lOg lEi, e;, dA - log jE;. e;. Pi, di.) , 
, 0 0 

1 AN 246, S.329 (1932). 
3 AN 249, S.373 (1933). 

2 AN 248, S.317 (1933). 

(64) 
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wo E;. die Strahlungsenergie des Sternes, f/J;. die Empfindlichkeit der photogra
phischen Platte, e;. die Empfindlichkeit des Auges bedeuten. In erster Naherung 
kann aber, wenn Al und .1.2 <;lie effektive photographische bzw. visuelle Wellen
Hinge sind und PI bzw. pz die Transmissionskoeffizienten fiir dieselben bedeuten, 

Ap = -2,5logPl' } 
(65) 

AD = -2,5 1ogP2 
- -

gesetzt werden, 
sind, 

und hieraus kann man, wenn {3p und fJv Naherungswerte von fJ 

{3- 0,4"4 A I p = Mod • 1'1 P' 

- O,4"J (66) 
fJv = Mod' l·tA v 

berechnen. GLEISSBERG zeigt, wie man bei Kenntnis der Funktionen E i., el., f/J;. 
aus diesen Naherungswerten die strengen Werte fJp und fJv bequem bestimmen 
kann und stellt jetzt die Forderung, daB dieselben sich identisch ergeben 
miissen, wenn der Ansatz fiir den Transmissionskoeffizienten richtig war. Diese 
Forderung muB selbstverstandlich fUr eine physikalische Konstante, die von 
der Art ihrer Ableitung unabhangig ist, erfiillt sein. Tatsachlich findet der Ver
fasser aus einer ganzen Reihe unabhangiger photographischer und lichtelektrischer 
Farbenexzesse denselben Wert der Diffusionskonstante 

fJ = 0,016· 10-16 • 

Dabei sind die von den einzelnen Autoren aus ihren Beobachtungen abgeleiteten 
Werte der Farbenexzesse sehr verschieden, was aber in der Verschiedenheit der 
verglichenen Spektralgebiete seine Ursache hatte. Aus den genaherten Glei
chungen (66) und der Gleichung (62) folgt fiir den ExzeB 

E = 2,5 M Ii (),,;4 - ),,;-4) , (67) 

wo fJ einen Naherungswert von fJ bezeichnet; man ersieht hieraus die Abhangig
keit des Farbenexzesses von der charakteristischen Differenz ).;4 - )'24 der 

benutzten effektiven Wellenlange. Der 
Die Temperaturabhangigkeit der Farben- FarbenexzeB ist, wenn auch in geringem 

AI> 
A. 
E 

exzesse. 

T = 20000° 

0.53 
0.20 
0.33 

8000° 

0.50 
0.20 
0.30 

0,44 
0.18 
0.26 

Grade, vom Spektraltypus der Sterne ab
hangig, wie nebenstehendes mit der 
Konstanten fJ = 0,016.10-16 berechnetes 
Tafelchen zeigt. 

Zur Bekraftigung seiner Ergebnisse 
versuchte W. GLEISSBERG noch bei anderen 

Annahmen iiber die Abhangigkeit des Transmissionskoeffizienten von der Wellen
lange eine Ubereinstimmung in den verschiedenen Systemen der Farbenexzesse 
zu erreichen; dieses erwies sich aber als unmoglich. 

Nach einer Untersuchung von W. BECKER1 miissen am Himmel Gebiete 
unterschieden werden, fiir die die Farbenexzesse bedeutend verschieden sind. 
BECKER unterscheidet sowohl weiBe, rote als auch gemischte Gebiete am Himmel, 
und GLEISSBERG leitet aus den zugehorigen Farbenexzessen fiir die weiBen und 
die gemischten Gebiete etwas kleinere Werte der Diffusionskonstante fJ abo 
Ebenso gibt es einzelne Flecke am Himmel, fiir die die Rotverfarbung besonders 
groB ist, wie die Umgebung von e Orionis, bei der sich die Wirkung des Orion
nebels vielleicht noch bemerkbar macht. Zusammenfassend kann man sagen, 

1 Z f Ap 5. S.101 (1932). 
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daB die bisherigen Bestimmungen der Verfarbung des Sternlichtes mit Hilfe der 
Farbenexzesse die Zerstreuung des Lichtes nach dem RAYLEIGHSchen Gesetz be
statigen, daB dagegen die spektralen Absorptionsbestimmungen in den Plejaden
nebeln und auch in einzelnen Dunkelwolken eine andere Verfarbung aufweisen. 

Dort. wo das RAYLEIGHSche Gesetz gilt, ist eine Absorption ohne Verfarbung 
nicht nachzuweisen. somit die ganze Absorption auf kleinste Partikel zurtickzu
fiihren. 

97 a. Die Beleuchtung der Planeten, die von Atmosphiiren umgeben sind. 
Neue Ergebnisse. Unter Anwendung der von E. SCHOENBERG (Ziff. 92 bis 99) 
entwickelten Theorie der Beleuchtung von Planetenatmospharen ist eine Reihe 
von Untersuchungen tiber die Planeten Venus. Mars. Jupiter und Saturn ver
offentlicht worden. Die Theorie selbst hat keine weitere Entwicklung erfahren, 
so daB wir uns hier auf die Wiedergabe ihrer praktischen Anwendungen auf 
visuelle und photographische photometrische Vermessungen der Planetenober
flachen beschranken konnen. 

Venus. E. SCHOENBERG! hat seine visuellen Beobachtungen durch fiinf 
Farbfilter, die er mit seinem visuellen Photometer und verschiedenen Fernrohren 
an der Venusoberflache ausgefiihrt hat, einer Analyse unterworfen. Die Beob
achtungen erstrecken sich tiber Phasenwinkel bis zu 126°, und die vermessenen 
Punkte umfassen deshalb fast alle Werte fiir den Einfalls- und den Reflexions
winkel des Lichtes zwischen 0° und 90°, auBerdem verschiedene Azimute. Venus 
ist das gtinstigste Objekt fiir eine Prtifung der Theorie. In den Formeln 
fiir die reflektierte Lichtmenge [(55) bis (59) in Ziff.97J ist das Reflexionsgesetz 
der Oberflache unbestimmt. Urn die Annahme zu priifen, ob diese Oberflache 
eine Wasserdampf-Wolkenschicht sein konne, benutzt der Verfasser das von ihm 
fiir eine solche abgeleitete Reflexionsgesetz 2 ; auBerdem macht er Versuche mit 
dem LAMBERTschen und dem LOMMEL-SEELIGERSchen Gesetze. J edesmal werden 
die Schwachungskoeffizienten C. = Ci. + y;. der tiber der reflektierenden Schicht 
befindlichen gasformigen Atmosphare bestimmt. Nur bei Zugrundelegung der 
LAMBERTschen Formel fiir die Oberflache ergibt sich eine gentigende Darstellung 
der Beobachtungen durch die Theorie. Die Wasserdampf-Wolkenschicht findet 
somit keine Bestatigung, was mit den spektroskopischen Ergebnissen der amerika
nischen Beobachter in Einklang ist. Die Ergebnisse der Analyse sind folgende 
Werte des Diffusions- (c;.) und des Absorptionskoeffizienten (y;) fiir die effektiven 
Wellenlangen der Filter. 

Tabelle 6. 

Filter left c· I. i'). A;. 

Rot 6,3. 10- 5 em 0.136 0.014 0.24 
Gelb 5.9· 10 0.177 0.020 0,20 
Griin . 5,3· 10 0,255 0,020 0,29 
Blau 4.3·10 0,653 0,012 0.26 
Violett 4,0·10 0,826 0.019 0,27 

Die Albedowerte AJ. in der letzten Spalte sind LAMBERTsche Albedos. Die kleinen 
Werte ftir den Absorptionskoeffizienten y .. zeigen, daB man eine gute Bestatigung 
der RAYLEIGHSchen Lichtzerstreuungsformel, deren Gtiltigkeit die ganze Theorie 
voraussetzt, in den Werten C;. = {J}.-4 erwarten kann, wenn man dieselben mit 
dem Argument }. -4 graphisch darstellt. Es ist das tatsachlich der Fall. Die Werte 
C;. liegen auf einer durch den Nullpunkt gehenden Geraden mindestens eben so 

1 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phvs-math KI 1931, XXI. 
2 Mitt d Univ.-Sternw Breslau 3, ·S. 1 (1932). 
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genau, wie das ffir die irdische Atmosphare der Fall ist. Die Steigung dieser Ge
raden fJ bezeichnet der Verfasser als Diffusionskonstante. Ihr Wert ist 

fJ = 32 n3 (n - 1)2H =00209.10-16 
3 N ' 

gegenuber 0,0084· 10-16 bei der Erdatmosphare. Dieser groBe Wert konnte ent
weder durch eine groBere Dichte der Venusatmosphare oder durch einen be
deutend groBeren Wert des Brechungsexponenten n ihrer Gase erklart werden. 
Der Verfasser macht darauf aufmerksam, daB ein starker brechendes Gas auch 
ein starkeres Diffusionsvermogen besitzen musse, wie das ja aus der obigen Formel 
folgt; deshalb musse sich auch bei sonst identischen Bedingungen eine weniger 
durchsichtige Atmosphare ergeben. Indem er den Brechungsexponenten der 
Venusatmosphare aus der Verlangerung der Hornerspitzen des Planeten ableitet 
(siehe hierzu auch "Die Diffusions- und Refraktionskonstante der Venusatmo
sphare" von demselben Verfasser1), stellt er eine Beziehung zwischen dem 
Brechungsexponenten und dem Molekulargewicht des Gases auf, fUr den ein 
Zahlenwert angegeben werden kann. 

Die Vergleichung mit den Tabellenwerten verschiedener in Frage kommender 
Gase fUhrt ihn zum Schlusse, daB der Hauptbestandteil der Venusatmosphare 
CO2 sein musse, wenn man ihre photometrischen Eigenschaften mit dem Brechungs
vermogen in Einklang bringen will. Diese Voraussage hat eine Bestatigung ge
funden. PETTIT und NICHOLSON fanden Kohlensaurebanden im ultravioletten Teil 
des Venusspektrums. 

Ein wichtiges Ergebnis der SCHOENBERGSchen Arbeit ist somit die Trennung 
des von der Atmosphare herruhrenden Lichtes von dem an der Oberflache re
flektierten Lichte; diese Anteile sind fur jedes Filter verschieden. Fur die visu
ellen Strahlen ist die Atmosphare der Venus nicht ganz undurchsichtig, ihre 
Helligkeit aber doch so stark, daB das Fehlen jeder Oberflachenzeichnung er
klarlich wird. Der Verfasser stellt Betrachtungen uber den Temperaturgradienten 
und die Hohe der Venusatmosphare an und entwickelt eine Methode, mit deren 
Hilfe diese GroBen durch Messungen des Venusdurchmessers durch verschiedene 
farbige Filter bestimmt werden konnten. Diese Betrachtungen setzen die strenge 
Gultigkeit des RAYLEIGHSchen Gesetzes voraus und wurden bei Abweichungen 
von demselben versagen. Solche Abweichungen sind sehr wahrscheinlich, wie der 
Verfasser selbst bei der Diskussion der von WRIGHT gemessenen farbigen photo
graphischen Durchmesser festgestellt hat. Leuchtende Entladungen in der Art 
unserer Polarlichter konnen auch in den oberen Schichten der Venusatmosphare 
erwartet werden und mussen dann durch ihre zusatzliche Helligkeit aus dem 
Rahmen der RAYLEIGHSchen Streuungstheorie fallen. 

Mars. N. BARABASCHEFF und B. SEMEJKIN 2 haben photographische Auf
nahmen des Planeten Mars durch drei Filter in derselben Weise, wie es E. SCHOEN
BERG mit seinen visuellen Beobachtungen getan hat, einer photometrischen Ana
lyse unterworfen und sind dabei zu bemerkenswerten Ergebnissen gelangt. Die 
Aufnahmen sind an einem 200 mm-Zeissrefraktor mit einer vergroBernden Pla
netenkamera gemacht. Die Vermessung der roten Aufnahmen, fur die die Atmo
sphare am durchsichtigsten ist, zeigte, daB fUr die Oberflache selbst nur das 
LAMBERTsche Reflexionsgesetz in Frage kommt. Das erleichtert die weitere Ana
lyse sehr und ermoglicht eine getrennte Bestimmung der Albedo A l , des Schwa
chungskoeffizienten C;. = Ci. + Yl und seiner Bestandteile, des Streuungskoeffi
zienten Ci. und des Absorptionskoeffizienten Y;.. Es wurden folgende Werte er
halten: 

1 Sitzber d PreuB Akad d Wiss 1933. I. 2 Z f Ap 8. S. 44 (1934). 
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Die Darstellung der Beobach
tungen langs des Intensitats
aquators ist sehr gut. Freilich ist 
bei der Kleinheit der Marsscheibe 
von nur 1,01 mm die Randhellig
keit durch Beugung und photo
graphische Nachbareffekte wahr
scheinlich etwas verfalscht und 

ri. 
c· I. 

Tabelle 7. 

Rotes Filter l Gelbes Filter 
Aeff = 649 m." Aeff = 563 m." 

0,153 
0,017 
0,0010 
0,0160 

0,117 
0,028 
0,0051 
0,0229 

Blaues Filter 

Aelf = 461 m!, 

0,102 
0,850 
0,1393 
0,8361 

die Ubereinstimmung am Rande der Scheibe deshalb nicht von Bedeutung. Die 
Streuungskoeffizienten fUr Gelb und Rot sind in Ubereinstimmung mit der RAY
LEIGHSchen Formel, denn sie ergeben folgende Werte der Diffusionskonstante {J: 

{Jrot = 0,002684.10- 16 , {Jgelb = 0,002301 .10- 16 , 

die nicht wesentlich voneinander abweichen. Unter der Voraussetzung gleicher 
Beschaffenheit und Temperatur der Mars- und der Erdatmosphare ergibt sich 
hieraus als Druck der Atmosphare an der MarsoberfHiche 37 mm der Queck
silbersaule. 

Die Albedowerte entsprechen der ziegelroten Wustenoberflache des Planeten, 
sind aber nur fUr Gelb und Rot als gesichert anzusehen. Fur das blaue Filter 
versagt die RAYLEIGHSche Formel vollkommen, trotz der guten Darstellung der 
Beobachtungen durch die Theorie mit den oben angegebenen Konstanten. Das 
folgt aus dem enormen Werte fUr die Diffusionskonstante (Jblau = 0,03776 . 10 -16. 

Nach der RAYLEIGHSchen Formel ware nach den Werten fUr Gelb und Rot der 
Schwachungskoeffizient eblau = 0,062 zu erwarten, der wirkliche Wert ist beinahe 
14mal so groB. Diese Erscheinung ist im Einklang mit der starken VergroBerung 
der Marsscheibe auf den WRIGHTSchen l violetten Aufnahmen, die unter dem 
Namen WRIGHTSches Phanomen in der Literatur diskutiert worden ist. B. FESSEN
KOW und H. MENZEL haben gezeigt, daB diese VergroBerung nicht auf normal zer
streutes Sonnenlicht in den obersten Atmospharenschichten zuruckgefUhrt werden 
kann. Dasselbe hat E. SCHOENBERG fur die violetten Durchmesser von Venus 
nachgewiesen. Die Erscheinung kann in beiden Fallen auf selektiv reflektierende 
kleinste Partikel oder auf leuchtende Entladungen in den obersten Schichten der 
Atmospharen zuruckgefuhrt werden. 

AuBer den Messungen auf dem Intensitatsaquator sind solche auf dem Zen
tralmeridian der Marsoberflache durchgefUhrt. Sie zeigen groBere Abweichungen 
von der Theorie, was auf eine andere Albedo einzelner Teile der Marsoberflache 
oder auf eine Verschiedenheit der atmospharischen Verhaltnisse in den aqua
torialen und den polaren Gegenden zuruckgefUhrt werden kann. Fur das rote Filter 
finden die Verfasser als Albedo: in Wustengegenden 0,153, fUr Meere 0,133 und 
fUr die Polgegenden 0,220, wobei aber nicht der Polarfleck gemeint ist. 

Jupiter. Eingehende Untersuchungen uber die Helligkeitsverteilung auf 
der Jupiterscheibe nach photographischen Aufnahmen des Planeten haben 
N. BARABASCHEFF und B. SEMEJKIN veroffentlicht. Sie sind in mehrer~n Artikeln 
in russischer Sprache 2 und zusammenfassend in einer deutschen Arbeit in der Zeit
schrift fUr Astrophysik3 veroffentlicht und konnen hier nach der letzteren referiert 
werden. Die Aufnahmen sind mit demselben Instrument, demselben VergroBe
rungssystem und denselben drei Farbfiltern erhalten worden wie die besprochenen 
Marsaufnahmen. Der aquatoriale Durchmesser des Planeten betrug 3,32 mm. 

I Lick Bull 12, S. 48 (1925). 
2 KharkivAstrObs 3, S.l (1931); 4, S.l (1932). - RAJ 10, S.381 (1933); 

1" S. 131 (1934). 
3 ZfAp 8, S. 179 (1934). 
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Die Randhelligkeiten sind hier nach Tafeln von B. FESSENKOW wegen Beugung 
korrigiert. Die Vermessung mit einem KocHschen Registrierphotometer erfolgte 
langs des hellen aquatorialen Streifens, langs des angrenzenden nordlichen 
dunklen Streifens und auBerdem senkrecht dazu, langs des Zentralmeridians. 
Folgende zwei Tabellen veranschaulichen die Ergebnisse. In der ersten Tabelle 
stehen in der ersten Spalte die Abstande vom Zentrum der Scheibe in Einheiten 
des aquatorialen Halbmessers, in den folgenden die relativen Helligkeiten in Ein
heiten der zentralen und rechts daneben die Abweichungen derselben von der 
LAMBERTschen Formel in GroBenklassen. 

Tabelle 8. Langs des Intensitatsaquators. 

r/R Rotes Filter .!lm Gelbes Filter .!lm Blaues Filter Jm 

0.000 1.00 0.00 1.00 0.00 1.00 0.00 
0.120 0.99 0.00 0.99 0.00 1.00 -0.01 
0.241 0.95 0.02 0.96 0.01 0.98 -0.01 
0.361 0.91 0.02 0.91 0.02 0.94 -0.01 
0.482 0.86 0.02 0.84 0.05 0.87 0.01 
0.602 0.78 0,03 0.76 0,05 0.78 0.03 
0.723 0,63 0.10 0.62 0,12 0,64 0.08 
0.843 0,44 0.22 0,40 0.32 0.49 0.08 
0.904 0.29 0.42 0.26 0,55 0,48 0.13 

Die unterschiede zwischen Gelb und Rot sind sehr gering, nur das blaue 
Filter zeigt einen wesentlich geringeren Helligkeitsabfall zum Rande der Scheibe. 
Der Abfall ist fUr alle Filter starker als beim LAMBERTschen Gesetz. Die zweite 
Tabelle gibt die Verhaltnisse der Helligkeiten des dunklen zu dem hellen Streifen, 

r/R 

0.000 
0.123 
0.246 
0.369 
0.442 
0.554 
0.677 
0.800 
0.923 

wobei erstere auf den Aquator 
Tabelle 9. Dunkler Streifen. umgerechnet sind. 

Rotes Filter Gelbes Filter 

0.83 0.81 
0.83 0,81 
0.85 0.82 
0.84 0.82 
0.86 0.84 
0.84 0.84 
0.85 0.86 
0.85 0.80 
0.90 0,81 

Blaues Filter 

0.75 
0.74 
0.72 
0.71 
0,70 
0.70 
0.68 
0.67 
0.76 

Die Zahlen der Tabelle sind 
Helligkeitsverhaltnisse. Wir sehen, 
daB dieselben in allen drei Filtern 
sich nahezu konstant halten. Es 
scheint somit sicher zu sein, daB 
ein wesen tlicher Hohen un ter
schied der Materie des hellen 
und des dunklen Streifens 
nicht besteht. Wenn das der 
Fall ware, mliBte sich die Wirkung 

der Atmosphare in der Veranderlichkeit der Verhaltniszahlen mit dem Licht
wege oder dem Abstande rlR zeigen. Weiter ist durch die Tabelle der Augen
schein bestatigt, daB der dunkle Streifen im Verhaltnis zum hellen eine rote 
Farbung hat. 

Alle Versuche der Verfasser, die Helligkeitsverteilung langs des hellen 
aquatorialen Streifens, dessen Albedo als konstant angesehen werden kann, nach 
der Theorie von SCHOENBERG darzustellen, erwiesen sich als vergeblich. Die 
Streuung c). in der Jupiteratmosphare ergab sich immer sehr klein im Vergleich 
zur Absorption y .. ; dabei waren verschiedene Kombinationen der Werte A" und 
C;. = c" + y .. moglich, bei denen die Beobachtungen innerhalb der Fehlergrenzen 
darstellbar waren. c .. IC;. war dann immer sehr klein. Es ist aber nicht moglich, eine 
starke Absorption anzunehmen, weil dann die Gesamtalbedo des Planeten sich 
als viel zu klein ergibt. Die Verfasser schlieBen deshalb auf die Existenz einer 
sehr dlinnen Gasatmosphare, die dabei eine betrachtliche Absorption neben einer 
geringen Streuung aufweist. Das findet in den Absorptionsbanden des Jupiter-
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spektrums eine wesentliche Stutze. Die sichtbaren Wolken der Jupiteroberflache 
konnten bei ihrer tiefen Temperatur sehr wohl aus festen Partikeln bestehen, 
die nach SCHOENBERGS Untersuchungen uber Diffusionsdiagramme feinster Teil
chen ein von deren GroBe abhangiges, im voraus gar nicht zu berechnendes Re
flexionsgesetz der OberfHi.che zur Folge haben konnten. In soleh einem Falle 
ware es unmoglich, dieses Gesetz von der Atmospharenwirkung zu trennen. Ich 
mochte hier darauf aufmerksam machen, daB P. GUTHNICK und E. SCHOENBERG 
einen bedeutenden Phasenkoeffizienten des Planeten (om,01 bis om,02) nach
gewiesen haben, der sich nicht durch die Intensitatsverteilung auf der Scheibe 
bei verschiedenen Phasen erklaren laBt. Er kann sehr wohl in einem in der Be
leuchtungsrichtung zugespitzten Diffusionsdiagramm der festen Teilchen der 
Wolkenoberflache seine Erklarung finden. Eine dunne Gasatmosphare wurde 
seine Wirkung auf die Gesamthelligkeit des Planeten nur wenig abschwachen. 
Eine weitere Stiitze der Hypothese einer sehr dunnen Gasatmosphare kann in 
ihrer geringen Horizontalrefraktion gesehen werden, woflir der Durchmesser des 
Jupiterschattens, wie er sich aus den Bedeckungen der Trabanten ergibt, ein 
Beweis ist. Die Erscheinung, daB der Jupiterschatten genau so groB ist, als hatte 
der Planet keine Gasatmosphare, ist meines Wissens bisher nicht beachtet und 
noch weniger einer Untersuchung unterworfen worden. Sie findet in den Er
gebnissen von BARABASCHEFF und SEMEJKIN eine bundige Erklarung. 

Die Vermessung der HelIigkeiten des Zentralmeridians zeigt auBer den Ein
senkungen bei den dunklen Streifen folgende Eigentiimlichkeiten: die Polgegenden 
sind am hellsten fUr das gelbe Filter und entsprechen im Gelb den Helligkeiten 
der .i\quatorrandpunkte. Fur das blaue Filter ist die sudliche Polgegend heller 
als die n6rdliche, fUr das rote findet das Umgekehrte statt; fUr beide Filter sind 
aber die beiden Polarzonen schwacher als die entsprechenden Punkte des .i\quators. 

Saturn. Dieselben Autoren1 veroffentlichen auch ihre Vermessungen der 
Helligkeit der Saturnscheibe auf Platten, die mit derselben Apparatur und den
selben Filtern erhalten wurden. Bei der Kleinheit der Saturn scheibe sind die 
Fehler, die durch Beugung und chromatische Aberration des Objektivs und 
photographische Effekte bedingt sind, hier besonders gefahrlich; die Verfasser 
bestimmen sie durch Aufnahmen einer gleichmaBig hellen beleuchteten Scheibe, 
die genau denselben Durchmesser von 1,3 mm auf den Platten ergab, wenn sie 
durch den Refraktor photographiert wurde. Die Randhelligkeiten des Planeten 
wurden urn solehe Betdige korrigiert, wie sie die Aufnahmen des kunstlichen 
Planeten an den entsprechenden Randpunkten aufwiesen. Die Methode erscheint 
einwandfrei bis auf den EinfluB der in Wirklichkeit ungleichmaBigen HelIigkeit 
der wahren Saturnscheibe. Die korrigierte Helligkeitsverteilung auf dem' In
tensitatsaquator und dem Zentralmeridian ist in der folgenden Tabelle gegeben. 

Tabelle 10. Die Helligkeiten auf der 5aturnscheibe. 

Auf dem Aquator Auf dem Zentralmeridian 

rlR I rotes gelbes blaues rjR rotes gelbes blaues 
Filter Filter Filter Filter Filter Filter 

0,000 1,00 1.00 1.00 0,000 1,00 1,00 1,00 
,153 1,00 0,99 0,99 ,164 0,98 0,99 0.99 
.306 0,97 ,96 ,96 ,326 ,90 ,96 ,95 
.458 .89 ,91 ,92 .492 ,77 .83 .88 
.610 .74 .80 .84 .656 .51 .62 .71 
,763 .51 .62 .71 .819 .33 .38 .47 
.916 .39 .38 .63 ,983 ,22 .22 .32 

1 RAJ 10.5.389 (1933); ZfAp 7. 5.303 (1933); 8. 5.179 (1934). 
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Die Zahlen r/R fur den Zentralmeridian sind in Einl}eiten des polaren Radius 
ausgedriickt. Der Helligkeitsabfall nach dem Pol ist wesentlich steiler als Hings 
des Aquators. Hier spielen Albedounterschiede zwischen der aquatorialen und 
der Polgegend eine Rolle, die es unmaglich machen, die Beobachtungen auf 
dem Zentralmeridian ffir die Untersuchung der Atmosphare zu benutzen. Der 
aquatoriale Streifen zeigt einen ahnlichen Helligkeitsabfall in den drei Farben 
wie bei Jupiter; der Unterschied zwischen Blau, das auch hier den geringsten 
Helligkeitsabfall zeigt, und Gelb ist aber bei Saturn nicht so stark wie bei Jupiter. 
Es ist deshalb maglich, mit dem LAMBERTschen Gesetz fUr die Oberflache und 
reiner Streuung in der Atmosphare die Helligkeitsverteilung zu erklaren. Die 

Rotes. 
Gelbes 
Blaues 

Tabelle 11. 

Filter 

· .... ·1 · .... . 
· .... . 

A. 
I. 

0,4 
0,5 
0,4 

0,012 
0,025 
0,150 

Albedowerte und die Streuungskoeffizien
ten haben dann nebenstehende Werte. 

Doch ist diese Lasung nicht ein
deutig. Dazu ist die Verschiedenheit 
der Lichtwege des einfallenden und des 
reflektierten Strahles in der Atmosphare 
in den beobachteten Punkten zu gering. 

Die Beobachtungen lassen sich auch bei Annahme eines anderen Reflexions
gesetzes der Oberflache, das eine gleichmaBige Helligkeit der Scheibe bedingen 
wurde, durch reine Absorption ohne Streuung erklaren. Es ergeben sich dann 
die Transmissionskoeffizienten fur Rot 0,698, fur Gelb 0,712 und fur Blau 0,856. 
Diese sind nun wieder zu klein fur die hohe Albedo des Planeten. Es ist deshalb 
auch bei Saturn das Ergebnis der photometrischen Analyse eine in jedem Falle 
sehr dunne Gasatmosphare mit einem bedeutenden Anteil der Absorption neben 
der Streuung. Eine Trennung beider Anteile ist zunachst nicht maglich. 



Band II. 

Kapitel 2. 

Spektralphotometrie. 
Von 

H. BRUCK-Potsdam. 

:\Iit 1 Abbildung. 

Die Zahl der astrophysikalischen spektralphotometrischen Untersuchungen 
hat in dem letzten ]ahrzehnt eine ungewohnliche Steigerung erfahren. Dies zeigt 
sich besonders deutlich auf dem Gebiete der Linienphotometrie, die vor einem 
]ahrzehnt noeh in den ersten Anfangen stand, wahrend sie gegenwartig die 
:Mehrzahl alier Arbeiten umfaBt. In dem anderen Teilgebiete der Spektral
photometrie, der photometrisehen Untersuehung des kontinuierliehen Stern
spektrums, hat man inzwisehen neben der Bestimmung von relativen oder 
absoluten Temperaturen der Erforsehung der Abweiehung der Sternstrahlung 
von derjenigen eines sehwarzen Korpers starkere Aufmerksamkeit zugewendet. 

f) und g) Die photographischen Methoden zur Bestimmung 
der Intensitatsverteilung im Spektrum der Fixsterne. 

Einleitung. 1m folgenden besehranken wir uns auf das Gebiet der photo
graphisehen Spektralphotometrie, ohne dabei Volistandigkeit beanspruehen zu 
konnen. Visuelie spektralphotometrisehe Beobaehtungen von einiger Bedeutung 
sind in den letzten ] ahren nicht mehr gemaeht worden. 

Die Entwieklung der photographisehen Teehnik, insbesondere die 
Benutzung panehromatiseher und fUr das rote und ultrarote Spektralgebiet 
(bis }.10000) sensibilisierter Emulsionen hat zudem zu einer betraehtlichen Er
weiterung des der Photographie ursprunglieh zugangliehen Wellenlangenbereiches 
beigetragen1• Dureh die Benutzung von Quarzoptik 2 und bei Verwendung von 
Spiegelteleskopen dureh die Ersetzung der im Ultravioletten schlecht reflek
tierenden Silber- dureh eine Aluminium- oder Chromschicht sind die Messungen 
aueh in das kurzwellige Gebiet bis an diejenige Grenze vorgedrungen, die die 
Ozonschicht der Erdatmosphare allen Untersuchungen von Sternspektren im 
Ultravioletten entgegenstellt (12900) 3. 

1 Hier sei auch die Hypersensibilisierung panchromatischer Platten mit ammoniakali
schen Silbersalzlasungen erwahnt, die den Schwellenwert der Platte urn 1,0 bis 1,5 GraBen
klassen herabsetzt. Hieruber und uber weitere Vorzuge der Hypersensibilisierung, z. B. den 
durch sie hervorgerufenen Ausgleich der spektralen Empfindlichkeitsunterschiede der Platte 
siehe etwa: R. WILDT, Phot Korr 69, S.81 (1933). 

2 Vgl. auch H. KIENLE, Veraff Gatt Heft 25 (1932) = Jahrb d Sonnblick-Vereins 
\Vien fur 1931, S. 1; D. BARBIER, D. CHALONGE et E. VASSY, Rev d'Opt Theor et Instr 13, 
S. 199 (1934). 

3 Naheres hieruber findet sich im Artikel "Kolorimetrie" dieses Bandes. 

4* 
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Die photometrische Auswertung der Spektrogramme, d. h. zunachst die 
Bestimmung der Schwarzungen der verschiedenen Spektralbereiche, geschieht 
gegenwartig fast ausnahmslos mit Hilfe des selbstregistrierenden Photo
meters. In den letzten Jahren sind verschiedene derartige Instrumente kon
struiert worden. Aile benutzen als Helligkeitsindikatoren eine Photozelle oder 
ein Thermoelement in Verbindung mit einem Elektrometer oder Galvanometer. 
Als ·ein fUr die verschiedensten Zwecke hervorragend geeignetes Instrument hat 
sich das lichtelektrische ZEIsssche Registrierphotometer bewahrtl. Das Aus
messen der Registrierplatten geschieht durch einfaches Auflegen einer Glasplatte, 
in die ein Quadratmillimeternetz geritzt ist oder in besonderen MeBapparaten2• 

Vielfach wird auch Registrierpapier mit Quadratmillimeterteilung verwandt. 
Wahrend bei der visuellen Schwarzungsphotometrie etwa mit HARTMANNS 

Photometer eine gewisse Verbreiterung der fadenformigen Sternspektren un
erlaBlich ist, ermoglicht die Benutzung eines Registrierphotometers (allgemeiner 
jedes objektiven Photometers) auch die Ausmessung unverbreiterter fokaler 
Spektra. Bei ihrer Registrierung wird die Hohe des Photometerspaltes groBer 
als die Breite des Spektrums gewahlt, d. h. ein Streifen der klaren Platte zu 
beiden Seiten des Spektrums mitregistriert. Das Photometer miBt in diesem 
FaIle keine reinen Schwarzungen, sondern ahnlich wie bei der "Durchmesser
methode" in der Photometrie von Integralhelligkeiten ein Konglomerat von 
Schwarzung und Breite des Spektrums, eine "Pseudoschwarzung"3. Fur die 
Aufnahme unverbreiterter Spektren spricht in erster Linie die damit verbundene 
Verkurzung der Belichtungszeit, dagegen die besondere Abhangigkeit der Auf
nahmen von Fuhrungsfehlern und von der Luftunruhe. Bei der Registrierung 
unverbreiterter Spektren macht sieh auBerdem mit der geringeren GroBe der 
photometrierten Flache der EinfluB des Plattenkorns in starkeren Sehwankungen 
der Registrierkurve bemerkbar4. Aus diesem Grunde wird man bei Benutzung einer 
liehtstarkerenApparatur eine Verbreiterung derSternspektren vorziehen. Unter den 
verschiedenen Methoden dafUr hat sich die photometrisch einwandfreie Aufnahme 
einer Reihe dieht nebeneinanderliegender fadenformiger Spektra sehr bewahrt 5• 

D. CHALONGE und E. VASSy 6 erzeugen die Verbreiterung von Objektiv
prismenspektren dureh Ausnutzung des astigmatisehen Fehlers des Objektivs. 
Das Prisma sitzt vor einem Objektiv von 4,5 em Offnung und 50 em Brennweite. 
Das Objektiv liegt nieht wie ublieh senkrecht zu dem aus dem Prisma austretenden 

1 Bei diesem Photometer geschieht die Dbertragung der Bewegung der Spektralplatte 
auf die der Registrierplatte mit Hilfe eines zweiarrnigen Hebels, der jedes beliebige Dber
setzungsverhaltnis zwischen 1: 1 und etwa 1 : 500 einzustellen gestattet. Die photoelektrische 
Einrichtung des Instrurnentes weicht von dem ersten Registrierphotometer P. P. KOCHS 
insofero ab, als ein fester KRUGER-Widerstand, keine zweite Kornpensationszelle zur Ab
leitung des Photostroms benutzt wird. - Beschreibungen weiterer Registrierphotometer 
finden sich u. a. bei J. A. CARROLL and E. B. Moss, M N 91, S. 191 (1931); H. H. PLASKETT, 
M N 95, S. 160 (1934); L. S. ORNSTEIN, J. H. MOLL u. H. C. BURGER, Objektive Spektral
photometrie, Braunschweig 1932. 1m ubrigen werden in fast allen einschlagigen groBeren 
Arbeiten die bei ihnen benutzten Photometer ausfuhrlich beschrieben. Die Genauigkeit 
eines thermoelektrischen Photometers untersucht E. PETTIT, Publ ASP 41, S. 140 (1929). 

2 Ein Apparat von TOEPFER-Potsdam ist abgebildet bei J. WEMPE, Veroff Gott Heft 28 
(1932) = Z f Ap 5, S. 246. 

3 Siehe hierzu H. KIENLE, Veroff Gott Heft 11 (1930) = Ges Wiss Gatt Math Phys 
.Klasse 1930, S.90; J. WEMPE, vgl. Anrn. 2. 

4 Urn auch bei hochernpfindlichen Emulsionen ein maglichst feines Korn zu erhalten, 
empfiehlt sich in jedem Falle die Benutzung von Feinkornentwicklero, die im ubrigen zu der 
benutzten Emulsion "passen" mussen. 

5 Eine mechanische Verbreiterungsvorrichtung mit einer Art Schraffierkassette be
schreibt B. MEYERMANN, Z f Instrk 48, S. 104 (1928). Sie unterliegt allerdings dern Ein
wand, daB die Platte nicht kontinuierlich, sondern intermittierend belichtet wird. 

6 Revd'OptTheoret Instr 13, S. 113 (1934). • 
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Strahlenbiindel, ist vielmehr urn seine zur brechenden Kante des Prismas par
allele Achse gedreht. Infolge des Astigmatismus tritt hierdurch eine Verbreiterung 
des Spektrums in sagittaler Richtung ein, wenn die Platte in der meridionalen 
Bildfeldschale liegt. Das MaB der Verbreiterung hangt von dem Winkel ab, 
urn den das Objektiv gedreht ist. Mit dem Sinn der Drehung hat man es in der 
Hand, das blaue oder das rote Ende des Spektrums weiter von der optischen 
Achse zu entfernen und damit starker zu verbreitern. Parallel mit der Drehung 
des Objektivs muB eine so1che der Kassette gehen, damit die Platte jeweils in 
die Tangentialebene an die meridionale Bildfeldschale gebracht werden kann. 
CHALONGE und VASSY erhalten mit einer Objektivdrehung von 15 0 eine mittlere 
Spektralbreite von 1,3 mm. Voraussetzung fUr die Moglichkeit einer so1chen 
Anordnung ist die ErfUllung der Sinusbedingung bei dem benutzten Objektiv. 

38. Die Umwandlung der Schwarzungen in Intensitaten. Die Erfahrungen 
der letzten Jahre haben zu einer groBeren Einsieht in die besonderen Voraus
setzungen gefUhrt, die bei jeder photographisch-spektralphotometrischen Arbeit 
erfullt sein mussen, wenn man sich nicht mit angenaherten Ergebnissen be
gnugen will, sondern groBtmogliche Genauigkeit anstrebt. 

Von der Extinktion abgesehen, deren Absolutwert bei dem Vergleich der 
Intensitatsverteilung in Sternspektren mit derjenigen eines schwarzen Korpers 
in Erscheinung tritt, ist fUr die Reduktion der Beobachtungen und ihre Genauig
keit die Kenntnis der Beziehung zwischen einfallender Intensitat und erzeugter 
Plattenschwarzung von ausschlaggebender Bedeutung. Vor der Besprechung 
der einzelnen Arbeiten bringen wir dementsprechend eine kurze Zusammen
stellung der hierfiir am meisten verwandten Methoden und ihrer Vor- und 
Nachteile. 

Fuhren wir an Stelle von Schwarzung den allgemeineren Begriff "photo
graphische Wirkung" ein, so laBt sieh das Grundprinzip der photographischen 
Photometrie nach H. KIENLEl folgendermaBen formulieren: "Zwei Intensitaten 
heiBen gleich, wenn sie bei gleieher Qualitat (Wellenlange) in gleieher Zeit unter 
identischen Abbildungsverhaltnissen (geometrisch-optisch wie beugungstheo
retisch gleiche BildgroBe) und bei identischer photographischer Behandlung 
(Gleichheit der Emulsion und der Entwieklung) die gleiehe photographische 
Wirkung erzeugen." 

Die Herstellung der Schwarzungskurve kann 1. unter Benutzung des Liehtes 
der Sterne selbst, 2. unter Verwendung einer kiinstlichen Lichtquelle erfolgen. 
Wenn der damit verbundene Licht- bzw. Zeitverlust das Zustandekommen der 
Arbeit nieht gefahrdet, so ist fUr exakt'e Untersuchungen im allgemeinen die erste 
:Methode vorzuziehen, da es bei der zweiten nicht leicht ist, aIle Forderungen des 
obigen Prinzips zu erfUllen. 

1. Methode. a) Die einwandfreieste Form hat diese Methode in der Ver
wendung eines Stabgitters vor dem Objektiv oder Spiegel des Fernrohrs gefunden. 
Sie eignet sieh in erster Linie fUr eine Objektivprismenanordnung, laBt sich aber 
auch fUr Aufnahmen mit dem Spaltspektrographen verwenden. Hier ersetzt 
man bei groBeren Instrumenten das Gitter vor dem Objektiv zweckmaBigerweise 
durch ein so1ches im Spektrographen, das man in den parallelen Strahlengang 
zwischen Kollimatorlinse und Prismen einschaltet (Drahtgitter oder Raster). 
Verwendet man zur Ableitung der Schwarzungskurve nur das Zentralbild und 
die Seitenbilder und verzichtet wegen des zeitlichen Nacheinanders der Aufnahmen 
auf die Kombination des Zentralbildes mit dem Bild ohne Gitter, so erfUllt dieses 
Verfahren aIle photometrischen Forderungen und ist die beste :Methode fUr 

1 Veroff Gott Heft 12 (1930) = Z f Ap 1, S.13. 
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Fundamentaluntersuchungen. Von groBer Bedeutung ist die genaue Bestimmung 
der effektiven Gitterkonstanten. Fur kleinere Instrumente wird der starke 
Lichtverlust hinderlich, den die Vorschaltung des Gitters hervorruft. 

b) Die Methode der stufenweisen Abblendung des Objektivs hat verschie
dene Nachteile. Das zeitliche Nacheinander der Aufnahmen, die optischen Fehler 
des Objektivs oder Spiegels, die Anderung des Beugungsbildes bei Veranderung 
der Objektivoffnung lassen diese Methode fiir exakte Untersuchungen als un
geeignet erscheinen. 

c) Bei Aufnahmen mit dem Spaltspektrographen benutzt man zur Eichung 
mit Vorteil einen Neutralkeil oder ein neutrales Stufenfilter vor dem Spalt. 
Die an und fiir sich sehr gute Methode setzt nur wegen der notwendigerweise 
betrachtlichen Verbreiterung der punktformigen Sternbilder groBe Lichtstarke 
der Apparatur voraus. Sehr brauchbar ist sie bei der Aufnahme von Sonnen
spektren mit groBeren Instrumenten (Turmteleskopen). 

d) An Stelle eines Stufenfilters empfiehlt sich bei derartigen Sonnen auf
nahmen auch ein Stufenspalt, den man vor oder direkt an die Stelle des normalen 
Spektrographenspaltes setzt. 

e) Fiir dieselben Zwecke wird haufig ein rotierender Sektor vor dem Spalt 
des Spektrographen benutzt. Seine Anwendbarkeit scheint aber auf diejenigen 
FaIle beschrankt zu sein, in denen es nicht auf auBerste Genauigkeit ankommt. 
Hier ist er wegen seiner bequemen Handhabung gut zu gebrauchen. 

2. Methode. Will man den mit der Aufnahme der photometrischen Skala 
mit Sternlicht verbundenen Beobachtungszeitverlust vermeiden und die zur 
Ableitung der Schwarzungskurve dienenden Marken mit Hilfe einer kiinstlichen 
Lichtquelle erhalten, so kommen dafUr in erster Linie die unter 1 c), d) und e) 
genannten Methoden in Betracht. Neben ihnen ist noch die Anwendung des 
Rohrenphotometers und des Stufenblendenkondensors zu nennen. Voraus
setzung fUr eine exakte Photometrie ist stets, daB die Marken moglichst bald 
vor oder nach der Aufnahme der Sternspektren mit demselben Instrument unter 
denselben photometrischen Bedingungen aufgenommen werden. 

Die Benutzung eines besonderen Hilfsspektrographen zum Aufdrucken 
dieser Marken laBt eine dieser Voraussetzungen auBer acht. Noch weniger exakt 
ist es, wenn auf eine spektrale Zerlegung des Lichtes und damit auf die Be
riicksichtigung der Abhangigkeit der Gradation von der Wellenlange iiberhaupt 
verzichtet wird. Bei derartigen Methoden, zu denen z. B. das Aufkopieren der 
Marken mit einem Rohrenphotometer der iiblichen Bauart gehort, kann man 
jener Abhangigkeit wenigstens angenahert dadurch Rechnung tragen, daB man 
passende Farbfilter in den Lichtweg einschaltet. 

Hat man es mit einem alteren Plattenmaterial zu tun, das man nachtraglich 
wenigstens einer qualitativen photometrischen Untersuchung unterwerfen mochte, 
so kann man unter Umstanden Methoden anwenden, wie sie in Ziff. 77 und 77a 
beschrieben werden. 

F. S. HOGG I versucht die Reduktion eines derartigen Materials mit Hilfe 
einer "Standard"-Intensitats-Schwarzungskurve durchzufiihren, die er als Mittel 
aus mehreren Einzelkurven verschiedener Herkunft erhalt. Dieselbe Methode 
benutzt Miss C. H. PAYNE 2 bei der Bestimmung von Linienintensitaten an einem 
ungeeich ten Plattenmaterial. 

Ma. Die Eichung der photographischen Platte mit dem Rohrenphoto
meter. Die Herstellung der Schwarzungsskala mit dem Rohrenphotometer unter 
Benutzung einer kiinstlichen Lichtquelle und die entsprechende Reduktion 

1 Harv Bull 856 (1928). 
2 Harv Bull 858 (1928); Harv Repr 46 (1928); 48 (1928); Harv Bull 874 (1930). 
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der Beobachtungen ist von BRILL an Hand der Arbeiten von EBERHARD und YO 
ausfiihrlich beschrieben worden. CH'ING-SUNG YtP hat sein Material an Spektren 
von B- und A-Sternen sowie einigen Cepheiden unter Zuhilfenahme eines Re
gistrierphotometers neu ausgewertet und durch weitere Beobachtungen erganzL 

Dasselbe Rohrenphotometer und im wesentlichen auch die gleiche Reduk
tionsmethode benutzen L. BERMAN2 bei einer spektralphotometrischen Unter
suchung planetarischer Nebel, F. L. WHIPPLE 3 und C. J. KRIEGER' bei der Beob
achtung von Cepheiden und B. G. KARPOV 5 bei dem Studium der Wasserstoff
emissionen in fruhen B-Sternen. Als Aufnahmeinstrument dient ihnen der gleiche 
spaltlose Zweiprismenspektrograph am Crossley-Reflektor wie YO. Zur Be
stimmung von Linienintensitaten verwenden WHIPPLE und KARPOV daneben 
einen Ein- und Dreiprismenspektrographen am 36zo11igen Lick-Refraktor. 

Ein Rohrenphotometer der gleichen Bauart gebraucht A. COLACEVICH 6 zur 
Eichung von Cepheidenaufnahmen mit einer Spiegel-Prismenkamera. 

SchlieBlich ist hier das Rohrenphotometer der Yerkes-Sternwarte zu nennen, 
das eine 14stufige Intensitatsskala liefert und in Arbeiten von O. STRUVE und. 
Mitarbeitern 7, C. T. ELVEy 8 , P. C. KEENAN 9 und anderen10 zur Eichung von Spektro
grammen benutzt wird, die ausnahmslos zur Bestimmung von Linienintensitaten 
in den Spektren verschiedener Sterne dienen. O. STRUVE, P. C. KEENAN und 
J. A. HYNEKll versuchen bei einer Untersuchung des Kontinuums frtiher Spektren 
mit den gleichen Marken auch Objektivprismenaufnahmen zu reduzieren, be
nutzen aber keinerlei Farbfilter und konnen so nur sehr rohe Resultate erhalten. 

Ein Rohrenphotometer in Verbindung mit dem Aufnahmespektrographen 
verwendet H. ZANSTRA12. Sein Beobachtungsmaterial, das zum Studium der 
Helligkeiten planetarischer Nebel (Totalintensitaten der monochromatischen 
Nebelbilder) und der Temperaturen ihrer Zentralsterne dient, besteht in Spektro
grammen, die mit einem spaltlosen Ultraviolettspektrographen am 72zolligen 
Victoria-Spiegel gewonnen worden sind. Zur Reduktion der Aufnahmen befindet 
sich neben den Nebelspektren auf dem gleichen Film eine Reihe von in ihren 
Intensitaten abgestuften Vergleichsspektren. Diese werden durch ein Rohren
photometer erzeugt, von dessen sechs tibereinanderstehenden leuchtenden Flachen 
ein 15 fach verkleinertes Bild auf dem Spalt des Spektrographen entworfen wird. 
Die Aufnahmen der Vergleichsspektren werden am Tage nach der Aufnahme der 
Nebelspektren nach Abnahme des Spektrographen vom Fernrohr gemacht. Als 
Lichtquelle dient das Tageslicht, in dessen Spektrum die H- und K-Linien gleich
zeitig die Wellenlangen in den Vergleichsspektren festlegen. Die Vergleichs
spektren werden ebenso lange wie die Nebelspektren belichtet. 

44 b. Die Anwendung des Stufenblendenkondensors. Die Methode von 
HIRSCH und SCHON. Eine dem Rohrenphotometer in manchem ahnliche Methode 
zur Herstellung der Intensitats-Schwarzungsskala liegt bei der Verwendung einer 

1 PublASP 39, S.112 (1927); Lick Bull 15, S.1 (1930). 
2 Lick Bull 15, S.86 (1930). 3 Lick Bull 16, S.1 (1932). 
4 ApJ 74, S. 10 (1931); 75, S. 147 (1932). Zu KRIEGERS Reduktionsmethode vgl. auch 

H. S. MENDENHALL, Lick Bull 14, S. 133 (1930). 
5 Lick Bull 16, S. 159 (1934). 
6 Mem Osserv Arc 51, S. 75 (1933). 
7 ApJ 70, S.131, 135 (1929); 76, S. 309 (1932); 79, S.409 (1934). 
8 ApJ 69, S. 237 (1929); 70, S. 141 (1929); Pop Astr 37, S. 265 (1929); Ap J 71, S. 191 

(1930); 79, S.263 (1934); ELVEY u. KEENAN, Ap J 74, S.223 (1931). 
9 ApJ 73, S. 118 (1931); 75, S.277 (1932). 

10 C. T. ELVEY U. R. S. ZUG, Ap J 70, S.243 (1929); J. PAUWE~, Ap J 70, S.263 
(1929); N. VAN ARNAM, Ap J 79, S. 140 (1934) und andere. 

11 Ap J 79, S.1 (1934). 
12 PublDomObsVictoria 4, S.209 (1931); ZfAp 2, S.1 (1931). 
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Stufenblende vor, wie sie G. HANSEN l und R. FRERICHS 2 beschrieben haben. 
Die Stufenblende besteht aus einer Metallplatte, die eine Reihe rechteckiger, 
horizontaler Blendenausschnitte von gleicher Hohe, aber verschiedener Lange 
tragt. Sie wird gleichmaBig von dem diffusen Licht einer ktinstlichen Lichtquelle 
beleuchtet. Von der leuchtenden Flache entwirft eine entsprechend gestellte 
Zylinderlinse ein Bild derart, daB das Bild jeder einzelnen Blende in Richtung 
ihrer Hohe scharf wird. Dann ist die Intensitat der einzelnen Blendenbilder 
ihren Langen auf der Stufenblende proportional. Das Bild der Stufenblende 
kann entweder auf die zu eichende Platte selbst oder auf den Spalt eines Spektro
graphen geworfen werden, in dem das ktinstliche Licht zerlegt wird, bevor es 
auf die Platte falIt. In diesem FaIle ist die Parallelitat der Spaltbacken zu prtifen. 
Das erste tut R. v. D. R. WOOLLEy3 in verschiedenen Untersuchungen tiber die 
FRAUNHOFERschen Linien des Sonnenspektrums. Als ktinstliche Lichtquelle 
benutzt er eine Quecksilberlampe, deren Licht durch Wratten-Filter hindurch
geht. Als Aufnahmeapparatur dient ihm EVERSHEDS Spektrograph mit Fltissigkeits
prismen. In anderen Arbeiten tiber denselben Gegenstand 4 (Aufnahmen mit 
dem 150 FuB-Turmteleskop der Mt. Wilson-Sternwarte) verwendet derselbe Ver
fasser eine Stufenblende mit einem Hilfsspektrographen, als ktinstliche Licht
quelle einen Eisenbogen. 

Ein ahnlicher Stufenblendenkondensor in Verbindung mit einem Hilfs
spektrographen wird von R. MINKOWSKI 5 in einer Arbeit tiber die Intensitats
verteilung in den Spektrallinien des Orionnebe1s - Aufnahmen mit dem Ham
burger 1 m-Spiegel - benutzt. 

An dieser Stelle solI auch eine von R. v. HIRSCH und M. Scmj:-,-6 angegebene 
Methode zum Intensitatsvergleich von Spektrallinien in Spaltspektrogrammen 
Erwahnung finden, bei der durch eine in den Strahlengang des Spektrographen 
gebrachte Blendenanordnung eine kontinuierliche Lichtschwachung erreicht 
wird. Kollimator- und Kameraobjektiv des Spektrographen tragen Blenden mit 
quadratischen Offnungen. Das daraus hervortretende Lichtbtindel wird durch 
eine in den Lichtweg eingeschobene horizontale Schneide derart geschwacht, 
daB die Spektrallinien in ihrer Langsrichtung einen kontinuierlichen Intensitats
abfall aufweisen. Die Schwarzungskurve und damit die Intensitatsverhaltnisse 
werden durch einfache Langsphotometrierung der Linien gewonnen. 

44c. Die Anwendung des Stufenspaltes. 1st fUr die Anwendung der 
Stufenblende eine optische Abbildung auf den Spalt des Spektrographen notig, 
so wird der Stufenspalt direkt auf den hierbei weit geoffneten Spektrographen
spalt aufgesetzt. Der Stufenspalt 7 besteht aus 3 bis 5 Spalten verschiedener 
Breite. Der engste von dies en ist so weit zu wahlen, daB keine Beugungseffekte 
auftreten, durch die die Proportionalitat zwischen Spaltbreite und durchgelassener 
Intensitat aufhort, der weiteste ist durch die noch zulassige Unreinheit des 
Spektrums definiert. Der Stufenspalt muB ebenso wie die Stufenblende gleich
maBig beleuchtet werden. Die Eichung beider ist leicht und unabhangig von 
der Farbe der Beleuchtungsquelle. 

Ein so1cher Stufenspalt wird von S. A. KORFF 8 bei einer Untersuchung 
der FRAUNHOFERschen Linien des Sonnenspektrums am 75 FuB-Spektrographen 
der Mt. Wilson-Sternwarte benutzt. KORFF photographiert zuerst mit normalem 
----

1 Z f Phys 29, S.356 (1924). 
2 Z f Phys 31, S. 305 (1925); vgl. auch ORNSTEIN, MOLL, BURGER, Objektive Spektral-

photometrie. Braunschweig 1932. 
3 M N 92, S. 806 (1932); 93, S.691 (1933); Ann Sol Phys Obs Cambridge 3, S. 79 (1933). 
4 Ap.T 72, S.256 (1930); 73, S.185 (1931). 
5 ZfAp 9, S.202.(1934). 6 ZfAp 1, S.164 (1930). 
7 Vgl. auch ORNSTEIN, MOLL U. BURGER, Anm.2. 8 Ap J 76, S.291 (1932). 
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Spalt das Sonnenspektrum, wobei er ein 1 cm langes Stuck des SpaItes abblendet. 
Auf dieses SUick des weit ge6ffneten Spaltes legt er dann den Stufenspalt und 
nimmt mit dem gleichen Sonnenlicht die Stufen auf. 

Handelt es sich urn Sternspektren, so miissen die Stufen mit einer kiinst
lichen Lichtquelle erzeugt werden. Dies tun u. a. S. L. BOOTHROYD 1 und 
R. C. WILLIAMS 2 bei der Eichung ultravioletter Sternspektrogramme, G. SHAJN 3 
bei der Untersuchung von Linienintensitaten. Eine am Spektrographen fest 
angebaute Eichapparatur mit Stufenspalt und kiinstIicher Lichtquelle benutzen 
E. G. WILLIAMS 4 bei der Photometrierung von SpaItspektrogrammen der inter
stellaren Ca-Linien und P. W. :MERRILL und O. C. WILSON 5 bei der Untersuchung 
der PASCHEN- und BALMER-Linien in Sternspektren. 

Einen Hilfsspektrographen mit StufenspaIt, der zur Eichung der Harvard
Spektrogramme dienen solI, beschreibt Miss ANGER6• Ein ahnlicher Spektrograph 
wird auch von W. M. H. GREAVES, C. DAVIDSON und E. :'\fARTIX7 in einer gr613eren 
~\rbeit benutzt, iiber die in Ziff. 55 bis 56 ausftihrlich berichtet wird. 

44d. Der rotierende Sektor. Als bequeme, wenn auch umstrittene :Methode 
zum Drucken von Intensitatsmarken, die sich besonders fUr die Eichung von 
Sonnenaufnahmen an gro13eren Instrumenten eignet, erweist sich die Anwendung 
eines rotierenden Stufensektors. Unmittelbar vor den Spalt des Spektrographen 
gestellt, erlaubt er the ore tisch eine beliebig weitgehende Lichtabschwachung. 
Da bei kleiner werdendem Offnungswinkel der konstant bleibende Betrag des 
Einstellungsfehlers dauernd wachst, darf die Abschwachung indessen nicht zu 
we it getrieben werden, wenn die Genauigkeit nicht zu stark leiden solI. In der 
Praxis benutzt man als starkste Abschwachung etwa zwei Gr613enklassen. Die 
Zahl der Zwischenstufen ist verschieden, ein in Potsdam benutzter Sektor hat 
deren sieben. Die Eichung des Sektors erfolgt durch direkte Ausmessung der 
Winke16ffnungen. Wichtig ist die Nachpriifung der Parallelitat des Spektro
graphenspaItes, was durch Querphotometrierung eines ohne Sektor aufgenom
menen Spektrums geschehen kann. 

Uber die Anwendbarkeit des rotierenden Sektors in der photographischen 
Photometrie gehen die Meinungen bis heute sehr auseinander. Es unterliegt 
keinem Zweifel, da13 der Sektor bei zu kleinen Drehzahlen erhebliche Fehler geben 
kann. Die Bedingungen, unter denen er gute Resultate liefert, hat A. E. WEBER 8 

in einer grundlegenden Arbeit festgestellt und dabei u. a. auch den Einflu13 
der Drehzahl untersucht. Seine Ergebnisse sind durch F. Goos und H. MEYER 9 

bestatigt worden. Eine Arbeit von H. M. KELLNERlO, die sich gegen die Anwend
barkeit des Sektors ausspricht, diirfte einer scharferen Kritik nicht standhaIten. 
Berechtigt erscheinen hingegen die Einwande H. KIENLESll gegen Untersuchungen 
von J. H. WEBB12, der die Benutzung des Sektors befUrwortet, in seiner Arbeit 
aber zu dem Schlu13 kommt, da13 "die Intensitatsschwarzungskurven einer pan
chromatischen Platte fUr aIle Wellenlangen die gleichen sind". 

Der rotierende Sektor wird bei Untersuchungen von Linien des Sonnen
spektrums durch H. vox KLijBER13, A. UNSOLD14 und H. BRUCK15 zur Eichung 

1 Ap J 80, S.1 (1934). 2 Ap J 80, S.7 (1934). 3 M N 94, S.642 (1934). 
4 Ap J 79, S.280 (1934). 6 Ap J 80, S. 19 (1934). 6 Harv Bull 883 (1931). 
7 Colour Temperatures. Greenwich 1932. 8 Ann d Phys 45, S.801 (1914). 
9 F. Goos, Z f Phys 31, S. 229 (1925); F. Goos u. H. MEYER, Z f Phys 35, S. 806 (1925). 

10 Z fwiss Photogr 24, S.41 (1926). 11 Z f Ap 10, S. 160 (1935). 
12 J Opt Soc Amer 23, S. 157,316 (1933). 
13 ZfPhys 44, S.481 (1927); ZfAp 6, S.161 (1933). 
14 Z f Phys 46, S. 765 (1928); Ap J 69, S. 209, 275, 322 (1929); Z f Phys 59, S. 353 

(1930); Z f Ap 3, S. 77 (1931). 
15 Z f Ap 1, S.58 (1930). 
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eines Platten materials benutzt, das auf Aufnahmen mit den Turmteleskopen 
des Potsdamer oder Mt. Wilson-Observatoriums beruht. Hier ist das Sonnenbild 
so groB, daB der im ganzen 1 bis 1,5 cm hohe Sektor als gleichmaBig beleuchtet 
angesehen werden kann. Eine einzige gleichzeitige Aufnahme mit derselben 
Lichtquelle, der Sonne, dient zur Untersuchung der Linien und zur Ableitung der 
Schwarzungskurve. 

SolI der rotierende Sektor zur Eichung von Sternspektren dienen, so mussen 
die Intensitatsmarken mit Hilfe einer kunstlichen Lichtquelle hergestellt werden, 
die alle Stufen gleichmaBig beleuchtet. So nimmt A. UNSOLD l bei seinen Beob
achtungen der Linie H £x in fruhen Spektraltypen mit einem Einprismenspektro
graphen am Hamburger 1 m-Spiegel die Marken mit Hilfe eines kleinen Hilfs
spektrographen, eines Sektors und einer Neon-Glimmlampe auf. 

In ahnlicher Weise benutzen W. BAADE, F. Goos, P. P. KOCH und R. MIN
KOWSKI 2 bei ihrer Untersuchung der Intensitatsverteilung in den Spektrallinien 
des Orionnebels zum Drucken der Intensitatsmarken einen besonderen kleinen 
Spektrographen, in den ein Stuck der fur die Nebelaufnahme bestimmten Platte 
hineingelegt wird. Der rotierende Sektor befindet sich unmittelbar vor der 
Platte. Der Spektrographenspalt wird von diffusem Quecksilberlicht gleichmaBig 
beleuchtet. Bei einer Fortfuhrung dieser Arbeit verwendet R. MINKowsKI 3 auBer 
dem Sektor auch den Stufenblendenkondensor und laBt hierbei dessen Strahlen
gang von dem gleichen Sektor unterbrechen. Es ergeben sich so Intensitats
marken, welche mit intermittierendem Licht gewonnen sind und die mit anderen, 
mit dem gleichen Stufenblendenkondensor bei kontinuierlicher Beleuchtung er
haltenen Marken verglichen werden konnen. MINKowsKI findet eine "aus
gezeichnete" Ubereinstimmung zwischen den Schwarzungskurven, die mit 
intermittierendem, und denen, die mit nichtintermittierendem Licht erhalten 
worden sind. 

53a. Wei teres zur Keilmethode von H. H. PLASKETT. Die Anwendung der 
Keilmethode von H. H. PLASKETT ist von BRILL ausfUhrlich beschrieben worden. 
Die Methode verlangt erstens eine Keilaufnahme desjenigen Sterns, dessen 
Intensitatsverteilung ermittelt werden solI, zweitens eine ebensolche Aufnahme 
einer Standardlichtquelle, deren spektrale Intensitatsverteilung bekannt ist. Als 
solche kann ein anderer Stern oder eine kunstliche Lichtquelle dienen. Hinzu 
kommt die Eichung des Keils im Laboratorium. Die Hauptschwierigkeit dieser 
an unll. fUr sich ausgezeichneten Methode liegt in der Notwendigkeit einer be
trachtlichen Verbreiterung des aufzunehmenden Sternspektrums und in dem 
darin begrundeten starken Lichtverlust. 

H. H. PLASKETT gibt nun bei einer spektralphotometrischen Untersuchung 
von Z Andromedae (mittlere GroBe 9ID,6) mit dem Universalspektrographen am 
72zo11igen Spiegel der Victoria-Sternwarte ein Verfahren an, das in Abanderung 
der urspriinglichen Keilmethode auch schwachere Sterne aufzunehmen gestattet 4• 

Er stutzt sich dabei auf eine neuere Arbeit von T. R. MERTON s. 
Bezeichnen wir mit Jodie auf den Keil auffallende, mit J die von ihm 

durchgelassene Intensitat in der Hohe huber der Spitze des Keils, so ist 

J = Jo(1 - {J)2 e-kJ.htg lX = Jo(1 - {J)210-hal.• (1) 

Hier bedeutet £x den Winkel an der Spitze des Keils, ki. den Absorptionskoeffi
zienten (fur die Wellenlange i.) des Glases, aus dem der Keil geschnitten ist (fUr 
die Dicke 1). {J ist der Bruchteil des Lichtes, der von der Keiloberflache reflektiert 

1 Z f Ap 4, S.172 (1932). 2 Z f Ap 6, S. 355 (1933). 3 Z f Ap 9, S.202 (1934). 
4 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 4, S. 119 (1928). 
5 Proc Roy Soc London A 113, S.697 (1927). 
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wird, (j;. = k;. tg LX 19lOc die optische Dicke des Keils in der Hohe 1 tiber der 
Keilspitze. 

Bei der praktischen Durchftihrung der modifizierten Keilmethode wird zuerst 
von dem Stern, dessen Intensitatsverteilung bestimmt werden solI, ein gewohn
liches Spektrum A ohne Benutzung des Keils aufgenommen. Danach setzt man 
auf dieselbe Platte mit demselben Spektrographen bei gleicher Belichtungszeit 
ein Keilspektrum B der Standardlichtquelle, deren Intensitatsverteilung bekannt 
ist. Nun miBt man die Schwarzungen D;. im Spektrum A und bestimmt im 
Keilspektrum B bei derselben Wellenlange die en tsprechenden Hohen hi., bei 
denen ebendiese Schwarzungen erreicht werden. 

Ist asK. die Intensitat pro mm, die die Schwarzung D i. im Spektrum A an 
der Stelle I. hervorruft, so ist diese gleich der Intensitat, die dieselbe Schwarzung 
im Keilspektrum an der Stelle I. in der Hohe hi. erzeugt. Da die Absorption im 
Spektrographen as fUr die Spektren A und B die gleiche ist, so ist K s , beide Male 
am Spcktrographenspalt gemessen, nicht nur die unbekaIlIlte Intensitat des 
Stemspektrums, sondem auch die der Standardlichtquelle, die in der Hohe 
m· hi. durch den Keil auf den Spalt durchgelassen wird. Hier ist m das Brenn
weitenverhaltnis von Kollimator zu Kamera. Danach wird unter Beriicksichtigung 
yon (1) die gesuchte Intensitat 

Ks = J8 (1 - fJ)2 10- 111 hi. °i. . (2) 
Die zu messende Intensitatsverteilung Ks laBt sich damit nach Bestimmung 
der Keilkonstanten im Laboratorium aus der bekannten Intensitatsverteilung 
der Standardlichtquelle ableiten. Der groBe Vorzug der modifizierten Methode 
liegt offenbar darin, daB das Spektrum des zu untersuchenden Sterns ohne Keil 
aufgenommen werden kann. 

In der erwahnten Arbeit von H. H. PLASKETT dient als Standardlichtquelle 
ein Stern, dessen durch eine Zylinderlinse verbreitertes Licht langsam tiber dem 
Keil hin und her gefUhrt wird. 

In einer Untersuchung von Linienintensitaten in planetarischen Nebeln, 
deren Beobachtungsmaterial mit den gleichen instrumentellen Hilfsmitteln ge
wonnen worden ist, benutzt H. H. PLASKETT! sowohl die ursprtingl'iche wie die 
modifizierte Keilmethode. Als Standardlichtquelle verwendet er einen Kohle
bogen bzw. einen Stern. 

Die gleiche Methode dient H. H. PLASKETT 2 zur Eichung von Sonnen
spektren, die mit einem Gitterspektrographen in Verbindung mit einem Coe1o
staten gemacht worden sind und von ihm zur Bestimmung von Linienintensitaten 
verwandt werden. 

C. S. BEALS 3 benutzt zur Photometrie seiner Platten einen Keil vor dem 
Spalt eines Hilfsspektrographen, der von einer kiinstlichen Lichtquelle beleuchtet 
wird. Seine zahlreichen Untersuchungen beziehen sich auf die interstellaren 
Kalziumlinien und auf die Spektren der WOLF-RAYET-Steme und Novae. In 
gleicher Weise verfahrt A. D. THACKERAy 4 bei der Bestimmung von Linien
intensitaten in Sonnen- und Stemspektren. 

Einen Hilfsspektrographen mit kiinstlicher Lichtquelle und einem Neutral
keil vor dem Spalt benutzen auch Fr. BECKER und A. KOHLSCHUTTER 5 zum Auf
kopieren von Vergleichsspektren auf Objektivprismenaufnahmen, die zur Ab
leitung der Intensitatsverteilung bei einer groBeren Zahl von Stemen dienen. 

1 Harveire 335 (1928). 2 ;\1 N 91, S.870 (1931). 
3 MN 91, S.966 (1931); 92. S. 196 (1932); 93, S. 585 (1933); 94, S.663 (193+); Publ 

Dom Astrophys Obs Victoria 6, S.95 (1934). 
4 M N 94, S.99 (1933); 94, S. 538 (1934); 95, S.293 (1935). 
5 BonnYeroff Nr.27 (1933). 
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53b. Die Anwendung des Stufenfilters. Dem Neutralkeil in der Anwen
dungsweise ganz ahnlich ist das Stufenfilter, das aus einer Reihe verschieden 
dicker Schichten von kathodenzerstaubtem Platin auf einer Glas- oder Quarz
unterlage bestehtl. Die Eigenschaften, insbesondere die Neutralitat derartiger 
Stufenfilter sind mehrfach untersucht worden, besonders ausfUhrlich von 
H. KIENLE und H. SIEDENTOPF 2 und wieder von H. KIENLE3. Es zeigt sich, 
daB die genannten Filter ·bei dickeren Platinschichten, die weniger als 50 % des 
auffallenden Lichtes durchlassen, im Gebiet zwischen J.3500 und A 10000 mit 
zunehmender Wellenlange starker absorbieren, bei mittlerer Durchlassigkeit hin
gegen in dem ganzen Wellenlangenbereich neutral sind. Werden die Platin
schichten sehr dunn, so wird umgekehrt die Absorption mit abnehmender Wellen
lange starker. Wichtig ist auch die Beobachtung, daB man anscheinend mit 
einer Glasunterlage bessere Neutralfilter erhalt als mit einer Quarzunterlage. 
Endlich kann nach den Beobachtungen KIEXLES die Neutralitat der Filter vor 
allem im Violetten zerstDrt werden, wenn man zum Schutz der Platinschicht 
auf diese ein Deckglas mit Kanadabalsam aufkittet. Will man hierauf nicht 
uberhaupt besser verzichten, so muB man eine Luftzwischenschicht zwischen Platin 
und Deckglas freilassen. Die Stufenfilter geben bisweilen zu stDrenden Inter
ferenzen AnlaB, die man indessen durch Benutzung keilformiger Plattchen ver
meiden kann. 

Mit dies en Einschrankungen eignet sich das Stufenfilter, vor dem Spalt 
des Spektrographen angebracht, vorzuglich zur photometrischen Eichung. Be
sonders gut laBt es sich bei Aufnahmen von Sonnenspektren an nicht zu kleinen 
Instrumenten verwenden, bei denen ein Teil des Sonnenbildes die ganze Hohe 
des Filters gleichmaBig beleuchtet. An dieser Stelle sind die verschiedenen 
Arbeiten von :vI. G. J. Mr::'DL\.ERT4 , MINNAERT und B. VAN ASSENBERGH5 und 
MINNAERT und G. F. W. MULDERS 6 zu nennen, samtlich Untersuchungen der 
FRAuNHoFERschen Linien des Sonnenspektrums. In die Reihe dieser Utrechter 
Arbeiten, die sich weitgehend auf die spektralphotometrischen Untersuchungen 
von ORNSTEIN, BURGER u. a. stutzen, gehort auch eine Untersuchung des Flash
Spektrums von A. PANNEKOEK und M. G. J. MINNAERT'. In ahnlicher Weise 
wie diese bestimmt W. GROTRL\.N 8 die Intensitat der Linien und des kontinuier
lichen Spektrums der Korona. Zur Reduktion dienen ihm Vergleichsaufnahmen 
des Sonnenspektrums, die unter Vorschaltung eines Stufenfilters mit dem gleichen 
Spektrographen wie die Koronaspektren gewonnen sind. Zur Abschwachung 
des Sonnenlichtes bei den Skalenaufnahmen werden nach dem Vorgang von 
H. LUDENDORFF 9 diffuse Reflexion des Sonnenlichtes an einer Kreideplatte und 
in den Strahlengang eingeschaltete Drahtgitter benutzt. 

Auch fUr die Photometrie von. Stemspektren ist das Stufenfilter mehrfach 
benutzt worden, hier stets beleuchtet von einer kunstlichen Lichtquelle. So 
verwendet E. G. WILLIAMS10 einen Spektrographen mit zwei parallelen, neben
einanderliegenden Spalten. Auf den einen fallt das Stemlicht, auf den anderen, 
vor dem das Stufenfilter befestigt ist, das diffuse Licht einer Lampe. Beide 
Lichtwege sind voneinander getrennt, so daB das Lampenspektrum gleichzeitig 

1 Siehe dazu auch ORNSTEIN, MOLL, BURGER, Anm. 1, S. 52. 
2 Z f Phys 58, S. 726 (1929); vgl. auch die Bemerkungen von H. KIENLE, Z f Ap 1, 

S.331 (1930). 
3 Z f Ap 1, S. 13 (1930); 4, S.282 (1932). 4 Z f Phys 45, S.61O (1927). 
6 ZfPhys 53, S.248 (1929). 6 ZfAp 1, S.192 (1930). 
7 VerhAkadWetensch Amsterdam 13, Nr.5 (1928). 
8 ZfAp 2, S.106 (1931); 3, S.199 (1931); 7, S.26 (1933) 
9 Sitzber PreuB Akad Wiss Jahrg.1925, S.83. 

10 Ann Sol Phys Obs Cambridge 2, S.25 (1932). 
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und durch entsprechende Wahl der Spaltbreite auch mit derselben Expositions
zeit wie das Sternspektrum aufgenommen werden kann. Das Sternbild auf dem 
Spalt ist durch cine Zylinderlinse verbreitert, mul3 aber trotzdem in Rektaszension 
leicht hin und her gefiihrt werden. 

Legt man das Stufenfilter direkt auf die zu eichende Platte und beleuchtet 
es gleichmal3ig mit einer ktinstlichen Lichtquelle, deren Licht man zuvor durch 
passende Farbfilter hat gehen lassen, so kann man aus den erhaltenen Stufen 
eine allerdings recht rohe Schwarzungskurve ableiten. Diese Anordnung wird 
nach dem Vorbild von TH. DUNHAM! in Arbeiten von F. S. HOGG 2 und Miss 
E. T. R. WILLIAMS 3 benutzt. 

53c. H. KIENLES Anwendung des Stufenfilters zur Erzeugung abgestufter 
kiinstlicher Sternspektra. H. KIENLE4 macht den Versuch, die Schwarzungs
kurve auch bei Obiektivprismenaufnahmen aus den Spektren einer Reihe von 

Abb. 1. Anorclnung zur Erzengung kiinstlieher Sternspektren. Meridiansehnitt durch 
Prisrnenkarncra und Kollirnator [aus Z f Ap 1, 5.16 (1930)]. 

ktinstlichen Sternen abzuleiten, deren Intensitaten in bekannter Weise abgestuft 
sind. Die hierbei zu 16sende Aufgabe formuliert KIENLE folgendermaBen: "Es 
sollen mit dem gleichen Instrument und auf der gleichen Platte neben den Spek
tren der Sterne cine Serie in bekannter Weise abgestufter Spektra einer ktinst
lichen Lichtquelle erzeugt werden, so daB die Spektra der kiinstlichen Sterne 
photographisch-photometrisch identisch mit den en der naUirlichen sind." 

Als ktinstliche Lichtquelle benutzt KIENLE eine Wolfram-Bandlampe, deren 
Band durch ein Linsensystem auf ein Diaphragma abgebildet wird. Das Dia
phragma besteht aus einem Platin-Stufenfilter mit 10 Stufen der Breite 1,2 mm, 
tiber das eine Kupferfolie mit 14 gleich graBen kreisrunden Lochern von 0,028 mm 
Durchmesser in Abstanden von 1,2 mm gedeckt ist. Das Licht der Lampe geht 
durch die beiden auSersten Locher auf beiden Seiten ungehindert hindurch, 
wahrend es vor den mittleren 10 Lochern Platinschichten von verschiedener 
Dicke durchlaufen muS und dadurch in Stufen von etwa je 0,4 GroBenklassen 
abgeschwacht wird. Das ganze Diaphragma befindet sich in der Brennebene 
------~--

1 Harv Dull ~53 (1927); 858 (1 928) . 2 Harv B ull 859 (1928). 
3 Pop Astr 3(), S. 352 (1928); Harveire 348 (1929). 
4 Gatt Vcraff Heft 12 (1930) = Z f Ap 1, S.13. 
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eines aus einem Parabol- und einem Planspiegel bestehenden optischen Systems, 
das das Licht der 14 kiinstlichen Sterne parallel macht und auf das Objektiv
prisma des Fernrohrs wirft (siehe Abb. 1). KIENLE bezeichnet diese Anordnung 
zur Erzeugung kiinstlicher Sterne als Kollimator, da sie zusammen mit der 
Objektivprismenkamera einen voHstandigen Spektrographen ergibt. Das Brenn
weitenverhaltnis von Kamera zu Kollimator ist 1 zu 2. Damit werden die Bilder 
der kiinstlichen Sterne verkleinert, so daD ihre unverbreiterten Spektren die gleiche 
Breite wie die entsprechenden der natiirlichen Sterne haben. 

53d. Die Untersuchungen von C. D. SHANE. C. D. SHANE! entwickelt eine 
neuartige Methode, um die Konturen von Absorptionslinien moglichst frei von 
systematischen Fehlern zu bestimmen. Ihre Anwendung setzt graB ere instru
mentelle Mittel voraus und ist nicht ganz einfach, verspricht aber, wie ihre 
Priifung an einigen Linien des Sonnenspektrums zeigt, unter diesen Voraus
setzungen gute Erfolge. Fiir die Spektralaufnahmen benutzt SHANE den 30 FuB
Littrow-Spektrographen des Snow-Teleskopes auf dem Mt. Wilson. Vor diesen 
Spektrographen schaltet er in den Lichtweg ein FABRy-PEROT-Etalon ein. 
Die entstehenden Spektren sind dann von nahezu parabolischen Streifen durch
zogen. Die Photometrierung dieser Streifen ergibt, wie die Theorie zeigt, bessere, 
d. h. von systematischen Fehlern weitgehend freie Ergebnisse fiir die zu unter
suchenden Linienkonturen als die gewohnliche Methode, bei der diese in dem 
normalen Spektrographenspektrum gemessen werden. Wie SHANE zeigt, setzt 
seine Methode die Losung einer Integralgleichung erster Ordnung voraus, die 
in mehreren Annaherungen erfoIgen kann. Die photometrische Eichung der 
Platten fiihrt er mit Hilfe eines photographischen Stufenkeils durch, der vor 
den Spalt des Spektrographen gesetzt und von Sonnenlicht beleuchtet wird. 

53 e. Die Benutzung der Polarisation im Spektrographen zur photometri
schen Eichung. Zur Photometrie von Spaltspektrogrammen empfiehlt Y. OHMAN2 

die Benutzung eines Kalkspatkristalls, den er in den Spektrographen dicht hinter 
den Spalt einbaut. Bei entsprechender SteHung des Kristalls werden von einer 
solchen Apparatur von jedem Stern nicht ein, sondern wegen des ordentlichen 
und auBerordentlichen Strahls zwei Spektren entworfen. Da das Sternlicht 
in jedem Spektrographen wegen der verschiedenen H.eflexionen an den Prismen
oberflachen verhaltnismaBig stark polarisiert wird, sind diese beiden Spektren 
verschieden intensiv. Ihre Helligkeitsdifferenz hangt von dem benutzten Spektro
graphen ab und ist filr dies en konstant. Sic ist um so groBer, je mehr Prismen 
dieser besitzt. OHMAN findet beispielsweise bei der Benutzung eines Prismas 
dafiir den Wert om,4, bei zwei Prisrnen 1 "1, 5. Diese konstante Gro13endifferenz 
will OHMAN zur Platteneichung benutzen. Eine wescntliche Voraussetzung filr 
die Anwendbarkeit dieser Methode, die gleichzeitige Scharfe beider Spektren, 
scheint bei der Benutzung eines langeren Kollimators erfilIlt zu sein. Bei einem 
Dreiprismenspektrographen findet OHMAN eine leichte Abhangigkeit jener 
Gro13endifferenz von der WellenHi.ngc. Polarisationsdfekte im Sternlicht seIber, 
die hier st6rend wirken konnten, haben sich bisher nicht nachweisen lassen. 

55-56. Die Beobachtungen von W. M. H. GREAVES, C. DAVIDSON und 
E. MARTIN. Die spektralphotometrischen Untersuchungen mit dem Ziel der 
Bestimmung eines absoluten Systems von Farbtemperaturen ausgewahlter 
Standardsterne, liber deren Anfange BRILL bereits berichtet hat, sind von 
W. M. H. GREAVES, C. DAVIDSON und E. MARTIN nach Vorausschickung weiterer 
vorlaufiger Resultate 3 in ciner grei/3eren Veriiffentlichung zusammengefa13t 

1 Lick Bull 16, S.7(, (1933). 2 Stockholm }\Icclcl Nr. 12 (1933). 
3 M N 90, S. 104 (1929). Die Ergebnisse clieser Untersuchllng werden von A. BRILL 

[ZfAp 3, S. 373 (1931)] mit denjcnigen von R A. SAMPSO:-l' [M N 90, S. 636 (193U)] vcrglichcn. 
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worden 1. Zu dieser Arbeit hat H. KIENLE2 in einem ausfUhrlichen Referat 
kritische Bemerkungen publiziert. 

In dem ersten Teil der Arbeit werden die relativen Anschltisse, d. h. die 
relativen Gradienten der spektralen Intensitatsverteilung der Standardsterne 
gegeneinander, in dem zweiten der "absolute" AnschluB einiger von diesen 
Sternen an eine Laboratoriumslichtque11e untersucht. Die Greenwicher Standard
sterne umfassen ein System von 25 Sternen der Typen B2 bis A5, das in sich durch 
im ganzen 93 paarweise Anschltisse festgelegt und dessen Mittel mit Hilfe von 
6 A-Sternen an eine Laboratoriumslichtquelle angeschlossen wird. Mit Hilfe 
der Gradienten dieser 25 Standardsterne werden durch weiteren Vergleich die
jenigen von 37 anderen Sternen der Typen B, A, Fund G bestimmt. 

Ftir die Ableitung der relativen Gradienten beschranken sich die Green
wicher Beobachter auf die Untersuchung der Intensitatsverhaltnisse in zwei 
weit auseinanderliegenden Gebieten im blauen (410 bis 450 pp) und roten (610 
bis 640 pp) Teile des Spektrums. Die genauen We11enlangen dieser MeBste11en 
haben im Laufe der sechsjahrigen Beobachtungszeit mehrfach, zumal nach dem 
Umbau des Aufnahmeinstrumentes, gewechselt. Wahrend die Beobachter zu
nachst fUr die Kamera ihres spaltlosen Spektrographen (5. BRILL) eine photo
graphisch korrigierte Linse von 6 Zo11 Offnung und 27 Zo11 Brennweite verwenden, 
ersetzen sie diese im Jahre 1928 zur Untersuchung eines groBeren We11enlangen
bereiches durch einen Hohlspiegel von 7 Zo11 Offnung und 35 Zo11 Brennweite. 
Mit dieser Anordnung haben die tiber den ganzen Bereich scharfen Spektren 
von ).3968 bis A. 6563 eine Lange von 3 cm. 

Auch das Verfahren der photometrischen Eichung der Aufnahmen ist von 
den Greenwicher Beobachtern zweimal innerhalb der Beobachtungsreihe geandert 
worden. Zuerst benutzen sie fUr die Aufnahme jedes einzelnen Sternes das strenge 
Gitterverfahren (Vergleich der Zentral- und Seitenbilder). Wegen des hierbei 
unumganglichen Lichtverlustes nehmen sie von 1928 ab nur mehr zwei he11ere 
Standardsterne auf jeder Platte mit Gitter, die tibrigen Sterne dagegen ohne 
Gitter auf. 1st schon dieses Verfahren nicht so exakt wie das erste, so erscheint 
das in Greenwich zuletzt angewandte noch weniger einwandfrei. Hier wird 
tiberhaupt auf die Benutzung des Gitters verzichtet und die photometrische Skala 
mit einem besonderen Hilfsspektrographen mit Stufenspalt und ktinstlicher Licht
que11e (diffuses Licht einer elektrischen Lampe) erzeugt. Das erste Verfahren 
umfaBt rund 1/6, das zweite 2/3 und das dritte wieder 1/6 des gesamten Materials 
an relativen Anschltissen. 

Die Skala des Hilfsspektrographen wird nach der Halbblendenmethode ge
eicht, mit der auch die im tibrigen durch geometrische Ausmessung des Gitters 
bestimmte Gitterkonstante geprtift wird. 

Nach H. KIENLE2 weicht die durch den Eichspektrographen erzeugte 
photometrische Skala von der Gitterskala ab und fUhrt in ihrer Anwendung 
auf die Bestimmung der Gradienten zu urn fast 17% groBeren Werten als diese. 

Die gemessenen relativen Gradienten werden wegen des Einflusses der Ex
tinktion urn die Betrage ALl secz in der tiblichen Weise verbessert 3. 

Ftir den absoluten AnschluB ausgewahlter Sterne an eine irdische Licht
que11e be nut zen die Greenwicher Beobachter das durch passende Farbfilter 

1 Observations of Colour Temperatures of Stars made at the Royal Observatory Green
wich in the Years 1926-1932, under the Direction of Sir Frank Dyson. London 1932. 

2 V J S 67, s. 397 (1932). 
3 Einwande von J. DUFAY [lVIN 91, S.549 (1931)] gegen die Berucksichtigung des 

Einflusses der Extinktion werden von W. M. H. GREAVES [M N 91, S. 938 (1931)] mit Recht 
z uruckgewiesen. 
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hindurchgehende Licht eines Kodak-Azetylenbrenners, der in rund 180 m Ent
fernung von dem Beobachtungsinstrument eine Blende von 2 mm Durchmesser 
beleuchtet. Urn die Strahlen dieses kunstlichen Sternes parallel zu machen, wird 
der Cassegrainspiegel entsprechend umjustiert. Bei allen absoluten Anschlussen 
wird die photometrische Eichung der Platten durch Aufnahmen mit dem Hilfs
spektrographen ausgeftihrt. 

Die Hauptschwierigkeit bei dem absoluten AnschluB ist die Bestimmung 
der Extinktion, die in die spektrale Intensitatsverteilung der Sterne ("atmosphari
sche Rotung") ebenso wie in die des Azetylenbrenners ("horizontale Rotung") 
eingeht. Zu der Bestimmung der atmospharischen Rotung werden auf derselben 
Platte die Spektra eines zenitnahen Standardsterns und zweier weiterer Standard
sterne in Zenitdistanzen von 50° bis 60° aufgenommen 1• Die horizontale Rotung 
wird durch Aufnahme des Spektrums einer Lampe bestimmt, deren Licht einmal 
direkt, das andere Mal, nachdem es den Weg von 180 m einmal hin und her 
durchlaufen hat, in das Beobachtungsinstrument fallt. 

Fur die Reduktion der absoluten AnschlUsse ist die genaue Bestimmung 
der Temperatur des Kodak-Azetylenbrenners wesentlich. Wie die Greenwicher 
Beobachter nachtraglich finden, zeigt der von ihnen verwandte Brenner gewisse 
Abweichungen von der Norm und vor allem eine nicht vorhergesehene Abhangig
keit der Flammentemperatur von dem wahrend der Beobachtungszeit nicht 
kontrollierten Druck in dem einhullenden Zylinder. Aus diesen Grunden sind 
die Ergebnisse des absoluten Anschlusses in dieser Arbeit verhaltnismaBig un
sicher. 

W. M. H. GREAVES, C. DAVIDSON und E. MARTIX2 erganzen ihre Unter
suchungen uber die Bestimmung des Nullpunktes der Sterntemperaturskala 
durch eine weitere ausftihrliche Arbeit, in der sie bei sorgfaltiger Diskussion 
aller Fehlerquellen im wesentlichen die gleichen Methoden wie in der vorangehen
den benutzen. Die Hauptabweichung der neuen Arbeit liegt in der Benutzung 
einer Wolfram-Bandlampe an Stelle des wenig brauchbaren Azetylenbrenners 
als irdischer Vergleichslichtquelle. Die Eichung dieser Lampe, d. h. die Be
stimmung ihrer Temperatur bei bestimmter Stromstarke, ist im National Physical 
Laboratory ausgeftihrt worden. 

Die Beobachter nehmen auf jeder Platte neben dem Spektrum des Standard
sternes dasjenige der Bandlampe, und zwar das letztere mit dem Hilfsspektro
graphen, auf. Zur Untersuchung des Unterschieds in den optischen Wegen be
nutzen sie den Azetylenbrenner, dessen Licht einmal aus 180 m Entfernung 
mit dem Sternspektrographen, das andere Mal im Laboratorium mit dem Hilfs
spektrographen photographiert wird. Bei diesem Verfahren wird die Brenner
temperatur offenbar nur wahrend dieser beiden aufeinanderfolgenden Aufnahmen 
und nicht mehr wahrend langerer Zeit als konstant vorausgesetzt. Die Green
wicher Beobachter wollen den absoluten AnschluB mit dieser Arbeit abschlieBen 
und sich in Zukunft auf die Bestimmung relativer Anschlusse weiterer Sterne 
an die von ihnen untersuchten Standardsterne beschranken. 

56 a. Die spektralphotometrischen Arbeiten der Gottinger Sternwarte. 
1m Jahre 1926 hat H. KIENLE 3 ein umfangreiches Beobachtungsprogramm 
mit dem Ziel der Bestimmung eines Fundamentalsystems von Sterntemperaturen 
und daruber hinaus der Feststellung der Abweichungen der Sternstrahlung 
von der des schwarzen Korpers begonnen. Das Gottinger Programm umfaBt 

1 Die Bemerkungen von H. KIENLE zu den Extinktionskorrektionen sind nach einer 
Arbeit von A. BRILL [Z f Ap 6, S.203 (1933)] nicht stichhaltig. 

a M N 94, S.488 (1934). 
3 Gatt Veraff Heft 11 (1930) = Ges Wiss Gatt Math Phys Klasse 1930, S.90. 
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30 gleichmaBig fiber den Nordhimmel verteilte hellere Sterne aller Spektral
klassen, deren Gradienten und spektrale Helligkeiten im ganzen zuganglichen 
Spektralbereich untersucht werden sollen. Der erste Teil des Programms besteht 
in dem Vergleich der "Fundamentalsterne" untereinander, von denen jeder ein
zelne an mindestens drei andere angeschlossen wird, der zweite Teil im AnschluB 
der Sterne an den schwarzen Korper. Zur Erfassung eines moglichst groBen 
Spektralbereiches werden drei Instrumente in den Dienst der Aufgabe gestellt. 
Ffir den normalen photographischen Bereich (i. 3500 bis }.4900) wird ein V.V.
Triplett (15: 150 cm) in Verbindung mit einem Objektivprisma von 50 0 brechen
dem Winkel benutzt. Die Aufnahmen erfolgen auf Filmen, die entsprechend der 
Fokalkurve des Objektivs gekrummt sind. Ein Spiegel (16: 140 cm) in Ver
bindung mit zwei Objektivprismen von go bzw. 12 0 liefert auf panchromatischen 
Platten den Bereich von i. 3500 bis etwa i. 7000. Fur den kurzwelligen Teil des 
Spektrums wird ein Quarzspektrograph an einem Spiegel (20: 200 cm) verwandt. 
Dieser zunachst versilberte Spiegel wurde spater vernickelt, womit die kurz
wellige Grenze bis zu }, 3000 vorgeschoben werden konnte. Die drei ineinander
greifenden Instrumente zeigen keine merklichen systematischen Unterschiede 
in den Beobachtungen. 

Jeder AnschluB eines Fundamentalsterns a an einen anderen b besteht aus 
mindestens zwei symmetrischen Sat zen yom Typus abba oder baab. Die photo
metrische Eichung wird bei samtlichen Aufnahmen nach dem strengen Gitter
verfahren durchgefUhrt, d. h. jeder Stern wird mit der Kombination Objektiv
prisma + Objektivgitter aufgenommen, wobei nur Zentral- und Seitenbilder zur 
Ableitung der Schwarzungskurve benutzt werden. 

Wie in der Einleitung bereits erwahnt, sind die Gottinger Spektren nicht 
verbreitert. Bei dem Mitregistrieren einer schmalen Zone des klaren Platten
grundes wird hierbei der Vorteil wahrgenommen, daB man durch entsprechende 
Wahl der Registrierspaltlange die Schwarzungskurve innerhalb gewisser Grenzen 
so gestalten kann, daB die gesuchten Intensitaten in ihren geradlinigen Teil fallen. 

Eine eingehende Darstellung der Vorarbeiten am V.V.-Triplett gibt 
J. WEMPE!. Wesentlich fUr die Genauigkeit der Beobachtungen ist eine exakte 
Bestimmung der Gitterkonstanten, die von WEMPE nach verschiedenen Methoden 
durchgefuhrt wird. Hierbei stellt sich heraus, daB nur die absolute Intensitats
messung von Zentral- und Seitenbildern (Gitter im parallelen Strahlengang einer 
kunstlichen Lichtquelle) und die photographische Eichung nach HERTZSPRUNGS 
Methode (lntensitatsdifferenz zwischen Sternspektralaufnahmen ohne Gitter und 
Beugungsspektren 1. Ordnung) zu einwandfreien Resultaten fUhren. Die geo
metrische Bestimmung der Gitterkonstanten, wozu WEMPE auch die Drehgitter
methode von H. BUCERIUS 2 heranzieht, erweist sich als eben so unzulanglich 
wie die Benutzung von Blenden vor dem Gitter bzw. Objektiv. Die gefundene 
Gitterkonstante ist unabhangig von der Wellenlange. 

1m zweiten Teil seiner Arbeit untersucht WEMPE die atmospharischen Ein
flfisse, insbesondere die Extinktion, zu deren Bestimmung er eine Reihe von 
Aufnahmen in groBeren Zenitdistanzen macht (die Temperaturanschlfisse werden 
nur in Zenitdistanzen kleiner als 25 0 angestellt). Es zeigen sich starke Schwan
kung-en des Wertes der Extinktion von Nacht zu Nacht3 wie zu den verschiedenen 

1 G6tt Ver6ff Heft 28 (1932) = Z f Ap 5, S.154. 
2 AN 247, S.361 (1933); vgl. auch die weiteren Arbeiten desselben Verfassers fiber 

die Theorie des Objektivgitters: AN 246, S.33 (1932); 248, S.201 (1933). 
3 An dieser Stelle sei auch eine Arbeit von FR. BECKER und N. TAPIA [Z f Phys 58, 

S. 742 (1929)] erwiihnt, deren Autoren aus spektralphotometrischen Messungen im Sonnen
spektrum fiir die Beobachtungsstation La Paz ein anomales Verhalten der Tageskurve 
der Extinktion finden. 

Handbuch der Astrophysik. VII. 
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jahreszeiten, die aber fUr die relativen Sternanschliisse keine wesentliche Fehler
quelle bilden. Gefahrlicher kann der EinfluB der Luftunruhe werden. 

Dieselbe Triplettprismenkamera benutzt S. GUNTHERl zur Aufnahme der 
Spektren von 95 Sternen friiher Typen, in denen er die Intensitaten der BALMER
Linien und ihre Abhangigkeit von instrumentellen Einfliissen untersucht. Die 
Reduktionsmethoden sind die gleichen wie im Temperaturprogramm, nur werden 
die schwacheren Sterne ohne Gitter aufgenommen und ihre photometrische 
Eichung aus Gitteraufnahmen heller Sterne auf derselben Platte abgeleitet. 

Eine Spezialuntersuchung mit der Spiegel-Prismenkamera iiber die Inten
sitatsverteilung in den Spektren der helleren Plejadensterne hat H. STRASSL2 

veroffentlicht. Fiir die photometrische Eichung dienen ebenso wie bei GUNTHER 
Gitteraufnahmen hellerer Sterne, wahrend die schwacheren auf derselben Platte 
ohne Gitter photographiert sind. Als eine wenig beachtete Fehlerquelle findet 
STRASSL eine von der Wellenlange abhangige zeitliche Veranderung der Platten
empfindlichkeit wahrend der Aufnahme. 

56b. Weitere spektralphotometrische Arbeiten mit Prisma und Gitter. 
H. JENSEN 3 stellt fUr eine Untersuchung der Temperaturskalen der Fixsterne 
ein Beobachtungsprogramm von 17 helleren Sternen aller Spektralklassen auf, 
das in seiner Durchfiihrung und Reduktion den Gottinger Arbeiten ahnlich ist. 
Als Instrument benutzt er einen Spiegel (20:420 cm) mit einem 16°-0bjektiv
prisma + Gitter. Die Spektren werden mit Hilfe einer vor der Platte befindlichen 
Zylinderlinse verbreitert. 

Seine Beobachtungen, die sich etwa von ).3600 bis ),6500 erstrecken, werden 
durch W. W. MORGAN und B. A. WOOTEN' bis zu ;,10000 ins ultrarote Gebiet 
hinein ausgedehnt (Spiegel 15: 150 cm mit 15°-Prisma + Gitter). 

JENSEN bestimmt die photometrische Skala im allgemeinen aus dem Ver
gleich der Zentral- und Seitenbilder und nimmt nur schwachere Sterne ohne Gitter 
auf, bei denen dann hellere, auf derselben Platte mit Gitter aufgenommene Sterne 
zur Eichung dienen. MORGAN und WOOTEN benutzen zu demselben Zweck das 
Zentralbild und das Bild ohne Gitter. 

In gleicher Weise, die durch die Lichtschwache des Instrumentes (Triplett 
15 :150 cm + 15 o-Prisma) bedingt ist, eicht P. TEN BRUGGENCATE 5 seine spektral
photometrischen Aufnahmen von Cepheiden, bei denen er das kontinuierliche 
Spektrum und qualitativ auch die Linienintensitaten untersucht. 

Hier sind auch die umfangreichen spektralphotometrischen Arbeiten von 
Y. OHMAN 6 zu nennen, der mit einem Astrographen (15:150cm) in Verbindung 
mit einem Objektivprisma Linienintensitaten in friihen Spektraltypen unter
sucht. Die Skala bestimmt er aus Zentral- und Seitenbildern. Mit den gleichen 
Methoden verfolgt derselbe Verfasser 7 die kontinuierliche Wasserstoffabsorption 
in den hellen Plejadensternen, wozu er Aufnahmen mit dem 1 m-Spiegel der 
Sternwarte Stockholm und einem spaltlosen Quarzspektrographen benutzt. 

Die gleiche Apparatur dient B. LINDBLAD und E. STENQUIST8 zu ihren 
spektralphotometrischen Untersuchungen. In beiden Fallen wird ein Gitter mit 
einem Durehmesser von 107 em benutzt, das vor der Offnung des groBen Spiegels 
angebracht ist. 

1 GOtt Veroff Heft 36 (1933) = Z f Ap 7. S.106. 
2 Gott VeroH Heft 29 (1932) = Z f Ap 5. S.205. 
3 AN 248. S.217 (1933). 
~ Ap J 80. S.229 (1934). 
5 Ann Bosscha Sterrew 5. Teil1 (1931). 
6 Medd Upsala Nr.47/48 (1930). 
7 Stockh Astr Iakt Undersokn 11. Nr. 10 (1933). 
8 Stockh Astr Iakt Undersokn 11. Nr. 12 (1934). 
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61-66. Die spektralphotometrischen Beobachtungen von R. A. SAMPSON. 

Die Untersuchungen von R. A. SAMPSON tiber die effektiven Temperaturen 
der Sterne sind bereits von BRILL ausfiihrlich behandelt worden. Sie werden 
von R. A. SAMPSON! mit den gleichen spektralphotometrischen Methoden in 
einer langeren Arbeit weitergefuhrt, die zugleich eine Zusammenstellung alIer 
seiner Beobachtungen von 1923 bis 1929 bringt. Die atmospharische Extinktion 
wird in der neuen Arbeit genauer als bisher berucksichtigt, und es werden ihre 
verbesserten Werte auch an die frtiheren Beobachtungen angebracht. 

66a. Die spektralphotometrischen Beobachtungen von N. W. STORER. 

Die von N. \V. STORER 2 bei seinen Untersuchungen uber die Intensitatsver
teilung im kontinuierlichen Spektrum von Riesen- und Zwergsternen benutzte 
spektralphotometrische Methode ist von A. BRILL3 zusammen mit STORERS Be
obachtungsergebnissen ausfiihrlich beschrieben worden, so daJ3 wir hier darauf 
nicht we iter einzugehen brauchen. Dort sind auch die kritischen Bemerkungen 
erwahnt, die H. KIENLE4 zu wesentlichen Punkten von STORERS Arbeit ge
auJ3ert hat. 

76. Die photometrische Eichung durch Abblenden des Objektivs. Die 
Methode der Abblendung des Objektivs bringt es mit sich, daJ3 die Skalen
aufnahmen nacheinander gemacht werden mussen, durch instrumentelle oder 
atmospharische Anderungen also systematisch verfalscht werden konnen. Zur 
Herabsetzung dieser Fehlerquelle sind moglichst kurze Expositionszeiten er
wunscht. Abgesehen von den durch die optischen Fehler des Objektivs oder 
Spiegels bedingten Schwierigkeiten macht sieh besonders bei unverbreiterten 
Spektren die Anderung des Beugungsbildes bei Veranderung der Objektivoffnung 
st6rend bemerkbar. Die Reduktion der Beobachtungen ist von BRILL bereits 
beschrieben worden. 

Mit dem 24zo11igen Spiegel der Harvard-Sternwarte in Verbindung mit einem 
Objektivprisma untersueht B. P. GERASL\lOVIC 5 das kontinuierliche Spektrum 
fruher Spektraltypen. Als Blende dient ihm eine runde Scheibe mit vier gleich 
groJ3en, kreisformigen Offnungen, die symmetriseh zum Mittelpunkt gelegen sind. 
Durch Abdecken von ein, zwei oder drei Offnungen werden mit konstanter 
Beliehtungszeit von einem Standard-AO-Stern mehrere Expositionen gemacht, 
neben die mit derselben Belichtungszeit die Spektren der zu untersuehenden 
Sterne aufgenommen werden. Die atmospharische Extinktion wird in der ubliehen 
Weise berueksichtigt. 

In ahnlicher Weise bestimmt S. L. THORNDIKE 6 mit dem Crossley-Spiegel 
der Lick-Sternwarte und einem Zweiprismen-Quarzspektrographen das Kontinu
urn fruher Spektraltypen. 

R. WILDT und E. J. MEYER 7 arbeiten bei einer Untersuchung des Jupiter
spektrums mit dem Einprismenspektrographen am Babelsberger 125 cm-Spiegel, 
der einmal mit voller Offnung, dann auf 80 em abgeblendet benutzt wird. Der 
Blendenwert wird liehtelektrisch zu 1m , 145 bestimmt. 

Miss C. H. PAYNE eieht einen Teil ihres Materials in Harv Repr 46 nach 
der Abblendmethode 8 • 

1 M N 90, S.636 (1930). 2 Lick Bull 14, S. 41 (1929). 
3 Vgl. den Artikel "Die Temperaturen der Fixsterne" in diesem Handbuch, der etwa 

3 Jahre spater als die "Spektralphotometrie" erschienen ist. 
4 Z f Ap 1, S. 332 (1930). 
5 Harv Circ 339 (1929); s. auch B. P. GERASIMOVIC und C. H. PAYNE, Harv Bull 866 

(1929). 
6 Lick Bull 17, S. 9 (1934). 7 Z f Ap 3, S.354 (1931). 
8 Vgl. zu dieser und den beiden folgenden Ziff. 77 und 77 a auch das Buch von Miss 

C. H. PAYNE, The Stars of High Luminosity. Harv Obs :\Ionogr Nr. 3 (1930). 

5* 
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77. Die photometrische Eichung mit zwei oder mehr Stemen. Die photo
metrische Eichung mit Stemen bekannter Heiligkeit eignet sich vor allem zur 
Reduktion von Objektivprismenaufnahmen, die ursprtinglich fUr andere, etwa 
fUr Durchmusterungszwecke bestimmt waren und keine Intensitatsskala tragen. 

So beruhen die spektralphotometrischen Untersuchungen L. HUF:>iAGELS l 

tiber Temperaturen von Riesen- und Zwergstemen auf Objektivprismenauf
nahmen, die fUr den HENRY DRAPER-Katalog aufgenommen waren. Ftir die 
Reduktion werden, wie bereits von BRILL ausfiihrlich beschrieben, die spektralen 
Helligkeitsdifferenzen der auf der Platte vorhandenen AO-Sterne gleich ihren 
GroBendifferenzen gesetzt. 

Hierher gehort auch eine Reihe weiterer spektralphotometrischer Arbeiten 
der Harvard-Sternwarte von Miss C. H. PAYNE 2, F. S. HOGG 3 und Miss G. MAUL
BETSCH 4 , Untersuchungen des Kontinuums und der Kalziumlinien, deren Material 
samtlich aus Objektivprismenaufnahmen besteht. Das Reduktionsverfahren ist 
das gleiche, ebenso wie bei den Arbeiten Y. OmB.xs 5 tiber die Wasserstofflinien 
der Plejaden- und Praesepesteme. Dieselbe Methode benutzen B. LINDBLAD 
und E. STENQUIST 6 sowie J. M. RAl\IBERG7 bei spektralphotometrischen Unter
suchungen an Riesen- und Zwergsternen. 

77 a. F. S. HOGGS Eichung von Spaltspektrogrammen. Fast aile Spalt
spektrogramme tragen neben dem Stern- ein Eisen- oder Titanvergleichsspektrum. 
Die Intensitaten der Linien dieser Vergleichsspektren lassen sich unter gewissen 
Umstanden theoretisch oder experiment ell bestimmen. Sie liefern damit nach 
F. S. HOGG 8 eine Art photometrischer Skala zur Reduktion auch so1cher Spalt
spektrogramme, die von vornherein nicht fUr eine derartige Bearbeitung vor
gesehen waren. 

Die Intensitaten der Emissionslinien eines Eisenbogenspektrums hangen 
von den physikalischen Bedingungen ab, unter denen der Bogen brennt. Un
abhangig von diesen sind nur die Intensitatsverhaltnisse der Linien eines Multi
pletts, bei denen sich wegen nahezu gleicher Anregungsspannung der Linien 
auch der EinfluB etwaiger Selbstumkehr weniger bemerkbar macht. HOGG 
benutzt deshalb nicht das ganze Eisen-Vergleichsspektrum, sondern nur die 
Linien gewisser Multipletts, die zwischen A 4000 und }. 5000 liegen. Ihre Inten
sitatsverhaltnisse entnimmt er den theoretischen Arbeiten von SOMMERFELD 
und HONL und anderen, deren weitgehende Gtiltigkeit durch R. FRERICHS" 
experimentell bestatigt worden ist. Bestimmt man die Schwarzungen der ent
sprechenden Linien auf der Platte, so liefert jedes Multiplett je nach der Anzahl 
seiner Linien eine mehr oder weniger sichere Intensitats-Schwarzungskurve, 
giiltig ftir den Wellenlangenbereich, in dem es liegt. HOGG kombiniert die Kurven 
der einzelnen Multipletts (analog wie in Harv Circ 301) zu einer mittleren Schwar
zungskurve, die wegen der groBeren Anzahl der Linien genauer bestimmt ist, 
aber auch an der Vernachlassigung der Abhangigkeit der Gradation von der 
Weilenlange leidet. 

Urn zu prtifen, inwieweit die verschiedenen Fehlerqueilen (Ungenauigkeiten 
der Intensitatsformeln, Selbstumkehr, Blends und andere) die Anwendung dieser 
Methode ermoglichen, benutzt HOGG eine Laboratoriumsaufnahme, die neben 
einem Eisenspektrum eine unabhangig aufkopierte photometrische Skala tragt. 

1 HarvCire 343 (1929); HarvBull 874 (1930). 
2 Harv Bull 848 (1927). 3 Harv Bull 859 (1928). 
4 HarvCire 360 (1931); 377 (1932). 5 StoekholmMedd 8 (1932); 10 (1932). 
6 Stoekh Astr Iakt Undersokn 11, Nr. 12 (1934). 
7 Stoekh Astr Iakt Undersokn 11, Nr. 13 (1934). 
8 Harv Cire 337 (1929). 9 Ann d Phys 81, S.807 (1926). 
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Die Schwarzungskurven, einmal mit dieser Skala, das andere Mal aus den Inten
sitaten der Eisenlinien bestimmt, weichen nur wenig voneinander abo 

Bei der photometrischen Untersuchung von Sternspektren nach dieser 
Methode ist zu bedenken, daD deren Belichtungszeit unter Umstanden mehr als 
tausendmallanger als die des Eisen-Vergleichsspektrums ist. Nach einer Arbeit 
von E. F. M. VA~ DER HELD und B. BAARSl sollen die Schwarzungskurven aber 
jedenfalls bei den von ihnen un tersuch ten Platten und bei Verwendung von Rodinal
entwickler 1 : 20 noch bei einem Belichtungsverhaltnis von 1 : 1000 parallel sein. 

HOGG untersucht nach der geschilderten Methode Linienkonturen von 
Kalziumlinien in einigen Spaltspektrogrammen und findet gleiche Ergebnisse 
wie bei Benutzung von geeichten Objektivprismenaufnahmen. In derselben 
\Veise bestimmt E. :M. LI:\DS.~y2 Linienkonturen aus Spektrogrammen der Vic
toria-Sternwarte. 

C. S. BEALS 3 schatzt bei Aufnahmen, die eine anderweitige Intensitatsskala 
tragen, den Fehler ab, den man bei der Benutzung einer aus zwei Eisenmultipletts 
resultierenden mittleren Schwarzungskurve begeht. Er findet, daD die einzelne 
Platte Fehler bis zu 50% geben kann, daD die Fehler im allgemeinen aber, be
sonders bei Mittelung der Ergebnisse aus zwei oder mehr Platten, sehr vie! kleiner 
sind. Er benutzt HOGGS Methode zur Eichung von Spektren der Nova Cygni 
und der Nova Aquilae. 

P. C. KEENAN4 versucht, fUr eine photometrische Skala die Intensitaten 
einer Reihe von Linien des Titan-Vergleichsspektrums zu benutzen. Diese be
stimmt er nicht theoretisch, sondern experimentell mit Hilfe der auf den gleichen 
Platten aufgenommenen Skala eines Rohrenphotometers. Mit Hilfe der Titan
linienskala untersucht er Linienkonturen, deren \Verte innerhalb von 15 % mit 
denjenigen aus geeichten Platten tibereinstimmen. 

Hier solI noch eine Methode von :Miss C. H. PAYNE 5 Erwahnung finden, 
die bei der Bestimmung von Linienintensitaten in ungeeichten Spektren groDerer 
Dispersion von Nutzen sein kann. Man nimmt die zu untersuchenden Sterne mit 
dem Objektivprisma auf, bestimmt nach einer passenden Methode die Intensitaten 
der in diesen Spektren vorhandenen Hauptlinien und benutzt diese dann zur 
Intensitatsbestimmung aller tibrigen Linien in den Spektren groDerer Dispersion. 
Die Methode hat den Vorteil, daD die Resultate unabhangig von der benutzten 
Platte sind, vorausgesetzt, daD die "Hauptlinien" und die tibrigen Linien des 
Sternspektrums ahnliche Konturen haben. Miss PAYNE untersucht auf diese 
Weise z. B. das Spektrum von e Aurigae. 

81-82. Die Fehlerquellen bei der Bestimmung von Linienintensitaten. 
Die Untersuchung und Berticksichtigung der instrument ellen und anderen Fehler
quellen wird in vielen, bereits genannten Arbeiten tiber Linienintensitaten aus
fUhrlich beschrieben, denen wir hier nur noch einige spezielle hinzufUgen wollen. 
L. S. ORNSTEDi und M. MIN~AERT6 behandeln den EinfluD des Spektrographen 
und des zur Auswertung benutzten Mikrophotometers sowie der photographischen 
Effekte auf die zu messenden Linienkonturen. 

Ftir einen Gitterspektrographen untersucht J. A. CARROLL7 theoretisch die 
Abhangigkeit der Intensitatsverteilung in einer Absorptionslinie, im besonderen 
ihrer Restintensitat von der begrenzten Auflosung des Gitters. Er findet eine 
einfache Beziehung zur Ermittlung derjenigen Korrektionen, die man unter 
Berticksichtigung der Konstanten des benutzten Gitters an die beobachtete 
Restintensitat anzubringen hat, urn die wahre zu erhalten. 

1 Z f Phys 45, S.364 (1927). 2 Harveirc 368 (1931). 
3 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 6, S.95 (1934). 
5 Harv Bull 855 (1928). 6 Z f Phys 43, S.404 (1927). 

4 Ap J 73, S.118 (1931). 
7 M N 88, S.154 (1927). 
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Das durch Streuung an den verschiedenen Teilen des Spektrographen 
(Prismen, Linsen, Wanden usw.) entstehende und sich den Linien iiberlagernde 
kontinuierliche Streulicht kann die Restintensitaten von Absorptionslinien stark 
verfalschen. Bei der Untersuchung von Linien in einem begrenzten Spektral
bereich laBt sich seine Intensitat durch die Benutzung von Farbfiltern vor dem 
Spalt des Spektrographen herabsetzen, mit denen man die nicht zu beobachtenden 
Farbbereiche ausschaltet. Besser noch ist die Verwendung eines Monochromators 
vor dem eigentlichen Hauptspektrographen, wie ihn R. O. REDMAN 1 fUr die 
Beobachtung des Sonnenspektrums beschreibt und A. D. THACKERAy 2 in Ver
bindung mit dem 21 FuB-Konkavgitter der Sternwarte Cambridge zur Bestim
mung der Intensitaten mehrerer FRAUNHOFERscher Linien anwendet. 

DaB der EinfluB der Streuung in der Erdatmosphare auf die Struktur von 
Sonnenlinien nur von sekundarer Bedeutung ist, zeigt H. BRUCK 3 durch die 
Untersuchung der Konturen einiger FRAUXHOFERscher Linien und ihrer zeitlichen 
Veranderlichkeit bei einer partiellen Sonnenfinsternis (Beobachtungen mit dem 
Turmteleskop des Potsdamer Observatoriums). 

Mehrfach ist darauf hingewiesen worden, daB die systematischen Ab
weichungen zwischen den Ergebnissen verschiedener Beobachter bei der Unter
suchung der Intensitat sowie der von der Aufli::isung der Apparatur unabhangigen 
Gesamtabsorption von Linien durch die Unbestimmtheit des kontinuierlichen 
Grundes bedi.ngt sind. Miss E. T. R. WILLIAMS4 weist darauf hin, daB diese Un
bestimmtheit nicht nur bei den H- und K-Linien der spat en Typen auftritt, sich 
vielmehr auch bei den Wasserstofflinien der A-Sterne bemerkbar macht, eine 
Beobachtung, die C. T. ELVEY und O. STRu\'E 5 bestatigen. 

1 MK 95. S.290 (1935). 
~ ApJ 72. S. 127 (1930). 

2 }I X 95. S.293 (1935). 
5 .~p ] 72. S.277 (1930). 

3 Z f .~p 1, S. 5S (1930). 
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Kapitel 3. 

Kolorimetrie. 
Von 

H. VON KLUBER-Potsdam. 

Mit 9 Abbildungen. 

Einleitung. Die Ermittlung von Farbenaquivalenten nimmt in der beob
achtenden Astronomie einen immer noch wachsenden Raum ein. Insbesondere 
gewinnell alle Untersuchungen, bei denen es sich urn ein groBeres Sternmaterial 
handelt, besondere Bedeutung durch die wichtigen Beitrage, die sie fUr zwei grund
legende Probleme der astronomischen Forschung liefern. Es ist dies einmal die 
Frage nach der Verteilung der Spektren bzw. Temperaturen im Aufbau des 
Sternsystems und zum anderen die nach dem Vorhandensein einer interstellaren 
Absorption. Mag es sich nun urn eine lokale oder urn eine allgemeine interstellare 
Absorption handeln, in jedem Falle ist der letztere Punkt kosmologisch von 
besonderer Wichtigkeit. Daneben geben die Farbenindizes genaherte Intensitats
Werte fUr gewisse Wellenlangengebiete in den Sternspektren. Wesentlich ist 
schlieBlich auch die Weiterentwicklung der Methodik so weit, daB mit einer 
gewissen Sicherheit absolute Helligkeiten der Sterne ermittelt werden konnen. 

Zur Grundlage der Kolorimetrie und der Methodik ist naturgemaB in letzter 
Zeit nicht viel Neues hinzugekommen. Die in zwischen vorliegenden Arbeiten 
beschranken sich meist entweder auf den Ausbau schon bekannter Methoden 
oder auf die sorgsame Ausschaltung von Fehlerquellen. Zum Teil liefern sie 
bereits wertvolles Material in groBerer Menge. 

Die Vervollkommnung der photographischen Technik, der Herstellung von 
Filtern und die steigende Sicherheit bei der Anwendung der Photo zelle erlauben 
immer besser, in beliebigen, wohldefinierten Farbengebieten zu arbeiten. Be
sonders ein immer weiteres Fortschreiten in das rote und ultrarote Wellenlangen
gebiet ist neuerdings angebahnt worden. Die Erkenntnis, daB die Berucksichtigung 
der Empfindlichkeitsfunktion der gesamten benutzten Apparatur, die Reduktion 
auf Absorptionsfreiheit und auf ein wohldefiniertes System, etwa auf das der 
reziproken Temperaturen, wichtig ist, findet immer mehr Beachtung. 

Das nachfolgende wird sich darum in Ubereinstimmung mit dem be
schrankten Raum hauptsachlich referierend auf die wesentlichsten Arbeiten zur 
Kolorimetrie aus den letzten J ahren zu beschranken haben, ohne indessen dabei 
Vollstandigkeit beanspruchen zu konnen. Zahlreiche kolorimetrische Arbeiten, 
deren Ziel im besonderen in der Materialbeschaffung zu sehen ist, gehoren nicht 
in den Rahmen dieser Darstellung. 

b) Die Bestimmung der verschiedenen Arten von 
Farbenaquivalenten. 

4. Monochromatische Farbenaquivalente. Effektive und extreme Wellen
langen. Eine ausfiihrliche und kritische Arbeit zur Bestimmung von Farben-
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aquivalenten nach der Methode der effektiven Wellenlangen hat K CHERUBIM! 
veroffentlicht. Die Wichtigkeit der Farbenkurve des benutzten Instrumentes 
und der Berucksichtigung der Plattensorte geht daraus aufs neue hervor. Manche 
Refraktoren sind durchaus ungeeignet, andererseits konnen durch geeignete 
Wahl der Plattenempfindlichkeit selbst ungeeignete Instrumente noch brauchbar 
gemacht werden. Der Zusammenhang zwischen den Jeef! und dem Spektral
typus (Abb. 1 und 2) ist naturlich im allgemeinen nicht ganz einfach, da beiden 
Systemen ja sehr verschiedene Definitionen zugrunde liegen 2. Insbesondere 
werden die Spektraltypen A und F nur 
schwer unterscheidbar, die Trennung 
der Typen bei K gelingt dagegen in der 
Regel recht gut. Viel guns tiger werden 
nattirlich die Beziehungen zwischen 
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Abb. 1. Zusammenhang zwischen Spektral
typus (DRAPER) und Aeff fur einige Eefrak
toren: I DOORN, BAN 4, S.115 (1927). 
Aus 140 Stemen. II BALANOWSKY, Poulkovo 
Bull 10, Nr. 94, S.7 (1924). Aus 75 Stemen. 
III LINDBLAD, Ark Mat Astr Fys 13, Nr. 26 
(1918). Aus 58 Stemen. IV BERGSTRAND, 
Jub Nr.AN 1921. Aus43Stcrnen. V COLLIN
DER, ArkMatAstrFys 19B, Nr. 11 (1926). 
Aus 32 Stemen. [Nach VerOff Sternw Gattin-

gen Nr. 9 (1929).J 

Ii 

'Itl{}{} 

'ISIlIl 

t WIlIl 
Ac 

'IJOIl -

/f; 6'oKu#o~ 
,spT-:-

Abb.2. Zusammcnhang zwischen Spcktral
typus (DRAPER) und }"cff fur einige Reflek
torcn: I GREENWICH, F. Dyson 1926. Aus 
864 Stemen. Ii BERGSTRAND, Nova Acta 
Upsal (IV) 2, Nr. 4 (19()9). Aus 92 Stemen. 
III WOLF, AN 213, S.49 (1921); 219, S.109 
(1923). Aus 39 Sternen. IV HERTZSPRUNG, 
Ap J 42, S. 111 (1915). Aus 24 Zwergsternen. 
V HERTZSPRUNG, Mem Acad Copcnhague 
(VIII) 4, Nr. 4 (1923). Aus 139P1ejadenster
Ilen. [Nach Vcraff Stcrnw Gatt Nr. 9 (1929).J 

den Jeef! und den normalen Farbenindizes oder den reziproken Temperaturen, 
fur deren genaherte Ermittlung in groBem Umfange sie eine durchaus brauch
bare Methode darstellen. DaB beispielsweise gewisse Absorptionsbanden in den 
Sternspektren bereits merkliche Anderungen im Farbenindex und in den Jeelf 

verursachen konnen, ist ohne wei teres einzusehen3• 

In jedem Falle ist der AnschluB an eine Normalsequenz notig; die seinerzeit 
von BERGSTRAND-RoSENBERG4 daftir vorgeschlagene Sternsequenz ist inzwischen 
von einer Reihe verschiedener Beobachter und mit sehr verschiedenen Instru-

1 Veraff Univ-Sternw Gatt Heft 9 (1929). Dasclbst ausfiihrlichc Litcratur. 
2 E. HERTZ SPRUNG, BAN 4, S.95 (1927). 
3 C. H. PAYNE U. P. TEN BRUGGENCATE, Harv Bull Nr. 876 (1930). 
4 AN 215, S.447 (1<)22). 
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men ten durchbeobachtet und vermessen worden. Eine gemeinsame Bearbeitung 
hat sie von W. FUHRER 1 erfahren, der auch die im allgemeinen quadratischen 
Beziehungen zwischen den einzelnen Systemen aufgestellt hat. Auch N.W. DooRN2 
bestimmte die J'eff einer groJ3eren Zahl nordpolnaher Sterne und stellte formel
maJ3ige Beziehungen zu anderen Farbsystemen auf. 

Wie weit die sehr interessante Unterscheidung der absoluten Helligkeiten 
durch effektive Wellenlangen m6glich ist, hat noch einmal J. BALANOWSKy3 
untersucht. Ahnlich wie schon LINDBLAD4 findet er, daJ3 der Anderung der 
absoluten Helligkeit urn eine GroJ3enklasse eine Anderung der Aeff urn etwa 
0,8 fl,a entspricht; nach den spateren Spektraltypen hin wird der Effekt etwas 
groJ3er. Bedenkt man die zahlreichen Fehlerquellen dieser an sich weit mehr 
filr sumIp.arische Untersuchungen geeigneten Methode, so sind auf diesem Wege 
keine sehr zuverlassigen Resultate zu erwarten. 

DaJ3 allerlei atmospharische Einfllisse recht merkliche Verfalschungen der 
J'eff verursachen k6nnen, bemerkten schon K. LUND)IARK und W. ]. LUYTD!5 
und die Greenwicher Beobachter C. R. DAVIDSON und E. MARTIN 6 • A. ROBB7 
konnte solche Wirkungen ebenfalls bestatigen. Systematische Untersuchungen 
in dieser Richtung hat insbesondere V.OBERGUGGENBERGER 8 angestellt, der 
gleichzeitig zur Erzielung gr6J3erer Genauigkeit bei der Vermessung den be
achtlichen Vorschlag macht, das Heliometerprinzip auf das zu verwendende 
MeJ3mikroskop anzuwenden9• Der M.F. des Mittels bei seinen Untersuchungen 
erreicht bei einem B-Stern ±9 A, flir einen K-Stern ±10 A, wenn auch einzelne 
Messungen oder MeJ3gruppen ofter viel genauer ausfallen. Ein Temperatureffekt 
ist zweifellos vorhanden, ebenso naturgemaJ3 ein r6tender EinfluJ3 bei zunehmen
der Zenitdistanz10, wahrend andererseits der von VALLIN und K. E. LUNDMARK 
und den Greenwicher Beobachtern bemerkte "Fogging effect" (EinfluJ3 der Luft
feuchtigkeit) nicht sichergestellt werden konnte. 

Die naheliegende Anwendung des lichtelektrischen Registrierphotometers 
auf die Vermessung der Aeff hat A. H. FARNSWORTHll unternommen. Ihre 
Messungen zeigen keine Abhangigkeit der Aeff von der Belichtungszeit, die 
maximale Schwarzung bleibt am gleichen Ort der Platte, wie dies schon G. EBER
HARD12 bemerkte. Diese Vermessungsart dlirfte filr die Untersuchung von 
Temperaturschwankungen einzelner Objekte vielleicht Erfolg ergeben. 

5. Dichromatische Farbenaquivalente: Farbenindizes und Verwandtes. 
Eine Kombination von Objektivgitter mit verschiedenen Filtern hat C. H. PAYNE13 

versucht. Auf der Platte entstehen dann je nach der Filterkombination in den 
verschiedenen Ordnungen der Beugungsspektra Bilder aus mehr oder minder 
eng begrenzten Spektralgebieten, die sich gut in eine Vergleichsskala einordnen 
lassen und Material flir ein nach Wellenlangen wohldefiniertes Farbsystem geben, 
das an andere Systeme anschluJ3fahig ist14. 

Natlirlich konnen auch Methoden, die der eigentlichen Spektralphotometrie 
unmittelbar nahestehen, zur Ableitung von Farbwerten benutzt werden, indem 
gewisse Teile oder Linien des Sternspektrums als Farbaquivalente benutzt 

1 AN 247, S.73 (1932); 248, S.17 (1933). 
2 BAN 4, S.115 (1927). 3 AN 226, S.394 (1925). 4 ApJ 49, S.289 (1919). 
5 M N 82, S.495 (1922). 6 M N 84, S.425 (1924). 7 Ap J 65, S. 315 (1927). 
8 MittSternwlnnsbruck Nr. 5 (1931) = SitzberWiener Akad Wiss IIa 140, Heft 3/4 (1931). 
9 Z fInstrk 55, S. 75 (1935). 

10 V. OBERGUGGENBERGER, Mitt Sternw Innsbruck Nr. 7 (1934) = Sitzber \V'iener Akad 
Wiss IIa 143, Heft 1/2 (1934). 

11 PublASP Bd.43, S.340 (1931); Lick Bull 16, S. 145 (1933). 
12 Seeliger-Festschr. S. 44. Berlin: Julius Springer 1924. 
13 HarvAnn 89, S. 44 (1932). 14 C.H.PAYNE, HarvBull 892, S.7 (1933). 
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werden. Die Definition des so erhaltenen Farbwertes ist hinsichtlich seiner 
Wellenlange in solclien Fallen besonders gut. Einen Farb- bzw. Temperaturindex 
auf derartigem, schon mehr spektralphotometrischem Wege hat E. T. R. WIL
LIAMSl fur die Typen von B8 bis Fa abgeleitet durch Messung der totalen Energie
absorption in der K-Linie des Ca+. Ebenfalls spektralphotometrisch aus zwei 
verschiedenen Wellenlangengebieten im Spektrum bestimmte Y. OHMA~2 
Farbenindizes. 

Die Ermittlung von Farbenindizes von extragaiaktisehen Nebeln erfordert 
im allgemeinen besondere Vorkehrungen, da diese Gebilde haufig nicht stern
ahnlieh genug aussehen, urn ohne weiteres mit riehtigen Sternbildehen verglichen 
werden zu konnen. Es sind bisher nur wenige Messungen bekanntgeworden. 
E. F. CARPENTER 3 hat derartige Farbenindizes zu ermitteln versueht, wobei 
vor der photographisehen Platte eine Glasplatte von geeigneter Dicke mit einem 
Loch darin angebraeht war. Das Bild des Nebels falIt dabei durch das Loch 
der Glasplatte, die umgebenden Sterne werden zu nebelahnliehen extrafokalen 
Bildern, so daB eine unmittelbare Vergleichsmogliehkeit besteht. 

Aueh an dem (kontinuierliehen) Plejadennebel wurden Farbbestimmungen 
versucht mit dem speziellen Ziel, Aussagen uber die Art der Liehtreflexion an 
den Partikeln des Nebels maehen zu konnen. Es konnten aber hier noeh regulare 
Aufnahmen mit Spaltspektrographen gemaeht werden 4. 

Die schon fruher von G. A. TICHOFF und N. TAMM angegebene Methode 
der Bestimmung von Farbenindizes, die neuerdings auch von A. WALLENQUIST 5 

angewandt wurde, ist von H. NOBEL 6 in etwas abgeanderter Form ausgebaut 
worden. Ein Halbgitter vor dem Objektiv diente dabei zur Ermittlung der 
In tensi ta tsskala. 

Eine Methode, gleiehzeitig dureh eine einzige Aufnahme "blaue" und "gelbe" 
Bilder eines jeden Feldsternes zu erhalten, hat H. ROSENBERG angegeben; sie 
wurde mit Erfolg von W. FUHRER 7 praktiseh erprobt. In einigem Abstand von 
der in der Bildebene eines Reflektors liegenden Aufnahmeplatte lag ein Doppel
filter in Form zweier mit den brechenden Kanten aneinanderliegender Prismen 
von sehr kleinem breehenden Winkel und zu vernaehlassigender Dispersion. 
Das eine Prisma ist als Blau-, das andere als Gelbfilter gefarbt. Auf der photo
graphisehen Platte entstehen dann von jedem Stern dieht nebeneinander ein 
"blaues" und ein "gelbes" Sternbildchen, die beide in bekannter Weise aus
photometriert werden konnen. Die Methode eignet sieh wegen der sekundaren 
Spektren der Objektive fUr Refraktoren weniger gut; aueh solIte nur dieht an 
der optisehen Aehse gearbeitet werden. 

Vberlegungen uber die Eignung eines Objektivprismas fur Ableitung von 
Farbenaquivalenten hat aueh P. ROSSlER 8 veroffentlieht. 

Eine zunachst vielverspreehende Methode zur Ermittlung von Farbenindizes 
unter Benutzung zweier Filter hat R. J. TRUMPLER 9 vorgesehlagen. Sie wird 
haufig als Halbfiltermethode bezeiehnet. Unmittelbar vor die photographische 
Platte wird ein Filter gesetzt, dessen eine Halfte fur violettes, dessen andere 
Halfte fur gelbes Licht durehlassig ist. Auf der photographischen Platte ent
sprieht dann die eine Halfte des Sternfeldes einer Aufnahme mit Violettfilter, 
die andere Halfte einer solchen mit Gelbfilter. Die Aufnahme wird nach Drehen 

1 Harv Repr 62 (1929). 
2 ArkMatAstrFys 20A, Nr.23 (1927) = Medd Upsala Nr. 33 (1927). 
3 Publ ASP 43, S.294 (1931); auch E. HUBBLE, Ap J 76, S.44 (1932). 
4 O. STRUVE, C. T. ELVEY u. P. C. KEENAN, Ap J 77, S.274 (1933). 
5 Ann Bosscha-Sterrenwacht 3, S.3 (1931). 
6 Diss. Leipzig 1934. 7 Diss. Kiel 1929; AN 247, S. i3 (1932). 
8 Publ Obs Genf 25, S.17 (1934). 9 Lick Bull 14, S.89 (1929). 
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des Filters urn 180 Grad wiederholt, so daB von jedem Stern je ein Bild durch 
jede der beiden Filterhalften entsteht. Beide Aufnahmen sind voneinander 
unabhangig und konnen sogar in ganz verschiedenen Nachten und auf ver
schiedenen Platten gemacht werden. Zur Reduktion auf GroBenklassen muB 
eine Sequenz von Helligkeiten in dem zu untersuchenden Felde bekannt sein, 
die man im allgemeincn durch Dbertragung einer Normalsequenz in der gewohn
lichen Weise erlangen kann. Man kann die Dbertragung ohne Filter herstellen 
und damit wesentlich an Zeit und Sicherheit gewinnen, muB dann aber die 
Farbengleichung zwischen dem benutzten Violettfilter und dem internationalen 
System gesondert bestimmen. Die Schwarzungskurve fUr die "blauen" Bilder 
ist dann aus den bekannten photographischen GroBen gegeben. Da aber bekannt
lich zufolge des sog. PURKINJE-Effektes die Gradation der photographischen 
Platte von der Wellenlange abhangt, gilt fUr die "gelben" Bilder ein etwas anderes 
Schwarzungsgesetz. Die "gelben" Bilder werden mit der bisher allein bekannten 
Schwarzungskurve der "blauen" Bilder reduziert, und die Ergebnisse mtissen 
nun urn einen noch zu bestimmenden Betrag wegen des PURKINJE-Effektes 
korrigiert werden. Die Methode bestimmt diese notwendige Korrektion durch 
zwei zusatzliche, verschieden lange Aufnahmen. Hierin ist jedoch die Voraussetzung 
enthalten, daB die Korrektion nur von der Schwarzung abhangig sei, unabhangig 
von der diese erzeugenden Kombination von Intensitat und Belichtungszeit. 
Denn schreibt man die Schwarzungsfunktion, ohne sich auf die Form im tibrigen 
irgendwie festzulegen, etwa in der SCHWARZSCHILDschen Form, so gilt 

m = fP(S) + mo + 2,5 plogt, 

wo 5 die Schwarzung und p der wohlbekannte SCHWARZSCHILDsche Exponent ist. 
Wesentlich fUr die Brauchbarkeit der Methode ist es, daB p unabhangig von 
der Wellenlange sei; ist diese Voraussetzung nicht erftillt, so tritt auBer der 
PURKINJE-Korrektion noch eine weitere Korrektion auf, die ihrerseits nicht nur 
von der Schwarzung, sondern auch von der Belichtungszeit abhangt. Sie kann 
alsdann aber offenbar nicht mehr aus Aufnahmen mit verschieden langen Be
lichtungszeiten abgeleitet werden!. Wenn, wie das gewohnlich der Fall ist, 
mehrere Gro13enklassen zu tiberbrticken sind, muB die Konstanz von p fUr beide 
Farbengebiete eine sehr groBe sein, zum Beispiel fUr den bei C. J. KRIEGER 2 

praktisch vorkommenden Fall mindestens 1 %. Neuere Untersuchungen lassen 
kaum einen Zweifel, daB das Verhalten von p zum mindesten von Fall zu Fall 
besonders untersucht werden muB3. 

In verbesserter Form ist die Zweifiltermethode nach einem Vorschlag von 
R. J. TRUMPLER durch R. S. ZUG 4 ausgebaut worden. Das Sternfeld wird dabei 
aufgenommen einmal durch ein Rotfilter und einmal davon unabhangig durch 
ein Blaufilter. Zusatzlich werden alsdann noch vier Aufnahmen des Feldes 
hergestellt mit einem speziell kombinierten Vierfachfilter, das zwischen jeder 
Aufnahme urn 90 Grad gedreht wird. Dieses kombinierte Filter von quadratischer 
Form besteht aus dem schon oben beschriebenen Doppelfilter (Halbfilter), bei 
dem also ein Blau- und ein Rotfilter in der Plattenmitte zusammenstoBen, tiber 
das ein zweites Neutralfilter von der halben GroBe des Quadrates so gelegt ist, 
daB es gleichzeitig eine Halfte des Blau- und eine Halfte des Rotfilters bedeckt. 
Ein durchsichtiger Glasstreifen auf dem tibrigen, nicht von diesem Neutralfilter 
bedeckten Filtertcil sorgt dafUr, daB der optische Lichtweg an allen Stellen dieses 

1 J. WEMPE, V J S 67, S.414 (1932). 2 Lick Bull 14, S.95 (1929). 
3 N. W. STORER, Lick Bull 14, S. 41 (1929); dagegen H. KIENLE, Z f Ap 1, S. 332 (1930); 

auch A.HNATEK, ZfwissPhotogr 22, S.177 (1923); R.WILDT, ZfAp 3, S.386 (1931). 
4 Lick Bull 16, S.119 (1933). 
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kombinierten Vierfachfilters gleich ist. Bei jeder der vier Aufnahmen mit diesem 
Filter wird also je ein Viertel des Sternfcldes durcll ein Blau- bzw. l{otfilter 
aufgenommen, die beiden anderen Viertel gleichzeitig durch je ein gleiches Blau
und Rotfilter plus dem Neutralfilter. Durch die vierfache Drehung des Filters 
wird jeder Feldstern mit jedcr Filterkombination je einmal aufgenommen. Die 
Abschwachung durcb das Neutralfilter ist bekannt und die beziiglichen Schwar
zungskurven konnen damit in der bekannten Weise gewonnen werden. 

Die steigende Bedeutung umfangreicher Farbcnindexdurchmusterungen 
und ihre Beziehung zur Untersuchung der Sternstrahlung llnd der interstellaren 
Absorption 1 erfordern iiberhaupt immcr genauere Beriicksichtigung der photo
graphischen und optischen Empfindlichkeitsverhaltnisse, die dem bctreffenden 
System zugrunde liegrn. Auf die Bedeutung der Empfindlichkeitsfunktion hat 

s z 

20 1---iir..f-+--4--+-~-

Abb. 3. Empfindlichkeitskurven (les .'\uges und photo
graphischer Platten: Z Zapfchenkurve des Auges, 5 Stabchen
kurve des Auges, l' Seeel 30 + etwa 10 cm UV-Glas nach 
PARKHURST, B Eastman Supersensitive + ctwa 5 cm UV-Glas 
nach BRILL, I Eastman 33 + etwa 15 em gcwolmlicll('s (~las, 
II Eastman 40 + etwa 15 em gewohnliches Glas, lU East
man 33 + 10 cm UV-Glas, llU Eastman 40 + 10 em UV-Glas. 

ins bcsonderc H. KIENLE2 
hingcwiesen. Wir repro
duzieren hier die Abb. 3 
als cin Beispiel fUr 
die immerhin nicht un
betrachtlichen Unter
scbiede, die sich hier 
auftun konnen. 

Es ist wichtig, ge
messcne Farbenindizes 
wegcn Absorption zu 
korrigieren3 • Solche Re
duktionen, die jedoch 
mit Kritik anzuwenden 
sind, teilt mit G. SHAJN 4 

fUr das Wellenlangen
gebiet von A 370 flfJ, bis 
}.650flfl, fUr die BALMER
serie E. G. WILLIAMS5. 
Nicht zu vernachlassi
gen ist auch vielfach [Nach Z f Ap 2, S.95 (1931).J 

kontinuierlicher Wasserstoffabsorption, 
B. G. KARPOy 7 geliefert wird. 

die Reduktion wegen 
fiir die Material durch c.-S. Y0 6 und 

Die Wichtigkeit der Kenntnis der Empfindlichkeit der jeweils bellutzten 
photographischen Emulsion ist augenfallig 8 . Die meist angegebenen Empfind
lichkeiten der Emulsionen sind insofern lcicht irrefiihrend, weil sie sich in der 
Regel auf Laboratoriumslichtquellen beziehen, deren spektrale Energieverteilung 
yon derjenigen astronomischer Lichtquellen betrachtlich abzuweichen pflegt. 
Auf wichtige, noch laufende Untersuchungen in den Laboratorien der groBen 
photographischen Firmen, so unter anderen der Agfa und cler Eastman Kodak Co., 
sei besonders hingewiesen9 . Die Empfincllichkeitswerte einer Anzahl von Platten 

1 Z.B. W. GLEISSBERG, AN 249, S. 373 (1933). Daselbst Literatur. 
2 Z f Ap 2, S.95 (1931). 
3 Vgl. hierselbst Kapitel "Die Tcmperaturen der Fixsterne", Nachtrag, Ziff. 19, 20 und 27. 
4 MN 94, S.642 (1934). 5 Ap J 79, S. 280 (1934). 6 LickBull 12, S.104 (1926). 
7 Lick Bull 16, S.159 (1934). B Vgl. R WILDT, Photogr Korr 69, Nr. 6 (1933). 
9 Vgl. Arbeiten im J Opt Soc Amer. Ferner: Monographs on the Theory of Photography 

from the Kodak Research Laboratories. New York: Rochester 1921 ff; Veroffentlichungen der 
wissenschaftlichen ZentraUaboratorien der photographischen Abtcilung, Agfa. Leipzig: 
Hirzel 1930ff. 
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gibt nach eigenen Untersuchungen J. STOBBE l ; da sie fur alle Arten von Farben
indexbestimmungen wichtig sind, geben wir hier in Abb. 4 und 5 einige Resultate 
wieder. Besonders hingewiesen sei in diesem Zusammenhang noch auf eine 
Untersuchung von U. SCHMIE- 0 - om 

SCHECK 2, der eine betracht
liche Anzahl handelsublicher 
Platten in ahnlicher Weise 
untersucht hat und Gradienten 
und Farbenempfindlichkeiten 
mitteilt, Werte, denen aller
dings zunachst nur ein allge
mein orientierender Charakter 
zukommt. Von den speziell 
in amerikanischen Arbeiten 
viel verwandten Eastman
Emulsionen reproduzieren wir 
hier ebenfalls einige relative 
Empfindlichkeiten (Abb. 6). 
Der photographischen Indu
strie ist es in den letzten 

""' 
2~ 

~' 
3 I 

t 
¥ 

2'IfJ0 '150 

Abb. 4. Relative Empfindlichkeiten einiger photo
graphischer Platten: A Imperial 1200; B Agfa Astra; 
C Agfa Isochrom; D Voigtlander Illustra; E Eisen
berger Ultra Rapid; F Kranseder Reform; G Agfa 
Aerochrom; H Herzog Ortho-Isodux; ] Matter Ultra 

Rapid. [Nach AN 251. S.65 (1933).J 

Jahren gelungen, Emulsionen mit speziellen Empfindlichkeitsbereichen in prak
tisch allen erwunschten WellenHtngengebieten herzustellen. Wir reproduzieren 
hier als Beispiel eine entsprechende Zusammenstellung der Eastman Kodak 
Comp.3 (Abb. 7); in ahnlicher Weise werden Spezialemulsionen heutzutage von 
den meisten groBeren 

r---r---r---.---,---,---.---.---,----r--~O~ 
photographischenFirmen, a 1 

in Deutschland speziell .-c:;;I~--t----t----t---+---jz 
auch von der Agfa 4, her- 3 

i' 
gestellt. '" 2t----i---f\\\--+--+---\--\--\--t--f--t-----t--..,I(ir.. 

Ganz ahnlich ist auch ~ ~ I 
die optische Industrie in ! J 8 t 
der Lage, spezielle Glas
filter fUr fast beliebige 
W ellenlangenge biete zu 
liefern, die in Verbin
dung mit einer geeigneten 
Platte erlauben, sich prak
tisch jeder beliebigen spe
ziellen Aufgabe bei der 
Bestimmung von Farben

.9 

11 

'lfJ0 8(J{J 850 gOom,a 'ISO 500 S50 800 850 TOO 
A--

Abb.5. Relative Empfindlichkeiten einiger photographischer 
Platten: a Agfa Pan 1494; b Agfa Superpan; c Agfa Infra
rot 855; d AgfaInfrarotRapid 730; e AgfaInfrarotRapid 810. 

[Nach AN 251. S.65 (1933).J 

indizes anzupassen. AusfUhrliche derartige Filterkataloge sind veroffentlicht 
u. a. von dem Jenaer Glaswerk Schott und Gen.5• In amerikanischen Arbeiten 
werden in der Regel die bewahrten Wratten-Filter verwandt. 

Dber die immer mehr zur Anwendung gelangenden Neutralfilter aus auf
gestaubtem Platin berichtet u. a. H. KIENLE6. 

1 AN 251. S.65 (1933); auch ~I. BILTZ. Phys Z 34. S.200 (1933); J. EGGERT. 
ZftechnPhys 14. S.177 (1933). 

2 J ahresbcr d Abt f Luftbildwesen d D V L. Berlin 1930. S. 509. 
3 Eastman Kodak Company. Photographic Plates for Use in Spectroscopy and 

Astronomy. Rochester-New York 1933. 
4 H. K. WEICH~ANN. Z f wiss Photogr 34. S. 136 (1935). 
5 Jcnaer Farb- und FiltergUiser. Jena: Jenaer Glaswerk, Schott u. Gen. 
6 Z f Ap 4, S.282 (1932). 
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Ftir eine sorgsame H.cduktion und Auswcrtung von Farbenindexbestim-
mungen ist schliel3lich auch die Kenntnis der DurchHi.ssigkeit der jeweils be

nutzten optischen Systeme von 
Wichtigkeit. 1m Einzelfalle wird 
haufig eine besondere Untersu
chung notig sein. In der Literatur 
sind solche Durchlassigkeitswerte 
nur sehr selten veroffentlicht wor-

~ Or-----r-----r----T~+-~r---~ 
~ 

den. Man wird sich haufig darauf 
beschranken mtissen, allgemeine 
Durchschnittswerte anzunehmen. 

tllll 31l1l 

Alles erreichbare Material ist hier
fi.ir gesammelt und zusammen
gestellt in den Glastechnischen 
Tahellen1 . 

Bei der Verwendung von 
JIlIlm;.t Reflexionsspiegeln ist insbeson

dere die selektive Absorption der 
Reflexionsschicht zu berticksich
tigen. Die bisher tiblichen Silber
spiegel zeigen schon bald nach 
dem Versilbern eine merkliche 

Abb. 6. Relative Empfindlichkeiten einiger E astman
Pla tten : a Eastman 50 ; b Eastman ·40 (ahnlich 
fruherer Seed 27); c E astman 33; d Eastman 
Process. (Nach Veroff Eastman Kodak Comp 1933.) 

Veranderung und ein allmahliches Absinken ihres Reflexionsvermogens, dessen 
Ruckgang 20 und mehr Prozent erreichen kann. Die schon seit einiger Zeit 
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von Dr. HOCHHEIM in 
den Laboratorien der 
I. G. Farbenindustrie 
in Ludwigshafen her
gestellten und ahnlich 
neuerdings auch in Ame
rika verwandten auBer
ordentlich haltbaren 
Reflexionsschichten aus 
einer im Hochvakuum 
aufgebrachten Alumi
niumlegierung an Stelle 
der bisher ublichen Sil
berbelegung haben ein 
auBerordentlich hohes 
und yom Rot bis ins 

YVU 1(1. 'lJQmp Ultraviolett sehr gleich
maBiges Reflexionsver
mogen2• Abb. 8 zeigt 
einige durchschnittliche 

Abb. 7. Empfindlichkcitsbereichc ciniger Eastman-P latten. 
Spezielle Empfindlichkeit voll geschwarzt. (Nach Veroff 

E astman Kodak Comp 1933.) 
Reflexionsvermogen3 im 

Vergleich zum menschlichen Auge, zur photographischen Platte und zur 
atmospharischen Durchlassigkeit . 

1 W. EITEL. M. PJRANI U . K . SCHEEL, Glast echnische T abellen. Berlin: Julius Springer 
1932. 

2 J. STRONG. E . PETTIT u. W . H . WRIGHT. Publ A S P 46. S. 18. 27. 32 (1 934); M . L . 
HUMASON, Publ ASP 47. S. 81 (1935). 

3 N ach E. P ETTIT. Publ A SP 46, S. 27 (1 934) ; R. C. WILLIAMS U . G. S. SABINE, Ap J 
77. S. 316 (1 93 3); E. H AGEN U . H. R UBENS. Ann d Phys 190Off. 
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Noch in voller technischer Entwicklung begriffen ist das Gebiet der Photo
zellen, von denen nach bevorstehender Vervollkommnung auch die beobachtende 
Astrophysik noch viel erwarten darf. Die Verwendung lichtelektrischer Metho
den hat schon in den letzten Jahren betrachtlich Eingang in die Astronomie 
gefunden1 . 

Es scheint, daB die Verwendung der sog. Widerstandszellen2 (Selen, Thal
lium), deren maximale Empfindlichkeiten weit im Roten oder Ultraroten liegen, 
aus mancherlei Griinden, unter den en Tragheit, Ermiidungserscheinungen und 
Temperaturempfindlichkeit erwahnt werden mogen, fUr die Astrophysik keine 
groJ3ere Bedeutung er-
langen wird. 1,fll---==::::==~;;=;;;~~=;;'-~'i======"""i~ 

Technische Entwick- /J,.9 

lung hat insbesondere in 
letzter Zeit die sog. 
Sperrschichtphotozelle er
fahren, wobei im allgemei
nen eine wenige ft dicke 
Kupferoxydulschicht auf 
die KupferoberfHiche auf
getragen ist. Der theo
retische Wirkungsgrad ist 
auBerordentlich giinstig, 
da bereits wenige Licht
quanten ein Elektron aus
zu16sen vermogen. Die 
Zelle ist im iibrigen eben
falls tempera turem pfind
lich, und da sie mit sehr 
kleinem AuBenwiderstand 
betrieben werden muB 
und sehr groJ3e Kapazitat 
besitzt, ist eine brauch
bare Verstarkung des 
Photostromes nicht gut 
moglich. 

Am erfolgreichsten 
diirften sich nach wie vor 
die gasgefUllten Photo
zellen erweisen, die mit 

/J,B - 8 

fJ,7 c 
fJ,t 
fJ,a 
/J,¥ 

fJ,J 
fJ,2 
fJ,1-
/J,fl 
fJ,.9 -

/J,B 
fJ,7 
0,8 (J 
0,5 - r 
fJ,¥ 
0,3 -

Abb. 8. Einige Reflexionsvermogen im Vergleich mit der 
Empfindlichkeit des menschlichen Auges, mit der photo
graphischen Platte und der atmospM.rischen DurchHissig
keit: A Aluminium; B Legierung BRANDES-SCHtl"NEMANN; 
C Chrom; 5 Silber, chemisch niedergeschlagen, ganz frisch, 
sinkt im praktischen astronomischen Gebrauch ;bald be
trachtlich ab; E Empfindlichkeit der Platte Eastman 40; 
F Empfindlichkeit des Auges; G Durchlassigkeit der Atmo
sphare iiberdemMt.Wilson. [Nach PubIASP46, S.27 (1934).] 

ihrer ausgesprochenen spektralen Empfindlichkeitsverteilung sich bei der Ver
wendung mit geeigneten Filtern fUr die Bestimmung von Farbenindizes bestens 
eignen. Die Entwicklung derartiger Zellen ist noch in vollem FluB3. Photo
zellen geben bisher in der astronomischen Photometrie die genauesten Resultate. 
Die Proportionalitat zwischen Lichtintensitat und Photostrom ist in den hier 
praktisch benutzten Bereichen ausgezeichnet 4 • Erwiinscht ware nur eine noch 
weiter gesteigerte Empfindlichkeit der Zellen. Die absolute lichtelektrische Aus
beute fUr einige Kathoden wurde u. a. von W. KLUGE 5 gemessen, wie unsere 

1 P.GUTHNICK, Die Sterne 1933, S.2; E.J.MEYER, lfInstrk 55, S.U1 (1935). 
2 W. E. BERNHEIMER, V J S 65, S.255 (1930). 
3 Vgl. u. a. Arbeiten im J Opt Soc Amer; auch K. O. KIEPENHEUER, Die Sterne 1934, 

S. 81; R. FLEISCHER u. H. TEICHMANN, Die lichtelektrische Zelle. Dresden-Leipzig 1932. 
4 H. SCHNELLER, Z f Ap 8, S.82, 85 (1934). 
5 Phys Z 34, S. 115 (1933). 
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Abb. 9 zeigt. Ausgesprochene sclcktivc Maxima sind nunmehr schon fUr cine 
ganze Reihe von Kathodenmatcrialien hekannt. Wir geben hier dic folgenden 
wichtigen Naherungswerte: 

Li. i. 2800 Ba. .. i. 3800 
Na 3400 K-Hg2 . 3801) 
Ca. 3500 [,-Nil. 390u 
Sr . 3600 K . 4360 

['-CS. 
l{b 
Cs .. 

24500 
4800 
5300 

AuJ3erdem sind Verfahren zur HerbeifUhrung verschiedenartigster selektiver 
Photoeffekte bekanntl, wodurch Maxima der Empfindlichkeit weit im Rot 
und Ultrarot erzeugt werden konnen, wie z. B. bei der ultrarot sensibilisierten 
Zasiumzelle 2• Das Kathodenmaterial baut sich in diesem Falle auf aus Ag 
als Tragermetall, aus einer Zwischenschicht aus Cs20 und aus der darauf adsor
bierten auJ3erst dunnen Cs-Schicht. 

Der Dunkelstrom und kleine Schwankungen zufalliger Art erschweren die 
Messungen mit Photozellen bei sehr geringen Lichtintensitaten, wie dies'. bei 
der Sternphotometrie fast stets der Fall ist. Man hat dem mit starker Unter-

t 
f()ol ktihlung dcr Zellen entgegen

JIlIl 

zuarbeiten vcrsucht 3• J. S. HALL4 
hat einSternphotometer mitZasium
oxydzelle verwandt, das zur Be
kampfung des Dunkelstromes mit 
flussiger Luft oder CO2 gekuhlt 
wurde und dessen maximale spek-

Cs trale Empfindlichkeit im Ultraroten 
bei A. 8000 liegt. Uberhaupt ist das 
Konstanthalten der Temperatur 
hei Photozellen, deren Empfind-

Abb. 9. Absolute lichtelektrische Ausbeute 
einiger Alkalien. [Nach Phys Z 34, S.115 (1933).J 

lichkeit aufs hochste ausgenutzt 
werden soIl, auch ohne spezielle 
Kuhlung, wichtig. 

Uber die als unliebsame Storungen auftretenden Ermudungs- und Er
holungserscheinungen hat neuerdings H. JANSSEN 5 gearbeitet. Formeln und 
Daten fUr die Berucksichtigung der atmospharischen Dispersion in der photo
clektrischen Photometric gibt W. M. SMART 6 • 

GroJ3ere Mel3reihen von lichtelektrischen Farbenindizes mit Hilfe von Filtern 
liegen vor von C. T. ELVEy 7, der auch am Zodiakallichte Farbenbestimmungen 
vornahm, sowie in der groJ3en Reihe der von W. BECKERs veroffentlichten Babels
berger Farbenindizes. Photoelektrische Farbwerte von zahlreichen Sternen frtiher 
Spektraltypen im Cepheus wurden auch von C. T. ELVEY und T. G. MERLIN 9 

veroffen tlich t. 
Hingewiesen sci in diesem Zusammenhang nocb kurz auf die aussichtsreiche 

Methode der Lichtmessung nach dem Prinzip des GEIGER-MuLLlmschen Licht-

1 W. KLUGE, l'hys Z 34, S. 115 (1933). 
2 W. KLUGE, Z fwiss Photogr 32, S. 142 (1933). 
3 F. LOHLE, Z f Phys 54, S. 137 (1929); K SUHRMAN N U. H. THEISSIN(;, Z f techn Phys 

14, S.154 (1933); F.LoHLE, ZfAp 6, S.293 (1933). 
4 Wash Nat Ac Proc 18, S.30S (1932); ApJ 79, S.145 (1934). 
5 Z f Ap 7, S.249 (1933); vgl. aber 8, S 82 u. S5 (F)35). 
" M N 94, S. 115 (1<;34); S.83<; (1<;34). 
7 Ap J 74, S.2<)8 (1931); 80, S.61 (1934). 
8 Z f Ap 5, S. 101 (1932); Bcrlin-Babelsbcrg Vcriiff 10, Heft 3 (1933). 
9 Ap J 74, S. 298 (1931); 75, S. 353 (1932); auch J. STEBBINS, Ap J 74, S. 289 (1<)31); 

J. STEBBINS u. C. M. HUFFER, Publ Washburn Obs 15, S 5 (1934); \Vash Nat Ac Proc 1<), 
S. 597 (1933). 
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zahlers. 1m Zahlrohr kommt tatsachlich jedes einzelne ausge16ste Photoelektron 
zur Registrierung, wahrend bei der Photozelle ebenso wie bei der photographischen 
Platte erst eine betrachtliche Summation eintreten muB. Die Empfindlichkeit 
(Quantenausbeute) ubertrifft darum erheblich jede andere bekannte Anordnung, 
ganz besonders im Ultraviolettl. Praktische astrophysikalische Anwendung hat 
der Lichtzahler bereits bei Messungen der U.V.-Strahlung im Sonnenspektrum 
gefunden2• Fur seine erfolgreiche Anwendung in der beobachtenden Astro
physik in groBerem Umfange ist allerdings noch mancherlei technische Ent
wicklungsarbeit zu leisten. 

Auf eine mogliche Fehlerquelle bei der Bestimmung von Farbenindizes 
beliebiger Art ist neuerdings ofter hingewiesen worden, ohne daB bis jetzt hierin 
eine endgiiltige Klarung erfolgen konnte. E. T. R. WILLIAl\lS3 maB den kon
tinuierlichen Untergrund in Sternspektren an verschiedenen Stellen und glaubt 
eine jahreszeitliche Schwan kung der Farbenindizes in dem Sinne gefunden zu 
haben, daB in den Monaten Juli bis August eine etwas starkere Rotung der 
Farben einzusetzen scheint. Einen ahnlichen Verdacht auf gewisse jahreszeitliche 
Schwankungen auBert auch J. GREEXSTEIN 4 auf Grund gewisser Widerspriiche 
in verschiedenen Farbkatalogen sowie H. SCHXELLER5 aus der Farbengleichung 
zwischen Messungen von ZIXNER und HERTZSPRUXG. 

7. Farbengleichungen. WILSINGS Rotkeilmethode. Nachdem es zunachst 
J. \VILSING nicht gelungen war, ein geeignetes Blaufilter zu finden, urn im 
Kolorimeter die Lampenstrahlung der Vergleichslichtquelle kiinstlich dem zu 
beobachtenden Sterne anzugleichen, beschrieb, nachdem schon friihere Arbeiten 
in dieser Richtung vorlagen6 , neuerdings K. GRAFF 7 ein Kolorimeter mit einem 
speziell kombinierten Blau-Rot-Doppelkeil, der mit der Vergleichslichtquelle 
weitgehend alle am Himmel vorkommenden Farbungen und nur diese herzu
stellen gestattet und sich gut bewahrt hat. J. HOPMANN 8 hat eben falls ein 
Photometer konstruiert, das unter sorgsamer Beriicksichtigung der spektralen 
Empfindlichkeitsfunktion mit geeigneten Filterkeilen als Kolorimeter verwend
bar ist. 

8. Farbenkataloge. Ohne Vollstandigkeit zu beanspruchen, mogen hier 
noch folgende groBere Reihen von Bestimmungen von Farbenaquivalenten an
gefiihrt werden: 

Determinations of Effective Wavelengths of Stars made at the Royal 
Observatory, Greenwich 1920-1925. London 1926. 

H. SHAPLEY U. M. L. WALTON, Spectra and Colour Indices at the North 
Galactic Pole. Harv Bull 859 (1928). 

E. S. KING, Photovisual Magnitudes of Southern Stars. Harv Ann 85, Nr. 10 
(1929). 

H. ALDEN U. P. VAN DE KAMP, Photovisual Magnitudes for the Selected 
.-\reas at c5 + 75°. Publ Groningen Nr.44 (1929). 

E. S. KING U. R. L. INGALLS, Red Magnitudes of Bright Stars. Harv Ann 
85, S.191 (1930). 

L. T. SLOCUM, A Study of Colour Indices of Faint Stars in five Selected Areas 
111 the Milky Way. Lick Bull 15, S.123 (1931). 

1 K. H. KREUCHEN, Z f Phys 94, S. 549 (1935). Daselbst Literatur. 
2 E. :'IIEYER, :'II. SCHED! u. B. STOLL, Nature 134, S. 535 (1934). 
3 Harveire 348 (1929). 4 Harv Bull 876 (1930). 5 AN 249, S.243 (1933). 
6 B. FESSENKOFF, RAJ 4, S. 169 (1927); AN 236, S.297 (1929). 
7 :'lEtt 'Wiener Sternw Nr. 1, S.42 (1931). 
8 Veriiff l:niv-Sternw Leipzig Heft 3 (1931) = Abh Sachs Akad Math Phys Klasse 42 

(1931). 
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K. GRAFF, Kolorimetrische Durchmusterung der Sterne bis Sill zwischen 
dem Nordpol und 40° nordlicher Deklination. Mitt Sternw Wien 3, S. 117 (1933). 

F. W. WRIGHT, Photovisual Sequences for Series VIn of the Atlas Stellarum 
Variabilium. Harv Bull 892 (1933). 

J. AR:llEA~c\., Photographische und photovisuelle Helligkeiten von polnahen 
Stemen. Z f Ap 7, S.78 (1933) = VeroH Sternw Gottingen Nr. 35 (1933). 

~'. FtHRER, Farbenaquivalente von 51 polnahen Stemen. A);" 248, S. 17 
(1933) = Publ Sternw Kiel Nr. 19 (1933). 

W. BECKER, Lichtelektrische Farbenindizes von 738 Stemen. Berlin-Babels
berg VeroH 10, S·3 (1933). 

E. T. R. WILLIA:lIS, A Study of the Color Indices of 535 Faint Stars of 
Known Spectra in Low Galactic Latitudes. Ap] 79, S·395 (1933). 

J. S. HALL, Photo-electric Photometry in the Infra Red with the Loomis
Telescope. Ap] 19, S.145 (1934). 

W. BECKER, Rothelligkeiten von 190 Stemen. Z f Ap 9, S. 79 (1934). 
A. W.\LLEC\"QLIST, Colorimetric Innstigations of Bright Southern Stars. 

Ann Sternw Lembang ;, S.4 (193;). 

c) Beziehungen der Farbenaquivalente zu anderen GraBen. 
9. Die Beziehung zu Temperatur und Spektrum. DaB die Farben

indizes im allgemeinen nicht ohne wei teres eindeutige line are Beziehungen zu 
anderen Parametern, wie Temperatur oder Spektralt\·pus, zu haben brauchen, ist 
auf Grund ihrer Entstehungsgeschichte ohne wei teres verstandlich. Es ist viel
mehr fur jedes System \~on Farbenindizes eine diesbezligliche besondere Vnter
suchung notig. Bei der Besprechung der ::\Iethode der i' elf \\"urde schon darauf 
eingegangen .. -\.llgemeine theoretische Cberlegungen, wie sie sich u. a. in Arbeiten 
von G. TIERCY und P. ROSSIERl finden, fuhren in allgemein praktischen Fallen 
in der Regel nicht weiter. Farbenindexsysteme der letzten Zeit sind mehrfach 
schon in dieser Richtung diskutiert worden, so u. a. von E. OPIK 2 , der Be
ziehungen zwischen Farbe, absoluter Helligkeit und Spektrum untersueht. Zwi
schen den Typen B8 bis F8 genugt der Farbenindex allein zur Ableitung der ab
soluten GroBe nicht mehr. Auch W. BECKER 3 und \V. E. BERc\"HEDIER4 konnten 
Beitrage liefern fUr die Beziehung zwischen Farbenindex und Spektraltypus. 

Allgemein steht der Farbenindex einem guten Temperaturaquivalent 5 sehr 
nahe, daneben gehen aber auch ein bei B-Sternen die selektive Absorption, 
bei den Typen A und F die WasserstoHabsorption, bei den weiteren Typen die 
Linien- und schlie13lich bei den K- und ::\l-Sternen immer starker die Banden
absorption6 • Farbenindizes vom Ultravioletten bis L'"ltraroten zur Ableitung 
von absoluten Helligkeiten bestimmte auch W. COLU1.\C\"C\"' mit ausdrucklicher 
Berucksichtigung der hierfur wichtigen Zyanbande8 bei I. 3883, konnte aber 
nicht uber die Resultate von OPIK 9 hinauskommen. Auch von Y. OHMA~lO 
liegen Arbeiten in ahnlicher Richtung vor. 

Die Frage des Zusammenhanges der blauen Farbenindizes mit den absoluten 
Helligkeiten ist wohl im wesentlichen geklart 11. Die absolut hellen B- und A-Sterne 

1 In mehreren Pub! Obs Genf. 
2 Pub! Obs AstrTartu (Dorpat) 27, Nr. 1 (1929); Han·eire 359 (1931); J. RHA-

NOWSKY U. Y. HASE, Bull Inst AstrLeningrad 18. S. 215 (1927). 
3 ZfAp 7 S.281 (1933). 4 ZfAp 9, S.123 (1934). 
5 Unter anderem A. BRILL, Z f Ap 6, S. 213 (1933); 7, S.58 (1933). 
6 C. J. ANGER, Harv Bull Nr. 882 (1933). 
7 Z f Ap 9, S. 185 (1934). 8 N. \Y. STORER, Liek Bull 14, S.41 (1929). 
9 Pub! Obs Astr Tartu 24 (1925). 10 .\p J 80. S 171 (193+). 

11 R STICKER, Yeroff L'ni\'-Stcrnw Bonn 23 (1930); \V. BECKER, Z f Ap ), S. 101 (1932). 
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sind weiBer als die schwacheren; umgekehrt geht der Effekt in den Klassen G, 
K und M, wogegen F als offenbare Ubergangsklasse keinen oder fast keinen Effekt 
zeigt. Extreme Ge1bfarbung zeigen die c-Typen (Ubergiganten) in den frtiheren 
und spateren Spektralklassen. Die infraroten Farbenindizes schein en den Leucht
krafteffekt weniger deutlich zu zeigen 1. Das Problem der gelben B-Sterne ist 
noch nicht geklart2. Ihre Farbtemperatur liegt im Widerspruch zu ihrem Spek
tralcharakter anomal tief; die verschiedenen moglichen Ursachen stehen noch 
zur Diskussion 3. 

Untersuchungen tiber Beziehungen zwischen FarbenexzeB und interstellarer 
Kalziumabsorption stammen neuerdings von E. G. WILLIAMS4. 

Auf ein merkwtirdiges statistisches Verhalten der Farbenindizes hat erneut 
B. STICKER 5 hingewiesen, nachdem schon vorher eine Arbeit in dieser Richtung 
von J. K. E. HALM 6 vorlag. Die Analyse der Farbenhaufigkeitsfunktion der Sterne 
nach einer von DOETSCH angegebenen Methode laJ3t die Existenz von sechs 
bevorzugten (typischen) Farbwerten, also wahl auch Temperaturwerten, ver
muten. In diese sechs Gruppen lassen sich danach die bisher beobachteten Farben 
aller Sterne mit befriedigender mathematischer Vollstandigkeit gruppieren. In 
der Folge ist diese interessante kosmologische Erscheinung mehrfach diskutiert 
worden, ohne bisher cine endgtiltige Klarung gefunden zu haben7• 

1 J.S.HALL, ApJ 79, S.145 (1934). 
2 Vgl. hiersclbst Kapitcl "Tcmperaturen der Fixsterne" Naehtrag, Ziff. 27 und 28. 
3 13. GERASIMOVIC, Z f Ap 4, S. 265 (1932); E. OPIK, Harv Cire 359 (1931); W. BECKER. 

Z f Ap 9, S.79 (1934); O. STRUVE, P. C. KEENAN U. J. A. HYNEK, Ap J 79, S.1 (1934). 
4 Ap J 79, S.280 (1934). 
5 Veroff Univ-Sternw Bonn Nr. 23 (1930); Z f Ap 1. S. 174 (1930). 
6 Cape Zone Catalogue. London 1927. 
7 H. KIENLE, Z f Ap 3, S. 1 (1931); B. STICKER, Z f Ap 4. S. 53 (1931); E. OPIK, Harv 

Bull 885 (1931). 
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Band II. 

Kapitel 4. 

Lichtelektrische Photometrie. 
Von 

H. ROSENBERG-Riel. 

Mit 3 Abbildungen. 

a) Allgemeines. 
5. Farbenempfindlichkeit. Die hOchste Rotempfindlichkeit der Alkali

metalle weist der selektive Photoeffekt des Zasiums auf. Da der Schmelzpunkt 

250 

Kif 
200 

dieses Elementes sehr niedrig liegt (+ 26,5 0 C), so daB es 
bereits bei normalen Sommertemperaturen zu schmelzen 
pflegt, fand es zunachst wenig praktische Verwendung in 
Photozellen, und erst in neuerer Zeit scheint es gelungen 
zu sein, durch Aufdampfen von Cs-Verbindungen (CsO) 
auf Silber stabilere Zasiumphotozellen herzustellen. Die 
Empfindlichkeit des selektiven Photoeffekts an einer der
artigen Z~isiumzclle, verglichen mit derjenigen einer hydrierten 

CsO 

Kaliumzelle, ist aus der Abb. 1 er
sichtlich. 

~~~~~L-~7--~8--9L-~m--ffL-~~~g·~~ 

/IIe//en/tingo 

CsO zeigt eine Empfindlichkeit 
zwischen A = 4500 und 12500 A 
mit einem Maximum bei etwa 
7800 A; bei Wellen unter 4000 A 
setzt dann der normale Photoeffekt 
ein, der mit steigender Frequenz 
wachst. Durch Verwendung ge
eigneter Rotfilter sind daher diese 
Zellen zur Messung der Rot- und 
Infrarotintensitaten von Stemen be-Abb. 1. Farbenempfindlichkcit einer esO-Zelle 

undeinerKH-Zelle. (AusApJ 79,S.1S0, Abb.2.) sonders brauchbar. 

b) Konstruktion und Eigenschaften der Photozellen. 
9. Fehlerquellen der alkalis chen Photozellen. Sel bs tandige Elektronen

emission. Zasiumzellen besitzen eine augenscheinlich nur diesem Metall eigen
tiimliche Storungsquelle, welche Messungen schwacher Lichteindriicke erschwert. 
JOHN S. HALL verwandte zur Messung von Infrarotintensitaten von Stemen in 
Verbindung mit dem Loomis-Tcleskop des Yale Observatoryl eine CsO-Zelle des 
Bell Telephone Laboratory in Newyork. Alle untersuchten Zellen dieser Art 
zeigten einen ungewohnlich starken Dunkels trom, der auch bei hcster Isolierung 

1 Ap J 79, S. 14S (1934). 
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der Elektroden von den Zellenwanden und bei Anwendung von Schutzringen nicht 
zum Verschwinden zu bringen war. Eingehende Untersuchungen ergaben als 
Ursache diese Stromes eine eigene kraftige Elektronenemission des Zasiums bei 
Zimmertemperatur (thermionic emission). Durch EinschlieBen der Zelle in ein 
DEwARsches GefaB und Abkuhlung auf - 40° C mit Hilfe von fester Kohlensaure 
gelang es, den Dunkelstrom auf <10- 15 Amp. herabzudrucken, einen Betrag, der 
bei der Messung von Sternhelligkeiten nicht mehr stOrte. In Verbindung mit dem 
Rotfilter Nr. 87 von WRATTEN und WAINWRIGHT, das aIle Wellenlangen <8000 A 
scharf abschneidet, ([gab die Zelle fUr einen KO-Stern einen Farbenindex von 
-1,4 GroBenklassen gegen die optischen Helligkeiten. 

Es wurden mit diesem Instrument bisher Helligkeiten von 11 Plejaden
stemen zwischen 2m ,96 und 6m ,46 gemessen, ferner eine vollstandige Reihe des 
Lichtwechsels von:; Geminorum und Infrarotintensitaten (Farbenindizes) fur aIle 
Sterne des nordlichen Himmels (347) heller als 4111,4 mit Ausnahme von Polaris. 
Die Messungen erfolgten nach der Auflademethode (vgl. c, 13, b) mit Hilfe 
eines LIXDEl\IANN-Elektrometers. Der mittlere zufallige Fehler einer Stern
helligkeit betragt ±01ll,007. 

12 a. Sperrschichtphotozellen. Seit dem Erscheinen des Bd. II/1 dieses 
Handbuches ist ein neuer photoelektrischer Effekt entdeckt bzw. wiederentdeckt 
worden, der "Sperrschich t photoeffekt", der von dem "auBeren Photoeffekt" 
in den alkalis chen Photozellen und von dem "inneren Photoeffekt" (Widerstands
anderung) in den Selenzellen grundsatzlich verschieden ist und in der Photometrie 
bereits weitgehend Verwendung gefunden hat. 

Schon 1876 wurde von W. G. ADAl\IS und R. E. DAy1 an einer bestimmten 
Art von Selenzellen das Auftreten einer selbstandigen elektromotorischen Kraft 
unter Einwirkung des Lichtes festgestellt; eine entsprechende Erscheinung wurde 
von G. F. FRITTS beobachtet, als er mit der Prufung einiger tausend derartiger 
Zellen beschaftigt war, doch zeigte sich der Effekt nur an einer einzigen Zelle. 
Obgleich WERNER v. SIEMENS die Bedeutung dieser vereinzelten Beobachtungen 
bereits klar erkannt hatte 2, scheinen sie mit der Zeit vollig in Vergessenheit ge
rat en zu sein. 

So konnte im Jahre 1930 B. LANGE 3 die Beobachtung des gleichen Phanomens 
als Neuentdeckung publizieren; gleichzeitig gab er die Konstruktion einer auf 
diesem Prinzip beruhenden Kupfer-Kupferoxydul-Photozelle an, welche praktisch 
brauchbare Resultate lieferte. Urn die gleiche Zeit scheint in dem Forschungs
laboratorium des Siemenskonzerns unter Leitung von SCHOTTKY an dem gleichen 
Problem gearbeitet worden zu sein; denn kurz nach der soeben erwahnten Ver
offentlichung von LANGE erfolgte im gleichen Jahre eine erste Mitteilung 4 sowie 
weitere Arbeiten 5, die sich mit der Entstehung des Photoeffektes in derartigen 
Zellen beschaftigen und die Bedeutung der "Grenzschich ten", wie sie zwischen 
kristallinischen Stoffen aufzutreten pflegen, als Vorbedingung fUr das Zustande
kommen des neuen Photoeffektes klar erkennen lassen. Es ist seltsam, daB diese 
Erkenntnis nicht schon fruher erfolgt ist; denn aus dem Jahre 1926 liegt bereits 
eine Patentanmeldung der Westinghouse Brake Comp.s vor, in der eine Anordnung 
beschrieben wird, die sich von der LANGESchen Photozelle nur in ihrer Ausfuhrung, 
nicht aber grundsatzlich unterscheidet. 

Die erste LANGESche Zelle besteht aus einer Kupferplatte mit aufgewachsener 
Oxydulschicht, wie sie in den bekannten Trockengleichrichtern Verwendung findet; 

1 Froc Roy Soc London 25, S. 113 (1877). 2 Berl Sitzber 1885, S. 147. 
3 Phys Z 31, S. 139 (1930). 4 Naturwiss 18, S. 735 (1930). 
5 PhysZ 31, S.916 (1930) - ZftechnPhys 11, S.458 (1930). 
6 Brit Patent 277 610 "CSA vom 14. IX. 1926. 
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auf die Oxydulschicht ist als Gegenelektrode eine dunne durchsichtige Metall
schicht aufgedampft. Verbindet man das Mutterkupfer mit der Gegenelektrode, 
so flieBt bei Belichtung der Zelle durch die Gegenelektrode hindurch in dem Leiter 
ein Strom, der Photostrom. 

Uber den Ort der Entstehung der Photoelektronen gingen die Meinungen 
zunachst auseinander. LA:\GE nimmt an, daB die Elektronen der Gegenelek
trode entstammen und eine relativ geringe Austrittsarbeit zu leisten haben, urn 
in den Halbleiter (Cu20) einzutreten. Gegen diese Deutung spricht von vorn
herein die spektrale Empfindlichkeit dieser Art von Zellen, deren Maximum im 
langwelligen Teile liegt (Grenzwellenlange etwa bei 14000 A), wahrend sie gegen 
das kurzwellige Ende hin schnell abnimmt und auf Strahlen kurzer als etwa 
4500 A nicht mehr reagiert. SCHOTTKY kommt auf Grund einc:r groBen Anzahl 
von Versuchen zu der Ansicht, daB die Photoelektronen aus dem K upferoxyd ul 
stammen, und zwar in der Nachbarschaft der Grenzschicht gegen das Mutter
kupfer erzeugt werden. Das Experimentum crucis ist verhaltnismaBig einfach 
anzustellen und absolut uberzeugend: Erteilt man der Gegenelektrode die Form 
eines schmalen, scharf begrenzten Streifens und bildet die erregende Lichtquelle 
ebenfalls in Form eines schmalen, scharf begrenzten Lichtstreifens von den 
gleichen Dimensionen auf der Oberflache der Zelle ab, so ist die GroBe des Photo
stromes eine Funktion des Abstandes des Lichtfleckes von der Gegenelektrode; 
der Strom ist am starksten, wenn der Lichtfleck auf eine Stelle des Kupferoxyduls 
dich t ne ben der Gegenelektrode fallt und geht sofort zuruck, wenn man den 
Lichtfleck auf die Gegenelektrode selbst richtet. Das MaB der Abschwachung 
hangt von dem Grade der Lichtabsorption in der Gegenelektrode abo Bei wachsen
der Entfernung des Lichtfleckes von den Grenzen der Gegenelektrode nimmt der 
Photostrom nach einem Exponentialgesetz ab, wie sich auf Grund des wachsen

ticht 
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den elektrischen Widerstandes an der 
Oberflache der Oxydulschicht zwischen 
Lichtfleck und Gegenelektrode erwar
ten laBt. 

Von maBgebender Bedeutung fur 
das Zustandekommen des Photostromes 
im auBeren Leiter ist das Vorhandensein 
einer sperrenden Schicht zwischen 
Mutterkrpfer und Kupferoxydul, auf 
der auch die Unipolaritat der Trocken
gleichrichter beruht. Die nebenstehende 

Abb. 2. Schematischer Aufbau und auBerer Abb. 2 zeigt schematisch den Aufbau 
Stromkreis der Sperrschichtzelle. und den auBeren Stromkreis einer 

so1chen Sperrschichtzelle. 
Das auffallende Licht lOst Elektronen in der Cu20-Schicht aus. Fur das Zu

standekommen des Photostromes in dem auBeren Leiter kommen nur diejenigen 
Elektronen in Frage, die in das Kupfer gelangen; die in der Oxydulschicht selbst 
absorbierten Elektronen bleiben daher auBer Betracht. Urn in die Substanz, 
in der sie ausge16st sind, zuruckzugelangen, stehen den Elektronen zwei Wege 
zur Verfugung. Einmal konnen sie von dem Oxydul uber die Gegenelektrode, 
den auBeren Stromkreis und das Mutterkupfer uber die Sperrschicht, die nur in 
der umgekehrten Richtung (Cu20-Cu) sperrend wirkt, wieder in die Oxydul
schicht gelangen; oder sie gehen - nach Oberwindung des Sperrwiderstandes -
den umgekehrten Weg direkt in das Mutterkupfer. We1chen Weg die Elektronen 
wahlen werden, hangt von der GroBe des Widerstandes im auBeren Stromkreis 
abo Urn die Elektronenausbeute im auBeren Kreise moglichst zu steigern, wird 
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man daher diesen Widerstand - Weg im Cu20, Weg an der OberfHiche der 
Oxydulschicht bis zur Gegenelektrode und Galvanometerwiderstand - moglichst 
klein halt en mussen. Aus der Stromrichtung laBt sich schlieBen, daB der Strom 
im auBeren Kreis durch Elektronen erzeugt wird, deren kinetische Energie groB 
genug ist, urn die sperrende Wirkung der Grenzschicht zu uberwinden; der Strom 
flieBt daher in der Richtung des Pfeiles in Abb. 2. 

Wir haben bisher vorausgesetzt, daB sich die sperrende Schicht zwischen 
Kupferoxydul und Mutterkupfer befindet. An diese Lage ist die Sperrschicht 
jedoch nicht gebunden. Wie aus Arbeiten im Forschungslaboratorium des Siemens
konzerns hervorgeht, tritt namlich an der Grenze von massiven Kupferoxydul
platten gegen alle lose oder fest aufgebrachten Metalle eben falls eine Sperrwirkung 
auf, also auch an der Grenze zwischen Oxydul und Gegenkathode. Auf Grund 
dieser Beobachtung laBt sich eine weit gunstigere Anordnung fur die Konstruktion 
von Sperrschichtzellen angeben. Bei den bisherigen Betrachtungen muBte das 
Licht, urn in die Nahe der Sperrschicht auf der Hinterwand des Kupferoxyduls 
zu gelangen, die ganze Oxydulschicht durchsetzen und erlitt dabei eine starke 
Absorption. Aus dieser Anschauung ergibt sich auch der Grund fUr die Rot
empfindlichkeit dieser Art von Zellen. Kupferoxydul, in der Durchsicht intensiv 
rot gefarbt, filtert das auffallende Licht und laBt nur die langwelligen Strahlen 
in das Innere der Schicht eintreten, in welcher die Arbeit der Elektronenaus16sung 
vor sich geht. 

Wenn man dagegen die Sperrschicht nach der Vorderwand des unipolaren 
Halbleiters verlegt, so ergibt sich eine wesentlich gunstigere Ausnutzung des 
Lichtes, welche die Starke des Photostromes bis zu 1000% zu steigern gestattet, 
und das Maximum der Empfindlichkeit ruckt nach den kurzeren Wellenlangen 
vor. Wir unterscheiden daher bei den Sperrschichtphotozellen Hinterwand
und Vorderwandeffekt. Die Stromrichtung der beiden Effekte ist selbstver
standlich entgegengesetzt. 

Die photoelektrische Wirkung ist nicht auf Cu20 beschrankt, sondern findet 
sich auch bei anderen kristallinischen Halbleitern mit Grenzflachen gegen Metall, 
in besonders hohem Grade bei den Selensperrschichtzellenl, deren Lichtempfind
lichkeit diejenige der Cu20-Zellen erheblich ubersteigt. Die hier gewohnlich be
nutzte Kombination besteht aus einer Eisen-Selen-Verbindung auf Eisen (wie sie 
bei den Selentrockengleichrichtern der Suddeutschen Apparatefabrik in Nurnberg 
verwandt wird) und einer dunnen, durchsichtigen Silberschicht als Gegenelektrode. 

Auch LANGE 2 beschreibt eine neuere Konstruktion seiner Sperrschichtzelle, 
bei der eine Silber-Selen-Verbindung eine besondere Rolle spielt; die elektromoto
rische Kraft dieser Zelle soll 0,3 Volt pro Lux betragen, wahrend eine Cup
Vorderwandzelle nur 2,5 . 10- 5 Volt lieferte. Das Empfindlichkeitsmaximum ist 
nach der Seite der kurzeren Wellenlangen verschoben, die Grenzen der wirksamen 
Wellenlangen liegen bei 4000 und 8500 A. Die Lichtempfindlichkeit gegen noch 
kurzere Wellen scheint durch die relativ groBe elektrostatische Kapazitat der 
Sperrschichtzellen aufgehoben zu werden. Die Selensperrschichtzellen sind durch
weg V orderwandzellen. 

Es ist nicht schwer, sich eine brauchbare Sperrschichtphotozelle aus einer 
einem gewohnlichen Trockengleichrichter entnommenen Cu20-Cu-Platte oder 
Selen-Eisen-Platte selbst herzustellen, da man zu diesem Zweck nur eine geeignete 
Gegenelektrode durch Aufdampfen oder durch Kathodenzerstaubung des ge
wunschten Metalles (Platin, Silber, Gold) oder durch Anpressen eines Gitternetzes 
auf die Oberflache des Halbleiters aufzubringen hat. Da brauchbare Sperrschicht-

1 PhysZ 32, S.286 (1931). 
2 Science News Letter 19, S.227 (235) (1931). 



88 Bd. II. Kap.4. H. ROSENBERG: Lichtelektrische Photometrie. Ziff. 12a. 

zellen der verschiedenen Arten heute bereits durch eine Reihe von Firmen in den 
Handel gebracht werden (Siemens & Halske A. G., Berlin; Radiosender A. G., 
Berlin; Suddeutsche Telephonapparate-, Kabel- und Drahtwerke A. G., Kurnberg; 
Weston Photronic Cell, "c.S.A.), so braucht man sich mit der Selbstherstellung 
der Sperrschichtzellen heute im allgemeinen nicht mehr zu befassen. 

Die Abhangigkeit des Photostromes von der Liehtstarke verlauft nach den 
Untersuchungen von v. AUWERS und KERSCHBAUl\Il streng proportional, wahrend 
der Zusammenhang zwischen elektromotorischer Kraft (Leerlaufspannung) und 
Lichtstarke deutliche Abweichungen von der Proportionalitat aufweist. Eine 
meBbare Tragheit in bezug auf den Photostrom scheint bei den Sperrschichtzellen 
nicht vorhanden zu sein. Einer besonderen Untersuchung bedarf es bei jeder der
artigen Zelle, urn festzustellen, ob die Lichtempfindlichkeit uber die ganze Ober
flache hin konstant ist. Nach Messungen des Verfassers an einer ganzen Anzahl 
verschiedenartiger Sperrschichtzellen wechselt die Empfindlichkeit fur verschie
dene Stellen der Oberflache erheblich, so daB es geboten erscheint, bei der Ver
gleichung von Lichteindrucken stets die gleiche Stelle der Oberflache zu benutzen. 
Ob die Anderungen des Photostromes tatsachlich von einer verschiedenen Emp
findlichkeit der Zelle an verschiedenen Stellen oder von einem weehselnden ~'ider
stand im auBeren Stromkreis verursacht wurden, hat sieh nieht mit Sieherheit 
feststellen lassen. 

Fur die Messung des durch eine Sperrschichtzelle erzeugten Photostromes 
kommt nur die direkte Methode mittels eines Galvanometers geeigneter Emp
findlichkeit (bei groBen Intensitaten eines MilliamperE meters) in Frage. 

Verwendung der Sperrschich tzellen. Trotzdem die Sperrschichtzelle 
in der praktischen Photometrie bereits weitgehend Anwendung gefunden hat, ist 
ihre Bedeutung fUr die Losung astrophysikalischer Probleme bisher beschrankt 
geblieben. Der Grund hierfur ist wohl in der relativ geringen Empfindlichkeit 
fUr schwache Lichteindrucke zu suehen, da selbst die besten zur Zeit im Handel 
erhaltlichen Sperrschichtselenzellen noch lange nicht an die Lichtempfindlichkeit 
der gasgefUllten Alkalizellen in der Nahe des Entladungspotentials heranreichen. 
Wahrend ihre Anwendung daher am Himmel zunaehst auf die direkte Messung 
der groBeren Intensitaten (Sonne, Mond, Tageshimmel usw.) beschrankt ist, 
scheint sich der Sperrschichtzelle dagegen ein fruehtbares Anwendungsgebiet bei 
der Konstruktion mikrophotometrischer Apparate zu eroffnen. Ein am Yale 
Observatory konstruiertes photoelektrisches Mikrophotometer~, das in seinen 
wesentlichen Grundzugen dem SCHILTschen Mikrophotometer ahnlich ist, ver
wendet an Stelle der dort benutzten Thermosaule eine Eisen-Selen-Sperrschicht
zelle (Weston Photronic cell) mit bestem Erfolg. 

Da das Empfindlichkeitsmaximum der "Photronic cell" im siehtbaren Gebiet 
liegt, so bietet die Verwendung einer so1chen Zelle den groBen Vorteil, daB als 
abbildende Systeme die gewohnliche Mikrooptik verwandt werden darf, wahrend 
die in dem ursprunglichen SCHILT-Mikrophotometer und auch in dem von der 
Firma C. ZEISS, lena, konstruierten Mikrophotometer verwandten Thermosaulen 
eine auch fur das infrarote Gebiet korrigierte Spezialoptik erfordern. Das in dem 
Yale-Mikrophotometer mit der Photronic cell (Dunkelwiderstand etwa=7000 Q) 
benutzte Galvanometer hat einen inneren Widerstand von 500 Q und erfordert 
fUr den aperiodischen Zustand einen auBeren Dampfungswiderstand von 2400 Q. 
Urn das Instrument dem wechselnden Dunkelwiderstand verschiedener Zellen 
und dem etwas wechselnden Widerstand der Zelle bei verschiedener Belichtung 
anpassen zu konnen, wurde das in Abb. 3 angegebene Schaltungsschema benutzt, 

1 Ann Phys 7, S. 129 (1930). 
2 Ap J 78, S.305 (1933). 
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das eine Feinregulierung der Dampfung fur alle gewunschten Zwecke gestattet. 
Bei Beleuchtung der Blende mit einer 32kerzigen Autoscheinwerferlampe und 
einem Blendenbild auf der Platte von 0,2 mm 
Durchmesser gibt das Galvanometer fUr den glas
klaren Plattengrund einen Ausschlag von uber 
500 mm. Diese Empfindlichkeit reicht fur die be
absichtigten Messungen vollig aus und lieBe sich 
durch Anwendung eines empfindlicheren Galvano
meters noch erheblich steigern. 

Nach den aussichtsreichen Versuchen am Yale 
Observatory scheint die Sperrschichtzelle berufen 
zu sein, gerade in den verschiedenen lichtelektri
schen Mikrophotometern - nichtregistrierenden 
sowohl als registrierenden - eine bedeutende Rolle 
zu spielen, da sic bei vollig ausreichender Empfind
lichkeit vor der Thermosaule den Vorteil besitzt, 
daB der Stromkreis wegen seiner relativ hohen 
Widerstande wenig empfindlich gegen kriechende 
Thermostrome ist, die schwer zu vermeiden sind, 
ferner vor der alkalischen Photozelle den V orzug 

6' 

Abb. 3. Schaltungsscherna der 
Photronic cell irn J\Tikrophoto
meter. (Aus ApJ 78, S.311, 

Abb.4.) 
P. C. Photronic cell; G Galvanometer; 
Rl fester \Yiderstand (1500 !l); R2 Yer

anderlicher \\'iderstand (2000 fl); 
R3 Spannungsteiler (100 !.!). 

einer einfacheren Schaltung sowie der Abwesenheit von Hilfspotentialen bietet 
und keinen elektrostatischen Schutz gegen Anderungen des auBeren Feldes er
fordert. Durch Verwendung von zwei gegeneinander geschalteten Sperrschicht
zellen (Differentialstrahlungsmesser) lassen sich Helligkeitsschwankungen der 
Beleuchtungslampe in ahnlicher Weise eliminieren wie in dem ZEIssschen thermo
elektrischen und in dem RosE!>iBERGschen photoelektrischen Mikrophotometer. 
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b) Allgemeines, Definitionen, Messung der Schwarzung. 
13a. Messung der Gesamtschwarzung. Neben den -:\iessungen des Durch

messers und der Flachenschwarzung hat in den letzten J ahren die Messung 
der Gesamtschwarzung, d. h. des Gesamteindruckes, welcher durch den ver
einten EinfluD von Schwarzung und Durchmesscr entsteht, eine sehr haufige 
Verwendung erfahren, nachdem geeignetc Apparate hierfUr konstruiert worden 
sind. Zur Messung der Gesamtschwarzung wird das Sternbildchen mittels einer 
kreisformigen Blende, die direkt die photographische Schicht bertihrt, aus dEf 
Platte herausgeblendet und nun das durch die Blende insgesamt hindurch
tretende Licht gemessen. Das Verhaltnis zu dem Licht, das durch die Blende 
an einer von Stemen freien Stelle geht, steUt die GroGe dar, die man als Gesamt
schwarzung bezeichnet. Dieses Verfahren besitzt den Vorteil desjenigen der 
Durchmessermessungen, Helligkeitsbestimmungen bis zu den schwachsten 
Sternen unter Benutzung fokaler Aufnahmen ausfUhren zu konnen, ohne die 
Nachteile des letzteren. Durchmessermessungen sind namlich anstrengend und 
zeitraubend und \'or allem sind sic leicht s',"stematischen Fehlern unterworfen, 
da die Bilder der hellen Sterne haufig eine ganz andere Begrenzung als die der 
schwachen besitzen. Die Begrenzung ist ferner von der Luftunruhe stark ab
hangig. Der Beobachter weiD in solchen Fallen nicht, was er tiberhaupt als Be
grenzung ansehen soll. Diese Schwierigkeit faUt bei Messungen der Gesamt
schwarzung fort, und die Arbeit wird durch Benutzung von Photo- oder Thermo
zellen auDerdem erheblich erleichtert. Die ersten Instrumente fUr die Messung 
der Gesamtschwarzung sind von H. T. STETSON! und von J. SCHILT 2 erbaut und 
ausfUhrlich beschrieben worden. Hier soll das Aufbauprinzip eines ahnlichen, 
sehr zweckmaDig durchkonstruierten und bequem zu behandelnden Instrumentes, 
des thermoelektrischen Photometers der Zeiss-Werke, dargelegt werden 3. 

"Das von der Lampe 1 ausgehende Licht teilt sich in zwei getrennte, optisch 
aber vollig gleiche Wege und talIt unter Vermittlung mehrerer Beleuchtungslinsen 
und Prismen einerseits durch die Platte 2, andererseits durch den Photometer
keil 3 auf die beiden Lochblenden 4. Diese werden durch zwei gleiche Linsen
systeme auf die beiden Glieder eines Doppel-Thermoelementes 5 abgebildet. 

1 Ap J 43, S.253, 325 (1916); 58, S.36 (1923). 
2 BAN 1, S. 19; Groningen Publ Nr. 32 (1924). 
3 Zeiss Astro 268: Thermoelektrisches Photometer. 
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Die Elemente sind gegeneinandergeschaltet, so daJ3 durch die Leitung 6 die 
Differenz der beiden einzelnen Strome abfliel3t und von einem Schleifengalvano
meter angezeigt wird. 

Bei der Messung wird zunachst die 
den Stern enthaltende Stelle der Platte 
mit der oberen Spaltblende 4 in Be
rlihrung gebracht und darauf der Keil 3 
so lange versehoben, bis der Galvano
meterausschlag verschwindet. Dann wird 
der Keil abgelesen. Diese Messung wird 
mit einer benaehbarten leeren Schieht
stelle wiederholt. Die Differenz der so 
erhaltenen Keilablesungen gibt ein MaB 
flir die Helligkeit des Sternes, und zwar 
ist diese Differenz nahezu der Intensita t , 
d. h. ihr Logarithmus der Grof3enklasse 
des Sterns, proportional. 

Das Doppelthermoelement ist urn 
eine unter 45 0 geneigte Achse drehbar 
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~ 
derart, daJ3 die beiden einzclnen Elemente Abb. 1. Thermoelektrisches Photometer 
ihre Lage vertauschen. Das Mittel aus dcr Zciss-Wcrke (schematisch). 
zwei in den beiden Lagen des Thermo-
elementes vorgenommenen Messungen ist daher frei von einer etwaigen Un
gleiehheit der einzclnen Elemente sowie von einem etwaigen Nullpunktsfehler 
des Galvanometers." 

Wie man sieht, 
ist das eigentlich mes
sende Organ der Keil, 
das Galvanometer wird 
nur als Nullinstrument 
benutzt. 

Eine eingehende 
Beschreibung des In
strumentes (Abb. 2), 
sein Betrieb und seine 
justierung, die Vor
schriften fUr die Mes
sung nebst Beispiel 
einer solchen sind in 
der zitierten Sehrift 

Abb.2. Thermoelektrisches Photometer dcr Zeiss-Werkc. 

der Zeiss-Werke enthalten. Das thermoclektrische Photometer kann iibrigens 
aueh zu reinen Schw~lrzungsmessungen sowie durch eine Zusatzeinrichtung zur 
photometrischen Auswertung von Spektren benutzt werden. 

13 b. Das photoelektrische Photometer von H. SIEDENTOPF 1• Bei der 
Messung der Gesamtschwarzung fokaler Sternbilder wird die mittlere Durch
lassigkeit eines kleinen festen Areales, welches das Sternbild umschlieJ3t, be
stimmt. Da Schwarzung und Durchmesser gleichzeitig mit der Helligkeit des 
Stcrnes waehsen, nimmt die Sehwarzungskurve eine unglinstige Form an, auJ3er
dem werden die hellen Sterne bedeutend genauer als die schwachen gemessen. 
Bei verschieden hellen Objekten wird aber auch verschieden viel von dem Platten-

1 AN 254, S.33 (1934). 
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sehleier mitgemessen. bei hellen Obj ekten wenig, bei sehwaehen sehr vic!. Das 
Mel3verfahren mit fester Blende erweist sieh demnaeh als verbesserungsbedtirftig. 
SIEDENTOPF hat nun auf Grund der obigen Bedenken eine Methode ausgearbeitet, 
welche diese Mi13stande nieht besitzt: Das Sternbild wird stark vergrol3ert auf 
cine Irisblende abgebildet, die durehtretende Liehtmenge, welche mittels einer 
Photozelle gemessen werden kann, wird dureh Verstellung cler Irisblende konstant 
gehalten. Die Offnung der Irisblende dient somit ais MaB fUr die Gesamt
sehwarzung des Sternbildes, sie gibt einen "effektiven Durehmesser" des Stern
bildes. Man kann danaeh die Methode als eine photoelcktrisehe Durehmesser
bestimmung fokaler Bilder mittcls einer Nullmethode bezeiehnen. 

Der Apparat (Abb.3) ist folgendermaHen aufgebaut. Die Liehtquelle I 
wird dureh den Lampenkondensator KI in den Mikroskopkondensator K2 ah-

Pl 

l o Ph IgS z 

!~ 
I 

Abb. 3. ThcrJllociektrischcs P hoto Jll cter von SIEDENTOJ>F (schematisch). 

gebildet, wahrend der Mikroskopkondensator ](2 die gIeiehmaBig bcIeuehtete 
Offnung der Iri sblende II stark verkleinert in die Sehieht der zu untersuehenden 
Platte PI abbildet. Dureh das Mikroskopobjektiv 0 in Verbindung mit dem 
photographisehen Okular "Phoku" Ph wird von der Pla ttensehieht ein stark 
vergro13ertes Bild in die Ebene der Irisblende 12 entworfen; glciehzeitig kann 

man das zu messende Sternbild in clem seitlichen 
Okular des Phoku sehen und a uf das Fadenkreuz 
einstellen. Die Sammellinse .". maeht das durch die 
Iri sblende 12 hindurehtretende Licht wieder kon
vergent, so daB es auf die Iichtdicht eingebaute 
Photozelle Z Hillt. Die J rishlende 11 wird zur Ver
meidung von Streulieht so weit geschlossen, daB 
ihr Bild auf 12 nur wenig gri)Ber ist als die groBte 
Offnung der MeBblende. 

Den Zusammenhang zwischen clem "effektiven 
Durchmesser" uncl dem allgemeinen Eindruck des 
Sternbildes zeigt Abb. 4. Man crkennt an dem ein
gezeichneten Kreis, cler clie jeweilige Offnung der 
Me13blende darsteIIt , daB etwa der Kerndurehmesser 
des Sternbildes gemessen wird. Die Methode von 

A bb. 4. Effektiver Dnrchmcsscr. SIEDENTOPF stellt offen bar eine Verbesserung der 
Gesamtschwarzungsmessung fokaler Bilder dar. 

13c. Schatzung der Gesamtschwarzung. In manchen Fallen ist es nicht 
moglich, die Gesamtschwarzung fokaler Sternbilcler zu messen , beispielsweise 
wenn es sich urn enge Doppelsterne oder Sterne in engen Sternhaufen (Kugel
sternhaufen) handelt, in anderen Fallen wtirde die Messung eine zu zeitraubencle 
und zu groJ3e Arbeit werden. Gerade Ietztere Faile kommen recht haufig vor, 
wie die Aufsuchung von schwachen Veranderliehen und die H erstellung ihrer 
Lichtkurve aus zahlreichen fokalen Aufnahmen oder die Bestimmung von Hellig
keiten in sehr sternreichen Gegenden bei der Untersuchung kosmischer Dunkel-
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wolken. Man hat nun fUr aIle diese Aufgaben eines der in der visuellen Photo
metrie iiblichen Schatzungsverfahren, z. B. des von ARGELANDER, fUr die Be
stimmung der Gesamtschwarzungen oder richtiger des Gesamteindruckes des 
Bildes auf der Platte, der sich aus der GroBe und Schwarzung des Sternscheibchens 
zusammensetzt, herangezogen und, wie die Erfahrung zeigt, damit sehr gute 
Erfolge erzielt. Man verfahrt folgendermaBen: Man sucht auf der Aufnahme, 
genau wie es ARGELANDER macht, eine Folge von Sternen verschiedener Schwar
zungen heraus und schatzt die Schwarzung der zu bestimmenden Sterne in 
diese Reihe ein, indem man die Schwarzung eines jeden Sternes zwischen die 
zweier benachbarter Schwarzungen nach Stufen bestimmt. Das kann so ge
schehen, daB man die Schwarzung direkt gegen die der Vergleichssterne schatzt, 
falls letztere nahe genug an den zu bestimmenden liegen, oder aber man bringt 
einen Plattenstreifen, welcher die Bilder eines Sternes enthalt, die durch ver
schiedene, geniigend eng gewahlte Belichtungszeiten gewonnen wurden, an Stelle 
des Fadenkreuzes in einem MeBmikroskop verschiebbar an oder legt dies en auf 
die auszuwertende Platte, Schicht gegen Schicht, und verschiebt dann den Streifen, 
bis die Schwarzung des zu messenden Sternes zwischen zwei ihm an Schwarzung 
nachstliegenden Skalenbildern des Plattenstreifens liegt. Die Skala soIl aus 
derselben Plattensorte genommen und, wenn moglich, zusammen mit der zu 
vermessenden Platte entwickelt werden, damit die Skalenbilder den Sternbildern 
moglichst ahnlich sind. Es ist besonders vorteilhaft, wenn die Skalenplatte 
am selben Abend wie die zu vermessende Platte aufgenommen wird, damit die 
Bilder der Skala und der Platte durch die Luftunruhe in gleicher Weise be
einfluBt sind. 

Die Beziehung zwischen Schwarzung und Sternhelligkeit, d. h. die Her
stellung der Schwarzungskurve, wird mittels einer Reihe von Sternen bekannter 
Helligkeit gewonnen, welche auf die zu vermessende Platte mit aufgenommen 
werden. Hierzu dient etwa die Polarsequenz oder eine der Selected Areas KAP
TEYNS oder eine andere Standardgegend. Die Berechnung der Schatzungen 
erfolgt dann in genau der gleichen Weise wie in der visuellen Photometrie, z. B. 
bei der Stufenschatzungsmethode von ARGELANDER. 

Bei der AusfUhrung dieser Schatzungen spielt sowohl der Durchmesser als 
auch die Schwarzung der Sternbilder eine Rolle. Bei den hellen Sternen, die 
eine sehr groBe Schwarzung besitzen, ist die DurchmessergroBe fUr die Ein
schatzung hauptsachlich maBgebend, sie variiert namlich betrachtlich mit der 
Helligkeit des Sterns. Bei den schwachen Stern en dagegen andert sich der 
Durchmesser nur wenig, es ist bei ihnen die Schwarzung von bestimmendem 
EinfluB auf die Schatzung. Fiir die zwischen beiden Extremen liegenden Sterne 
kommen sowohl Durchmesser wie Schwarzung gleichzeitig in Betracht. Die 
Genauigkeit der Schatzung wird unter diesen Umstanden somit nicht gleichmaBig 
fUr das iiberhaupt meBbare Intervall sein. Die Erfahrung hat aber gezeigt, daB 
die Genauigkeit der Schatzungen recht groB ist und nicht viel hinter der von 
Messungen zuriicksteht, falls man nur die Platten verwertet, die eine geniigende 
Giite besitzen, also aIle ausscheidet, die bei zu unruhiger Luft erhalten worden 
sind. Als mittleren Fehler einer geschatzten Helligkeit gibt LARIXK 1 ±om,05, 
GROSSE 2 ±om,05, SCHXELLER3 ±om,06. Die Gefahr, sUbjektive oder personliche 
Fehler bei den Schatzungen zu machen, ist allerdings wesentlich groBer als bei 
eigentlichen Messungen, z. B. mit dem Mikrophotometer. Besonders leicht kann 
eine subjektive Beeinflussung der Schatzungen eintreten bei Nachpriifungen bei 

1 Astr Abh Hamb Sternw 2 Nr. 6, S.5 (1922). 
2 Astr Abh Hamb Sternw 4 Nr. 2, S.39 (1932). 
3 Berlin-Babelsberg Veroff 8, Nr. 6, S.22 (1931). 
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Kenntnis des Resultates, d. h. wenn man vorher weiB, in welchem Sinne die 
Schatzung abzuandern ist. Ein sehr lehrreiches Beispiel hierftir ftihrt TH. :MtL
LERI an. 

Nicht alle fokalen Sternaufnahmen eignen sich zur Auswertung mittels des 
Schatzungsverfahrens. Es ist klar, daB diejenigen Aufnahmen sich urn so sicherer 
durch Schatzung bearbeiten lassen, bei denen die GroBe der Sternscheibchen 
auf der Platte mit der Helligkeit am starksten variiert, wie das auch bei 
Auswertungen durch Durchmessermessungen der Fall ist. Kleinen Helligkeits
anderungen sollen groBe Durchmesserveranderungen entsprechen. Dazu eignen 
sich besonders Aufnahmen mit Objektiven, die zwar ein groBes Gesichtsfeld 
ha ben, deren Korrektionszustand aber nur ein mittlerer ist, wahrend Aufnahmen 
mit Objektiven von sehr hohem Korrektionszustand und maBiger Brennweite 
sich nicht eignen. Versuche, die SCHWARZSCHILD auf dem Potsdamer Obser
vatorium an Aufnahmen mit einem Zeissschen Triplet (OHnung 15 em, Brenn
weite 150 em) machen lieB, ergaben eine nur sehr geringe Genauigkeit. Geeignet 
sind aber die kurzbrennweitigen Objektive mit sehr groBem Offnungsverhaltnis 
(etwa 1 :2), wie sie zur Dberwachung des Himmels und zum Aufsuchen schwacher 
Veranderlicher benutzt werden. 

,,"'eiterhin sind Objektive und Spiegel von sehr gutem Korrektionszustand, 
aber groBer Brennweite giinstig. Hier wird die Gro13e des Sternbildchens von 
der Luftunruhe stark beeinfluBt derartig, daB helle Sterne wesentlich gro13ere 
Scheibchen als schwache geben. Die Untersuchungen Veranderlicher in Kugel
sternhaufen, die unter anderem in Berlin-Babelsberg mit dem gro13en, sehr guten 
Spiegel (8,4 m Brennweite) aufgenommen worden sind, beweisen dies auf das 
beste. Freilich diirfen Aufnahmen bei sehr grol3er Luftunruhe nicht benutzt 
werden, bei denen Helligkeitsunterschiede bis zu einer halben GroBenklasse bei 
schwacheren Sternen nicht wahrnehmbar werden. ~lit Abnahme der Platten
giite werden die Schatzungen urn so schlechter, je lichtschwacher die geschatzten 
Sterne sind 2. 

c) Die photographische Platte und ihre Eigenschaften. 
16a. Schichtdickenfehler. W. H. E. BAXDER:lL\XX 3 hat die Schichtdicken 

an verschiedenen Stellen einer Trockenplatte untersucht. Er zerschnitt die 
.--. 
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Platten in Stucke von 1 x 1 cmSeiten
lange und wog die auf jedem Stuck 
befindliche Emulsionsmenge. Auf 
diesem Wege erhielt er gewisser
maBen eine Schichtdickenkarte der 
betreffenden Trockenplatte. Als 
Beispiel seien die nebenstehenden 
Zahlen (mg) einer auf diese Weise 
untersuchten Platte gegeben. 

Es stellte sich aus zahlreichen 
Versuchen heraus, daB an den dick
sten Stellen die Schicht oft doppelt 
soviel Emulsion tragt als an den 
diinnsten. Die Schichtdickenande
rungen verlaufen auch durchaus 

nicht immer und im wesentlichen in einer und derselben Richtung auf der 
Platte, sondern haufig nach GroBe und Richtung unregelmaBig, ja sogar 

1 Berlin-Babelsberg Veroff 11, ~r. 1, S.81 (1933). 
2 Berlin-Babelsberg Veroff 11, Nr. 1, S.7 (1933). 3 Z f Phys 90, S.266 (1934). 
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sprunghaft. BANDERMANN bestatigt somit das Ergebnis von EBERHARD, daB 
die Fehler in photographisch-photometrischen ~lessungen in der Hauptsache 
durch UngleichmaBigkeiten der Schichtdicke erzeugt werden. Er halt es aber 
zur Zeit fiir nicht moglich, die Technik des GieBens so zu verbessern, daB 
diese UngleichmaBigkeiten wesentlich vermindert werden, und er schlagt 
deshalb folgendes Mittel vor, wie man sie bei photometrischen Messungen 
unschadlich machen oder wenigstens stark herabdriicken kann. BAKDERMAKN 
miBt die Transparenz einer jeden Platte vor der Benutzung an verschiedenen 
Stellen fur diffuses, inaktinisches Licht (1000-3000 mil) etwa mit Hilfe eines 
selbstregistrierenden Infrarotphotometers und stellt hiermit eine Schichtdicken
karte der Platte, wie in obigem Beispiel, her. Voraussetzung ist, daB das Glas 
der Platte Licht obiger Wellenlangen ohne Absorption hindurchlaBt. AuBerdem 
wird durch Auftragen derselben Emulsion auf eine ebene, etwas geneigte Glas
platte derselben Art wie die Aufnahmeplatte ein Emulsionskeil hergestellt, und 
auch dieser wird mit dem Infrarotphotometer durchgemessen. Auf Jiesen Keil 
wird nun mehrfach eine Skala so aufkopiert, daB Schwarzungskurven fiir ver
schiedene Schichtdicken gewonnen werden. Aufnahmeplatte und Keilplatte 
werden dann zusammen entwickelt. Aus der Schichtdickenkarte der Aufnahme
platte sieht man, welche Schwarzungskurve fUr eine jede Stelle anzuwenden ist: 
namlich die, welche aus der Schichtdicke des Keiles entnommen ist, welche 
der der Plattenstelle entspricht. Auf die vVeise wird also eine jede Stelle der Auf
nahmeplatte mit einer ihrer Schichtdicke entsprechenden Schwarzungskurve 
reduziert. 

Dieses Verfahren von BANDERl\IANN diirfte die Fehler, welche durch ungleich
mal3ige Schichtdicke entstehen, weitgehend verkleinern. Lm ein sicheres Urteil 
iiber diese Methode zu erhalten, mii13ten aber praktische Versuche in groBerem 
Mal3stabe vorangehen, welche BAXDER:lIAXX in Aussicht stellt. Vor allem miiBte 
erprobt werden, ob sich solche Emulsionskeile mit geniigender Sicherheit technisch 
herstellen lassen. Aber wenn das Verfahren auch praktisch sich als nicht durch
fiihrbar erweisen sollte, ware eine Priifung einer jeden Platte mit einem Infrarot
photometer von groBem Werte, weil man dann grobe Fehler in der Schichtdicke 
wenigstens erkennen wiirde und Platten mit solchen von vornherein unbenutzt 
lassen konnte. 

Ein anderes Mittel, die Schichtdickenfehler zu verringern, besteht darin, 
daB man das Licht nur bis zu einer gewissen Tiefe in die Platte eindringen la13t 
oder, wenn es tiefer eingedrungen ist, die Platte nur bis zu einer gewissen Tiefe 
durchentwickelt. Ersteres laBt sich dadurch bewerkstelligen, daB man die Platte 
vor der Belichtung in einem Bad eines nichtsensibilisierenden, gut absorbierenden, 
aber die Empfindlichkeit der Platte nicht zu sehr herabsetzenden Farbstoffes 
(etwa Filtergelb) anfarbt. 

Eine Entwicklung, die nur bis zu einer geringen Schichtdicke hinabreicht, 
bBt sich durch Benutzung alkoholischer, wasserarmer Entwickler ausfiihren. 
Beide Verfahren haben aber, wie aus Versuchen von EBERHARD hervorgeht, 
den Nachteil, daB die Schwarzungskurven sehr flach verlaufen und dadurch der 
Ubergang von der Schwarzung zu der einwirkenden Intensitat recht unsicher 
wird. 

Werden nicht Schwarzungen, sondern Sterndurchmesser gemessen, so sind 
UngleichmaBigkeiten der Schichtdicke von viel kleinerem Schaden. 1m all
gemeinen besitzen iibrigens Photofilme viel gleichmaBigere Schichtdicken als 
Platten und wiirden diesen vorzuziehen sein, wenn es gelange, sie vollig plan 
in der Kassette festzuhalten. 
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d) Die photometrischen Methoden. 
29. Die Methode von HERTZSPRUNG. Der letzte Absatz von Ziff. 29 

(Handb. II/2, S. 471-472) ist als unrichtig zu streichen. 
31a. Herstellung der Schwarzungskurve nach LAU und jOHANNESON . 

. \uf eine eigenttimliche Weise erzeugen LAU und jOHAKKESOK 1 die Schwarzungs
kurve. Sie setzen vor die Kassette des photographischen Apparates parallel 
zur Platte, in einigen ~1illimeter Abstand eine Mattscheibe und richten dann den 
Apparat auf einen Stern. Als Bild desselben erscheint dann auf der photographi
schen Platte eine verwaschene Kreisflache, deren GroJ3e mit dem Logarithmus 
der Helligkeit wachst. Als GroJ3e ist der Streuwinkel einzusetzen, der sich aus 
dem Abstand zweier gegentiberliegenden Stellen gleicher Schwarzung und dem 
Abstand der Mattscheibe von der Platte ergibt. Es lieJ3en sich in einer einzigen 
Aufnahme Helligkeitsunterschiede von 1: 100 tiberbrticken. Die logarithmische 
.\bhangigkeit der Intensitat yom Streuwinkel ist yon Vorteil, da die GroDen
klassen der Sterne eben falls logarithmisch definiert sind. Ftir kleine Streuwinkel 
«4°) scheint tibrigens diese GesetzmaJ3igkeit nicht mehr zu bestehen. 

Es ware erwtinscht, wenn dieses Verfahren in groJ3erem MaJ3stabe praktisch 
ausgeprobt wtirde, denn es konnte fUr gewisse astrophotographische Aufgaben 
Yerwendung finden. Bisher ist es nur im Laboratorium benutzt worden. 

e) Die verschiedenen Verfahren zur Herstellung der 
Schwarzungskurve. 

34a. Bestimmung des Nullpunktes der Skala. Bcfinden sich die zu wr
messenden Sterne in einem Himmelsareal, das auf einer einzigen Platte auf
genommen werden kann, so gentigt es, die Polsequenz oder cine andere Standard
region mit auf die Platte aufzunehmen, urn die Helligkeiten del' Sterne an den 
internationalen Nullpunkt anzuschlieJ3en. Es ist zweckma13ig, zwei Polaufnahmen, 
die eine Yor, die andere nach der des Areales, zu machen, und zwar so, daJ3 Pol und 
Areal ungefahr gleiche Hohe tiber dem Horizont haben. Eine \Viederholung del' 
Aufnahme auf einer zweiten Platte laJ3t erkennen, ob die .:vIessungen die ge
wiinschte Genauigkeit haben, oder ob noch weitere Aufnahmen notig sind. \Vesent
lich schwieriger ist die Festlegung des Skalennullpunktes hir einen Helligkeits
katalog, del' sich tiber ein groJ3eres Himmelsareal, besonders einen Giirtel rings 
urn den Himmel, etwa eine Zone bestimmter Deklination erstreckt, wo also die 
Aufnahmen nicht mehr auf eine, sondern auf mehrere Platten gemacht werden 
mtissen. Ware jede der Platten fehlerfrei und fan de keine Anhaufung zufalliger 
Fehler beim AnschluJ3 einer Platte an die andere statt, so wiirde es am einfachsten 
sein, auf die erste Platte neben dem eigentlichen Areal eine Standard region mit 
::mfzunehmen. Skala und Nullpunkte waren bestimmt, und es lieJ3e sich die 
Helligkeit samtlicher Sterne der Platte im internationalen System angeben. 
Die zweite Platte, welche die eine Halfte del' ersten tiberdeckt, wtirde sich durch 
die beiden Platten gemeinsamen Sterne an die erste anschlie13en lassen, womit 
wieder Skala und Nullpunkt festgelegt sein wiirden. Eine weitere Aufnahme der 
Standardregion wiirde also nicht notig sein. Indem auf diese Weise jede folgende 
Platte an die yorhergehende angeschlossen wird, muJ3 die ganze Zone in allen 
ihren Teilen gleiche Skala und einen gleichen Nullpunkt haben, und die Hellig
keiten der Sterne, die del' letzten und del' ersten Platte gemeinsam sind, miiJ3ten 
sich beim SchluJ3 des Ringes als gleich ergeben. 

In del' Praxis gestaltet sich aber diese Kettenmethode leider ganz anders. 
Die Platten sind namlich nicht fehlerfrei, die Emulsionsschicht hat nicht tiber all 

1 ZftechnPhys 14, S. 559 (1933). 
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die gleiche Schichtdicke; auBer zufalligen Fehlern in der Schichtdicke sind meist 
auch solche vorhanden, die einen nahezu gesetzmaBigen Verlauf uber die Platte 
hin haben. So kann z. B. die Schicht eine prismatische Gestalt haben. Weiterhin 
konnen sich zufallige Fehler beim AnschluB der Platten aneinander anhaufen. 
Es ist klar, daB unter solchen Verhaltnissen das oben geschilderte Verfahren 
nicht anwendbar ist, sondern zu mehr oder minder groBen Fehlern fUhren muB. 
Die Nullpunkte, die sich auf diese Weise ergeben wurden, wurden nicht identisch 
mit denen sein, welche man durch Aufnahme der Polsequenz auf eine jede einzelne 
Platte erhalten wurde. Andererseits wurden die zwei aufeinanderfolgenden 
Platten gemeinsamen Sterne infolge der Plattenfehler nicht die gleiche Helligkeit 
fUr beide Platten besitzen, wenn man auf jede der beiden Platten die Polsequenz 
separat aufnehmen wiirde, d. h. also, wenn man die Helligkeit eines jeden der 
gemeinsamen Sterne fUr beide Platten gleichsetzt, wurde scheinbar der Nullpunkt, 
trotz Aufnahme der Polsequenz auf beide Platten, fUr die zweite ein anderer 
sein als fUr die erste Platte. 1m Verlauf der Zone wiirde der Nullpunkt sprung
hafte Anderungen von Platte zu Platte aufweisen, das System des Zonenkataloges 
also nicht homogen sein. 

Das Ziel des Beobachters ist daher zunachst, wie SCHWARZSCHILD1 sagt: 
"nicht ein definitives, sondern nur ein kontinuierliches System von photographi
schen Helligkeiten abzuleiten, welches dann noch einer nachtraglichen von der 
Rektaszension und SterngroBe abhangigen Korrektion bedarf". SCHWARZSCHILD 
nahm daher fUr die erste Platte einen angenahert richtigen Nullpunkt an, die 
folgende Platte wurde dann mit Hilfe der beiden Platten gemeinsamen Sterne 
auf die erste reduziert. Die Helligkeitsdifferenzen der gemeinsamen Sterne sind 
aber dann nicht mehr konstant, sondern zeigen Gange, die von der Position 
der Sterne auf der Platte abhangig sind. Diese Gange werden rechnerisch oder 
graphisch ausgeglichen, ihr Verlauf fUr die ganze Platte extrapoliert und an 
die Helligkeiten angebracht. Damit ist der Nullpunkt der vorhergehenden Platte 
auf die nachfolgende iibertragen, und dieses Verfahren wird bis zum Schlusse 
des Ringes fortgesetzt. Auf diese Weise ist also wenigstens ein kontinuierliches 
System erhalten worden, aber nicht ein richtiges, denn die Helligkeiten der 
Sterne, die der ersten und letzten Platte gemeinsam sind, werden wohl nur 
selten ubereinstimmen, es bleibt ein SchluBfehler bestehen. Selbst wenn aber 
dieser Null sein wurde, ware dies noch kein Beweis der Richtigkeit, da sich die 
AnschluBfehler auch an einer Stelle kompensieren, statt dauernd anhaufen 
konnen. Der Katalog wurde also einen systematischen Fehler besitzen, der 
eine Funktion der Rektaszension ist. 

Der Ubergang zu einem definitiven System kann nun durch einen Vergleich 
mit einem anderen, fehlerfreien Katalog bewirkt werden. SCHWARZSCHILD z. B. 
suchte die AO-Sterne der GroBe 5,5 bis 6,5 aus der Potsdamer Durchmusterung 
heraus und verglich seine Helligkeiten mit den Potsdamer. Aus diesem Vergleich 
leitete er Korrektionen ab und brachte sie an die Gottinger Helligkeiten an. 
1m Teil II der Gottinger Aktinometrie (S.1 f.) hat SCHWARZSCHILD dann noch 
die Homogenitat seines Systems direkt gepruft, einmal dadurch, daB er ver
schiedene Rektaszensionsstunden kurz hintereinander auf dieselbe Platte photo
graphierte, und auf eine zweite Art, indem er auf ein und dieselbe Platte sowohl 
ein Stuck der Zone als auch die Polgegend aufnahm (S. 5 f.). Er fand bei dieser 
Prufung, daB die Gottinger Aktinometrie im wesentlichen richtig ist. 

BERGSTRAND schloB seinen Helligkeitskatalog der Zone +60 0 bis +65 0 

an den zweiten Greenwicher Katalog photographischer Helligkeiten an, und 

1 Gottinger Aktinometrie I, S.5 (1910). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 7 
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zwar durch eine besondere Reihe von Aufnahmen, welche eine gentigende Anzahl 
Sterne besaBen, die sowohl seiner Zone als der Greenwicher angeh6ren. Uber 
die Einzelheiten der Nullpunktsbestimmung und tiber die Herstellung eines 
Helligkeitskataloges fUr eine Zone findet man Naheres sowohl in den beiden 
Teilen der G6ttinger Aktinometrie als auch bei BERGSTRAXD 1. 

Eine analoge Aufgabe ist bei der Bestimmung der Helligkeiten fUr die 
KAPTEYXschen Selected Areas zu 16sen. Hier haben zwei aufeinanderfolgende 
Platten keine Sterne gemeinsam, aber auf jede Platte sind zwei aufeinander
folgende Areale aufgenommen worden, so daB die Areale doch kettenartig an
einander angeschlossen sind. Jede Zone wurde auBerdem an den Pol an sechs 
Stellen angeschlossen, die nahezu 4h auseinander liegen. F. H. SEARES hat diese 
Methode des Kettenanschlusses auf Grund der Theorie der Ausgleichungsrechnung 
behandelt und nach dieser Untersuchung praktisch die Anschltisse der Mount 
Wilson Selected Areas ausgefUhrt. In gleicher Weise verfuhren A. H. FARXS
WORTH 2 und 1. LEH"IAXX-BAL-\XOWSKAJA3. Es wtirde zu weit fUhren, die Dar
legungen von SE.-\RES hier zu reproduzieren, es sei aber ausdrticklich auf seine 
ausfUhrliche Untersuchung hingewiesen J. :Man vergleiche hierzu auch weitere 
AusfUhrungen von SEARES5. 

Ais historisch interessant sei erwahnt, daB der erste, der ein einheitliches 
System von Sternhelligkeiten rings urn den Himmel herum aufgestellt hat, 
L. SEIDEL6 gewesen ist. Er hatte die gegenseitigen Helligkeitsdifferenzen 
zwischen einer groBen Zahl heller Sterne des Nordhimmels mittels des STEIX
HEILschen Photometers gemessen, und es handelte sich darum, aus den zahl
reichen Differenzen innerhalb dieses photometrischen Netzes nun die Hellig
keiten selbst abzuleiten. SEIDEL hat aus mehreren hundert Gleichungen der 
Form: 

Jn 1 - m~ =.J~ 

1n j - mOl = L1~ 

die 72 Unbekannten m1 bis m72 nach einem rasch konvergierenden Naherungs
verfahren berechnet. m1 , 1n2 ••• m72 sind die Helligkeiten der Sterne, L1 die 
gemessenen Helligkeitsdifferenzen. :MULLER und KEMPF 7 haben bei der Her
stellung ihres Fundamentalsterngtirtels, auf den die PD gegrtindet ist, das SEIDEL
sche Verfahren benutzt. 

k) Die Vergleichung photographisch-photometrischer Kata
loge und die internationale Poisequenz. 

48a. Abhangigkeit der Helligkeiten von der Position der Sterne. Es hat 
sich bei der Vergleichung von Helligkeitskatalogen gezeigt, daB Helligkeitsdiffe
renzen zwischen den beiden Katalogen gemeinsamen Stemen auftreten, die von 

1 Photometrie des etoiles de la zone de declinaison comprise entre +60 0 et +65°. 
Upsala 1933. 

2 Publ Yerkes Obs 4, Teil2 (1927). 3 Bull Poulkovo 13, S.2 (1932). 
4 Mt \\'ilson Catalogue of Photographic Magnitudes in Selected Areas 1- 139, S. XXII ff. 

Washington 1930. 
5 Third Report of the Progress of the Plan of Selected Areas, S. 43 ff. Groningen 1932. 
6 Resultate photometrischer 1\1essungen an 208 der vorzuglichsten FixsternE', S. 91 if. 

1\1 Hnchen 1862. 
7 Photometrische Durchmusterung, Teil1. Publ Astrophys Obs Potsdam Nr. 31, 

S. 115ff. (1894). 
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der Position der Sterne, z. B. von der Rektaszension, abhangen. Mindestens einer 
der Kataloge hat also einen von der Position der Sterne abhangigen systematischen 
Fehler. Wie es scheint, ist das Auftreten eines so1chen Fehlers keine Ausnahme, 
vielmehr ist er recht haufig bei Katalogvergleichungen gefunden worden. So 
besteht z. B. eine derartige systematische Helligkeitsdifferenz zwischen den 
beiden Teilen der Yerkes-Actinometry, ebenso zwischen den Katalogen von 
Harvard (HPP), Pulkovo, Greenwich einerseits und der Upsalaer Zone anderer
seits. SCHWARZSCHILD fand bei der Herstellung der G6ttinger Aktinometrie 
eine so1che systematische Helligkeitsdifferenz (Ziff. 34a), und er konnte sie fest
legen durch Anschlu13 seiner Messungen an die PD. Sie ist, da sie bis zu einigen 
Zehnteln einer Gr613enklasse ansteigen kann, nicht zu vernachlassigen. 

Dieser systematische Fehler besteht darin, da13 der Skalennullpunkt eines 
Helligkeitskataloges nicht durch die ganze Zone hindurch konstant bleibt, sondern 
sich von Platte zu Platte mehr oder minder andert und dadurch einen z. B. 
von der Rektaszcnsion abhangigen Gang annimmt. \Vie ein so1cher Fehler ent
stehen kann, ist bereits in Ziff. 34a auseinandergesetzt. Seine Bestimmung ist 
nicht leicht, da er meist mit dem Skalenfehler und der Farbengleichung zu
sammen vorkommt. Man ist, wenn man ihn von diesen trennen will, auf den 
Weg sukzessiver Naherungen angewiesen, wie dies z. B. von BERGSTRAXD 
durchgefiihrt wurde. Ein anderes Verfahren schlug SCHWARZSCHILD ein (Ziff. 34a), 
doch dtirfte dieses nicht immer anwendbar sein. 

Bei breiten Zonen, die sich tiber viele Deklinationsgrade erstrecken, dtirfte 
au13er von der Abhangigkeit von der Rektaszension auch noch eine so1che von 
der Deklination vorhanden sein, doch ist bisher ein so1cher Fall noch nicht 
bekanntgeworden. Die Konstanthaltung des Skalennullpunktes durch eine ganze 
Zone hindurch ist jedenfalls viel schwieriger, als man eigentlich den ken sollte, 
so da13 BERGSTRAND l zu dem Urteil kam: "Les differences des zeros des divers 
catalogues, fonction de l'ascension droite et probablement aussi de la declinaison, 
sont plus difficiles a determiner d'une maniere satisfaisante. II semble, qu'en 
general, la fixation exacte d'un zero independant des positions des etoiles, est 
sujettee a des difficultes considerables. C'est la peut-etre un des points les plus 
faibles de la photometrie photographique des etoiles." 

48b. Systematische Unterschiede zweier Helligkeitskataloge. 1st zwei 
Katalogen eine gr613ere Zahl von Sternen gemeinsam, so laJ3t sich das Verhalten 
der Kataloge gegeneinander, in den Hauptztigen wenigstens, ohne weitere Rech
nung aus den Helligkeitsdifferenzen K - K' der den beiden Katalogen gemein
samen Sterne erkennen, wenn man diese Differenzen einmal nach den Helligkeiten 
des Kataloges K, ein zweites Mal nach den Farben bzw. Spektraltypen und drittens 
nach den Rektaszensionen ordnet oder graphisch darstellt. Die Skalendifferenzen 
der beiden Kataloge, die Farbendifferenzen und die Abhangigkeit von der Rekt
aszension treten dann zutage. 

Die rechnerische, nach der Methode der kleinsten Quadrate ausgefiihrte 
Untersuchung gestattet aber, feinere Ztige im Verhalten der Kataloge aufzu
decken. 

Stellt man die Helligkeitsdifferenzen K - K' mit Hilfe der Gleichung in 
Ziff. 48 dar, so ist ein System von Gleichungen der Form 

Km - K'm = x + y(K", - Ko) + zc", 

zu 16sen, in we1chem Ko die mittlere Helligkeit der zur Vergleichung gelangenden 
Sterne ist, x die Nullpunktsdifferenz, y die Skalendifferenz, und z die Farben-

1 Etude sur les relations existant entre les divers systemes de grandeurs stellaires photo
graphiques, S. 32. Upsala 1934. 

7* 
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differenz darstellen. Sollte sich zeigen, daB der Koeffizient )' eine Abhangigkeit 
von der Farbe hat oder der Koeffizient z eine so1che von der HeIligkeit, so ist 
der Gleichung noch ein weiteres Glied: H(K", - Ko)c mit dem zu bestimmenden 
Koeffizienten u anzuhangen oder obige Gleichungen sind fUr jeden Spektral
typus einzeln zu losen. :Mit den gefundenen \Verten von x,)', z, u berechnet 
man nun die Kill - K~, und sieht, ob diese berechneten \Verte einen von der 
Rektaszension abhangigen Gang aufweisen. 1st ein so1cher vorhanden, so stellt 
man ihn am besten graphisch in einer Kurve dar und bringt die aus dieser Kurve 
bestimmten Korrektionen an die beobachteten K", - K;n an. Evtl. ist nun die 
ganze Rechnung noch einmal zu wiederholen, die x, y, Z, tt sind von neuem zu 
berechnen, d. h. man verwendet ein Verfahren sukzessiver Naherungen, das wohl 
fast immer sehr rasch zum Ziele fiihren wird. Ein Beispiel einer so1chen Rechnung 
ist in der in Ziff. 48a erwahnten Abhandlung von BERGSTRA::\'D gegeben. 

48c. Genauigkeit der Helligkeitsbestimmung eines Sternes. Der mittlere 
Fehler einer Sternhelligkeit, soweit er aus der inneren Dbereinstimmung der 
Messungen berechnet werden kann, diirfte bei guten Katalogen etwa ±om,03 
betragen. Zieht man aber in Betracht, daB fast aIle Kataloge systematische 
Fehler der in den vorigen Ziffern beschriebenen Art haben, so resultiert meist 
eine geringere Genauigkeit als die angegebene, doch laBt sich keine allgemeine 
Aussage machen; es sei auf die speziellen Katalogvergleichungen hingewiesen. 
Insbesondere sind die von F. H. SEARES und seinen :vIitarbeitern ausgefUhrten 
diesbeziiglichen Arbeiten anzufUhren, we1che in den Literaturzusammenstellun
gen, Handb. II/2, S. 517f. und unten genannt sind. 

Auf den EinfluB, den die mehr oder minder groBe Vollstandigkeit der beiden 
Kataloge auf die Beziehungen der Kataloge aufeinander ausiibt, hat ST. HODI! 
in mehreren Abhandlungen hingewiesen. 
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Band II. 

Kapitel 6. 

Visuelle Photometrie. 
Von 

W. HASSENSTEIN -Potsdam. 

::\Iit 5 Abbildungen. 

Die einleitenden Abschnitte a-c des Kapitels "Visuelle Photometrie" ent
hielten eine Darlegung der grundlegenden Begriffe und Prinzipien der visuellen 
Photometrie auf Grund der Lehren der physiologischen Optik sowie eine Wtirdi
gung des Refraktors als photometrisches Hilfsinstrument. Zu diesen Abschnitten, 
we1che einen im wesentlichen in sich abgeschlossenen Charakter trugen, sind 
zusatzliche Angaben nicht vorgesehen. Doch sind die wichtigsten in den Jahren 
1930-1934 erschienenen einschlagigen Arbeiten im ersten Teil des im Anhang 
gegebenen Literaturverzeichnisses angeftihrt. Entsprechend den Hauptabschnit
ten des betreffenden Kapitels werden im folgenden zunachst die in den Methoden 
der Helligkeitsmessung, sodann die in den Methoden der Helligkeitsschatzung in 
den Jahren 1930-1934 erzielten Fortschritte in den Hauptztigen dargelegt. 
Die Titel sowohl der Mehrzahl der besprochenen als auch zahlreicher weiterer 
Arbeiten, auf deren nahere Betrachtung hier verzichtet werden konnte, sind in 
dem zweiten und dritten Teil des Literaturverzeichnisses zusammengestellt 
worden. 

f) Die Methoden der Gleichheitsphotometrie. 
Der Fortschritt beruht weniger in der Aufzeigung neuer Methoden als 

vielmehr in der Weiterentwicklung der schon vorhandenen Methoden, wobei 
der Schwerpunkt des Fortschritts bei den flachenphotometrischen Methoden 
liegt. Nach Behandlung einiger mehr allgemeiner Fragen (Filter, systematische 
Fehler) werden Neukonstruktionen und vorbildliche Beobachtungsmethoden 
erstlich auf dem Gebiet der Punktphotometrie, sodann der Flachenphoto
metrie besprochen. 

33. Allgemeine Gesichtspunkte. Zur konstanten bzw. stufenformig fort
schreitenden Abschwachung nattirlicher oder ktinstlicher optischer Bilder werden 
neuerdings vielfach PIa tinfilter - das sind Glasplatten mit einer mittels 
Kathodenzerstaubung hergestellten Platinschicht - verwendet. Mit der Unter
suchung der Eigenschaften so1cher Filter, insbesondere ihrer Selektivitat, haben 
sich unter anderen H. KIENLE! und J. HOPMANN 2 beschaftigt. KIENLE betont 
die Notwendigkeit, die Platinschicht an Luft grenzen zu lassen. 

Farbenfilter finden in der visuellen Photometrie haufig Anwendung, 
urn das ktinstliche Vergleichslicht auf die mittlere Farbe der zu messenden 

1 Z f Ap 1. S. 13 (1930); 4. S.282 (1932). 
2 Veroff Univ-Sternw Leipzig Heft 3. S. 13 (1932). 
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zolestischen Objekte zu bringen. Ein Beispiel hierzu findet sich bei ]. HOP
:!\IANXl, der das Filter fUr das VergleichsHimpchen auf Grund eingehender Rech
nung so wahlt (SCHOTTsches Blauglas BG 8 in 3 mm Starke), daB die spektrale 
Intensitatsverteilung des gefilterten Lampenlichtes fUr foveales Sehen mit der 
entsprechend definierten Intensitatsverteilung eines G-Sternes moglichst nahe 
ubereinstimmt. - Einschneidender ist die Bedeutung des Farbenfilters, wenn 
es, vor das Okular des Photometers gesetzt, dazu dient, naturliche und kunstliche 
Objekte auf die gleiche Farbe zu bringen bzw. eine Beobachtung in mehr oder 
weniger monochromatischem Lichte zu ermoglichen. Als Hauptvorteile dieses 
neuerdings vielfach angewendeten Verfahrens sind einmal die Vermeidung der 
systematischen Farbenfehler, ferner die Steigerung der Genauigkeit bei der 
Vergleichung, schlie13lich die Moglichkeit der Bestimmung von Farbenindizes 
zu nennen. Als Kachteile sind indessen anzusehen der oft sehr erhebliche Verlust 
an Lichtstarke sowie die Schwierigkeit, Filterbeobachtungen mit solchen ohne 
Filter in Beziehung zu setzen. Mit letzterem Problem haben sich ::VI. G. ]. MIX
)!AERT und]. VAX DER BILT in einer 1932 erschienenen Abhandlung 2 sehr erfolg
reich beschaftigt. Bei]. HOP:\L\.XX 3 findet man die Berechnung der Absorptions
koeffizienten fUr ein Gelb- und fUr ein Blaufilter sowohl auf Grund der Zapfen
als der Stabchenkurve des Auges. Die Filter sollen die Bedingung erfullen, eine 
moglichst groBe Farbenindexamplitude zu geben. Die schlie13lich gewahlten Farb
glaser - Gelbglas OG 1 (1 mm), Blauglas BG 4 (0,5 mm) - geben fur extra
foveales Sehen zwischen den Sternspektren B und ~f eine FarbenindexamplitEde 
von 031,9. 

Neue Erfahrungen hinsichtlich des Positionswinkelfehlers. 
Unter Leitung von W. \V. SCHAROXO\y1 wurden zwecks Cntersuchung des 
CERAsKI-Effektes die HeIligkeiten von kunstlichcn Sternen in nrschiedenen 
Positionswinkeln von 9 Beobachtern mit Hilfe von Sternphotometern der Typen 
ROSENBERG oder GRAFF gemessen. Die Effekte, welche in einigen Hillen 0.11,) 
erreichen, befolgen kein allgemeines Gesetz, indem sie fUr nrschiedene Beob
achter und sogar fUr verschiedene Augen desselben Beobachters ganz verschieden 
ausfallen. Die HeIligkeit der beobachteten Lichtpunkte \var ohne merklichen 
EinfluB auf den Effekt. - C. WIRTZ5 studiert den beim Vergleich der Flachen
helligkeiten flachenhafter Objekte auftretenden Positionswinkelfehler. Er 
leitet aus den Vergleichungen eines Nebelflecks mit dem Photometerfleck eines 
GRAFFschen Photometers (Wiener Refraktor d = 67, i = 1036 cm, Vergr. 193) 
den systematischen Messungsunterschied ab: 

links minus rechts = -0·1l,39 ± 0.11,04 m. F. (n = 22). 

Entsprechend wurde im Laboratorium beim Messen eines kunstlichen Nebel
flecks gefunden: 

1- r = -0.11,21 ± 0.11,03 m. F. (n = 11). 

Einen Beitrag zum Studium der von der ungleichen Bildbeschaffen
heit des naturlichen und des kunstlichen Sternes abhangigen 
systematischen Fehler 6 gibt L. DETREi. Dieser Fehler kommt bei Mes
sungen mit Keilphotometern in einer Anderung der Keilkonstante zum Ausdruck. 

1 Veroff Cniv-Sternw Leipzig Heft 3, S.lO (1932). 
2 :,\1 N 92, S. 422 (1932). - ""ahere Besprechung siehe we iter unten. 
3 Veroff Cniv-Sternw Leipzig Heft 3, S. 10 (1932). 
1 Tashkent Bull Nr. 1, S.4 (1933). 
5 SitzberAkadWissWien 141, S.163 (1932). 
6 In Handb. Bd. II, S. 627 als "Bildstruktur- oder Flachenfehler" bezeichnet. 
, AN 252, S.327 (1934). 
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Bei ruhiger Luft, wenn die natiirlichen Sterne klein und scharf erschienen, wurde 
aus Messungen von Stemen der Nordpolarfolge ein merklich gr613erer Wert fiir 
die Keilkonstante erhalten als hei unruhiger Luft. 

34 und 35. Punktphotometer. Ein hesonders einfaches Beispiel eines Photo
meters, hei dem die Abhildung der heiden zu vergleichenden natiirlichen Sterne 
durch ein und dassclhe Ohjektiv hewirkt wird, bietet das ansetzbare Keilphoto
meter von J FADH:V1. Der nur 0,5 mm hreite Keil ist in der Fokalebene des 
Okulares etwas seitlich angehracht und lal3t sich in der Langsrichtung mel3bar 
verschiehen. Ein zllm Keil senkrecht stehendes Fadenpaar legt die Stelle im 
Gesichtsfeld fest, an welche def hellere, ahzuschwachende Stern gestellt wird. 
Ein wescntlicher Nachteil dieses Photometers besteht darin, dal3 wegen des 
Fehlens einer hesonderen Verglcichsvorrichtllng die Bilder der beiden zu ver
gleichenden Sterne im allgemeinen in weitem Abstand voneinander stehen. 

J ELLSWORTH 2 sowie E. VANDEKERKHOVE3 haben in enger Anlehnung an 
A. DANJONS "photomdre diffcrentiel a oeil de chat" "Katzenaugenphotometer" 
konstruiert und zu Messllngen an Veranderlichen verwendet, ohne indessen die 
von DANJON erzielte extrem hohe Genauigkeit erreichen 
zu k6nnen. V ANDEKERKHOVE beschreibt einen H.egistrier
apparat fUr die Stellllng des Katzenauges und gibt eine 
sehr eingehende Untersllchung der dem Photometer 
anhaftenden systematischen Fehlerquellen. 

Das Kreiskeilphotometer von K. GRAFF 4 ist hin
sichtlich der Einfachheit dcr Bauart dem FADEEvschen 
Photometer vergleichhar, aber von den Nachteilen des
selben im wesentlichen frei. Die aus Vergleichslampchen 
und MeBkeil hestehcndc photometrische Einrichtung 
ist unmittelbar in den Strahlengang des aus Kollek
tivlinse und aplanatischer Lupe zusammengesetzten 
schwachen Okulares eingebaut. Der kiinstliche Stern 
wird d urch Aus blenden cinzclner Faden teile eines 4-V 01 t
Himpchcns vennittels einer H.otationsblende erzeugt, 

A bb. 1. Photographischcr 
Kreiskeil nach E. COLD

BERG (GRAFF, Grundrif3 d 
Astroph S.233). 

durch ein Blauglas gebrbt und mittels eines photographischen Kreiskeiles nach 
E. GOLDBEHC (Abb.1) mel3bar ahgeschwacht. Das Photometer bcwahrte sich u. a. 
bei der Bestimmung der Helligkeiten des Planeten Eros und von 100 Vergleich
stemen fiir denselhen. - Nach 
einer kleinen Abanderung - der 
kiinstliche Stern wird durch einen 
Lichtfleck ("kiinstlichen Nebel") 
ersetzt - wirel das Photometer 
auch zur Messung der Gesamt
heIligkeiten schwacher Nebel
flecke verwendbar 5. 

Das B1aurotkeilkolorimetcr 
von K. GRAFF (Abb. 2)(; ist zwar 
in erster Linic zur Mcssung von 

, , 
:A 

1 

o 

Abb. 2. Blaurotkeilkolorimctcr VOIl ]..:. GRAFF (sche
matisch) (Mitt Wiener Sternw Nr. 1. S. 22). 

Sternfarben bestimmt, soli aber, da es in der Bauart dem ZCn.LNERschen 
Photometer (welches ja auch zugleich Kolorimeter ist) nahe verwandt und 
i.iberhaupt in mancher Beziehung fiir ein Stern photometer vorbildlich ist, 
hier kurz beschrieben werden. Das Licht des 4-Voltlampchens L passiert eine 

1 Publl":harkiv4,S.()(,(1'i33). 2 J015,S.49(1932); BSAF47,S.52u.196(1'i33). 
3 (lniv Bruxcllcs Tnst d' Astr (2) Nr.23 (1934). 4 MittWiener Sternw Nr.1, S.27(1931). 

:vIitt vViencr Stertlw Nr. 2, S.:>6 (1932). 6 MittWiencrSternwNr.1, S.21 (1931) . 
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Negativlinse und die Blendenscheibe B. Es durchdringt dann den Farbkeil K, 
der aus einem Blauglas und einem kompensierenden Rotglas zusammengesetzt 
ist, die aus zwei GLAN-THOMPSON-Prismen N bestehende Einrichtung zur Her
steHung gleicher HeHigkeit zwischen dem natiirlichen und dem kiinstlichen Stern, 
das Mikroobjektiv M und schliel3lich die ZOLLNERsche Glasplatte S. An Stelle 
des Gegengewichtes ist eine zylindrische Trockenbatterie T angebracht, die, 
durch einen Drahtaus16ser A betatigt, ein griines Ableselampchen von 2 Volt 
Spannung zum Aufleuchten bringt, das die weiJ3e Zelluloidskala des Keils vollig 
geniigend erleuchtet. GRAFF! hat mit dem beschriebenen Apparat u. a. eine 
kolorimetrische Durchmusterung von 1200 Stemen bis 5M zwischen dem Nordpol 
und 40 0 siidlicher Deklination ausgefiihrt. 

Das "Glasplattenphotometer" von W. H. STEAVENSON 2 ist ein einfach ge
bauter ansetzbarer Apparat, bei dem wie bei PICKERINGS Keilphotometer das 
im seitlichen Photometerarm bcfindliche Vergleichslampchen durch einen MeJ3-
keil abgeschwacht wird. Neuartig ist an ihm die Vergleichsvorrichtung, d. h. 
die Art, wie im Gesichtsfelde der kiinstliche Stern erzeugt wird. In der Fokal
ebene des Objektives ist eine quadratische Glasplatte von 20 mm Seitenlange 
und 2,5 mm Dicke normal zu der optischen Achse befestigt. Die dem Okular 
zugekehrte Flache ist mit einer Reihe von kleinen, mit dem Diamanten geritzten, 
nahe kreisfOrmigen Kerben von 0,05 mm Durchmesser versehen. Wird die Glas
platte von ihrer Schmalseite her durch das Vergleichslampchen erleuchtet, so 
werden im Okular punktformige Reflexe sichtbar, we1che den Bildern der natiir
lichen Sterne sehr ahnlich sind. Das vollkommenste Bild wird in die Mitte 
des Gesichtsfeldes gebracht und als Vergleichsobjekt benutzt. Die Genauigkeit 
der EinsteHung erwies sich bei der versuchsmaI3igen Messung eines Sternpaares 
als befriedigend. 

37 und 38. Flachenphotometer. Zunachst einige Erfahrungen mit dem 
ROSENBERGSchen Photometer. C. WIRTZ 3 hat sich beim Studium der Ver
teilung der Flachenhelligkeit auf beleuchteten Rotationsellipsoiden (kiinstlichen 
Planeten) im Laboratorium eines ROSENBERGSchen Photometers bedient. Die 
kiinstlichen Planeten befinden sich im Brennpunkt cines Kollimatorobjektives 
d = 6,6, t = 85 cm. Das Photometer ist mit einem Objektiv d = 4, I = 45 cm 
ausgeriistet. Der Photometerfleck wurde bei der Messung nacheinander auf 13 
verschiedene Stellen der Planetenscheibe gebracht. Jeder Planet wurde bei 
8 verschiedenen Neigungen seiner Polarachse durchgemessen. Fiir den m. F. 
einer gemessenen Helligkeitsdifferenz gegen das Zentrum der Planetenscheibe 
ergab sich der Wert ±om,025. Die zum Teil durch Mangel der Versuchsanord
nung bedingten systematischen Fehler wurden sorgfaltig untersucht. - In 
einer weiteren Arbeit 4 wird die Abhangigkeit der Flachenhelligkeit des kiinst
lichen Planet en yom Phasenwinkel untersucht. Mit schmaler werdender Sichel 
nimmt die Genauigkeit der Messungen rasch abo Urn die auftretenden systema
tischen Fehler aufzuklaren, wurden Hilfsmessungen an einer ebenen Kreis
scheibe von 10 mm Durchmesser ausgefiihrt. Hierbei ergab sich der m. F. einer 
auf 4 + 4 Einstellungen beruhenden Helligkeitsdifferenz zu ±om,033. -
W. HASSENSTEIN5 hat ein nach Angaben K. SCHWARZSCHILDS konstruiertes 
ROSENBERG-Photometer von etwas abweichender Form - die Abschwachungs
vorrichtung besteht aus drei hintereinandergeschalteten Nikols 6 - zur Messung 
von Veranderlichen im extrafokalen Bilde verwendet. Die Messungen wurden 

1 Mitt Wiener Sternw Nr. 3, S. 117 (1933) = Sitzber Akad Wien lIa 142, S. 387 (1933). 
2 M N 92, S.839 (1932). 3 Z f Ap 1, S.14') (1930). 
4 ZfAp 5, S.21 (1932); 6, S.236 (1933). 
5 V J S 67, S. 278 (1932); AN 253, S.481 (1934). 6 Vgl. Handb Astrophys 2, S. (i70. 
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grundsatzlich bei fovealem Sehen ausgefUhrt. Der mittlere Fehler einer auf 
12 + 12 Einstellungen beruhenden Helligkeitsdifferenz zweier Sterne betragt im 
Durchschnitt ±OM,04. 

Das von K. GRAFF! zur Messung der Himmelshelligkeit verwendete Thorium
fleckokular ist im wesentlichen eine Kopie des Flachenphotometers von H. J. GRA
MATZKI. Das in einer kleinen Rohre untergebrachte Leuchtpraparat (Leuchtfarbe 
Nr. 10 der Torangesellschaft) erzeugt mittels eines unter 45 0 abgeschliffenen 
Glasstabes, der als totalreflektierendes Prisma wirkt, einen scharf begrenzten 
Lichtfleck im Gesichtsfelde des RAMsDEN-Okulares. Urn die Himmelshelligkeit 
wahrend der Dammerung von Tag zu Tag unter Kontrolle zu halten, wurde das 
kleine Instrument gegen den Zenit bzw. den Horizont gerichtet und - unter 
Verzicht auf eine kunstliche Abschwachung - der genaue Zeitpunkt notiert, 
in welchem der Himmel die Helligkeit des leuchtenden Flecks annahm. Bei 
der Reduktion wurde der Intensitatsabfall der Leuchtfarbe von November 1930 
bis Februar 1931 mit 30% in Rechnung gestellt. 

J. HOPMANN 2 hat das Verdienst, die astrophotometrische Brauchbarkeit der 
von G. GEHLHOFF und H. SCHERING angegebenen photometrischen Methode dar
getan zu haben, wenn auch die mit seinem Photometer erreichbare Genauigkeit 
etwas hinter den Erwartungen zuruckbleibt. Das nach HOPMANNS Planen von 
ZEISS gebaute Universal-Astrophotometer (Abb. 3) besitzt Einrichtungen 1. fUr 
die Messung extrafokaler Bilder nach der Methode von GEHLHOFF-SCHERING, 
2. fur die Messung fokaler, entweder punktformiger oder flachenhafter Bilder 
und 3. fUr kolorimetrische Messungen nach WILSINGS Rotkeilmethode. Eine 
nahere Beschreibung des dem Leipziger Heliometer (d = 16, f = 192 cm) an
gepaBten Photometers sci an Hand der Abbildung gegeben, wobei zunachst die 
der GEHLHOFF-SCHERINGSchen Methode entsprechenden Teile beschrieben seien: 

1 Gewinde zum Anschrauben des Photometers an den Refraktor. 
2 u. 3 Drehung und Klemmung im Positionswinkel. 
4 u. 5 Zwei Satze Neutralfilter aus kathodenzerstaubtem Platin zur Ab

schwachung der vom Objektiv erzeugten Bilder urn om,5, 1m,0 und 1m,5 bzw. 
urn 2m , 4m und 6m . 

8 LUMMER-BRODHuNscher Photometerwurfel, welcher das Sternlicht in 
den linken Seitenarm des Photometers reflektiert. 

8-9 Rohr, dessen Lange sich zum Zweck der Fokussierung teleskopartig 
andern laBt. 

9 Totalreflektierendes Prisma. 
11 Mit 0,5 mm-Quadratnetz versehene Glasplatte, in deren Ebene der 

naturliche und der kunstliche Stern scharf abgebildet werden. 
12 ABBEsche Beleuchtungseinrichtung. 
13 Okular, welches dazu dient, die beiden in 11 entstehenden punktformigen 

Bilder zu betrachten und zur Deckung zu bringen. 
10 Irisblende, bei der Messung dem auf die Diagonalflache des Wurfels 8 

akkommodierenden Auge als Einblickoffnung dienend. 
14 Revolver, urn nach Herstellung der Koinzidenz der Bilder 10 an die 

Stelle von 11 zu bringen. 
29 In Gewinde 1 schraubendes Rohr von 10 cm Lange mit Negativlinse 30 

(f = 12,5 cm). Letztere Linse dient dazu, die bei 1 liegende Brennebene des 
Heliometerobjektivs urn ungefahr 45 cm nach 11 bzw. 10 vorzuverlegen. Die 
Aquivalentbrennweite des Refraktors wird durch diese Hilfslinse von 192 cm 
auf rund 10 m gebracht. Das ist wichtig, weil dank dieser Einrichtung der 

1 Mitt Wiener Sternw Nr. 1, S. 15 {1931}; Nr. 2, S. 79 {1932}. 
2 Veroff Univ-Sternw Leipzig Heft 3 {1932}. 
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Durchmesser der extrafokalen Sternbilder stark reduziert und ihre FIachen
helligkeit entsprechend erhiiht wird. 

Die zur Erzeugung, Proj ektion, mef3baren Ahschwachullg und Farbung 
des kiinstlichen Verglcichslichtes dienenden Teile des rechten Photometerarmes 
sind die folgenden: 

28 4 Volt-PhotometerHimpchen nebst Opalglas. 
23, 23 Projektionslinscn zur Abbildung der Lampenhlcnde in 21. 
24 - 27 Beweglicher sowie festcr Nikol nebst Intensitatskreis, Nonius unci 

Tri~b . rk . 

.\ 1>1>' l·ni\'('r.a la~trophotom('t r \'on J HOI"I \:-;~ ( h mati.' hl 
(Vcr6 f l ' ni\'- ' ernw L('ipzi~ II 'fl " : . 2) . 

22 Neutralfilter hir Abschw;lchullg um OIll , 5, 11ll ,O odcr 1111,5. 
21 6 Lochhlenden mit Durchmcsscrn zwischcll 2 mm llml 0,06 mm, C1l1C 

Abschwachung bis zu maximal 10 lll gcstattcllcl. 
20 Blaufilter. 
19 Projektionslinse von 9 cm Brcllnwcite zur Ahhildung der Lochhlcnde 21 

111 11 hzw, 10, 
Der Beobachter, dessen Auge auf den ill 25 cm Abstand befindlichen l'hoto

meterwiirfcl akkommodiert, sieht clas innere Fcld yom scheinbaren Durch
messer 1 ° yom Licht des Sternes, das iiu13ere Fcld vom Durchmesser 2°,2 yom 
Licht dcs Vergleichslampchens crleuchtet. 

Das HOPMANNsc he Photom e t e r als Punkt-, FHichcn- oder H.ot
keilphotometer. Bci dieser Verwendung werden die natiirlichen Objekte 
sowie das kiinstliche Vergleichsobjekt in 8 scharf abgehildet. Um dies zu erreichen, 
wird bci 30 cine Negativlinse f = 20 cm, bei 19 cine Projcktionslinsc f =0 3 cm 
cingesetzt. An die Stelle des Photometerwiirfcls 8 tritt die ZiiLu..;rmsche schrage 
Glasplatte. Das mit Zenitprisma 18 versehene orthoskopische Okular 17 wird 
auf 8 fokussiert. Durch den Knopf 16 lassen sich die Filter 15 (Gclb- und Blau
filter) in den Lichtweg bringen 1. 

Will man den Univcrsalapparat als FHichenphotometer vcrwendell, so laJ3t 
sich an Stelle der schragen Glasplattc 8 ('in Photomctcrwiirfel mit sehr kleinen 
Fcldern nach E. SCHON BEHC cinsctzcn. 

1 Die Filtcr 15 lasscn sich auch in den Lichtw('g 8 · - 9 hringcn . 
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Will man schliel3Iich kolorimetrische Messungen anstellen, so wird der bei C 
und 7 angeordnete \,yILSIKGSche H.otkeil nebst Zahnrad, Triebschraube und 
Ableseskala in Betricb genommen. 

HOPMANl\S Abhandlnng cnthalt aufschlu13reiche Untersuchungen uber die 
verschiedenen Fehlerquellen, welche auf (lie Messungen einwirken, sowie ferner 
sorgHiltige Bestimmungen der DurchHissigkeitskoeffizienten der verschiedenen 
Neutral- und FarbgHi.ser. Da HOP~IANN die Vergleichungen nach der GEHT,HOFF
schen Methode prinzipiell bei extrafovealcm Sehen anstellt, so fallt der mit der 
Zwischenschaltung der Hilfslinse 30 sowie der totalreflektierenden Prismen 8 
und 9 verbundene Lichtvcrlust nicht allzu schwer ins Gewicht, und es lassen 
sich bei einer Objektiviiffnung von 16 cm noch Sterne bis zu 9M messen, wahrend 
Sterne heller als 6M abgeblcndet werden mussen. Ein unvermeidlicher Nachteil 
der fHichenphotomcirischen Messung sehr schwacher Sterne liegt darin, daD die 
Helligkeit des Himmelshintcrgrundes in aller Scharfe mitgemessen werden mull 
HOPMANN gibt cine iibersichtliche Tafel zur Reduktion der Messungen auf 
schwarzen Untergrund. In einer sp~iteren Arbeit "Photometrische und kolori
mcirische Untersuchungen an t Aurigae"l gibt er fUr die bei der Messung der 
Helligkeitsdifferenz ;; - rj (16 + 24 Einst.) erreichte Genauigkeit den mittleren 
Fehler ±oM,06 an, ein in Anbetracht der extrafovealen Beobachtungsweise -
welche der fovealen an Cenauigkeit unterlegen ist2 - befriedigendes Ergebnis. 

HOPMANN 3 hat die GEHLIIoFFsche Methode auch auf die Messung von 
Flachenhelligkeitcn angewandt. Gemessen wird die Gesamthelligkeit des in der 
Augenblende abgebilclcten Flachenstiickes. Beim AnschluD der Flachenhellig
keiten ausgewahlter Stellcn des Orionnebels an die Helligkeiten benachbarter 
Sterne wurde eine bcfriecligencle Genauigkeit erzielt. 

Zum Typus der Photometer, bei denen die zu vergleichenden Licht
quellen (bzw. nur cine derselben) in der Pupille des Auges scharf ab
gebildet werden, gehiiren ferner die 
von F. LINK 1929 und von J. DUFAY 
1930 konstruierten Apparate. 

Das Flachenphotometer von 
F. LINK4 (Abb. 4), welches dazu dient, 
die Helligkcit der Sonne in verschiede
nen Spektralbercichen zu messen, ist 
eine Abart des Universal photometers 
von Cu. FABRY und H. BUISSO"'. Durch 
das kleine Objektiv D (f ~- 13 cm) wird 
zunachst ein Bild der Sonne in der Ebene 
der Blende C entworfen. Sodann wird 
durch die Sammellinse A in der Augen-

Abb. 4. Flachcnphotometer von F. LINK 

(schema tisch) (Lyon Bull 11, S. 230). 

blende 13 ein Bild der Bienek C und gleichzeitig ein Bild des Fadens des seitlich an
geordneten Vergleichsbmpchens erzeugt. Die Brennweite der Linse A ist so gewahlt, 
daB das Auge auf die Diagonalfbche des Photometerwurfels akkommodieren kann. 
Die Einstellung auf glciche Helligkeit der Vergleichsfelder wird durch den neutralcn 
Me13keil F im Verein mit den Neutralglasern E1 und E2 bewirkt. Schlie13lich nimmt 
das F arbenfilter G einen engen W ellenHingen bereich aus der Gesam tstrahlung hera us. 

Bei dem FHichenphotometer von J. DUFAy 5 handelt es sich im Gegensatz 
zu DUFAYS erstem Photometer 6 urn einen ansetzbaren Apparat, bei dem die 

1 Mitt Sternw Leipzig Nr. 1 (1')33). 
3 Vcroff Univ-Sternw Lcipzig Heft 4 
" .I Phys ct Rad (7) 1, S. 124 (1930): 
G Siehc Handb Astrophys 2, S. 679f. 

2 Vgl. Handb Astrophys 2., s. 548 u. 633. 
(1934). 4 Lyon Bull 11, S.229 (1929). 
C H 190, S. 166 (1930). 
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Linse L, auf welche das Auge akkommodiert, jetzt Okular ist, wah rend sic dort 
Objektiv war. Gemal3 DUFAYS Beschreibung akkommodiert der Beobachter 
mit Hilfe einer Lupe auf den mit einem schwach vergrol3ernden Okular ver
sehenen Okularkreis des Fernrohrs. Ein weil3er diffuser Schirm verdeckt die 
HaUte des Okularkreises. Er erhalt Licht von einer kleinen durch den neutralen 
Mel3keil hindurchscheinenden Gltihlampe. Die obenerwahnte Lupe entwirft ein 
Bild des Sternes im Zentrum der Blende, welche den Ort des Auges festlegt. 
Der Beobachter sieht so unter einem Winkel von ungefahr 30 zwei sich be
rtihrende Halbkreise, von denen der eine vom Stern, der andere von der Hilfs
lichtquelle erleuchtet ist, und macht durch Verschieben des Keilcs die beiden 
Flachen gleich hell. - J. DUFAY und R GINDRE 1 haben mit diesem Instrument 
65 Anschltisse des Bedeckungsveriinderlichen 1t Herculis (4M,7-5M,3, Sp. B '3) 
an den Nachbarstern w (5 M A, Sp. GO) ausgcfiihrt. Der m. F. einer auf 15 + 20 
Einstellungen beruhenden Helligkeitsdifferenz der beiden Sterne betragt ±OM,03. 

Dem vorstehend beschriebenen Photometer im Prinzip sehr iihnlich ist das 
"photometre pour l'etude des variations lunaires" von G. DELMOTTE 2 • Der Er
finder gibt eine sehr ausfUhrliche Beschreibung des Apparates sowie auf Grund 
mehrerer Abbildungen eine Anweisung zur Selbstherstellung der einzelnen Teile 
desselben, z. B. des photographischen Keiles. Da nur wenige Probemessungen 
am Monde vorliegen, so ist die praktische Brauchbarkeit des Photometers noch 

c IJ 

Abb.5. Flachcnphotomcter V011 c. HOFFMEISTER 

(schcmatisch) (Bcriin-BabclsbcrgVeTiiff 8, Heft 2, 
S.lO). 

nicht als crwiesen anzusehen. 
Dic Photometric schwa

cher Flachenhelligkeiten am 
Himmel hat durch die Arbeiten 
C. HOFFMEISTERS eine wcsentliche 
Forderung erfahren. Insbesondere ist 
diesem Forscher die Konstruktion 
von zwei schr brauchbaren Photo

metern zu verdanken. Das 1929 konstruiertc FHichenphotometer 3 (Abb. 5) 
beruht auf dem von KAPTEYN herrtihrendcn Prinzip des Photometers von 
YNTEMA4, weicht aber in der Ausfiihrung stark von diesem abo Die Photometer
lampe L lal3t sich langs der 84 cmlangen Gleitschiene (; verschiebcn. Am Vorder
ende der Gleitschiene befindet sich die McBscheibe ,..,., die man durch die Ein
blickoffnung E auf den Himmelsgrund projiziert sieht. Dcr Abstand LS lal3t 
sich an einem MaI3stab ablesen und dient aIs MaB fUr die Helligkeit der Scheibe S. 
Die Beobachtung geschieht so, daB man durch E liber S die zu messende Himmels
stelle anvisiert und dann durch Verschieben der Lampe die Helligkeit der 
Scheibe S so reguliert, daB sie vor clem Himmelsgrund unsichthar wird. - Das 
Photometer ist azimutal montiert auf einer 65 cm hohen Messingsaule. Das 
3,5 Volt-Vergleichslampchen ist in ein zylindrisches Blechgehause eingeschlossen, 
welches nur nach vorn hin eine Blendenoffnung von 2 mm Durchmesser hesitzt. 
Unmittelbar vor dieser befinden sich eine Milchglasscheibe und ein dichtes Blau
filter. Die sternfOrmige Mel3scheibe, dcren iiul3crer Durchmesser etwa 35 mm 
betragt, hat einen kreisfOrmigen Ausschnitt von H mm Durchmesser und ist 
mit diffus reflektierendem Papier tiberzogen. Lampe, Schirm S und Gleitschiene 
sind in ein 15 cm weites, innen geschwarztes Rohr eingeschlossen, an dessen 
Aul3enseite sich der MaI3stab befindet. 

Messung und Reduktion. Sind lund lo die den Abstanden LS = a 
und LS = ao entsprechenden Leuchtdichten der MeI3scheihe, so besteht die 

1 Lyon Hull 12, S. X7 (1<)30). 2 B S A F 4(" S. 537 (1<)32). 
3 Berlin-Babelsberg Ver6ff 8, H.2 (1930); V J S ('5, S.232 (1930). 
4 Handb Astrophys 2, S. (,R(). 



Ziff. 37, 38. Fliichen photometer. 111 

Proportion: l: lo = a- 2 : ao 2, welcher der HeIligkeitsunterschied in SterngroBen 

entspricht: m - mo = -2m,slog(l: lo) = -51ogao + 51oga. 

Die theoretische Formel ist indessen im praktischen FaIle nicht zutreffend, indem 
sie mehrere Fehlerquellen unberticksichtigt laBt: namlich Abweichung von dem 
cos i-Gesetz der diffusen Reflexion, A uftreten spiegelnder Reflexion an der 
Scheibe, Reflexe an der Innenwand des Rohres, ungleichmaBige Beleuchtung 
der Scheibe und vor allem Auftreten systematischer Einstellungsfehler. HOFF
MEISTER zieht es daher vor, das Photometer im Laboratorium zu eichen und 
die samtlichen yIessungen mittels der Eichkurve zu reduzieren. Die Eichung 
geschieht in der Weise, daB vermittels einer konstant brennenden Gltihlampe, 
welche auf einer optischen Bank mel3bar verschoben werden kann, auf einer 
weiBen Wand ein Lichtfleck erzeugt wird. Die durch das Quadratgesetz be
stimmte Leuchtdichte dieses Lichtflecks wird aus 5 m Abstand mit dem Photo
mc;ter gemessen. Die Eichung hihrte zu dem Ergehnis, daf3 die niedrigen Lellcht
dichten systematisch zu hell gemessen werden. Die Abweichung L1 m, welche 
mit abnehmender Leuchtdichte Ibis zu on"5 anwachst, ist zweifellos in der 
Hauptsache auf einen systematischen Fehler in der Einstellung der Mel3scheibe 
auf gleiche Helligkeit mit dem Objekt zuriickzuftihren. Die Einstellungen er
folgten aus triftigen Grunden stets im Sinne hell-dunkel. Die ~IeBscheibe ist 
anscheinend nach erfolgter Einstellung um annahernd den Wert der Unter
schiedsschwelle des Auges heller geblieben als das Objekt. Und da dieser Wert 
mit abnehmender Helligkeit der verglichenen Flachen groBer wird, so gilt das 
gleiche auch ftir den systematischen Einstellungsfehler. 

Fur den m. F. des Mittels aus 3 Einstellungen findet HOFDIEISTER im Durch
schnitt daja = ±0,03. Der entsprechende Wert (Faktor 1 2,17) hir den m. F. 
einer gemessenen Flachenhelligkeit betragt ±01ll,065. 

Red uktion der gemessenen Helligkei ten auf SterngroBen. Denkt 
man sich das Licht eines Sternes n-ter Grol3e uber eine Flache von 1 Quadratgrad 
ausgebreitet, so laBt sich die so erhaltene "Flachenhelligkeit n-ter GroBe" als 
MaB flir die am Himmel gemessenen Flachenhelligkeiten verwenden. Die sich 
zunachst darbietende Aufgabe, die Flachenhelligkeit der Mel3scheibe bei der 
Normalstellung der Photometerlampe (Abstand LS = 25 cm) in SterngroBen 
anzugeben, lost HOFFMEISTER folgendermal3en: Aus dem Photometerrohr wurde 
das hintere Verschlul3stuck, welches die Einblickoffnung enthalt, entfernt. 
Hierauf wurde die MeBscheibe aus 7-8 m Entfernung mit passend gewahlten 
Fixsternen verglichen. Die Vergleichung geschah vermittels eines Feldstechers, 
der so fokussiert wurde, daB Mel3scheibe und Sterne als gleich grol3e extrafokale 
Scheiben erschienen. Ein Gehilfe verschob die Photometerlampe nach Angabe 
des Beobachters, bis vollige Dbereinstimmung im Anblick der zu vergleichenden 
Bilder erreicht war. 

HOFFMEISTER beobachtet an 5 Abenden je 5 polnahe Sterne und leitet die 
Abendwerte hir die Gesamtintensitat der MeBscheibe nach der ~lethode der 
kleinsten Quadrate ab. Die Untersuchung hihrt nach Berticksichtigung ver
schiedener systematischer Fehlerquellen zu dem Endergebnis: 

Flachenhelligkeit der Mel3scheibe: m = 21ll,22. 

Mit Hilfe des letzten \Vertes lassen sich die gemessenen FlachenheIligkeiten der 
MilchstraBe oder des Zodiakallichtes in Sterngrol3en umrechnen. 

HOFFNIEISTER hat nach der beschriebenen Methode im Frtihjahr 1930 auf 
einer Schiffsreise Hamburg-Mittelamerika-Hamburg 21 PAXXEKOEKsche 

1 Vgl. Handb .-\strophys 2, S. 549. 
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Normaistellen der MikhstraJ3e und 75 Normaistellen des Zodiakallichtes photo
metrisch vermessen. 

Untersuchungen im Laboratorium. N. RICHTER! untersucht auf An
regung HOFBIEISTERS und unter Verwendung seines Photometers die bei der 
extrafovealen Messung schwacher FHi.chenhelligkeiten auftretenden systemati
schen Fehler. Diese Fehler werden in ihrer Abhangigkeit einerseits von der zu 
messenden HeIligkeit, andererseits von dem Flachenverhaltnis von zu messender 
Flache zu MeJ3scheibe studiert. Ais MeJ30bjekt diente eine aus verschiedenen 
Abstanden beleuchtete diffus reflektierende Wand. Die Vergleichsfelder hatten 
meistenteils die Form von zwei aneinandergrenzenden Quadraten. Es wurden 
Messungen gemacht bei vier verschiedenen Intensitaten der Wand und bei 
sechs verschiedenen Verhaltnissen der zu messenden Flache zur Flache der MeJ3-
scheibe (zwischen 30: 1 und 1: 1). J ede Messung ist das Mittel aus vier HeIl
Dunkel- und den entsprechenden vier Dunkel-HeIl-Einstellungen. Die gemessenen 
Intensitaten sind durchweg so gering, daJ3 es sich urn reines Stabchensehen 
handelt. Durch die Messung bestimmt werden die von HOFF:lIEISTER eingefiihrten 
Korrektionsfaktoren t = 1w: 1q , wobei 1". die wahre, 1y die aus den Photo
metereinstellungen nach dem Quadratgesetz berechnete Intensitat der beleuch
teten Flache ist. RICHTER faJ3t das Ergebnis der Untersuchung in die folgenden 
drei Satze zusammen: 

1. Der bei den Messungen auftretende systematische Fehler ist abhangig von 
der gemessenen Helligkeit derart, daJ3 er mit abnehmender Helligkeit gr6J3er wird. 

2. Der Fehler ist eine lineare Funktion des Quotienten von zu messender 
Flache zu Vergleichsflache. 

3. Fiir den Quotienten 1 (gleich groJ3e Vergleichsflachen) wird der Fehler 
fUr jede HeIligkeit praktisch = O. Hier besitzt also das Quadratgesetz strenge 
Giiltigkeit. 

RICHTER stellt schlie13lich Cntersuchungen dariiber an, ob es bei gleich 
groJ3en quadrat is chen Vergleichsfeldern vorteilhafter ist, die Felder aneinander
grenzen zu lassen oder durch einen Zwischenraum getrennt zu lassen. 1m letzteren 
FaIle treten bei sehr kleinen Quadraten (Sehwinkel unterhalb 1°) systematische 
Fehler - anscheinend Positionswinkelfehler - auf. 

Das zweite, von C. HOFFMEISTER 1933 konstruierte Photometer2 fuJ3t auf 
den vorstehend geschilderten Erfahrungen. Abweichend von dem erst en Photo
meter wird das Vergleichsfeld von der Objektseite her beleuchtet. Die beiden 
Photometerfelder sind gleich groJ3 und durch einen Zwischenraum getrennt. 
Da sie im Auge des Beobachters scharf abgebildet werden, so ist die Abbildung 
des Himmels in geringem MaJ3e extrafokal. Bei der Vergleichung wird auf gleiche 
Gesam thelligkei t eingestellt. Wie sich bei der Eichung herausstellte, geniigen 
die Einstellungen sehr nahe dem Quadratgesetz, sind also von gr6J3eren systemati
schen Fehlern frei. Urn die Messungen von den Lichtschwankungen des 4 Volt
lampchens, welches nach HOFFMEISTER nicht als konstante Lichtquelle betrachtet 
werden darf, unabhangig zu machen, wurden als Zwischennormen Radium
Leuchtscheiben verwendet, die ihrerseits wieder mit der Hefnerlampe verglichen 
werden. Die Leuchtscheiben werden im Photometer an die Stelle der freien 
Offnung eingeschoben und genau wie der Himmelsgrund gemessen. Ihre Hellig
keit erwies sich als v6llig konstant. Das neue Photometer bewahrte sich bei 
Messungen der MilchstraJ3e, des Zodiakallichtes und des Himmelsgrundes wahrend 
einer Forschungsfahrt Marz bis Juli 1933 nach der Tropenzone aufs beste. Auch 
die erreichte Genauigkeit war sehr befriedigend, indem der m.F. des Mittels 
aus drei Messungen zu je drei Einstellungen rund ±om,05 betrug. 
------

1 Mitt Sonneberg Nr. 18 (1930). 2 V J S 68, S.344 (1933). 
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h) Die Methoden der Stufenschatzung. 
Es handelt sich hier im wesentlichen urn Zusatze zu den schon bekannten 

Beobachtungs- oder Reduktionsmethoden. 
48. Verbindung der ARGELANDERschen mit der Interpolationsmethode. 

P. AHNERTI beschreibt ein von ihm bei der Beobachtung veranderlicher Sterne 
angewandtes Verfahren, welches eine Kombination der ARGELANDERschen und 
der PICKERINGSchen Methode darstellt. Zuerst wird die HeIligkeitsdifferenz des 
Veranderlichen gegen den ihm in der HeIligkeit naherstehenden Vergleichsstern 
in Stufen geschatzt, sodann entsprechend die HeIligkeitsdifferenz gegen den 
zweiten Vergleichsstern. Hierauf wird ganz unabhangig das Verhaltnis der beiden 
HeIligkeitsdifferenzen gemal3 dem PICKERIXGschen Verfahren bestimmt. Schliel3-
lich werden mit Rticksicht auf dieses Verhaltnis, welches beibehalten wird, die 
beiden vorher geschatzten Stufenunterschiede revidiert. - Beispiel: Erste Schat
zung: a3v, zweiteSchatzung: v5b, dritteSchatzung: (a-v):(v-b)=1:2. 
Zwischen den ~oglichkeiten a2,5v5b und a3v6b entscheidet eine nochmalige 
Sch~i.tzung eines der beiden Intervalle. 

A. A. );"IJLAND 2 weist darauf hin, daD die vorstehend beschriebene AHXERT
sche Schatzungsmethodc mit der von ihm selbst beschriebenen 3 und seit Jahr
zehnten angewandten fast genau tibereinstimmt. 

A. C. DE KOCK 4 , welcher 27000 von NIJUSD ausgefUhrte Stufenschatzungen 
bearbeitet, gibt eine ausfUhrliche Beschreibung der von NIJLAND angewandten 
modifizierten ARGEL\KDERSchen Schatzungsmethode. Daneben wird an der Me
thode PICKERIXGS eine zweifellos zu weitgehende Kritik getibt. 

Von weiteren Arbeiten, welche die Anwendung der verschiedenen Stufen~ 
schatzungsmethoden auf die Beobachtung der veranderlichen Sterne behandeln, 
seien noch die Abhandlungen von H. H. TURXER 5, H. GROUILLER 6 und W. THEILE 7 

genannt. 
51. Abhangigkeit des Stufenwertes von dem benutzten Instrument. 

M. EDELBERG 8 empfiehlt, bei der Stufenschatzung von Veranderlichen verschie
dene Vergrol3erungen je nach den vorliegenden Verhaltnissen zu gebrauchen. 
Hauptvorteile einer starkeren Vergrol3erung sind einmal die - infolge der Ver
dunkelung des Himmelsgrundes - bessere Sichtbarkeit der schwa chen Sterne 
und ferner die Vergrol3erung des scheinbaren Abstandes nahe stehender Sterne. 
Da sich nun freilich, wie die Erfahrung zeigt, der Stufenwert mit der angewandten 
Vergrol3erung andert, so ergibt sich die Notwendigkeit, aIle Schatzungen auf 
eine bestimmte Vergrol3erung zu reduzieren. 

53. Die von den Helligkeiten der Sterne abhangigen Schatzungsfehler. Zu 
einer neuen analytischen Darstellung des Intervallfehlers gelangt V. VAND 9 

bei der Reduktion von Schatzungsreihen der drei Beobachter KADAVY, KOPAL 
und VAND. Wird das der geschatzten Stufendifferenz n im Mittel entsprechende 
HeIligkeitsintervall in Grol3en mit Vn , also der der Schatzung n = 1 entspre
chende Wert einer Stufe mit VI bezeichnet, so kann man den Intervallfehler in 
Grol3en .d (n) durch die Differenz definieren: .d (n) = Vn - nv I • Dieser Ansatz 
liefert z. B. fUr die Schatzungen von KADAVY die folgenden Intervallfehler: 

n= 1 2 3 4 5 6 7 
Vn = OM,08 OM,17 OM,26 OM,39 OM,52 oM,60 OM,69 

.d (n) = OM,OO OM,01 OM,02 OM,07 OM,12 OM,12 OM,13 

Wie man sieht, geht .d (n) fUr n = 1 durch O. 
1 AN 239, S.65 (1930). 2 AN 242, S.29 (1931). 
3 Rech Utrecht 8, S. 11 (1923); Handb Astrophys 2, S. 719. 
4 Rech Ctrecht 10 (1933). 5 :'1emBAA 28, S.19 (1929). 6 Lyon Bull 12, S.29 (1930). 
7 Welta1l30,S.60(1931). 8 AN 244, S. 57 (1931). 9 AN 249, S.ll (1933). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 8 
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VAXD findet nun, daB sich der Intervallfehler LI (n) fur aIle drei Beobachter 
sehr gut durch die bekannte transzendente Formel: 

hz 

LI(n) = 2hCn-!(e-h' Z'dz + 1, Z = n - B 
o 

darstellen laBt, worin h, B und C drei fUr jeden Beobachter charakteristische 
Konstanten sind. Die Zahlenwerte dieser Konstanten werden angegeben. 

Interpolationsfehler bei Anwendung der PICKERIXGschen Me
thode. N. FLORJA! untersucht seine Interpolationsschatzungen bezuglich der 
Haufigkeit des Vorkommens der verschiedenen Zehntel und findet gemaB den 
Zahlenwerten: 

0,1:5%,0,2:6%,0,3:9%,0,4:14%,0,5:10%,0,6:15%, 0,7:15%, 0,8:14%, 0,9:12% 

fur die Zehntel 0,4 und 0,7 ein entschiedenes Maximum und fUr die Zehntel 
0,1, 0,2, 0,5 und 0,9 ein entschiedenes Minimum der Haufigkeit des Vorkom
mens. Dieser physio-psychologische Schatzungsfehler blieb in zwei aufeinander
folgenden Jahren bemerkenswert konstant. Die Erscheinung, daB ein der Hellig
keit nach genau zwischen zwei Vergleichssternen stehender Veranderlicher 
systematisch dem einen naher als dem anderen geschatzt wird, bezeichnet 
FLORJA als "physiologisches Ph an omen der Anziehung der Schatzung der Hellig
keit" . 

N. FLORJA und W. ZESSEWITSCH 2 finden ferner bei einer Diskussion von 
1650 Schatzungen von E. LEINER einen Interpolationsfehler von ziemlich ahn
lichem Verlauf, namlich: 

0,0: 10%, 0,1: 2%, 0,2:13 %, 0,3 :9%, 0,4:9%, 0,5 :11 %, 0,6: 13 %, 0,7:16%, 

0,8:4%, 0,9:1 %. 

Die Maxima liegen hier bei 0,2 und 0,7. Die Verfasser weisen auf die Notwendig
keit hin, bei der Bearbeitung von Interpolationsschatzungen den Interpolations
fehler zu untersuchen und in Rechnung zu ziehen. 

Auch S. SELIWANOW 3 untersucht den Interpolationsfehler, den er als "a 
subjective preference to definite numerical evaluations" bezeichnet, an Hand 
der Schatzungsreihen von vier Beobachtern und findet gemaB einer graphischen 
Darstellung bei allen Beobachtern ziemlich ubereinstimmend eine ausgesprochene 
Bevorzugung der Zehntel 0,2, 0,3, 0,7 und 0,8, ahnlich dem von FLORJA und 
ZESSEWITSCH gefundenen Sachverhalt. - Ferner gibt SELIWANOW 4 , von ge
wissen theoretischen Voraussetzungen ausgehend, ein rechnerisches Verfahren 
an, vermittels dessen eine Elimination des Interpolationsfehlers moglich ist. 
Der Nachweis der praktischen Brauchbarkeit dieses etwas undurchsichtigen 
Verfahrens ware freilich noch zu erbringen. 

54. Vom Spektrum bzw. von der Farbe abhiingige Schiitzungsfehler. 
M. G. J. MINNAERT und J. VAN DER BILT5 behandeln in einer schon oben er
wahnten Abhandlung einerseits die rechnerische Darstellung und Elimination 
der bei der Stufenschatzung roter Sterne auftretenden PURKINJE-Fehler, anderer
seits die Frage ihrer Verhutung durch den Gebrauch passend gewahlter Farben
filter. Gang und Ergebnisse ihrer sehr aufschluBreichen Untersuchung sollen hier 
in den Hauptzugen wiedergegeben werden. 

1. Beobachtungen ohne Filter. Gleichzeitige Stufenschatzungen des 
roten Veranderlichen R Leonis im Jahre 1931, einerseits von F. DE Roy mit 

1 V F P A Nishni-Novgorod 2, S.21 (1929). 
2 V F P A Nishni-Novgorod 2, S.22 (1929). 
4 VFPA Nishni-Novgorod 3, S.27 (1930). 

3 Mirovedenie Astr Bull 26 (1929). 
6 1\1 N 92, S.422 (1932). 
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einem 20 cm-Reflektor, andererseits von J. VAN DER BILT mit einem 12 cm
Refraktor erhalten, wiesen systematische Unterschiede auf, welche fUr die Stern
helligkeiten 10M bis 6M von OM,1 bis OM,5 anwuchsen. Es lag nahe, diese Diffe
renzen, welche ubrigens im gleichen Sinne auch bei Laboratoriumsversuchen 
auftraten, durch die verschiedene Sehweise ("retina-activity") der beiden Beob
achter zu erklaren, also als PURKINJE-Differenz zu deuten. Den Nachweis der 
tatsachlichen Richtigkeit dieser Deutung fUhren MINNAERT und BILT mit Hilfe 
theoretischer Ausdrucke, welche sie fUr die physiologische Lichtstarke J bzw. 
die physiologische Helligkeit B eines foveal bzw. extra foveal gesehenen Sternes 
aufstellen. Diese Ausdrucke lauten, wenn mit ii. d;' die relative spektrale Inten
sitat des Sternes fUr die Welleniange I"~ mit c;., rio die relative Empfindlichkeit 
der Zapfen (cones) bzw. Stabchen (rods), mit sc, Sr zwei Konstanten, welche 
der Intensitat des Sternes proportional sind, bezeichnet werden: 

Fur Zapfensehen: 

Fur Stabchensehen: 

J(c) = So/ii.Ci. d ;., 
i.~O 

J(r) = s,(i;.r;.d;., 
i.~O 

B (c) = -2·1I,510gJ (c) . 

B(r) = _2J1,510gJ(r). 

Fur verschiedene Spektraltypen bzw. Temperaturen des schwarzen Karpers 
ergibt die Rechnung nach passender Wahl der wilIkurlichen Konstanten: 

.-\0 FO GO KO ~IO 3200' 2iOO~ 2000' 

B(c) = 0.11,00 -OM,03 -0111,06 -0.1/,10 -0.11,20 -OJ1,14 -OJ1,16 -OM,26 

B(r) = 0 ,00 +0 ,01 +0 ,07 +0 ,13 +0 ,17 +0 ,31 +0 ,42 +0 ,62 

Hiernach sieht ein "c-Beobachter" die GraBendifferenz eines MO- und eines 
AO-Sternes urn -0·1I,37 kleiner als ein "r-Beobachter" und ferner, wenn fur die 
Temperatur von R Leo der plausible Wert 2350° (s. unten) und fUr das mittlere 
Spektrum der Vergleichssterne der Typus Go angenommen werden, ein "c-Beob
achter" den Veranderlichen relativ zu den Vergleichssternen urn -oM,60 heller 
als ein "r-Beobachter". Die Vermutung, daB VAN DER BILT uberwiegend c-Beob
achter, DE Roy uberwiegend r-Beobachter sei, wird damit sowohl qualitativ 
als quantitativ bestatigt. 

2. Erfahrungen mit Farbenfiltern. Von den gleichen Beobachtern 
und zu der gleichen Zeit wurde R Leonis auch unter Anwendung von fUnf ver
schiedenen Farbenfiltern - Rf (rot), F13 (orange), F8 (gelb), F1 (grun) und 
Bf (blau) - beobachtet. Die Transmissionskurven der Filter sind bekannt. 
Physiologische Lichtstarke J und HelIigkeit B eines durch ein Farbenfilter 
gesehenen Sternes sind durch die den oben gegebenen analogen Ausdrucke be
stimmt: 

Fur Zapfensehen: J(c, f) = sc(i;.ci./;.d;., 
i.~O 

00 

Fur Stabchensehen: J(r, f) = Srli;.r;./;.d;., 
).~O 

B (c, f) = - 2.11, Slog J (c, f) . 

B (r, f) = -2J1,5logJ (r, f). 

Durch Anwendung der Reduktionen: B (c, f) - B (c) und B (r, f) - B (r) , welche 
in Tabellenform fUr die verschiedenen Filter und Spektraltypen bzw. Ober
flachentemperaturen gegeben werden, lassen sich die Harvard-GraBen der Ver
gleichssterne leicht auf die entsprechenden "Helligkeiten mit Filter" umrechnen. 
Auf Grund dieser HelIigkeiten werden sowohl fUr Royals fUr BILT auBer der ohne 
Filter beobachteten Lichtkurve je 10 "Filterlichtkurven" von R.Leo abgeleitet, 

8* 
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namlich fUnf unter der Voraussetzung, daB es sich urn einen c-Beobachter, die 
anderen fUnf, daB es sich urn einen r-Beobachter handelt. Durch Subtraktion 
der Ordinaten dieser Lichtkurven werden ferner fUr jeden Beobachter Durch
schnittswerte fUr die 5 + 5 Differenzen B (c, t) - B (c) und B (r, f) - B (r) ab
gelei tet, und diese werden mit den fUr die Tempera turen 3200:, 2700 c und 2000: 
eines schwarzen K6rpers berechneten theoretischen Werten verglichen. Auf 
graphischem Wege lieB sich dann diejenige Kombination der Temperatur von 
R Leo und der "retina-activity" des Beobachters herleiten, welche die beste 
Dbereinstimmung zwischen den empirischen und den theoretischen Differenzen 
liefert, und zwar: 

Fur Roy: Temperatur von R Leo 2700°. Roy ist zu 35 % c-, zu 65 % 
r -Beo bach ter. 

Fur BILT: Temperatur von R Leo 2350°. BILT ist zu 100% c-Beobachter. 
Das Ergebnis fUr die Temperatur stimmt uberein mit dem von E. PETTIT 

und S. B. NICHOLSON aus dem Warmeindex abgeleiteten Wert 2260°, das Er
gebnis fUr die "retina-activity" bestatigt unabhangig das aus den Schatzungen 
ohne Filter erhaltene Ergebnis. 

3. Endergebnisse. Die Untersuchung fUhrt zu zwei fUr die Praxis wich
tigen Folgerungen: Erstens wird ein Verfahren entwickelt, nach welchem sich 
von verschiedenen Beobachtern herruhrende Filterbeobachtungen auf "normale", 
d. h. von einem c-Beobachter ohne Filter erhaltene Helligkeiten reduzieren 
lassen. Zweitens werden zwei Kriterien fUr die Brauchbarkeit eines Farbenfilters 
aufgestellt. Auf letzteren Punkt sei hier naher eingegangen. 

Die charakteristische Zahl I eines Filters bezeichnet die systematische 
Differenz (PURKIKJE-Differenz) zwischen den Beobachtungen eines 100prozenti
gen c-Beobachters und eines 100prozentigen r-Beobachters, wenn beide durch 
das Filter die Helligkeit eines extrem rot en Sternes (T = 2000°) mit der eines 
AO-Sternes vergleichen, also: 

1= [B(c, Ihooo' - B(c, I)AOJ - ~B(r, lhooo o - B(r, f)AOJ' 

Die charakteristische Zahl II bezeichnet die Abschwachung in Gr6Ben, welche 
ein Stern T = 2000° fur einen r-Beobachter (langperiodische Veranderliche im 
Minimum werden im allgemeinen bei Stabchensehen beobachtet) durch das 
Filter erleidet, also: 

II = [B(r, f) - B(r)boo o • 

Die Zahlen I und II lassen sich fUr jedes Filter von bekannter Transmission leicht 
berechnen. Je kleiner sie ausfallen, urn so brauchbarer ist das betreffende Filter. 
Die Autoren geben die Zahlenwerte der Charakteristiken I und II fUr die fUnf 
verwendeten Filter, ferner fur vier weitere Filter von SCHOTT und schlieBlich 
fur Beobachtung ohne Filter, wie folgt: 

Filter I II Filter I II 

Bf O·ll, 04 6·11,09 Schott BG7 O·ll, 58 O.ll,76 
F1 0 ,41 1 ,48 GG11 (2 mm) o ,71 o ,25 
F8 0 ,71 0 ,42 VG1 (1 mm) o ,59 o ,49 
F13 0 ,51 1 ,14 VG1 (2mm) o ,42 0 ,84 
Rf 0 ,43 1 ,94 White light. o ,88 0 ,00 

Besonders gtlnstig wirkt hiernach das grunblaue Filter VG1 (Dicke 2 mm) 
von SCHOTT, indem es die PURKINJE-Differenz von oM,88 auf OJf,42 reduziert, 
wahrend die Abschwachung fUr einen r-Beobachter nur OM,84 betragt. 
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J. F. Cox und A. DERMUL1 beschaftigen sich mit em em verwandten Pro
blem, namlich der Reduktion geschatzter GroBen roter Sterne auf das inter
nation ale photovisuelle System. Das Reduktionsverfahren wird an Hand einer 
Versuchsreihe von DERMUL erlautert, welcher mit drei verschiedenen Fernrohren 
(d = 5, d = 8 und d = 20 cm) 16 Sterne der Polarsequenz an 13 wenig gefarbte 
andere Sterne dieser Sequenz mittels Stufenschatzung anschlieBt. Die geschatzten 
GroBen mv lie Ben sich naherungsweise durch die Gleichung: 

mv = mpv + KI 

darstellen, worin mpv die photovisuelle GroBe, I der Farbenindex und K ein 
Koeffizient ist, welchen die Autoren als "correction de couleur" bezeichnen und 
welcher sich fUr DER~\IUL bemerkenswert konstant = 0,2 ergibt. 
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Band III. 

Kapitel 2 und Kapitel 8. 

Thermodynamik der Sterne 
und Pulsationstheorie 1. 

Von 

BENGT STROMGREN - Kopenhagen. 

:\Iit 15 Abbildungen. 

Einleitung. Die folgenden Ausftihrungen sollen die Darstellung in den 
Abschnitten e) bis h) des MILxEschen Kapitels "Thermodynamics of the Stars" 
und in dem Kapitel "Theory of Pulsating Stars" desselben Verfassers mit Rtick
sicht auf die Entwicklung 1929-1935 erganzen. Es handelt sich urn Probleme 
der Theorie des inneren Aufbaus der Sterne. Die entsprechende Entwicklung 
der in den Abschnitten c) und d) des erstgenannten MILNEschen Kapitels be
handelten Probleme der Sternatmospharen ist im Erganzungsbeitrag zum Kapitel 
von A. PANNEKOEK in Handb. d. Astrophys. III, 1, Ionisation in den Atmospharen 
der Himmelskorper, dargestellt 2• Hinweise auf Ziffern, Seiten und Formeln mit 
einem vorgesetzten M beziehen sich auf die MILNEschen Kapitel. In der Haupt
sache stimmen die Bezeichnungen mit den von MILXE angewandten tiberein. 

1m folgenden sollen zunachst Probleme der physikalischen Eigenschaften 
der Materie im Innern der Sterne erortert werden. Die spezifischen physi
kalischen Eigenschaften der Sternmaterie, auf die es in der Theorie des Stern
innern zunachst ankommt, sind: a) Die Zustandsgleichung zwischen Druck, 
Temperatur und Dichte (abgeleitet unter Berticksichtigung des Ionisations
zustands der Materie); b) Das Absorptionsvermogen; c) Die subatomare 
Energieerzeugung. Die hier darzustellenden Fortschritte, soweit sie sich auf a) 
und b) beziehen, sind teils eine Verfeinerung der vorliegenden Untersuchungen 
tiber normale Sternmaterie, teils eine Ausdehnung dieser Untersuchungen auf 
das Gebiet sehr hoher Dichten. 

Sodann werden Probleme des Aufbaus der Sterne diskutiert. Wegen der 
Unvollstandigkeit der physikalischen Grundlagen in bezug auf c) handelt es 
sich in der Hauptsache urn die Untersuchung naher spezifizierter Sternmodelle. 
Die von MILXE angeregte Diskussion der Fundamentalgleichungen des Problems 
wird erortert, ferner die Theorie der weiJ3en Zwerge. Es wird dann auf Ergebnisse 

1 In Band III des Handbuchs ist aus auBeren Griinden (siehe Vorbemerkung der 
Herausgeber zu Band III) die Darstellung der Pulsationstheorie von dem Kapitel tiber 
die Thermodynamik der Sterne abgetrennt worden. Die Beibehaltung dieser Abtrennung 
erschien nicht zweckmaBig, und die Nachtrage zu beiden Kapiteln sind daher hier ver
einigt worden. 

2 Die Parallelbehandlung der Theorie des Stern inn ern und der Theorie der Stern
atmospharen, die bei der Entwicklung der Grundlagen vorteilhaft ist, empfiehlt sich nicht 
fiir den Erganzungsbeitrag. 
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eingegangen, die in direkter Fortsetzung der im MILNEschen Kapitel dargestellten 
Untersuchungen EDDINGTON'S erzielt worden sind. Diese Ergebnisse beziehen 
sich zum Teil auf die chemische Zusammensetzung der Sterne. SchlieBlich werden 
Probleme der Energieerzeugung in den Sternen sowie Probleme der Stern
entwicklung erortert. 

Ais Erganzung des MIL~Eschen Abschnitts h) werden die Fortschritte in 
der Theorie rotierender Fixsterne erwahnt. Zum SchluB werden Probleme der 
Pulsationstheorie und der Stabilitat der Sterne (vgl. Handb. d. Astrophys. III, 2. 
Beitrag MILXE, Theory of Pulsating Stars) behandelt. 

g) Das innere Gleichgewicht eines Sternes. 
56a. Zustandsgleichung und Ionisation normaler Sternmaterie. Kormak 

Sternmaterie verhalt sich mit groBer Naherung wie ein ide ales Gas!. Ist.Y die 
Zahl del' freien Partikeln pro Volumeneinheit, k die BOLTZ:\IAxxsche Konstante 
und T die Temperatur, so gilt fUr den Gasdruck PG die Zustandsgleichung 

PG = ?\" . k T. (1 ) 

Die explizitc Ermittlung del' Zustandsgleichung normaler Sternmaterie lauft 
somit auf die Ermittlung von :Y hinaus. Die Zahl der freien Partikeln pro Vo
lumeneinheit hangt von der chemischen Konstitution und vom Ionisations
zustand ab 

Wasserstoff ist im Sterninnern praktisch vollkommen ionisiert. Flir reinen 
Wasserstoff gilt also, wenn mH die Masse des Wasserstoffatoms bezeichnet, daB 

pro Gramm )laterie -~ Partikeln vorhanden sind. 1st die Dichte f!, so wird 
111H 

die entsprechende Zahl der Partikeln pro Volumeneinheit 2Q . 
111H 

Es mage del' Ionisationszustand ein derartiger sein, daB die Atome des 
Elements E in durchschnittlich nE freie Partikeln (Atomreste und freie Elek
tronen) pro 1nH Gramm Materie aufgespalten sind. Flir ionisierten Wasserstoff 
ist nE gleich 2. Die Menge des Elements E pro Gramm Sternmaterie sei XE Gramm. 
Die Zahl n del' freien Partikeln pro mH Gramm Sternmaterie ist dann 

n = 2;XEnE, (2) 

wo die Summe libel' alle Elemente zu erstrecken ist. Flir die Zahl ~y del' freien 
Partikeln pro Volumeneinheit folgt daraus 

und die Zustandsgleichung 

oder 

wo 

und die Gaskonstante 

ffi PG = -oT, f.t ~ 

1 
fl = 2':xE nE 

k 
ffi = - = 8,25 .107 

mH 

0) 

(4) 

(5) 

(6) 

(7) 

ist. Die reziproke Zahl der freien Partikeln pro JnH Gramm, d. h. fl, wird als 
mittleres Molekulargewicht bezeichnet. 

1 Vgl. A. S. EDDINGTON, The Internal Constitution of the Stars (I.C.S.). Cambridge 
1926, und Der innere Aufbau der Sterne. Berlin 1928; R. H. FOWLER, Statistical :\Iechanics. 
Cambridge 1929; S. ROSSELAND, Astrophysik auf atomtheoretischer Grundlage. Berlin 1931. 
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Fur die Anwendungen ist es wichtig, das mittlere Molekulargewicht fUr 
eine Mischung von Wasserstoff und von Elementen mittleren Atomgewichts zu 
berechnen (vgl. Ziff. 57a). Dieses Problem wurde von EDDINGTON 1 und von 
B. STROMGREN 2 behandelt. Die Berechnungen von B. STROMGREN beziehen sich 
auf Sternmaterie, die aus Wasserstoff und der sog. RUSSELL-Mischung besteht. 
Unter RUSSELL-Mischung solI eine Mischung verstanden werden, die die Elemente 
mit Ausnahme von Wasserstoff mit den von RUSSELL3 in der Sonnenatmosphare 
ermittelten Haufigkeiten enthalt (vgl. Ziff. 57a). B. STROMGREN gibt die folgende 
Tabelle 1 der Zahl n' der freien Partikeln pro mH Gramm der RUSSELL-Mischung. 
Die Argumente sind der Logarithmus der Temperatur T und das durch die 

folgende Gleichung definierte Ionisierungspotential hi : 

~ . ~ 
kl' _ 2(2:rm,)" (hT)2 

e - h3 - s-;-. (8) 

Hier ist lz die PLANCKsche Konstante, me die Elektronenmasse und Se die Zahl 
der freien Elektronen pro Volumeneinheit. 

Tabelle 1. 

logT 
'1,/kT 

3 4 5 6 7 8 9 10 

6,4 0,46 0,49 0,50 0,51 0,52 
6,6 0,48 0,51 0,52 0,53 0,53 0,54 
6,8 0,48 0,51 0,53 0,53 0,53 0,54 0,54 
7,0 0,44 0,50 0,52 0,53 0,54 0,54 0,54 0,54 
7,2 0,46 0,51 0,53 0,54 0,54 0,54 0,54 0,54 
7,4 0,47 0,51 0,53 0,54 0,54 0,54 0,54 0,54 
7,6 0,47 0,51 0,53 0,54 0,54 0,54 0,54 0,54 

Bei vollstandiger Ionisation der RUSSELL-Mischung sind 0,54 Partikeln pro 
mH Gramm vorhanden. Das mittlere Molekulargewicht It ist dann folglich 1,9. 

Fur Sternmaterie, die pro Gramm X Gramm Wasserstoff und 1 - X Gramm 
der RUSSELL-Mischung enthalt, gilt gemaB (2): 

n = 2X + n'(1 - X). 

Es folgt fUr das mittlere Molekulargewicht 

1 

fl = 2 X + n' (1 - X) . 

(9) 

(10) 

Zur Berechnung des Ionisierungspotentials hi ist die Kenntnis der Zahl Se 

der freien Elektronen pro Volumeneinheit erforderlich. Meist genugt zur Be
rechnung von Ne aus der Dichte eine genaherte Kenntnis des Ionisationszustands 
(etwa durch n' = 0,5 charakterisiert): 

(11) 

Es folgt, daB fUr die betrachtete chemische Zusammensetzung der Gas
druck normaler Sternmaterie aus Temperatur und Dichte berechnet werden 
kann. 

1 )1 N 92, S.471 (1932) sowie I.e.s. 
2 ZfAp 4,5.118 (1932); 7,5.222 (1933). 
3 Ap J 70, 5.11 (1929). 
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1m ubrigen sei mit Rucksicht auf die Art der Berechnung der Tabelle 1 
auf die angefiihrten Arbeiten verwiesen. 

56b. Absorptionsvermogen normaler Sternmaterie. Eine Darstenung der 
Theorie des Absorptionsvermogens normaler Sternmaterie ist in diesem Hdb. III, 1 
von S. ROSSELAND gegeben worden. Das Absorptionsvermogen kann aus dem 
Absorptionsvermogen fUr die einzelnen stationaren Zustande der vorkommen
den Elemente und der Haufigkeit der Elemente sowie deren Verteilung uber 
die stationaren Zustande berechnet werden. Es kann auch auf ahnlichem Wege 
zunachst das Emissionsvermogen berechnet werden und sodann gema13 der 
KIRCHHoFFschen Gleichung das Absorptionsvermogen. 

Der einem gewissen stationaren Zustand eines wasserstoffahnlichen Ions 
(CouLmmfeld) entsprechende atomare Absorptionskoeffizient konnte nach der 
KRAMERsschen korrespondenzma13igen Berechnung angegeben werden. Es liegen 
nunmehr die Resultate analoger quantenmechanischer Berechnungen vorl. Die 
resultierenden Korrektionen sind in dem fUr die vorliegende Aufgabe ma13geben
den Bereich nicht wesentlich. 

ROSSELAND fuhrt 1. c. einen Ausdruck fUr die Opazitat an, der einen Maxi
mumswert darstellt, indem bei der Berechnung des Emissionskoeffizienten der 
Einflu13 der teilweisen Besetzung der diskreten stationaren Zustande vernach
lassigt wurde (vg1. auch 1. C. S., Chapter IX). Der entsprechende Korrektions
faktor, der von EDDINGTON "Guillotine-Factor" genannt wird, wurde von 
EDDINGTOX 2 und von B. STRC}:\IGREN 3 berechnet. Die folgende Tabelle des 

Guillotine-Faktors • als Funktion des Ionisierungspotentials hi (vg1. S. 123) ist 

ein Auszug aus einer von EDDDIGTON berechneten Tabelle. 

Tabelle 2. 

'l'.kT , 
I 

logT 'l'ikT , log, I ~':kT , lop 

10 1,00 (l,00 3,5 2,64 0,42 I 1,0 14.4 1,16 
8 1,03 (l,01 3,0 3,50 0,54 0,5 21,6 1,33 
6 1,19 0,08 2,5 4,80 

g:~~ I 0,0 32,5 1,51 
5 1,46 0,16 2,0 6,78 
4 2,07 0,32 1,5 9,80 0,99 

Bei wachsender Dichte (abnehmendem hi-) wachst der Guillotine-Faktor. 

Es macht sich die steigende Besetzung der diskreten stationaren Zustande geltend. 
B. STROMGREN berechnete den Guillotine-Faktor • als Funktion der Tem

peratur und des Ionisierungspotentials fUr Sternmaterie, die aus Wasserstoff 
und der RUSSELL-Mischung besteht. Eine bei hoheren Temperaturen (auch bei 
sehr kleinen Dichten) einsetzende Guillotine-Wirkung wurde hierbei beruck
sichtigt. Die folgende Tabelle gibt log. fur die RUSSELL-Mischung. Fur die 
relativ niedrige Temperatur T = 6· 106 Grad stimmen die Werte mit den von 
EDDINGTON berechneten praktisch vollkommen uberein. 

Fur eine Mischung, die pro Gramm X Gramm Wasserstoff und 1-X Gramm 
der RUSSELL-Mischung enthalt, ist die Opazitat: 

1- X 2 0 

" = [25,59J --~ - T"a,5 • ( 12) 

1 Literaturhinweise auf die in Frage kommenden Arbeiten von J. A. GAUNT, Y. SUGIURA 

u. a. findet man etwa bei B. STROMGREN, 1. c. Anm.3. 
2 I.C.S. und M N 92, S. 364 (1932). 
3 Z f Ap 4, S. 118 (1932). 
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Tabelle 3. 

T 
'i.J'/kT 

'" 6 5 4 3 2 

1 . 106 0,03 
2 0,06 
3 0,02 
4 0,00 0,06 0,13 
5 0,01 0,07 0,14 
6 0,08 0,14 0,22 0,35 0,56 0,79 
8 0,25 0,30 0,37 0,50 0,68 0,93 

10 0,33 0,38 0.+5 0,58 0,76 0,99 
12 0,37 0,41 0,48 0,60 0,78 1,01 
14 0,39 0,43 0,49 0,61 0,79 1,02 
16 0,40 0.+3 0,49 0,60 U,78 1,02 
n; u,40 0.+4 0.+9 0,58 0,78 1,02 
20 0,41 0,44- 0,49 0,60 0,79 1,03 
25 0,48 0,51 0,56 0,66 

Die Opazitat kann somit fUr normale Sternmaterie der betrachteten chemi
schen Zusammensetzung aus Temperatur und Dichte berechnet werden. Es sei 
noch bemerkt, daB bei h6heren Temperaturen und geringeren Dichten die hier 
nicht berucksichtigte Streuung durch freie Elektronen eine Rolle spielt. 

1m ubrigen vergleiche man wegen der Art der Berechnung des Guillotine
Faktors die angefUhrten Arbeiten. 

1m normalen Sterninnern uberwiegt der Energietransport durch Strahlung 
den Energietransport durch Partikeln. Eine Ausnahme bildet nach S. FLUGGE1 

der Fall, daB die Neutronenhaufigkeit nicht verschwindend klein ist. Dies be
ruht auf der sehr groBen freien Weglange der Neutronen. Bei erheblicher Neu
tronenhaufigkeit wurde die aus der Summe der materiellen und der Strahlungs
Leitfahigkeit zu berechnende Opazitat stark reduziert werden (vgl. auch 
Ziff. 57a). 

56e. Zustandsgleichung der Materie bei sehr hoher Dichte. Bei sehr hoher 
Dichte (oder sehr niedriger Temperatur) eines Gases muB man bei Berechnung 
des Gasdrucks das PAuLI-Verbot berucksichtigen 2• Es tritt sog. Entartung 
des Gases ein. 

Es m6gen die mechanischen Krafte zwischen den Gaspartikeln auBerhalb 
der kurzen StoBzeiten verschwindend klein sein. Dann gilt fUr den durch das 
pro Flacheneinheit und Zeiteinheit passierende mechanische Moment definierten 
Gasdruck die Gleichung 

PG = !NvP, (13) 

wo N die Zahl der freien Partikeln pro Volumeneinheit und vp der Mittelwert 
des Produkts aus Geschwindigkeit v und l\1:oment_ P der Partikeln ist. Fur v .z:: c 
(c ist die Lichtgeschwindigkeit) ist vp = 2E, wo E die mittlere kinetische Energie 
der Partikeln bedeutet. Liegt keine Entartung vor, so gilt die Gleichung 
E = -~kT, die in Verbindung mit (13) zu der fUr ein nicht-entartetes ideales Gas 
gtiltigen Gleichung (1) fUhrt. Es sei noch bemerkt, daB fur ein nicht-entartetes 
Gas die Gleichung (1) auch dann gultig bleibt, wenn Geschwindigkeiten bis zur 
Lichtgeschwindigkeit vorkommen 3. 

1 Z f Ap 6, S.272 (1933). 
2 E. FERMI, Z f Phys 36, S.902 (1926); P. A.:Yr. DIRAC, Proc Roy Soc London A 112, 

S.661 (1926). 
3 Vgl. W. PAULI, Relativitatstheorie. Enzykl d Math Wiss sowie F. ]UTTNER, Z f Phys 

47, S. 542 (1928). 
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Bei wachsender Dichte tritt zuerst fUr die freien Elektronen Entartung ein, 
wahrend fUr die schweren Atomreste die entsprechende Wechselwirkung noch 
verschwindend klein ist. Daraus folgt, wie noch unten nachgewiesen werden 
solI, daB bei weiter steigender Dichte der Gasdruck praktisch nur von den Elek
tronen herriihrt. 

Der einfachste Fall ist der eines sog. vollkommen entarteten Gases. 
Wenn die absolute Temperatur Null ist, tritt vollkommene Entartung ein. 
Gnter den in Frage kommenden astrophysikalischen Bedingungen ist die Tem
peratur im allgemeinen, mit der Dichte verglichen, so niedrig, daB die durch Be
trachtung eines vollkommen entarteten Gases erzielte Na.herung ausreichend ist. 
(Dies liegt daran, daB im entarteten Gebiet bei Annaherung an das Sternzentrum 
die Temperatur nur sehr langsam, die Dichte aber relativ schnell anwachst, 
vgl. S. 1 51. ) 

In einem vollkommen entarteten Elektronengas mit Ne Elektronen pro 
Volumeneinheit haben die Elektronen Momente P zwischen 0 und Po, \VO 

( 14) 

und diese Momente sind so verteilt, daB die Zahl Se (P) der Elektronen mit 
:Ylomenten unter P 

Se(P) = :;~ p3 (P <: Po) (15) 

ist. Die Gleichungen (14) und (15) zeigen die Geschwindigkeitsverteilung der 
Elektronen bei vollkommener Entartung, treten also an Stelle des bei einem 
normalen Gase giiltigen .:liAxwELLschen Verteilungsgesetzes. 

Aus (15) folgt fUr die Anzahl der Elektronen mit Momenten zwischen P 
und P + dp: 

(16) 

Es solI jetzt zunachst der Fall sog. nicht-relativistischer Entartung 
betrachtet werden, in dem .Ye und damit Po so klein bleiben, daB die Elektronen-

geschwindigkeiten klein gegen die Lich .. tgeschwindigkeit sind (~Po <; c, d. h. ) ~ 

N. <:: 1030 • Dann gilt v p = me v-2 = 2E. Die mittlere kinetische Energie der 

Elektronen ergibt sich aus (14) und (16): 

d. h. 

oder 

". (_1_ p2• S: p2 d P 
oJ 2m, h 

E =0 _____ ~-------
S;r 3 

3h3 Po 

E - __ 3 __ pt 
- 10m, 1I 

2 

- _ 3 ( 3 )3 h2 i E-- -- -N . 
10 ,Sn m, e 

(17) 

(18) 

(19) 

In (13) eingesetzt ergibt (19) die nicht-relativistische Zustandsgleichung eines 
vollkommen entarteten Elektronengases: 

.2. 

PG - ~(3)3 !!!..- r./f! 
- 20:r m,' e . (20) 
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Unter EinfUhrung des effektiven mittleren Molekulargewichts It erhalt man: 

Setzt man die numerischen Werte der Atomkonstanten ein, so folgt: 

PG = Kl -+ e'~, ) 

](1 = 9,8;~'1012. 

(21) 

(22) 

Die Zustandsgleichung PG = PG (e, T) eines entarteten, aber nicht voll
kommen entarteten Gases im nicht-relativistischen Fall hat :.\1rLXE 1 abgeleitet. 
Durch Vergleich dieser Gleichung mit (22) findet man, daB ein Elektronengas 
mit im allgemeinen genugender Genauigkeit als vollkommcn cntartet behandelt 
werden kann, wenn die folgende So:\L\IERFELDsche Entartungsbedingung er
fUllt ist: 

_ 1 ~ ~R 
/'l. 1 - c 'o > -nT, 

,u's ~ !t " 
(23) 

d. h. 

(K 1)'" 1 " '" --.- > 1 . 
. Vl !l T' 

(24) 

Die Entartungsbedingung kann folgendermaBen interpretiert werden: Ent
artung tritt ein, wenn der nach der Zustandsgleichung fUr vollkommene Ent
artung berechnete Gasdruck h6her als der nach der Zustandsgleichung des nicht
entarteten Gases berechnete Gasdruck ist. 1m allgemeinen benutzt man auch 
im Ubergangsgebiet beginnender Entartung nicht die obengenannte (ziemlich 
verwickelte) allgemeine Zustandsgleichung, sondern man benutzt die Zustands
gleichung (5) des nicht-entarteten Gases bis zur Grenze 

(Kl)t.!..f. <: 1 
ffi !l Tt-

(25) 

und jenseits dieser Grenze die Zustandsgleichung (22) des vollkommen entarteten 
Elektronengases. 

Die Entartungsbedingung (24) enthalt die genauere Fassung der Aussage, 
daB sehr hohe Dichte oder sehr niedrige Temperatur Entartung bewirken. Die 
Dichte, bei der Entartung einsetzt, wachst mit der Potenz l der Temperatur. 
Fur fl = 1 und T = 107 Grad betragt die Entartungsdichte 103 gcm- 3 , fUr 
109 Grad dagegen 106 gem - 3. 

1m Gebiet der Entartung wachst der Druck mit der Potenz i der Dichte. 
In entarteten Teilen des Sterninnern ist die Temperatur annahernd konstant 
(vgl. S. 131 und 151), so daB der nach den Gesetzen des nicht-entarteten Gases 
zu berechnende Partialdruck der Atomreste nur proportional e anwachst und 
somit schnell vernachlassigbar klein wird. 

1m Fall relativistischer Entartung, d. h. in dem Fall, daB die Elek
tronengeschwindigkeiten im entarteten Elektronengas sich der Lichtgeschwin
digkeit nahern, muB bei der Auswertung von (13) unter Benutzung des Ver-

1 M N 90, S. 769 (1930); 91, S. 4 (1930); vg1. auch R. H. FOWLER, :\1 N 87, S. 114 (1926) 
sowie 1. c. S. 122, Anm. 1. 
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teilungsgesetzes (15) der Momente die relativistische Beziehung zwischen Ge
schwindigkeit und Moment benutzt werden: 

(26) 

oder dE 
~'=dF' (27) 

wo E die kinetische Energie bedeutet. 
Man gelangt SOl zu der folgenden Zustandsgleichung eines vollkommen 

entarteten Elektronengases, die sowohl im nicht-relativistischen wie im relati
vistischen Fall Giiltigkeit besitzt: 

_ ;r m; c5 r 2 ·2! +, -' _ 1 _I Pr; - ~-lX(2X - 3)C, T 1) -;- 3::,lllh x, (28) 

wo 
x = J>~ 

U1eC 
(29) 

oder, mit Hilfc von (14) 1 

( 
~'3 I 1 

X - _J _ __ 1_ 013 
-- 8;r)m,c'e' (30) 

., 
1m Grcnzfall, daB Po sehr groB ist (Po::3> meG, x ~ 1), wird PG DC Kg und 

deshalb PG DC fl;l , wahrend ja im entgegengesetzten (nicht-relativistischen) Grenz
fall PG oc g} ist. Bei konstanter Temperatur und wachsender Dichte ist also 
zunachst, bis Entartung einsetzt, PG oc g, dann wird die Kompressibilitat mit 
PG oc ~/f geringer, his sie schlieBlich im Gebiet relativistischer Entartung wieder 
cntsprechend PG oc (It ansteigt. 

Nach (30) ist die Bedingung x ::3> 1 fiir die Giiltigkeit yon PG oc (lj aquivalent 
der Bedingung 

Beriicksichtigt man, daJ3 mH = 1,66· 1O-2~ ist, so sieht man, daJ3 z. B. in 
cinem reinen Wasserstoffgas gemaJ3 (31) relativistische Entartung vorhanden 
is t, wenn die Dich te graJ3er als 106 g cm -;) ist. 

Man erhalt eine fiir viele Zwecke brauchbare Naherung, wenn man statt 
mit der allgemeinen Zustandsgleichung (28) fiir ein entartetes Gas mit den in 
den beiden Grenzfallen giiltigen Gleichungen rechnet, und zwar mit der Glei-

chung (22) fUr (5)3 8;rm!c3 (.~2) 
N e < 4 ~ J 

und mit der folgenden, aus (30) durch Grenziibergang abzuleitenden, Gleichung 
1. 

( 3)3 h C 1" 1". PG = - -- - n3 = K - 0 11 
7l -4..\- I:::" 2 -1- .... 

• 8m! fl3 fl" 

(33) 

fiir 
( 5)3 8n m! c3 

N e > 4 ~. (34) 

.. ~iir He = (f)3 8"~; c3 stimmen die beiden Zustandsgleichungen (22) und (33) 
uberem. ' 3 

1 Vgl. E. C. STONER, :\1 N 92, S. 651 (1932); S. CHANDRASEKHAR, ]\I[ N 95, S. 20i (1935), 
Appendix, und die dort angefiihrten Arbeiten von T. E. STERNE, L. LANDAU, J. FRENKEL 

und F. JUTTNER. 
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Die Zustandsgleichungen dieser Naherung sind unten zusammengestellt. 
Es ist: 

I. Nicht-Entartung. 

fUr 

II. Nicht-relativistische 

fUr 

und 

at 
PG = -eT p, 

(~1)~'~ e;l < 1. 
,(H P, T2 

Entartung. 
1 5 

PG = K 1 -;, ea', 
p,'a 

Kl == 9,87.1012 

(K )~. 1 0 
---.! - -~- > 1 
,at p, T~ 

_ 24h3_ 1 < 1 
12S;>;m!c3mH p, e . 

III. Relativistische Entartung. 
1 " PG = K 2 -" e", 

p," 

K2 = 1,23.1015 

fUr 
(K 2)3 ~ ~ > 1 

at P, T3 

24h3 ~ > 1 J 
12S;>;m!e3mH p, e . 

und 

(35) 

Wenn die durch (35) zu erhaltende Naherung nicht ausreicht, so ist die 
Zustandsgleichung in der Form (28) zu benutzen. E. C. STONER hat die in (28) 
eingehende Funktion von x, der der Gasdruck proportional ist, tabuliert. Es sei 

PG = At(x) , 
1. 

X = Be 3 , 

A = 8;>;m!e~ 
3 h3 ' (36) 

(logA = 23,683) , 

B _ ~(l)t(_1 )t 
- mee 831' ,umH ' 

wo j(x) = l [x (2 x 2 - 3) (x 2 + 1)t + 3 sinh- 1 xl (37) 

ist. Die folgende Tabelle (S.130) ist ein Auszug aus der STONERschen Tabelle 
der Funktion j (x). 

Die der genauen Zustandsgleichung (28) entsprechende Entartungsbedin
gung ist 

oder 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

at Aj(x) > -eT 
fl 

5,92.109 t(:) > T. 
x 

(38) 

(39) 

9 
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Tabelle 4. 

!(xl 
t(xl 

!(xl 
!(xl 

x - - x -
x' x' 

0,1 1,99' 10- 6 1,99' 10- 3 1,0 0,154 0,154 
0,2 6,31 . 10- 5 7,89'10- 3 1,2 0,353 0,204 
0,3 4,70' 10- 4 1,74' 10- 2 1,4 0,704 0,256 
0,4 1,94' 10- 3 3,03' 10- 2 1,6 1,26 0,310 
0,5 5,76' 10- 3 4,61 . 10- 2 1,8 2,12 0,363 
0,6 1,39'10- 2 6,43' 10- 2 2,0 3,33 0.417 
0,7 2,90' 10- 2 8.45'10- 2 3 18,4 0,684 
0,8 5,47'10- 2 1,06· 10- 1 4 60,7 0,946 
0,9 9,44' 10- 2 1,29 . 10- 1 

I 
5 151 1,21 

1,0 1,54' 10- 1 1,54' 10- 1 10 2.47 . 103 2.47 
20 3,99 . 104 4,99 

100 2,50' 107 25,0 

Es sei noch bemerkt, daB (35) II und III aus (36) erhalten werden, indem 

f (x) = + x5 fUr x < { und f (x) = : x-l fUr x > ~ gesetzt wird. Es folgt 

dann Po = ~ AB5 (g)'~ bzw. Po = ~ AB4 (g ).~ 
:1 ft 4 J! 

EDDI~GTO~l hat die Gultigkeit der angefUhrten Zustandsgleichungen fur 
den Fall relativistischer Entartung angefochten. Nach EDDINGTON soIl auch in 
diesem Fall Po oc I!'} gelten. Auf diese Frage soIl hier nicht naher eingegangen 
werden (vgl. Ziff. 56j). 

Die Frage der Ionisation eines entarteten Gases behandelten CHAXDRA
SEKHAR 2 und MILNE3. 1m allgemeinen durfen samtliche Elektronen als frei an
gesprochen werden4 • Das effektive mittlere Molekulargewicht kann dementspre
chend bei bekannter chemischer Zusammensetzung unmittelbar als die reziproke 
Anzahl der Elektronen pro mH Gramm der gegebenen Zusammensetzung be
rechnet werden. 

CHANDRASEKHAR und RosE~FELD5 haben die Wirkung der Bildung yon 
Paaren von Positronen und Elektronen auf die Zustandsgleichung untersucht. 
Die Wirkung, die im allgemeinen klein ist, besteht in einer Erhohung des Drucks. 

Bei hohen Temperaturen (etwa >109 Grad) ist bei der Berechnung der 
Zustandsgleiehung zu berueksiehtigen, daB die ehemisehe Zusammensetzung 
nieht mehr durch konstante Parameter, die dann konstante Parameter der Zu
standsgleichung sind, eharakterisiert ist. Vielmehr spielt hier Elementenumwand
lung eine Rolle, so daB die ehemisehe Zusammensetzung dureh Temperatur 
und Diehte bestimmt ist. Die statistisehe Gleiehgewiehtstheorie der ehemischen 
Zusammensetzung ist von T. E. STERNE 6 entwickelt und auf konkrete Pro
bleme angewandt worden (vgl. auch Ziff. 56e und Ziff. 58a). Es sei noeh bemerkt, 
daB die Gleichgewichtstheorie fUr alle Temperaturen und Diehten gilltig ist, daB 
aber bei niedrigen Temperaturen die Reaktionsgesehwindigkeiten so gering sind, 
daB der Gleichgewichtszustand nieht erreicht wird. 

Die Zustandsgleiehung bei extrem hohen Diehten, bei denen die Kraftfelder 
sieh den Kraftfeldern in den Atomkernen nahern, kann nicht sieher angegeben 
werden (vgl. hierzu Ziff. 561). Naeh STERNE 7 durfte die Materie bei extrem 

1 ~I N 95, S. 194 (1935). Eine ausfiihrliche Ableitung der Zustandsgleichung (28) auf 
Grund der gewohnlich zugrunde gelegten Gleichungen der relativistischen Quantenmechanik 
geben C. MOLLER und S. CHANDRASEKHAR, M N 95, S.673 (1935). 

2 Phil Mag 9, S.292 (1930). 3 M N 90, S. 769 (1930). 
4 Vgl. auch A. S. EDDINGTON, }1 N 92, S.471 (1932). 5 Nature 135, S.999 (1935). 
6 M N 93, S.736 (1933). 7 L. c. Anm.6. 
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hohen Dichten zu Neutronen zerquetscht werden. J. v. NEUlIIANN 1 gibt als 
schlieBliche Zustandsgleichung bei immer gr6Ber werdender Dichte die Gleichung 
PG = t c2 e an. 

56d. Absorptionsvermogen der Materie bei sehr hoher Dichte. Wenn in 
einem Gas Entartung eintritt, so beeinfluBt dies das Absorptionsverm6gen des 
Gases. Ebenso wie Ubergange nach schon besetzten diskreten stationaren Zu
standen nicht stattfinden k6nnen, so werden auch bei Entartung Ubergange 
nach Bewegungszustandszellen der entarteten Elektronen, die schon besetzt sind, 
verboten. Bei vollkommener Entartung sind alle Bewegungszustandszellen mit 
P < Po besetzt ~vgl. die Gleichungen (14) und (15)J. Cbergange k6nnen nur nach 
Zustanden mit P > Po stattfinden. Dies bewirkt eine starke Reduktion in der 
Zahl der Absorptionsprozesse auBer fUr sehr groBe Strahlungsfrequenzen. Bei 
Entartung wird also die :'Iaterie viel durchsichtiger, als man nach den ftir nor
male Sternmaterie gtiltigen Formeln berechnen wtirde. 

Das Absorptionsvermogen eines Gases wurde von mehreren Seiten nach der 
Quantenmechanik berechnet 2 • Es gentige hier die qualitative Feststellung, daB 
die Opazitat gering ist. Wie spater ausgefUhrt werden solI (vgl. S. 151), bewirkt 
dies, daB im Sterninnern die Temperatur in entarteten Gebieten nur langsam 
anwachst, so daB die :'laterie schnell praktisch vollkommen entartet wird [vgl. 
Gleichung (24)j. Es sei noch bemerkt, daB in entarteten Gebieten nach D. S. 
KOTHARI 3 die Warmeleitfahigkeit so hoch ist, daB der Energietransport durch 
Elektronen den Energietransport durch Strahlung iiberwiegt, im Gegensatz zu 
den Verhaltnissen in normaler Sternmaterie. Dieser Sachverhalt setzt die aus 
der Summe der materiellen und der Strahlungsleitfahigkeit zu berechnende 
Opazitat noch herab. 

56e. Die subatomare Energieerzeugung der Sternmaterie. Als Prozesse, 
durch die die von den Sternen ausgestrahlte Energie erzeugt werden kann, 
kommen in Betracht: a) Prozesse, bei denen Protonen (Wasserstoffkerne) oder 
~eutronen von einem Atomkern eingefangen werden, so daB Elementenverwand
lungen stattfinden, gleichzeitig damit, daB die dem ;"Iassenunterschied zwischen 
dem freien und gebundenen Proton bzw. Neutron entsprechende Energie frei 
wird; b) Prozesse, bei denen Elementarpartikeln zerst6rt werden (verschwinden), 
wahrend die der verschwundenen Masse entsprechende Energie frei wird. 

Prozesse sowohl der Art a) wie der Art b) k6nnen bei dem heutigen Stand 
der theoretischen Physik auch nicht im Prinzip vollstandig diskutiert werden. 
Es ist jedoch moglich gewesen, teils auf theoretischem, teils auf experimentellem 
\Vege, gewisse Seiten der in Frage kommenden Probleme zu klaren. 

Was zunachst die Prozesse a) betrifft, so ist es mit Hilfe einer von G. GA:IIOW 4 

entwickelten Theorie moglich, Aussagen tiber den Einfang von Protonen und 
Neutronen durch Atomkerne zu machen. Mit Rticksicht auf die wahrscheinlich 
geringe Haufigkeit der Neutronen im Sterninnern solI die Darstellung auf die 
Betrachtung des Einfangs von Protonen beschrankt werden. 

Damit ein Proton von einem Atomkern eingefangen werden solI, muB fol
gendes stattfinden: 1. Es muB ein ZusammenstoB zwischen Proton und Atom
kern, oder richtiger eine nahe Passage des Protons innerhalb eines Wirkungs
querschnitts 0"2 urn den Atomkern stattfinden, wobei die GroBenordnung von 0" 

durch den Atomkernradius bestimmt ist (0"2 = 10- 25 cm 2, mit der Atomnummer 

1 Vgl. ::\1 N 95, S.693 (1935). 
2 R. c. ::\L-\JUYlDAR, AN 243, S.5. (1931); BERTHA SWIRLES, ::\IN 91, S.861 (1931); 

S. CHA~DRASEKHAR, Proc Roy Soc A 133, S.241 (1931); D. S. KOTHARI u. R. C. iVIAJUMDAR, 
A. X 244, S.66 (1931). 

3 ::\1 X 93, S.61 (1932). 4 Z f Phys 52, s. 510 (1928). 

9* 
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schwach zunehmend); 2. Das Proton muB in den Atomkern eindringen, d. h. 
es muB den Potential1?erg urn den Atomkern durchqueren oder iiberschreiten; 
3. Das in den Atomkern eingedrungene Proton muB festgehalten werden. 

Die Zahl der ZusammenstCiBe kann nach der statistischen Mechanik be
rechnet werden. Es werde vorausgesetzt, daB die betrachteten (schweren) Par
tikeln nicht entartet sind. Dann gilt der Ausdruck der klassischen Statistik 
fUr die Zahl pro Volumeneinheit und Zeiteinheit 5 dE der ZusammenstCiBe 
zwischen Atomkernen der Masse M und Protonen der Masse mH mit relativen 
kinetischen Energien zwischen E und E + dE: 

E 

S(E, T) dE = 2Nno: l '2n (~ + ~_)e-kT E dE. (40) 
Jt(kT)~- M mH 

Hier bedeuten S und n die Anzahl der Atomkerne bzw. Protonen pro Volumen
einheit. 

Fiir die Eindringungswahrscheinlichkeit W(E) eines Protons der kinetischen 
Energie E gilt nach G.UIOW: 

_.:!:rY~H ZZHe'h 
TV(E) = e hVE (41) 

Es bedeutet in dieser Gleichung Z e die Ladung des Atomkerns (Atom
nummer Z), ZH e die Ladung des Protons (ZH = 1) und heine von E, Z und 
dem Atomkernradius r abhangige GroBe, die von GAlIIOW 1. c. mit dem Argument 

k = rE 
l3 ZZHe2 

(42) 

tabuliert worden ist. Bei den meisten Anwendungen genugt es, fur die (langsam 

veranderliche) GroBe h ihren Maximalwert ~ einzusetzen. 

Aus (41) geht hervor, daB die Eindringungswahrscheinlichkeit W(E) klein 
ist, solange noch der Exponent 

4Jtt'~ ZZ e2 J ~ 1 (43) hVE H k 

ist. Die folgende Tabelle erlautert die Gleichung (41). Sie gibt mit dem Argu
ment E fiir zwei Werte von Z die Eindringungswahrscheinlichkeit W(E), mit 

h = ~ berechnet. Neben den Werten der kinetischen Energie findet man die

jenigen Werte der Temperatur, fUr die die mi t tlere kinetische Energie der 
Protonen, d. h. t kT, gleich E ist. 

E 

2,06' 10- 9 erg 
2,06'10- 8 

2.06' 10- 7 

2.06'10- 6 

T 

107 Grad 
108 

109 

1010 

Tabelle 5. 

W(E) 
Z=3 

1 . 10 - 36 sek - 1 

4' 10- 12 

3' 10- 4 

7' 10- 2 

W(E) 
Z=t2 

2' 10- 144 sek- 1 

3' 10- 46 

4'10- 15 

3' 10- 5 

Was schlieBlich die Einfangswahrscheinlichkeit Q eines eingedrungenen 
Protons betrifft, so liegen hieriiber einige experimentelle Daten vor (vgl. unten). 
Fiir gewisse stabile Atomkerne diirfte Q c-.:: ° sein, im allgemeinen ist Q wahr
scheinlich von der GroBenordnung Q ex 0,01 bis 0,1, und zwar unabhangig 
von der Energie des stoBenden Protons. 
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Mit Hilfe der angefUhrten Resultate kann man in spezifizierten konkreten 
Fallen die Zahl der Protoneneinfangsprozesse pro Volumeneinheit und Zeiteinheit 
berechnen. Es ist das Produkt S(E) W(E) tiber aIle kinetischen Energien zu 
integrieren und mit Q zu multiplizieren. Die resuItierende Gleichung findet man 
bei ATKINSON und HOUTERMANS1 und bei STERNE 2. 

STERNE gibt die folgende Tabelle fUr die Wahrscheinlichkeit U(T) des 
Einfangs eines Protons durch Lithiumkerne (Z = 3) der Dichte e als Funktion 

der Temperatur T (mit 0"2 = 10- 25 Tabelle 6. 

und lk = "2" berechnet). T 
U(T) 

Dber den Einfang von Protonen 
durch Lithium liegen Experimente 106 Grad 3'1O- 31 Q!!sek- 1 

von COCKROFT und WALTOX 3 und 5' 106 2' 10- 15 

von HENDERSON'" vor. Man erhalt 107 7' 10- 11 
4 . 107 3 . 10 4 

Dbereinstimmung zwischen Theorie 8 10 0,3 
und Erfahrung, wenn man (fUr 5 . 108 900 
a 2 = 10- 25) Q ,,,-, 0,03 setzt. 109 9000 

Fur andere Atomkerne kann 5' 109 400000 

U(T) cc rs 

29,4 
17,2 
13,7 

8,6 
6,4 
3,8 
3,0 

man aus der Tabelle genaherte Werte Z)2 (Z) 
erhalten, indem man einanderentsprechende T-und U-\Vertemitbzw.(- und -

1 . I" t 3 3 mu tlp lZler . 

Etwas genauere Berechnungen der Einfangsgeschwindigkeit haben A. H. WIL
SOX 5 und G. STEENSHOLT 6 ausgefUhrt. Diese Berechnungen fUhren im wesentlichen 
zu derselben Temperaturabhangigkeit wie die oben angefUhrten. Nach WILSON und 
STEEXSHOLT gilt: 10 -19 "tV ( 1 ) . 

U(T) = Z" ~2 + 6 e- 3 ;', (44) 

wo ~ = (~;5t (45) 

Bei hohen Temperaturen spielen auch die den hier diskutierten entgegen
gesetzten Prozesse eine Rolle. Dber den entsprechenden statistischen Gleich
gewichtszustand vgl. Zif£' 56c und Ziff. 58a. 

Wie in Ziff. 58a naher ausgefuhrt werden soIl, scheint es nicht ausgeschlossen, 
daB man die Energieerzeugung in den Fixsternen als durch Protoneneinfang 
freiwerdende Energie erklaren kann. Vielleicht spielen dabei die entgegen
gesetzten Prozesse eine Rolle, so daB die Energieerzeugung sich aus der Diffe
renz der Einfangs- und Freiwerdungsgeschwindigkeit der Protonen ergibt (vgl. 
S. 189). Fur die Realisierung derartiger Verhaltnisse sind relativ hohe Tem
pera turen (109 bis 1010 Grad) erforderlich 7. 

Andererseits besteht die Moglichkeit, daB die Energieerzeugung auf Partikel
zerst6rung beruht. Der wichtigste der in Frage kommenden hypo thetis chen 
Prozesse, die gleichzeitige Zerstorung eines Protons und eines Elektrons, hat 
allerdings an Wahrscheinlichkeit verloren, seitdem im Positron das positiv-elek
trische Gegenstuck zum Elektron aufgefunden wurde. Die Prozesse der gleich
zeitigen Entstehung oder Vernichtung eines Positrons und eines Elektrons 
durften fur die Energieerzeugung keine Rolle spielen (vgl. S. 189). 

Trotz der erzielten Fortschritte kann kaum behauptet werden, daB der 
:\Iechanismus der Energieerzeugung im Sterninnern klargelegt worden ist. 

1 Z f Phys 54, S.656 (1929); vgJ. auch R. D'E. ATKINSON, 1. c. S. 188, Anm.2. 
2 M N 93, S.770 (1933). 3 Proc Roy Soc A 137, S.229 (1932). 
4 Phys Rev 43, S.98 (1933). 5 M N 91, S.283 (1931). 
6 L. c. S. 171, Anm.2. 7 VgJ. T. E. STERNE, J. c. Anm.2. 
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56£. Die Fundamentalgleichungen des Sternaufbaus und ihre moglichen 
Losungen. Die Fundamentalgleichungen, die den Gleichgewichtszustand eines 
Sterns beschreiben, sind in M Ziff. 35-60 abgeleitet und diskutiert worden. 
Die im folgenden wiedergegebene Diskussion bezieht sich auf jene Fundamental
gleichungen, in unveranderter Form. 

Die Fundamentalgleichungen sind unten zusammengestellt. Es sind die 
Gleichung des Strahlungsgleichgewichts ~M S. 205, Gleichung (4)J, des mechani
schen Gleichgewichts [M S.205, Gleichung (5)1J, die Gleichung fUr die Masse 
einer Kugelschale und die Gleichung fUr die subatomare Energieerzeugung einer 
Kugelschale: 

~p" 
dr 

dJIr = 4:rr2e dr, 

d L r = 4:r r2 Q s dr. 

Die Bezeichnungen haben die folgende Bedeutung: 
r Entfernung vom Sternzentrum, 
T Temperatur, 
e Dichte, 

PG Gasdruck, 

(46) 

(47) 

(48) 

(49) 

Lr Netto-Strahlungsstrom nach auGen durch eine mit der Stemoberflache 
konzentrische Kugelflache mit dem Radius r. Der Xetto-Strahlungsstrom 

durch eine Einheitsflache der genannten Kugclflache ist Fr = ~';" 
Jlr Masse innerhalb der genannten Kugelflache mit Radius 1', 4;'[)'-

u Opazitat, 
s Subatomare Energieerzeugung pro Gramm Sternmaterie, 

a ~-mal die STEFAKsche Konstante. Die Energiedichte sch\varzer Strah
c 
lung ist a P. 

c Lichtgeschwindigkeit, 
G Gravitationskonstante. 

Es sei nun die Aufgabe vorgelegt, den Aufbau von Stemen gegebener chemi
scher Konstitution mit Hilfe dieser Gleichungen zu untersuchen. Bei gegebener 
chemischer Konstitution darf - im Prinzip jedenfalls - die Zustandsgleichung, 
das Opazitatsgesetz und die Abhangigkeit der Energieerzeugung von Temperatur 
und Dichte als bekannt gelten (vgl. Ziff. 56a bis 56e). :\'fan darf also schreiben: 

PG = PG (Q, T), (50) 

u = u(e, T), 

s = s(e, T). 

(51 ) 

(52) 

Eliminiert man mit Hilfe der Gleichungen (50), (51) und (52) die Variablen 
PG, Y. und s, so bleiben neben der unabhangigen Variablen r die vier abhangigen 
Variablen T, e, 11.11' und LT' Diese vier Variablen geniigen den vier Differential
gleichungen erster Ordnung (46), (47), (48) und (49). 

Auf der Oberflache des Sterns hat die unabhangige Variable r den Wert 
des Sternradius R. Die Temperatur T ist gleich der Oberflachentemperatur To, 

1 Dart ist auf der rechten Seite vor dem zweiten Glied minus statt plus zu lesen. 
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die Dichte (J ist praktisch gleich Null, wahrend Mr und Lr gleich der Stern
masse M bzw. der gesamten sekundlichen Ausstrahlung oder Leuchtkraft L sind. 
Die Oberflachentemperatur kann durch Lund R ausgedriickt werden und darf 
iibrigens in der Diskussion der Probleme des Sterninnern praktisch gleich Null 
gesetzt werden (vgl. S. 142). Als Parameter des betrachteten Problems kann 
man folglich den Sternradius R, die Sternmasse M und die Leuchtkraft L an
sehen. Bei vorgegebenen Werten dieser Parameter kann man sich im Prinzip 
die Losung der fundamentalen Differentialgleichungen berechnet denken. Die 
Anfangswerte von T, (J, Mr und Lr sind fiir r = R bekannt. Die . Losung der 
vier genannten Differentialgleichungen erster Ordnung ist somit festgelegt. 

Die Parameter R, J1 und L sind jedoch nieht unabhangig. Die Losung 
muB namlich zwei Randbedingungen befriedigen. 1m Zentrum des Sterns, 
d. h. fiir r = 0, miissen gemaB ihrer. physikalischen Bedeutung Mr und Lr 
gleich Null sein, wahrend T und (J beliebige endliche Werte annehmen diirfen. 

Urn zu Resultaten zu gelangen, die mit der Erfahrung zu vergleichen sind, 
hat man also ein Randwertproblem zu lOsen. 1st das Randwertproblem fUr 
die vorgegebene chemische Konstitution gelOst, so kann der Sternaufbau als 
Funktion eines Parameters, etwa der Sternmasse 1.11, angegeben werden. Die 
beiden anderen Parameter R und L konnen ebenfalls als Funktionen des ge
wahlten Parameters angegeben werden!. 

Angesichts der Unsicherheit in bezug auf die subatomaren Energiequellen 
der Sterne (vgl. Ziff. 56e) hat man bis jetzt auf die DurchfUhrung des skizzierten 
Programms verzichten miissen. Die Gleichung (52) kann nicht explizite auf
gestellt werden und muB durch passend gewahlte und variierte Ansatze ersetzt 
werden. Entsprechend den verschiedenen Ansatzen spricht man von verschie
denen Sternmodellen. Aus der Willkiir in der Wahl des Ansatzes folgt nun, 
daB den wirklichen Stemen gewissermaBen nur einzelne Punkte in den disku
tier ten Modellkontinuen entsprechen. Insbesondere folgt, daB ein Voraussagen 
des Radius und der Leuchtkraft eines wirklichen Sterns gegebener chemischer 
Zusammensetzung und gegebener Masse nicht explizite durchgefUhrt werden 
kann. Es zeigt sich aber, daB die verschiedenen plausiblen Ansatze zu Modellen 
mit in vielen Punkten ahnlichen Eigenschaften, die also auch die wirklichen 
Sterne besitzen diirften, fUhren. Auch fUhren jene Ansatze mit nur ziemlich 
kleinen Abweichungen zu einer allgemeingiiltigen Relation zwischen Masse, Ra
dius und Leuchtkraft, das sog. Masse-Leuchtkraft-Gesetz (vgl. hierzu M Ziff. 56). 

Der einfachste Ansatz fiir E ist der Ansatz 

e = const. (53) 

Dieser Ansatz diirfte einen Grenzfall darstellen, indem anzunehmen ist, 
daB e gegen das Sternzentrum zunimmt. Man hat zur Vereinfachung der Dis
kussion oft noch den folgenden Ansatz gemacht: 

u = const. (54) 

Dieser Ansatz ersetzt dann Gleichung (51). Das den Annahmen E = const und 
u = const entsprechende Modell wird das Standard-Modell genannt. 

Zu derselben Form der Differentialgleiehungen wie mit den Ansatzen (53) 
und (54) gelangt man durch den allgemeineren EDDINGTONSchen Ansatz 

Lr 
u Mr = const. (55) 

1 Vgl. hierzu H. VOGT, A.:N 226, S. 301 (1926) und H. N. RUSSELL, in RUSSELL, DUGAN, 
STEWART, Astronomy. Boston 1927, II, S.910. 
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Liegt fUr ein mit diesem Ansatz berechnetes Modell die Losung vor, so 
kann man mit Hilfe der G1eichung (51) gemaB der Annahme (55) nachtrag1ich 
die vorausgesetzte Vertei1ung der Enerqiequellen berechnen 1. 

Zum Punktquellen-Modell ge1angt man durch die Voraussetzung, daB die 
gesamte Energieerzeugung im Zentrum des Sterns stattfindet. Dieser Annahme 
entspricht derfo1gende Ansatz: Lr = const = L. (r --'- 0) (56) 

Ein wesentlich allgemeinerer Ansatz ist der fo1gende: 

c = const . (!'" T" , (57) 

in dem const, IX und v willkurliche Parameter sind. 
Fur das Standard-Modell (bzw. EDDINGTox-Modell) und das Punktquellen

Modell sind die EDDINGTONSchen Losungen bekannt (vgl. M Ziff. 56 und r.C.S.). 
Es solI im fo1genden die Frage diskutiert werden, ob uberhaupt und unter we1-
chen Bedingungen andere Losungen existieren. 

Bevor zur ana1ytischen Diskussion ubergegangen wird, sollen einige Be
merkungen qua1itativen Charakters vorausgeschickt werden. \Venn man von 
den Temperaturen und Dichten der EDDINGTOXschen Losungen ausgeht, bereitet 
es gewisse Schwierigkeiten, die Energieerzeugung in den Fixsternen zu deuten 
(vgl. Ziff. 58 a). Dieser Umstand bedeutete zweifellos einen Antrieb zu der, von 
MILNE angeregten, Diskussion der Fundamenta1g1eichungen mit Rucksicht auf 
die Mog1ichkeit anderer Losungen neben den EDDINGTONSchen. Nun ist natiir-
1ich die Antwort auf eine mathematische Fragestellung, wie die betreffend der 
Losungen der Differentia1g1eichungen eines genau spezifizierten Sternmodells, 
eindeutig. t:'nsicherheit entsteht erst, wenn Unsicherheit in der Spezifizierung 
der Sternmodelle vorliegt. Hier ist nun die Sach1age die, daD die Zustands
gleichung der Sternmaterie bei sehr hohen Dichten nicht mit vollkommener 
Sicherheit angegeben werden kann (vgl. Ziff. 56c). Wenn auch die mathemati
schen Prob1eme gekliirt sein durften, so besteht doch noch eine gewisse Un
sicherheit in der Theorie des Sternaufbaus (vgl. hierzu auch Ziff. 561). 

1m fo1genden soIl auf die mathematische Diskussion der G1eichungen einiger 
wichtiger, genau spezifizierter Sternmodelle naher eingegangen werden. 

56g. Die Differentialgleichungen des Standard-Modells. Wie schon er
wahnt, bezeichnet man a1s Standard-Modell dasjenige Stern modell, das den 
beiden Ansatzen 

E = const, 

Yo = const 

(58) 

(59) 

entspricht. Zur vollkommenen Spezifizierung des Modells gehort noch die exp1i
zite Angabe der Form der Zustandsg1eichung (50). GemaB Ziff. 56a und 56c 
hat man hier zu setzen ~ vgl. G1eichung (5)J: 

(60) 

fUr ein nicht-entartetes Gas. Fur ein entartetes Gas, d. h. wenn = vgl. G1ei
chung (24)]K)~ 1 (! 

(ffil -; 7-1> 1 (61) 

ist, hat man die G1eichung (22) zu benutzen: 

(62) 

1 Vg1. hierzu 1\1 Ziff. 56 sowie L. BIERMANN, 1. C. S. 168, Anm.1. 
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1m relativistischen Fall gelten die Gleichungen (36) und (38). Bis auf 
wei teres (vgl. S. 149) soIl immer mit den nicht-relativistischen Gleichungen 
gerechnet werden. 

Es wird zur Vereinfachung vorausgesetzt, daJ3 

fl = const. (63) 

Es sollen nun die Fundamentalgleichungen den gemachten Voraussetzungen 
entsprechend reduziert werden. 

Aus (48) und (49) folgt allgemein 
dL, 
d5< = E. (64) 

Aus (58) und (64) folgt fUr das Standard-:\lodell: 

Lr = EJJr + const. (65) 

Fur das Standard-:\lodell ist es sehr einfach, die Randbedingung in bezug 
auf Lr zu berucksichtigen. Da fur r = 0 sowohl Lr wie JJr gleich Null sein 
sollen, ycrschwindet die Konstante in (65). Auf der Oberflache gilt Lr = L 
und JIr = JI. Es folgt also 

(66) 

wo (67) 

Es solI nun zur Bequemlichkeit der sog. Strahlungsdruck PR durch die 
Gleichung PR =! aP 

eingefuhrt werden. Dann k6nnen die Gleichungen 
\\'eise geschrie ben werden: d P R " I! L, 

dr c 4:r r2 , 

(68) 

(46) und (47) in einfacherer 

(69) 

d(Pa + PR) GM, 
-~ = -~e· (70) 

Fur die Summe von Gasdruck und Strahlungsdruck wird die ubliche Be
zeichnung Gesamtdruck P eingefUhrt: 

P = PG + PR. (71) 

Durch Division von (69) mit (70) erhalt man 

d PR " L, 
dP 4:rGc ).1[,-. (72) 

GemaJ3 (59), (66) und (67) ist dies Verhaltnis fur das Standard<,\lodell 
konstant: L 

dPR " (73) 
dP 4:rGc ]\1/. 

Berucksichtigt man, daJ3 auf der Oberflache PR und P praktisch gleich 
Null sind (vgl. hierzu S. 142), so erhalt man hieraus 

" L 
4:r G c .II . (74) 

Fur die beiden Verhaltnisse Gasdruck zu Gesamtdruck und Strahlungs
druck zu Gesamtdruck soIlen die EDDIXGTOXschen Bezeichnungen (J und 1 - (J 
eingefuhrt werden: 

~(; = (J, ) 

PP=1-jJ. 
(75) 
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Die Gleichung (74) wird mit diesen Bezeichnungen 

1 fJ- " L - - 4rrGc AI . (76) 

Es gentigt jetzt die Berticksichtigung der einen der Differentialgleichun
gen (46) und (47). Bei Erftillung von (76) wird dann auch die andere erftillt. 
Bei Erftillung von (66) gentigt in ahnlicher Weise die Erftillung einer der Diffe
rentialgleichungen (48) und (49). Das Problem reduziert sich somit auf ein 
Problem zweier Differentialgleichungen erster Ordnung. 

Es muB nun zur Elimination der Dichte (! die Zustandsgleichung benutzt 
werden. Die Untersuchung spaltet sich jetzt gemaB den verschiedenen Formen 
der Zustandsgleichung [vgl. (60) und (62)J. 1m nicht-entarteten Gebiet gilt: 

ffi 
PG = -e T , 

it 
(77) 

wo f.l gemaB (63) konstant ist. 
Aus (68), (75) und (77) ergibt sich der folgende Ausdruck fUr die Dichte (!: 

1. 

(! = i ( ~ r,it 0 ~ p)! pi. (78) 

In (70) cingcsetzt ergibt dies 
1. 

~f = - Gr~Ir ~ (~ r ,it (1-~·~)! pi. (79) 

Dicsc Diffcrcntialgleichung ist nun zusammen mit (48) zu behandeln. Die 
Variable Jl, wird durch Differentiation eliminiert und bequemlichkeitshalber p! 
als Variable gewahlt: 

d2(~~1 + 2 E.(pl) = -;"1;G~(~-)} 112 fJ2 ,Pt (80) 
d r r d r ffi- 3 (1 - Pf 

Es sei noch bemerkt, daJ3 die Variable p! sich gemaJ3 (68) und (75) von 
der Variablen T nur durch einen konstanten Faktor unterscheidet. Durch die 
folgende Transformation kann man (80) auf eine konstantenfreie Form bringen: 

1. 

P: = }/J;1 - tn! lR (1.)t(_1 ')} ~.J 
l fl a ,:cG fl 

(81) 

Es folgt die EMDENsche Differentialgleichung1 mit n = 3: 
d2 0 2 dO _ 3 

d!;2 + T di; - -() . (82) 

In der Variablentransformation ist ). eine willktirliche Konstante. lhr Vor
kommen entspricht der Willktir in der Wahl der Einheiten. Die neue Variable 
ist proportional der Temperatur T. 

Die Randbedingungen fUr r = R legen P und damit () auf den Wert Null 
fUr r = R fest. Das zu 16sende Randwertproblem ist demgemaJ3 folgender Art: 

Es ist fUr r = R der Differentialquotient ~~ so zu wahlen, daB die entspre

chende Lasung die Randbedingung MT = 0 fUr r = 0 erftillt. Dabei ist gemaB (79): 
1. 1 (1) 

GM = _4lR(1.)ol ~ (1 - fl)'I r2 ~P'I (83) 
r a,lt fJ dr 

1 Vgl. R. E)!DEN, Gaskugeln. Leipzig 1907, sowie :i\1 Ziff. 35 bis 54. 
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t t 
Mr = -4lR2 (.I) _1_ --;. (1 -/) ~2 d~ . 

a (.7lG3)t ,t fJ dl; 

oder gemaB (81) 
(84) 

Es so11 nun bis auf wei teres angenommen werden, daB die Zu
standsgleichung (77) bis zum Sternzentrum giiltig ist. Dann gelten die 
angefUhrten Gleichungen fUr den ganzen Stern, und es folgt aus der Rand
bedingung Mr = 0 fUr r = 0 gemaB (84): 

( -2 dfl) _ 
!;-d~. -0. 

, ; ~ 0 
(85) 

.\us dieser Gleichung folgt, wie aus der weiter unten zu besprechenden 
allgemeinen Diskussion der Differentialgleichung (82) hervorgeht, daB 

- =0 (dfl) 
d';. ~= u 

(86) 

scin muS. 
Die Bedingung (86) legt eine Schar partikuHi.rer Losungen der E:\IDE~

Gleichung (82) fest. Diese und analoge Losungen werden E:\IDEN-Losungen oder 
E-Losungen genannt. Die in M Ziff. 56 dargestellte EDDINGTO~sche Theorie 
des Sternaufbaus beruht auf E:'IDE~-Losungen. 

Eine E-Losung von (82) kann beispielsweise folgendermaBen gewonnen 

werden. Fiir ~ = 0 wird 0 = 1 und, gemaB (86), ~~ = 0 angesetzt. Dies legt 

eine partikuHi.re Losung fest, die mit Hilfe von Reihenentwicklungen und nume
rischer Integration ermittelt werden kann. Der SternoberfHi.che entspricht der 
Punkt der Losung, wo () = 0 ist. Durch die L\NESche Transformation 

!: 'to I (87) 

erhalt man aus der E-Losung (~, 0) eine neue E-Losung (t, iJ). Denn (t, e) 
gentigt der Differentialgleichung (82) und der Randbedingung (86). [Man ver
gleiche hierzu das Vorkommen der willktirlichen Konstanten l in der Trans-

formation (81 ).] Es sei bemerkt, daB die in (84) eingehende Kombination ~2 ~~ 
gegentiber der Transformation (87) invariant ist. ' 

Die Auswahl einer bestimmten aus den nach (87) auseinander hervorgehen
den E-Losungen, etwa fUr Tabulierungszwecke, kann nach irgendeinem Nor
mierungsprinzip erfolgen. Man kann etwa wie oben ()~~o = 1 setzen, oder man 
kann den der Oberflache entsprechenden ~-Wert auf 1 normieren, d. h. ~(j ~ 0 = 1 
verlangen. 

Nach den vorliegenden Tabellen 1 der E-Losung der Differentialgleichung (82) 
kann das vorgelegte Problem der Ermittlung des Sternaufbaus nach den ge
machten Voraussetzungen leicht erfolgen (vgl. M Ziff. 56). Es seien gegeben 
AI, f.l, Y. und R. Nach der Tabelle der betreffenden E-Losung ist fUr () = 0, 

d. h. auf der Oberflache, (~2 dd~)' = 2,01813 (vgl. die erwahnte Invarianz 
d ~ H~O 

von ~2 d; gegentiber der LANEschen Transformation). In (84) sind somit fUr 

r = R, wo Mr = AI, alle GroBen auBer {J bekannt. Nachdem f3 bestimmt wor
den ist, folgt L aus (76). GemaB der zweiten Gleichung (81) wird /, bestimmt, 
indem auf der Oberflache ~ nach der E-Losung bekannt und r = R ist. 

1 Ygl. :'tI Ziff. 38 sowie K. FAIRCLOUGH, :'tIN 91. S. 55 (1930); 93, S.40 (1932). 
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SchlieBlich folgt dann P aus der erst en Gleichung (81), (! aus (78) und Taus 
(68) und (75). Somit ist die Leuchtkraft und der Aufbau ermittelt worden (vgl. 
M Ziff. 56). Es sei noch bemerkt, daB die Tatsache, daB im vorliegenden Fall 
die Leuchtkraft als Funktion der Masse unabhangig vom Radius darstellbar ist, 
mit der speziellen vereinfachenden Voraussetzung '"' = const zusammenhangt. 
Fiir,", = '"' (e, T) hangt '"' "on R ab, und R geht bei der Berechnung von L ein 
(vgl. Ziff. 560). 

Damit die ermittelte Losung befriedigen solI, muB nun noch nachgewiesen 
werden, daB die gemachte Voraussetzung der Giiltigkeit der Zustandsgleichung 
(77) fiir den resultierenden Sternaufbau tatsachlich zutrifft. In den in Frage 
kommenden konkreten Fallen sol1en also die ermittelten e- und T-Werte fUr 
alle Punkte im Sterninnern in die Entartungsbedingung (61) eingesetzt werden, 
und es solI so untersucht werden, ob tatsachlich nirgends im Stern Entartung 
vorliegt. Tatsachlich gilt fUr die E:\IDEx-Losungen, die Sternen der Haupt- und 
Riesenserie entsprechen, daB Entartung nicht eintritt. Entartung tritt dagegen 
fUr die (virtue11en) E-Losungen von (82), die wei Ben Zwergen entsprechen, ein 
(vgl. Ziff. 56n). 

Die EMDEN-EDDIXGTOX-Losungen sind also Losungen des Problems. Es 
solI jetzt die Frage erortert werden, ob auch andere Losungen moglich sind. 

Nach MILNEl s~l1 zur Erorterung dieser Frage folgendermaBen vorgegangen 
werden. In den auBeren Teilen des Sterns gilt die Zustandsgleichung (77) immer. 
Indem man die Losung von der Oberflache ausgehend berechnen will, setzt man 
vorlaufig als Zustandsgleichung die Gleichung (77) an und erhalt wie vorher 
die Differentialgleichung (82). Auf der Oberflache wird wie vorher () = 0 ge
setzt und, zur Normierung der Losung (vgl. oben), etwa ; = 1. Der Differential-

quotient (~;)II~O wird aber vorHiufig unbestimmt gelassen, d. h. es wird die 

Gesam thei t der (normierten) Losungen der Differentialgleichung (82) unter
sucht. Eine Losung dieser Gesamtheit ist schon bekannt, namlich die E-Losung, 

die (;2 dd~) _ = 2,01813 entspricht. 
"11i-0 

Wiirde nun fUr a11e Losungen der betrachteten Gesamtheit die Zustands
gleichung (77) bis zum Zentrum bestehen bleiben, so ware das Problem gelOst, 
denn dann hatten die Losungen bis zum Zentrum die bereits diskutierte Form, 
und nur die E-Losung wiirde die Randbedingung im Zentrum, Mr = 0 fUr r = 0, 
erfiillen. A11gemein wird dies jedoch nicht zutreffen, vielmehr wird von einem 
gewissen Punkt der Losung an die Entartungsbedingung (61) erfiillt sein, so 
daB mit der bei Entartung giiltigen Zustandsgleichung gerechnet werden muB. 
Es fragt sich nun, ob unter Beriicksichtigung dieser Anderung der Zustands
gleichung auch fiir andere Losungen als die E-Losung die Zentrumsbedingung 
erfiillt ist. 

Zur Untersuchung dieser Frage miissen zunachst die Fundamentalglei
chungen unter Benutzung der Zustandsgleichung des entarteten Gases ahn
lich behandelt werden, wie oben unter Benutzung der bei Nicht-Entartung 
giiltigen Zustandsgleichung (77). Nachdem dies durchgefUhrt worden ist, muB 
eine allgemeine mathematische Diskussion der Gesamtheit der Losungen der 
Differentialgleichung (82) und der analogen fUr den entarteten Fall erfolgen. 

Der Ubersicht halber solI hier die Diskussion zunachst auf den Fall be
schrankt werden, daB die nicht-relativistische Zustandsgleichung des 

1 M N 91, S.4 (1930). Fiir die in dieser Ziffer im folgenden gegebenen Ableitungen 
vergleiche man diese Abhandlun/!. 
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en tarteten Gases gultig ist. Es solI also jetzt statt (77) die folgende Zu
standsgleichung angesetzt werden [vgl. Gleichung (62)J: 

P K 1 r, l G = 1 ----,; e", 
f.l" 

K1 = 1,0.1013 • 

(88) 

Biermit erhalt man nun statt (78) den folgenden Ausdruck zur Elimina
tion der Dichte e: 

( 1 )~. " :: e = Kl f1, (3-' po, . (89) 

In (70) eingesetzt ergibt dies 
" 

, (3" P" dP GM (1 ')''-' e c 
dr = -~ Kl I)' . (90) 

Dicse Differcntialgleichung ist nun wieder zusammen mit (48) zu behandeln. 
Die Variable .lIT wird wieder durch Differentiation eliminiert und bequemlich-
keitshalber jetzt pi als Variable gewahlt: 

ddpn 2 d(p1) 8 ('1)~: ", -,' . ~---.::--= --;z;G --- 112(3"P" 
d y2 'r d y 5 "K 1 ' • 

(91 ) 

Durch 
freie Form 

die folgende Transformation kann man (91) auf eine konstanten
bringen: 

(92) 

Bier ist wieder v eine willkurliche Konstante, die die Einheiten festlegt. 
Es folgt die E:\1DEI\Sche Differentialgleichung mit 11 = -~ : 

d2 'P 2 d'P .~ 
dl12 +'I-d-;;- = -'ljJ-. (93) 

Die (83) entsprechende Gleichung fur .lIT wird: 

GM = - _5_ KH ~ rr ~'r2d(p3) 
r 2 1 It dr (94) 

oder, gemaB (92) 1 (5)t e- 1 - -li-.' d 'P 
M = - ---= - Ko - (3 0 v' r;2 - . 

r 2V" 2G 1 ft2 d'i 
(95) 

Gilt die Zustandsgleichung (88), der die Differentialgleichung (93) ent
spricht, bis zum Sternzentrum, so muB die Zentrumsbedingung lvIr = 0 fUr 
r = 0 erfuIlt sein. GemaB (95) erfordert dies: 

( d 'P) 1)2- = O. 
, dr; 'I~O 

\Vie die Diskussion der Lasungen der Differentialgleichung 
dies gleichbedeutend mit der Bedingung 

( d 'I') - -0 
. dll '/ ~ 0 - - • 

(96) 

(93) zeigt, ist 

(97) 

Eine Lasung von (93), die diese Bedingung erfUIlt, nennt man wieder eine 
EMDEN-Lasung oder E-Lasung. Urn eine E-Lasung von (93) zu erhalten, kann 

man fur r; = 0 etwa 'IjJ = 1 und ~d'P = 0 ansetzen und die Lasung durch Reihen
'I 

entwicklung und numerische Integration ermitteln. Dem Punkt, wo 'IjJ = 0 
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wird, wfirde die OberfHi.che entsprechen, wenn die Zustandsgleichung (93) bis 
zur OberfHiche gfiltig ware. Aus der ermittelten E-Losung kann jede andere 
durch die folgende Transformation [vgl. die willkfirliche Konstante in (92)J er
halten werden, die der LAxEschen Transformation (87) analog ist: 

(98) 

Die "PIJ ~ 0 = 1 entsprechende E-Losung ist von E:\IDEX (Gaskugeln) sowie 
von N. FAIRCLOUGH! tabuliert worden. 

Es solI hier noch die Entartungsbedingung (61) umgeformt werden, indem 
statt der Variablen e und T gemaB (60), (68) und (75) P eingefUhrt wird. Ent
artung tritt ein, wo 

(99) 

In Fortsetzung der Cberlegung S. 140 ist nun die Gesamtheit der Losungen 
zu untersuchen, die in den auBeren Teilen des Sterns der Differentialgleichung (82) 
genfigen [und nicht nur die E-Losungen von (82)J. Jede Losung ist gegen das 
Zentrum zu verfolgen, bis entweder 1. evtl. das Zentrum erreicht wird, oder 
2. die Losung aufhort, einen physikalischen Sinn zu haben, oder aber 3. die 
Losung nicht mehr dem Sternmodell entspricht, indem gemaB (99) Entartung 
eintritt. 1st fUr eine Losung die dritte Moglichkeit realisiert, so ist die Losung 
gemaB der Differen tialgleichung (93) fortzusetzen. 

Ehe zur Diskussion dieses Problems fibergegangen wird, sollen in Ziff. ;6h 
die wichtigsten Eigenschaften der E:\IDExschen Differentialgleichungen an
gegeben werden. 

Als Erganzung der Eiorterungen dieser Ziffer sollen einige Arbei ten fiber 
die Frage der Zulassigkeit der Annahmen PR = 0 und P = 0 fUr r = R (vgl. 
S. 135) erwahnt werden 2. Die genauere Diskussion zeigt, daB diese Annahmen 
zulassig sind, wenn man sich nur ffir den Sternaufbau innerhalb der Photosphare 
interessiert. SolI dagegen die Struktur der Fortsetzung des Sterns nach auBen 
untersucht werden, so sind genauere Randbedingungen anzusetzen. Angesichts 
der Tatsache, daB die Sterne bis zur Photosphare direkt beobachtbar sind, und 
daB die Beobachtungsdaten: Sternmasse, Sternradius und Leuchtkraft sich auf 
den Stern innerhalb der Photosphare beziehen, ist die den Annahmen PR = 0 
und P = 0 fUr r = R entsprechende Beschrankung des Problems natiirlich. 

56h. Die Eigenschaften der allgemeinen Losungen der EMDENschen Diffe
rentialgleichungen. E:.\iDEN hat bereits die allgemeinen Losungen der El\IDEX
schen Differentialgleichungen studiert. 1m folgenden sollen die ausfUhrlichen 
Resultate einer von R. H. FOWLER 3 im Zusammenhang mit der darzustellenden 
Diskussion des Standard-Modells angestellten Untersuchung angefUhrt werden. 

Die in Frage kommenden Satze konnen leicht in einer solchen Form formu
liert werden, daB sie fUr die allgemeine EMDENsche Differentialgleichung 

d2y 2 dy _ .n 
dx2 + X dx --y (100) 

1 M N 92, S.644 (1932). 
2 Vgl. A. S. EDDDIGTON, I.C.S.; B. STROMGREN, Z f Ap 2, S. 345 (1931); L. BIERMANX, 

Z f Ap 3, S. 116 (1931); E. A. MILNE, Z f Ap 4, S. 75 (1932); S. ROSSELAND, Z f Ap 4, S. 255 
(1932); T. G. COWLING, Z f Ap4, S. 331 (1932); P. TEN BRUGGENCATE, ZfAp 9, S. 110 (1934); 
10, S.28 (1935). 

3 MN 91, S.63 (1930); auch R. H. FOWLER, QuartJof~Iath 45, S.289 (1914); Ygl. 
auch E. HOPF, Z f Ap 3, S. 108 (1931). 
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giiltig bleiben (n ist der Polytropenindex). Es soIl im folgenden der Ubersieht 
halber die Diskussion auf die hier in Frage kommenden SpezialfaIle n ~··3 
[Gleiehung (82)J und n = .~. [Gleiehung (93)J besehrankt werden. 

Es sol1 zunaehst erartert werden, wie man eine E-Lasung der EMIJEN
Gleiehung fUr n = 3 d202 dll __ {}3 

d ·t2 + t d~ -
'" s S 

(101) 

dureh einen vorgegebenen Punkt W, (}') der ~,{}-Ebene auffindet. Die tabu
lierte E:\IDEN-Lasung (vgl. S. 139) sei (iT(~T)' Jede andere EMDEN-Lasung von 
(101) geht aus dieser dureh die L<\.NEsehe Transformation (87) hervor: 

~ : l1~T' ) 

0- r fJ1,. 
(102) 

Es gilt somit, ein l aufzufinden, fUr das ; t und l fJ' zusammengeharende 

Werte der tabulierten E-Uisung darste11en. Dies gesehieht am einfaehsten unter 
Beriieksiehtigung der Tatsaehe, daB 

~ 0 = ~7' (}7' (103) 

gegeniiber der L\NESeheJl Transformation invariant ist. Der den vorgegebenen 
Werten 1;' und 0' entspreehende Wert des Produkts ~7' 07' wird ermittelt: 

(~1'{)7')'= ~'O'. (104) 

In der Tabe11e der EMDEN-Lasung {}1' (~1') findet man aueh das Produkt 
~l'O:l' tabuliert. Man findet somit direkt mit Hilfe der Tabe11e die (~l'()T)' ent
spreehendcn Wcrtc von ~'r und ()~" GemaB (102) kann dann l (zur Kontrolle 
der numerisehen Bereehnung auf zwei Wegen) bestimmt werden. 

In der Tabe11e der EMDEN-Lasung findet man aueh die Werte des Diffe-
. 1 . dliT D' k . b' d A ( ) f 1 rentta quottenten d'" leser ann som1t esttmmt wer en. us 102 0 gt 

-T 

(105 ) 

D l 1 k . . dll . Ib b h b 1\,.. h a Je annt 1st, 1st d' ullmltte ar eree en ar. man at somit das 
": 

Lijs ungselemen t der E-Lasung dureh den vorgegebenen Punkt W, (}') crmittelt. 

S dll k h d' b d L h T f ' ,tatt i~ ann man aue Ie gegenii er er ANEse en rans ormatIOn 

invariante GrejBe t2d,(! = t21, (jJiT ( ) 
<; di; <; d$T 106 

ermitteln. Diese ist in den Tabe11en der EMDEN-Lasung neben der Invariante ~O 
zu findell. ~it dem vorgegebenen Wert von ~{}, d. h. 1;' {}', kann der entspreehende 
Hr 'odll d 1 ",,,(dll\'2 . Ib d T b 11 bId vvert von :;"dcO' .1.:;" di;) ,unm1tte ar aus er a e e a geesenwer en. 

Zur graBeren Deutliehkeit sei noeh ein Auszug aus der Tabe11e der EMDEN
Lasullg fiir n=3 angcfiihrt. 

Tabcllc 7. 

dO ,,0 _ c2_dO I dO 

I 

_ :;2:!:.!~ , /I -- ~ 0 - --- ,,0 
d~ , d" d~ '"' d~ 

U,(J 6,(JO u,n 0,00 0,00 0,6 1,33 5,4 O,SO 1,95 
0,1 6,3S 9,6 0,64 0,10 0,7 0,85 4,1 (J,60 2,00 
0,2 S,18 13,3 1,04 (J,53 0,8 0,50 3,1 0,40 2,01 
0,3 3,<)0 12,2 1,17 1,10 0,9 0,22 2,5 0,20 2,02 
1),4 2,80 <),7 1,12 1,55 I 1,0 0,00 2,0 n,OO 2,02 
n,5 1,<)4 7,3 0,98 U;2 
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Wie aus der Tabelle hervorgeht , ist der Maximalwert von ~O gleich 1,17. 
Jeder ~ O-Wert zwischen Null und 1,17 ist zweimal vertreten. Es folgt, daB 
die oben erorterte Aufgabe 0, 1 oder 2 Losungen hat, je nachdem der vor
gegebene ~' 0' -Wert groBer, gleich oder kleiner als 1,17 ist. 

Fur die E-Losungen gilt in der Nahe des Nullpunkts eine Entwicklung 
der Form (107) 

Es sollen nun nach FOWLER die Formen der allgemeinen Losungen der 
EMDEN-Gleichung (101) in der Nahe des Nullpunkts angegeben werden. Die 
Losungen zerfallen in drei Klass e n. 1. Die E-Losungen mit der Entwick

lung (107). 2. Losungen, die die 
(I-Achse auBer im Ausgangspunkt 

.10 

10 

E 

(der der Oberflache entspricht) 
noch weiter schneiden (und zwar 

unendlich oft), so daB dd~ positive 
.; 

und 0 negative Werte annehmen. 
3. Losungen, die fUr ~ ~ 0 gegen 
unendlich streben und hier die 
asymptotische Entwicklung 

. 0, :r~10~( ~)r (108) 

besltzen. 
Die Losungen (vgl. Abb.1), die 

die Achse schneiden, nennt man 
FOWLER-Losungen oder F-Losun
gen (englisch auch "collapsed 
solutions"), diejenigen, die fUr 
~ ~ 0 gegen unendlich streben, 
MILNE-Losungen oder M-Losun
gen (englisch auch "centrally
condensed solutions"). 

Fur die E-Losungen ist die mi t 
der Zentrumsbedingung Mr = 0 

-2ooJ;'-----;;42..,:f:-----4-:::50;;;---~4;;';75~--~~00 fUr r = 0 aquivalente Bedingung 

e - (dd~.:)' , ____ ' 11 = 0 [vgl. (86)J definitions-
Abb. 1. E -, M- und F-Losungen cler EMDENschen , ~ 
])ifferentialgleichungen £rtr n = 3. [N. FAIRCLOUGH, gem~i/3 erfullt. Fur die F-Losungen 

M N <)1, S.02 (1<)30). J dO 
wird - d ~ gleich Null fUr ~ > 0, 

d. h. [vgl. Gleichung (84)J die Masse wird vor Erreichung des Zentrums auf
gebraucht. Fur die M-Losungen gilt [vgl. (108)J 0 ~ <Xl fUr ~ -~ 0, so daB immer 
vor Erreichung des Zentrums eine Anderung der Zustandsgleichung stattfindet. I m 
Zentrum kommen nur die E-Losungen in Betracht. Fur die F-Losungen 
gilt, daB sie nur dadurch einen physikalischen Sinn erhalten konnen, daB infolge 
eintretender Entartung die betreffende Losung nicht bis zum Zentrum gilt. 

Nach FOWLER ist es nun leicht zu entscheiden, ob ein vorgegebenes Lo-

sungselement (~" 0', (~%r) zu der Klasse der E-Losungen, der Klasse der 

F-Losungen oder der Klasse der M-Losungen der Differentialgleichung (101) ge
hort. Folgendes Verfahren fUhrt zum Ziel. Zunachst werden die Losungselemente 
der E-Losungen durch den vorgegebenen Punkt (t , 0') in der ~, O-Ebene nach 
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dem oben erorterten Verfahren aufgesucht. Je nachdem e()' ~ 1,17 ergeben sich 
0, 1 oder 2 E-Losungen. Es sind dann die folgenden FaIle zu unterscheiden: 

1. Es ist ~' ()' > 1,17. In diesem Fall ist die dem vorgegebenen Losungs
element entsprechende Losung immer eine F-Losung. 

2. Es ist ~'()' = 1,17 und der vorgegebene :: -Wert, d. h. (::)', von dem 

:~ -Wert des ermittelten E-Losungselements durch (;', fJ') verschieden. In 

diesem Fall ist die Losung eine F-Losung. (Dies folgt ubrigens unmittelbar aus 1, 
da fUr einen Nachbarpunkt des vorgegebenen Punkts efJ' > 1,17 ist). 

3. Es ist ((J' = 1,17 und der vorgegebene ~~-Wert gleich dem :: -Wert 

des ermittelten E-Losungselements durch W, fJ'). In dies em Fall ist die Losung 
eine E-Losung. 

4. Es ist ((1' < 1,17 und der vorgegebene ::I-Wert kleiner als der kleinste 

oder groJ3er als der groJ3te der I:; -Werte der beiden E-Losungselemente durch 

(4=', 8'). In diesem Fall ist die Losung eine F-Losung. 

5. Es ist (A' < 1,17 und der vorgegebene :: -Wert gleich einem der ::

Werte der beiden E-Losungselemente durch W, e'). In diesem Fall ist die Lo
sung eine E-Losung. 

6. Es ist (fJ' < 1,17 und der vorgegebene I ::: -Wert groJ3er als der kleinste, 

aber kleiner als der groJ3te der I dd ~ 1-Werte der beiden E-Losungselemente durch 
~I 

W, fJ'). In diesem Fall ist die Losung eine M-Losung. 

Statt den vorgegebenen -dd~-Wert mit den -d~-Werten der E-Losungen zu 
<; "dB I dB I' vergleichen, kann man den vorgegebenen Wert von ~2 d; I' d. h. t2 d; , mit 

den Werten von ~2 :~ fUr die E-Losungen vergleichen. Dieses Verfahren hat den 

Vorteil, daJ3 fUr die E-Losungen eine gegenuber der LANEschen Transformation 
invariante GroJ3e zu ermitteln ist, die folglich direkt aus der Tabelle der E-Lo
sungen abgelesen werden kann (vgl. S. 143). 

Die angefUhrten Regeln sollen durch ein Beispiel erlautert werden. Es sei 
das folgende Losungselement vorgegeben: 

e = 0,50, 

fJ' = 2,16, 

(dO)' -d~ = -4,33· 
. '0, 

Man berechnet daraus e ()' = 1,08. Es ist also ~' fJ' < 1,17. Mit Hilfe der 
Tabelle der E-Losung findet man die den beiden E-Losungen durch W, fJl) ent-

sprechenden Werte von ~21:;\ gleich 0,63 und 1,65. Der dem obigen Losungs

element entsprechende Wert von ~2 I ~~ list 1,08, fallt also in das Intervall 

zwischen den Werten fUr die beiden E-Losungen. Nach 6. gehort das Losungs
element also zu einer M-Losung. 

Die analogen Satze bezuglich der EMDENschen Differentialgleichung fUr n = ~ 

(109) 

haben eine ahnliche Form. 

Handbuch der Astrophysik. VII. 10 
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Die Aufgabe der Auffindung eines Losungselements der E-Losung durch 
einen vorgegebenen Punkt (r)', 'I{J') in der 1], 'I{J-Ebene kann unter Benutzung 
der tabulierten EMDEN-Losung 'l{JT (1]T) durch Berechnung der Gro13e 1)'11'1, die 
gegenuber der Transformation (98) invariant ist, geschehen: 

(110) 

In der Tabelle der E-Losung von (109) ist die eben falls invariante GroBe 

1]2 'I{J-! ~~ tabuliert. Ein Auszug aus der Tabelle ist nachstehend angefUhrt. 

Tabelle 8. 

d'l l -J/2 Ir- 1 dijJ _~'L 
1] 'I.! _1}2 'I' -1.- ~I/~ 'I 'I' _.- n 11'4. 'I 'I' d,1' dTJ d'l' d'i 

0,00 1,00 0,00 0,00 0,00 2,00 0,50 0,37 1,68 2,5 
0,25 0,99 0,08 0,25 0,01 2,25 0,41 0,36 1,80 3,6 
0,50 0,96 0,16 0,49 0,04 2,50 0,32 0,34 1,88 5,1 
0,75 0,91 0,23 0,73 0,14 2,75 0,23 0,31 1,91 7,0 
1,00 0,84 0,29 0,96 0,33 3,00 0,16 0,28 1,90 10,1 
1,25 0,77 0,33 1,17 0,63 3,25 0,09 0,25 1,80 15,9 
1,50 0,68 0,36 1,36 1,07 3,jO 0,03 0,22 1,50 34,7 
1,75 u,59 0,37 1, 5 3 1,69 3,6571 0,00 0,20 0,00 (Xl 

1 
Die Aufgabe hat 0, 1 oder 2 Losungen, je nachdem tj 'l{JCI groBer als, gleich 

oder kleiner als 1,92 ist. 
Die allgemeinen Losungen von (109) zerfallcn wieder in drei Klassen: 
1. E-Losungen, die sich fUr 1/'+ 0 regular verhaltcn: 

(111 ) 

d 13 dlp ., d . 2. F-Losungen, die die Achse schneiden, so a {[;] poslbv un 'I{J negatl\' 
werden, 

3. M-Losungen, die fUr tj ->- 0 gegen unendlich strcbcn gcma13 der asympto
tischen Entwicklung 

c 
'I{J "-C '} • ( 112) 

Auch hier gilt (vgl. S. 144), daB nur die E-Losungen die Zentrumsbedingung 
erfiillen. Fur die F-Losungen wird die Masse vor Erreichung des Zentrums 
verbraucht, fUr die M-Losungen bleibt bei Erreichung des Zentrums Masse 
ubrig. F- und M-Losungen, die das Zentrum erreichen, haben keinen physi
kalischen Sinn. 

Die Regeln, die zur Feststellung des Charakters der Losung dienen, zu der 
ein vorgegebenes Losungselement gehort, sind den Regeln 1. bis 6. S. 145 vollig 

analog. An Stelle der Bedingungen UJ ~ 1,17 tri tt j etzt 1] 'l{J1 ~ 1,92. Bei der 

Anwendung der Regeln auf ein vorgegebenes Losungselement (1]', 'I{J', (~~ n kann 

1]''I{J'1 berechnet werden und sodann die entsprechenden Werte von 'rJ2V'-'t~'I) 
nach Tabelle 8. Diese Werte sind dann mit 1]'2'I{J' - 't I ~~ I' zu vergleichen. '} 

56i. Die moglichen Losungen der Differentialgleichungen des Standard
Modells. Es soIl nun zur Diskussion der von der Oberflache ausgehenden Lo
sungen der Differentialgleichung (82) nach dem S. 142 formulierten Programm 
ubergegangen werden. Der Oberflache entspricht der Punkt ~T = 1, 81' = O. 
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Nach Tabelle 7 entspricht ~() = ° den beiden ~21~~I-Werten 2,02 und 0. Die 

Invariante ~21 ~~. hat auf der Oberflache fUr die E-Losung den Wert 2,02. 

Nach Ziff. 56h gilt also in bezug auf die von der Oberflache ausgehenden Losun
gen von (82): 

1. Die Losungen, fiir die ( IdO ') \~2 -~I" = 2,02 d, ~1' = 1 
ist, sind E-Losungen, 

2. Die Losungen, fUr die (~21-dd~ I), > 2,02 
'" ... 1' -- 1 

ist, sind F-Losungen, 

3. Die Losungen, fiir die (~21~%lt=1 < 2,02 ist, sind M-Losungen. 

Die E-Losung wurde bereits in Ziff. 56g diskutiert. Die F-Losungen haben 

nur einen physikalischen Sinn von der Oberflache bis zu dem Punkt, wo ~% = 0, 

d. h. die Masse verbraucht ist. Wenn in diesem Gebiet gemaB der Entartungs
bedingung (99) keine Entartung eintritt, so hat die Losung iiberhaupt keinen 
physikalischen Sinn. Ihr wiirde ein Sternmodell entsprechen, das aus einer 
hohlen Kugelschale besteht. Tritt aber Entartung ein, so solI die Losung durch 
eine Losung der Gleichung (93) fortgesetzt werden. Dann besteht die Moglich
keit, daB die Losung einen physikalischen Sinn hat. Die Moglichkeit ist durch 
eine Feststellung des Charakters der Fortsetzungs16sung zu untersuchen. 

Fur die M-Losungen tritt infolge des Anwachsens von () gemaB (99) immer 
Entartung ein. Bier ist ebenfalls der Charakter der Fortsetzungs16sung, die der 
Differentialgleichung (93) genugt, festzustellen, damit angegeben werden kann, 
ob die Losung einen physikalischen Sinn hat. Das Kriterium hierfur ist wie 
oben die Erfullung der Zentrumsbedingung Mr = ° fUr r = 0. Es darf weder 
wie bei den nicht-entarteten F-Losungen die Masse vor Erreichung des Zentrums 
verbraucht sein, noch darf bei Erreichung des Zentrums ein positiver Massen
rest ubrig bleiben. 

Es liegt nun das folgende mathematische Problem vor: Es ist eine Losung 
der Differentialgleichung (82) gegeben, die in einem Punkt, wo nach (99) Ent
artung eintritt, gemaB den physikalischen Bedingungen des Problems in eine 
Losung der Diffcrentialgleichung (93) ubergeht. Aus dem Charakter der Aus
gangs-Losung ist auf den Charakter der Fortsetzungs-Losung zu schlieBen. 

Zunachst sollen die physikalischen Bedingungen angegeben werden, die das 
Verhaltnis zwischen Ausgangs-Losung und Fortsetzungs-Losung festlegen. Wie 
aus der Ablcitung der Gleichungen fUr das Standard-Modell in Ziff. 56g hervor
geht, ist die unabhangige Variable des Problems r und die abhangigen Vari
ablen P und M,. Diese Variablen entsprechen gemaB den Transformationen 
(81) bzw. (92) und den Gleichungen (84) bzw. (95) den konstantenfreien Vari-

ablen ~,o,:; bzw. 1), 1jJ, ~~' im nicht-entarteten bzw. im entarteten Fall. 

Nun ist der Ubergang von der Ausgangs-Losung zur Fortsetzungs-Losung physi
kalisch dadurch bestimmt, daB an der Ubergangsstelle, wo gemaB (99) Ent
artung einsetzt, die physikalischen Variablen fUr die beiden Losungen gleich graB 
sind. Es folgi, daB die Beziehungen. welche die Fortsetzungs-Losung von (109) 
in Ubereinstimmung mit der Anfangs-Losung von (101) festlegen, aus den durch 
Identifikation von r, P und Mr aus den Gleichungen (81), (92), (84) und (95) 
zu gewinnenden Gleichungen durch Elimination der willkurlichen Parameter A. 
und v unter Anwcndung der Entartungsbedingung (99) zu erhalten sind. Durch 

10* 
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AusfUhrung der in Frage kommenden algebraischen Operationen erhalt man die 
folgenden beiden MILNEschen sog. Anpassungsgleichungen 1 : 

(113) 

(114) 

Nunmehr kann mit Hilfe der Regeln der Ziff. 56h die Untersuchung des Cha
rakters der Fortsetzungs-Losungen durchgefUhrt werden. Eine Diskussion der 
Anpassungsgleichungen in diesem Sinn ist von T. G. COWLING 2, H. N. RUSSELL3 

und B. STROMGREN 4 durchgcfiihrt worden. 
Zeichnet man nach Tabelle 7 eine den E-Losungen von (101) entsprechende 

'dO: . 
Kurve m emer x, y-Ebene mit y = ~ () und x = ~2 ! d; :' so gIlt gemaB den 

2 

V I--" -
f 
f 

y1 1\ 
\ 

Regeln S. 145, daB einem Losungs

element e, 0', (:~)' einer F-Losung 

ein Punkt oberhalb oder rechts von 
der Kurve entspricht, wahrend einem 
Losungselement einer M-Losung ein 
Punkt unterhalb der Kurve ent
spricht. Zeichnet man in ahnlicher 
Weise in clerselben x, y-Ebene nach 
Tabelle 8 cine den E - Losungen 
von (109) entsprechende Kurve mit 

o 1 7 8 

Abb. 2. Zur Anpassung von L6sungen der 
EMDENschen Differentialgleichung fur Jl = :: 
an L6sungen der EMDENschen Differential~ 

gleichung fur 1/ = 3. 

(5)1.t (5)~ 2 _ 3[ d 'P 
Y = ,8 1] 1pol und x = .8. 'YJ 1p 4' ([;). , 

so gilt ganz ahnlich nach den Regeln 
S. 146, daB einem Losungselement 
einer F-Losung ein Punkt oberhalb 
oder rechts von der Kurve, einem 
Losungsclement einer M-Losung ein 
Punkt unterhalb der Kurve ent-
spricht. Die beiden erwahnten Kurven 

sind in Abb. 2 eingezeichnet. Wie man sieht, liegt die zu n = .~. geh6rende Kurve 
ganz oberhalb bzw. rechts von der zu n = 3 gehorenden Kurve. 

Es sind nun die folgenden FaIle zu unterscheiden: 
1. Die Anfangs-Losung (mit n = 3) ist cine F-Losung. Der entsprechende 

Punkt in Abb. 2 liegt dann immer oberhalb oder rechts von der Kurve fUr n = 3. 
Nach (113) und (114) und den Definitionsgleichungen der Kurven fUr n = 3 
und n = ~. fallen nun die entsprechenden Punkte fUr Anfangs-Losung und Fort
setzungs-Losung zusammen. Es folgt, daB die Fortsetzungs-Losung eine F-Lii
sung, eine E-Losung oder eine M-Losung sein kann. 

2. Die Anfangs-Losung (mit n = 3) ist eine E-Losung. Der entsprechende 
Punkt in Abb. 2 liegt dann auf der Kurve fUr n = '3 und also unterhalb der 
Kurve fUr n =~. Es folgt, daB die Fortsetzungs-Losung cine M-Losung ist. 

3. Die Anfangs-Losung (mit 12 = 3) ist cine M-Losung. Der entsprechende 
Punkt liegt dann unterhalb der Kurve fUr n = 3 und a fortiori unterhalb 
der Kurve fUr n = ~. Es folgt, daB die Fortsetzungs-Losung cine M-Losung ist. 

1 Vgl. I. C. S. 140, Anm. 1. 
3 M N <)1, S. 73<) (1<)31). 

2 M N 91. S.472 (1<)31). 
4 M N <)1, S.466 (1931). 
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J ctzt kiinnen die :vIOglichkeiten fUr die Existenz anderer Lasungen als die 
EDDINGTONSclw Lii:mng, die durch eine E-L6sung mit n = 3 bis zum Zentrum 
dargestellt wird, iiberhlickt werden (vgJ. S. 142). Wenn fUr eine F-Lasung als 
Anfangs-Lasung gem~U3 (99) Entartung vor dem Punkt, wo die Masse verbraucht 
ist, cintritt, so besteht die Maglichkeit, daB die Lasung einen physikalischen 
Sinn hat, indem niimlich nach 1. die Fortsetzungs-Uisung eine E-Lasung sein 
kann, fiir die clann die Zentrumshedingung lvlr = 0 hir r = 0 erftillt ist. Wenn 
dagegen die Anfangs-Uisung eine M-Uisung ist, so ist auch die Fortsetzungs
Liisung eine M-Liisung, so daB die Zentrumsbedingung Mr = 0 fUr r = 0 nicht 
erfullt ist. Die Uisung hat also keinen physikalischen Sinn. 

Eine Diskussion der Frage, ob fUr F-Lasungen Entartung eintritt, zeigt, 
daB dies hir die normalen Sterne nicht der Fall ist, dagegen hir die weiBen 
Zwerge (vgl. Ziff. 56n). Das l{esultat der Diskussion ist also der Nachweis, daB 
hir die normalen Sterne nur die ElllJINGTO]\;sche E-Losung hir n = 3 einen 
physikalischen Sinn hat. 

Es sei noch zusammengestellt, unter welchen Voraussetzungen dieses Resultat 
abgeleitet wordcn ist. Zunilchst ist, da es sich um das Standard-Modell handelt, 
vorausgesetzt, daB <" = const und % = const ist. Sodann wurde vorausgesetzt, 
daB die Zustanclsgleichung (60) bis zur Entartung gultig ist, und die Zustands
glcichung (62) im Fall der Entartung. Das mittlere Molekulargewicht /1 wurde 
konstant angcnommen. 

Es geht hieraus hcrvor, daB die Diskussion durch Berticksichtigung der Tat
sache, daB unter UmsUinclen (vgl. Ziff. 56c) die relativistische Zustandsgleichung 
giiltig ist, zu erganzen ist. Zunachst kann dies unter Benutzung der genaherten 
Gleichungen des Schemas S. 129 geschehen. Die Diskussion hat in ganz der
selben \Veise wie vorher zu erfolgen. Es ist zunachst die der Zustandsgleichung 
bei rela ti vistischer En tartung en tsprechende Differen tialgleichung abzulei ten 1. 

Es ist dies cine E;vIDEN-Differentialgleichung mit n = 3. Sodann sind den Glei
chungen (113) uncl (114) analoge Anpassungsgleichungen hir den Dbergang yom 
Gebiet nicht-rclativistischer Entartung zum Gebiet der relativistischen Entartung 
abzuleiten. SchlieBlich hat mit Hilfe der FOWLERschen Satze eine Diskussion 
cler Anpassungsgleichungen zu erfolgen. Es sind die Anfangs-Lasungen des tlicht
entarteten Gebiets - E-, F- und M-Lasungen - durch das nicht-relativistisch 
entartete Gehiet his ins relativistiseh entartete Gebiet (wenn dies vorhanden ist) 
zu verfolgen. Auf diese Weise ist zu untersuchen, ob die Zentrumsbedingung 
erhillt ist, d. h. ob clie letzte Lasung, die bis zum Zentrum gultig ist, cine 
E-Uisung ist. 

Das Ergebnis cler Diskussion mit Hilfe der genaherten Zustandsgleichungen 
(,5) ist dasselbe wie hei der Diskussion mit Hilfe der Zustandsgleichungen (60) 
und (62). Fur normale Sterne sind die EDDINGTONSchen Lasungen (E-Losungen 
fiir n == 3) die einzig miiglichen. Fur die weiBen Zwerge tritt bei F-Lasungen 
hir n = , schnell Entartung ein (vgl. Zif£' 56n). 

CHANDRASEKIL\R 2 hat die Diskussion des Standard-Modells mit Hilfe der 
genaueren Zustanclsgleichung (28) hir den entarteten Fall durchgefUhrt. Das 
Ergebnis war wieder dasselbe. 

Einerseits hat die Diskussion also gezeigt, daB fur das Standard-Modell hir 
normale Sterne nur die EDDINGTONSche Lasung in Frage kommt. Andererseits 
haben die im Laufe der Diskussion erarterten M-Lasungen die Eigenschaft, daB 
(und zwar in der Nahe cles Sternzentrums) hohe Temperaturen und hahe Dichten 
vorkommen. Wenn man also in den Temperaturen und Dichten der EDDINGTON-

1 Vgl. S. CHANDRASEKHAR, 1\1 N 91, S.456 (1931). 
2 L. c. S. 152, ,-\nm. 1. 
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Leisung eine Schwierigkeit sieht (vgl. S. 136), so mu13 man die M-Losungen als 
einen Schritt auf dem richtigen Wege ansehen. 

Der nachste Punkt der Diskussion mu13 nun die Untcrsuchung anderer 
Modelle als das Standard-Modell sein. ZunLichst sollen einige qualitative Be
trachtungen tiber die Moglichkeit der Existenz von M-Ujsungell angcftihrt werden. 
Eine M-Losung, die von der OberfHiche ausgeht, ftihrt bei ungeanderter Zu
standsgleichung auf einen positiven Massenrest im Zentrum. Andert sich infolgc 
Entartung die Zustandsgleichung, so wird der Massenrest im Zentrum ein anderer, 
und zwar, wie aus der angeftihrten Diskussion hervorgeht, ein gro13erer. Dies 
ist qualitativ verstandlich , indem nach der neuen Zustandsgleichung die Materic 
inkompressibler ist. 

Die Frage des Einflusses der· KompressibiliUit ist in allgemeinerer Weise 
von EDDINGTON l , HOPF 2, H.USSELL:l und VOGT 4 untersucht worden. Es sei ZlI-

4 
q 

A q 

Abb. 3. Zur Bestimmung des Charakters einer Lbsung cincr EMDENschcn Differenlial
gleichung. Vorgegebenen Wcrten von r, 1.', I ' und 11-1, entspricht gemai3 dcn Clcichungcn 

4.1lr3/! ' 1'2('2 
A = _3 _ _ und B = 4.1lG - ein Punkt im A, ll-Diagramm. Je nachdcm diescr Punkt 

M P 
bzw. rechts von, auf der. links von der zum Polytropenindex 11 am bctrachteten Ort ge
h6renden Kurve liegt, ist die L6sung bzw . cine F -Losung, cine E -Losung oder eine M
Losung. Anpassungsproblemc kiinnen unmittelbar gelost werden, indem beachtet winl. 

1 (~/I)" 
dai3 A und n an den C;renzflachen kontinuierlich sind. Flir It = 1 ist A = - ---

- 3 t2 dll 

und 11 = 4(~1I)2, flir 11 = 3 ist A ~ 
2 

('1 I/'W 
3 2 " dil' 'iI If! - 4 

d'l 

und H = 

'- d t 
5 ( ')2 I' I I' (''2 '14)4 ,vg. llerzu 113) 

und (114)j . lH.N.HusSELL, MN91 , S.741 (1931). J 

nachst der Satz von RUSSELL genannt (vgl. hierzu Abb. 3), dalJ die Losungen 
der Anpassungsgleichungen immer den S. 148 beschriebenen Charakter haben, 
wenn der Polytropenindex im Innern kleiner ist (n2 < n1; S. 148 war n1 = 3 und 
n 2 = ~-), d. n. wenn in der inneren Poly trope die Kompressibilitat kleiner ist 
als in der au13eren. HOPF hat die Untersuchung auf Sternmodelle mit ver
anderlichem Polytropenindex ansgedehnt. Es sei durch die Gleichung (vgl. 
hierzu S. 172) 1 dlogP 

1 + n -ilogu 
1 1\1 N 91, S.440 (1931). 
3 L. c. S. 148, Anm. 3. 

2 Z f Ap 3, S.67, 71 (1931). 
4 AN 244, S.49 (1931). 

(11 5) 
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der Polytropenindex gewissermaBen als oskulierender Polytropenindex, der ein 
MaB fUr die lokale Kompressibilitiit darstellt,' definiert. ROPF hat den Satz 
bewiesen, daB in einer auBeren Rulle des Polytrapenindex no M-Losungen un
moglich sind, wenn uberall in dem Gebiet, das innerhalb der auBeren Rulle liegt, 
n <:: no gilt, wenn also dort die Kompressibilitat geringer ist als in der auBeren 
Rulle. Die Untersuchungen von EDDIXGTOX und VOGT beleuchten das Problem 
in ahnlicher Weise wie der Satz von ROPF. 

Es gilt also, daB die Existenz von M-Losungen davon abhangt, ob in den 
inneren Teilen gegenuber den auBeren eine genugend graBe Uberkompressibilitat 
vorhanden ist. In den folgenden Ziffern sollen die ResuItate der Diskussion 
anderer :Modelle als des Standard-:Modells angefUhrt werden. 

56j. Das verallgemeinerte Standard-Modell. Das Standard-Modell ent
spricht den beiden Annahmen E = const, Yo = const. 1m sog. verallgemeinerten 
Standard-Modell wird dem Cmstand Rechnung getragen, daB nach dem Ein
treten der Entartung die Opazitat sehr gering wird (vgl. Zif£' 56d). Bis zum 
Eintreten der Entartung wird mit einer konstanten Opazitat 

"1 = const (116) 

gerechnet. Sodann wird im entarteten Gebiet mit einer kleineren, abermals 
konstanten Opazitat "2 gerechnet, die im allgemeinen gleich Null gesetzt wird: 

%2 = 0. (117) 

Bis zum Einsetzen der Entartung gelten nach dies en Annahmen die Glei
chungen der vorigen Ziffer ungeandert. Insbesondere ist hier /31 [vgl. Glei
chung (75) und (76)J konstant. 1m entarteten Gebiet ist nach Gleichung (46) 
die Temperatur infolge (117) konstant, also auch nach (68) der Strahlungsdruck. 
Dagegen wachst der Gasdruck schnell gegen das Zentrum, so daB im entarteten 
Gebiet schnell [vgl. (75)J /32 praktisch gleich 1 wird. 1m allgemeinen genugt es, 
im ganzen entarteten Gebiet mit 

/32 = 1 (118) 
zu rechnen. 

Die Gleichungen im entarteten Gebiet haben somit dieselbe Form wie vor
her. Bei der Ableitung der den Anpassungsgleichungen (113) und (114) analogen 
neuen Anpassungsgleichungen, die die Kontinuitat des Gesamtdrucks und der 
Restmasse ausdrucken, muB aber berucksichtigt werden, daB im entarteten Ge
biet jetzt der Strahlungsdruck fortfallt. 

Qualitativ kann gleich festgestellt werden, daB nach dem verallgemeinerten 
Standard-Modell im Vergleich mit dem Standard-Modell die zentralen Teile in
folge des praktischen Verschwindens des Strahlungsdrucks kompressibler sind, 
so daB gewissermaBen die Bedingungen fUr M -Losungen guns tiger sind. Rierauf 
hat MILNE! bei seiner ersten Diskussion des verallgemeinerten Standard-Modells 
hingewiesen. Allerdings ist, damit die Wirkung nicht sehr klein sein solI, so daB 
sie von der Inkompressibilitat infolge der Entartung mehr als aufgewogen wird, 
erforderIich, daB in dem auBeren Teil des Sterns der Strahlungsdruck einen 
nicht sehr kleinen Teil des Gesamtdrucks ausmacht. 

Eine der Diskussion in Zif£. 56i entsprechende mathematische Diskussion 
der Anpassungsgleichungen des verallgemeinerten Standard-Modells hat MILNE2 
durchgefiihrt. Es ergab sich die Moglichkeit von M-Losungen fUr Sterne mit 
/31 > 0,2, d. h. fUr sehr massige Sterne. 

1 M N 91, S. 479 (1931). 
2 M N 92, S. 610 (1932); vgl. auch S. CHANDRASEKHAR, Z f Ap 5, S. 321 (1932); femer 

N. FAIRCLOUGH, M N 95, S. 585 (1935), wo eine weitere Diskussion durch E. A. MILNE an
gekiindigt wird. 
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CHANDRASEKHAR1 hat das verallgemeinerte Standard-Modell unter Be
riicksichtigung der relativistischen Entartung nach der genauen Zustandsglei
chung (28), Zift. 56c (vgl. hierzu S. 162) diskutiert. Die von CHANDRASEKHAR 
in bezug auf die Moglichkeit von M-Losungen erhaltenen Resultate sind unten 
angefiihrt. (Vgl. im iibrigen die Diskussion der Theorie der weif3en Zwerge in 
Zif£' 56n.) 

A. Wenn 1 - fll < 0,060, so existieren Losungen, die im auf3eren Teil des 
Sterns M-Losungen sind, nicht. 

B. Wenn 0,060 < 1 - fll < 0,102, so existieren Losungen, die im auf3eren 
Teil des Sterns M-Losungen sind. 

C. Wenn 1 - fll > 0,102, so existieren Losungen, die im auf3eren Teil des 
Sterns M-Losungen sind, nicht, weil dann Entartung iiberhaupt nicht eintreten 
kann (vgl. Zif£' 56m). 

Der Fall B ist von Interesse, da hier ein Fall der Existenzmoglichkeit einer 
M-Losung vorliegt. Der in Frage kommende Bereich von 1 - fll entspricht 
relativ grof3en Massen. 

CHAXDRASEKHAR betont, daf3 die aus der Diskussion hervorgegangenen 
M-Losungen in normalen Stemen nicht realisiert sind. Fiir die Existenz der 
M-Losungen sind namlich auf3erdem relativ sehr kleine Werte des Sternradius 
erforderlich (weil sonst Entartung nicht eintritt, ygl. Zif£' 56n, insbesondere 
Abb. 8), viel kleinere als die der normalen Sterne. 

Es sei schlief31ich in diesem Zusammenhange darauf hingewiesen, daf3 
EDDINGTON die Giiltigkeit der benutzten Zustandsgleichung des relativistisch
entarteten Gases bezweifelt hat (vgl. S. 130). Gilt. wie EDDINGTON meint, die 
unrelativistische Zustandsgleichung unbeschrankt, so besteht die oben erwahnte 
(1. c. S. 151, Anm.2) Diskussion von MILNE zu Recht. 

56k. Das Punktquellen-Modell. In Ziff. 56f wurde das Punktquellen
Modell als ein Modell, das der Annahme 

Lr = const, } 

r±O 
(119) 

entspricht, definiert. Es liegt auf der Hand, daf3 gerade in einer Untersuchung, 
bei der das Ziel vorschwebt, eine zentrale Region hoher Temperatur, Dichte und 
Energieerzeugung aufzufinden, das Punktquellen-Modell vein Bedeutung ist. 

Die EDDINGTON-Losungen des Punktquellen-Modells sind von EDDINGTON 
untersucht worden (vgl. M Zif£' 56 sowie I.C.S.). Mit Riicksicht auf die Existenz 
von M-Losungen wurde das Punktquellen-Modell diskutiert von L. BIERMANN 2, 

T. G. COWLING3, E. A. MILNE4 und B. STROMGREN 5 . B. STROMGREN fiihrte eine 
der Diskussion in Zif£' 56i analoge Diskussion des Punktquellen-Modells mit dem 
KRAMERS-EDDINGTONSchen Opazitatsgesetz (vgl. Zif£' 56b) ,,= "oe T-3,5 durch. 
Die Diskussion erfolgte durch numerische Integration der Fundamentalgleichun
gen und Anwendung der FOWLERschen Satze. Das Ergebnis war dasselbe wie 
fiir das Standard-Modell. L. BIERMANN beriicksichtigte die relativistische Ent
artung. Das Resultat war ebenfalls dasselbe wie fiir das Standard-Modell. 

Eine Untersuchung unter Beriicksichtigung der genaueren Zustandsgleichung 
(28) fUr den relativistisch-entarteten Fall, wie sie CHANDRASEKHAR fiir das Modell 
e = const durchgefiihrt hat (vgl. Zif£' 56j), ist fiir das Punktquellen-Modell noch 
nicht durchgefiihrt worden. Es ist anzunehmen, daf3 hier ahnliche Resultate 
wie fiir e = const erhalten werden wiirden. 

1 MN 95. S.226 (1935); vgl. auch S. CHANDRASEKHAR. Obs 57. S.373 (1934). 
2 Z f Ap 4. S.61 (1932). 3 M N 91. S.92 (1930). 
4 L. c. S. 140. Anm. 1. 5 Z f Ap 2. S. 345 (1931). 
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561. Obere Grenzen der Temperaturen und Dichten im Sterninnern. Wie 
EDDINGTON gezeigt hat, kann man unter ganz allgemeinen Voraussetzungen die 
Existenzmoglichkeit von Losungen von dem Charakter der M-Losungen beurteilen. 

EDDINGTON! geht davon aus, daB jeder Dichte e ein bestimmter Mini
mumswert des Gasdrucks Po und a fortiori des Gesamtdrucks P entspricht, 
und zwar der Wert des Drucks im Fall vollkommener Entartung. Fur kleine 
Dichten ist der Minimumswert allerdings sehr klein. Er wird in einem Stern 
dort, wo der Zustand sehr weit von der Entartung ist, sicher stark uberschritten. 
Gema13 Ziff. 56c ist der Minimumswert des Drucks durchdieZustandsgleichung (28), 
die fUr vollkommene Entartung (1' = 0) gilt, als Funktion der Dichte gegeben. 

Nun laBt sich aus den Fundamentalgleichungen (46) bis (49) des Sternauf
baus ein Ausdruck fUr den Maximumswert des Gasdrucks ableiten. Es 
sei eo der Wert der Dichte in demjenigen Punkt innerhalb cines Sterns, wo die 
Dichte am groBten ist (im allgemeinen ist dieser Punkt das Zentrum, dies braucht 
aber nicht vorausgesetzt zu werden). Der Gesamtdruck in diesem Punkt sei Po. 
Der groBte Gesamtdruck wird immer im Zentrum erreicht. Er ist infolge Glei
chung (46), (47), (68) und (71) gegeben durch 

R 

J) = I'GMT d 
C 2 r, 

. r e (120) 
I) 

wo das Integral vom Zentrum his zur OherfHiche zu erstrecken ist. Nach (48) 
kann dies in cler Form R 

P =J~MTdM 
c 4.71'r4 r (121 ) 

I) 

oder Jl' 

p =~J'!-ll)!~) 
c 8.71' r4 (122) 

o 
geschriehen werden. Es folgt, daB 

.11' 

P <: -~- f' d(M;) 
0-8.71'. r4 (123) 

o 

ist. Eine allgemeingultige Ungleichung fUr Po von einfacher Form wird erhaUen, 
indem, unter Zulassung aBer Formen der Ahhangigkeit zwischen Mr und r, fUr 
die die Dichte uberall kleiner als eo ist (vgl. die Definition von eo), der Maximal
wert des Integrals in (123) ermittelt wird. Dieser wird erhalten fUr diejenige 
Anordnung der Materie, wo die Dichte konstant uncl gleich eo ist. Es gilt also: 

po;;:;Keo~,} (124) 
K = ~ (ell n)k GMt. 

Es folgt nun als notwendige Bedingung fUr die Existenz des Sterns, daB 
der aus (124) folgende Maximumswert des Drucks Po im Punkt der hochsten 
Dichte eo groBer sein muB als der der Dichte eo gemaB der Zustandsgleichung 
entsprechende Minimumswert. Ahb.4 zeigt schematisch den Verlauf des 
Maximumswerts und des Minimumswerts von Po als Funktion von eo. In dem 
in Abb. 4 dargestellten Fall schneiden sich die Kurven im Punkte Q, so daB 
rechts von Q die Minimumskurve oberhalh der Maximumskurve liegt. Es folgt, 
daB im dargestellten Falle e (Q) einen Maximumswert der Dichte im Stern 

1 M N 91, S. 444 (1931); 93, S. 320 (1933); auch E. C. STONER, M N 92, S. 662 (1932). 
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darstellt. Fur den Punkt ((20' Po), drr der Stelle im Stern, wo die Dichte am 
groBten ist, entspricht, ist nur das schraffierte Gebiet erlaubt. EDDINGTON hat 
weiter in einfacher Weise gezeigt, daB fiir jede Stelle im Stern nur das schraf
fierte Gebiet erlaubt ist. 

Aus den Untersuchungen von STONER l uber die Zustandsgleichung des voll
kommen entarteten Gases geht hervor, daB die Kurven sich in der in Abb. 4 
dargestellten Weise schneiden, wenn die Masse des Sterns unterhalb einer ge
wissen yom mittleren Molekulargewicht abhangigen Grenzmasse liegt. Fur Stern
massen oberhalb der Grenzmasse findet kein Schneiden der Kurven statt. Fur 

diese Sterne ergibt sich also durch das 
erorterte Verfahren keine obere Grenze 
der Dichte im Stern. Es sci noch in 
diesem Zusammenhang bemerkt, daLl bei 
unbegrenzter Gi.iltigkeit der Zustands
gleichung fiir nicht-relativistische Ent-

artung, nach der Pc ex ~/; ist (vgl. S. 130), 
immer ein Schneiden der Kurven statt
finden wurde [vgl. Gleichung (124), in 
die uo nur in der PotenzA eingehtJ. 

Eine obere Grenze Hir die Tempe
Q ratur im Punkt der groBten Dichte erhalt 

man, indem man berucksichtigt, daB der 
Strahlungsdruck P R = :\ a T4 kleiner sein 
muB als der Unterschied zwischen dem 

Abb.4. MinimaIer lind maximaIer Druck 
aIs Funktion dcr Dichte. [A. S. EDDING' 

TON, M N 93, S.321 (1933)]. 
Maximumswert des Gesamtdrucks nach 

Gleichung (124) und dem aus der Zustandsgleichung folgenden Minimums
wert des Gasdrucks. Nimmt man nun an, daB die Temperatur im Punkt der 
groBten Dichte ihren Hochstwert annimmt, so hat man eine obere Grenze der 
Temperatur innerhalb des Sterns. 

Die nachstehende Tabelle enthalt fiir zwei Werte des mittleren Molekular
gewichts It die Grenzmasse sowie die oberen Grenzen fi.ir die Dichte und die 
Temperatur fi.ir einige Massen, die kleiner als die Grcnzmasse sind. 

1' - - 1 

! M = 10 
gm.x = 1,S'lo'lgcm-- 3 

T Ill• x = 1,4 . 109 Grad 

Grenzmassc 1,740 

Tabclle 9. 

,n :-c= 2 

! N[ ·- 1l.30 
I _ ") 6 _ ;j 

(JIB".' -- :-;,7' 10 gem 
T",,,x = 1,S' 109 Grad 

! M ~~ 0,20 
6 - 3 (In .... , ~, 1,7' 11l gem 

Tn"" ~. 1,1 . lU9 Grad 

(;rcllzmassc 0,440 

Allgemein gilt also, daB fiir die Sterne in einem gewisscn Massenbereich 
unter der Grenzmasse die Dichten nicht hoher als einige MilJionen gcm . :1, die 
Temperaturen nicht hoher als einige Milliardcn Grad sein konnen. 

Die Uberlegung beruht auf der Gultigkeit der Zustandsgleichung (28). Nun 
kann, wie in Ziff. 56c hervorgehoben, nach der heutigcn thcoretischen Physik das 
Verhalten der Materie bei extrem hohen Dichten nicht mit vollkommener Sic her
heit angegeben werden. 1m Zusammenhang mit der Diskussion S. 150 kann man 
infolgedessen auf die Moglichkeit hinweisen, daB infolge einer eventuellen Uber
kompressibilitat der Materie bei extrem hohen Dichten Losungen mit einem 
extrem dichten und heiBen Kern vorkommen konnten. EDDINGTON hat gezeigt, 

1 L. e. S. 128, Anm. 1. 
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daB man mit Hilfe von Uberlegungen wie die in dieser Ziffer dargestellten diesc 
Mi:iglichkeit etwas genauer untersuchen kann. 

Wenn bei einem gewissen sehr hohen kritischen Druck pl:ril) Uberkompressi
bilitat einsetzen soUte, so bedeutet dies, daB bei diesem Druck die Dichte (ziem
lich pli:itzlich, etwa fast diskontinuierlich) ansteigt. Es tritt eine Abweichung 
von der Zustandsgleichung (28) ein, etwa wie sie in Abb. 4 durch die gestrichelte 
Kurve dargesteUt ist. Es sind nun zwei Mi:iglichkeiten vorhanden: 

1. Der kritische Druck liegt oberhalb des Grenzdrucks P(Q). Es tritt 
dann ein wiederholtes Uberschneiden der Kurven des maximalen und des mini
malen Drucks ein (Schnittpunkt 5) und ein neues erlaubtes Gebiet tritt auf. 
Das neue erlaubte Gebiet ist jedoch von dem normalen erlaubten Gebiet ge
trennt. Da nun der Druck im Innern aIle "Verte von Null bis zum Maximal
wert annimmt, so folgt, daB \Venn ein Druckwert im neuen erlaubten Gebiet 
vorhanden ist, sicher auch Druckwerte im unerlaubten Druckbereich von P (Q) 
bis P(S) vorhanden sind. }lit anderen Wort en ki:innen Druck- und Dichte
werte aus dem z\veiten erlaubten Gebiet nicht vorkommen, und es bestehen 
dieselben oberen Grenzen der Dichte und der Temperatur im Sterninnern wiC' 
vorher. 

2. Der kritische Druck liegt un terhalb des nach der Zustandsgleichung (28) 
berechneten Punktes Q. In diesem Fall biegt die P)Iin-Kurve nach rechts ab, 
schon ehe das Schneiden mit der P)Iax-Kurve stattfindet. Es ergibt sich kein 
unerlaubtes Gebiet und folglich keine oberen Grenzen Hir Dichte und Tem
peratur. 

Das Ergebnis der EDDIXGTONSchen Uberlegung ist also, daB Uberkompressi
bilitat nur dann den Sternaufbau beeinflussen kann, wenn sie bei Dichten unter
halb der abgeleiteten oberen Grenzwerte einsetzt. 

Um ein Urteil daruber zu erhalten, ob die abgeleiteten Grenzwerte der 
Dichte schon so hoch liegen, daB die Mi:iglichkeit des Versagens der Zustands
gleichung (28) bereits Hir niedrigere Dichten vorliegt, sollen Werte Hir die ent
sprechenden mittleren Abstande der Elementarpartikeln und insbesondere der 
Atomkerne abgeleitet werden. Der Einfachheit halber solI ein Gas der Atom
nummer Z mit dem Atomgewicht A = 2Z betrachtet werden. Pro Kubikzenti-

meter sind dann _ze Atomkerne und ~e_ Elektronen vorhanden. Der mitt-
2 mH 2mH 1 

lere Abstand der Atomkerne ist von der GroBenordnung (_ze )3 und der der 
1 2 mH 

Elektronen (_L)3. Mit Z = 20 und 0 = 106 gcm -3 erhalt man hieraus 4.10-- 10 
2mH ~ 

bzw. 1,4.10- 10 cm, mit Z = 20 und (! = 107 gcm- 3 dagegen 2.10- 10 bzw. 
0,6· "10-10. Zum Vergleich mi:ige angeHihrt sein, daB die Kernradien von der 
Gri:iBenordnung 10 -13 cm sind, der Elektronenradius der klassischen Theorie 

(d.h. -~~) gleich 3·1O- 13 cm ist, und der Radius der K-Schale der schwersten 
3 mee 

Elemente etwa 10 -10 cm betragt. Es scheint nach diesen Zahlen nicht sehr 
wahrscheinlich, daB schon bei Dichten von 106 bis 107 gcm- 3 starke Ab
weichungen yom normalen Verhalten auftreten solI ten. 

Die Tatsache, daB die in dieser Ziffer enthaltene Diskussion fur Sterne mit 
Massen uber einer gewissen Grenzmasse keine obere Grenze Hir Temperatur 
und Dichte mehr ergibt, bildet ein Gcgcnstuck zu der Tatsachc, daB Hir das 
verallgemeinerte Standard-Modell M-Li:isungen Hir Sterne unter einer gewissen 
Grenzmasse nicht existieren. Fur Sterne mit sehr groBen Massen kann Ent
artung uberhaupt nicht eintreten (vgl. Ziff. 56m). Es ist klar, daB Hir solche 
Sterne durch das angewandte Verfahren keine wertvollen Aussagen gewonnen 
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werden konnen, denn wenn der Zustand weit vom Zustand der Entartung ent
fernt ist, ist der tatsaehliehe Gasdruek viel hoher als der angesetzte (fUr T = 0 
gtiltige) Minimumswert (vgl. S. 153). 

Sterne, deren :\Iasse so groB ist, daG naeh dem erwahnten Verfahren keine 
oberen Grenzen der Temperatur und der Diehte ableitbar sind, sind keineswegs 
selten. Die Bedeutung der abgeleiteten Satze liegt aber, wie EDDIXGTOX be
tont, darin, daG sie zeigen, daG - namlieh in Sternen kleiner Masse - sub
atomare Energie bei Temperaturen unter einigen Milliarden Grad und Diehten 
unter einigen }Iillionen Gramm pro Kubikzentimeter erzeugt wird. 

Mit Rtieksieht auf den letztgenannten SehluG ist allerdings mit EDDIXGTOX 
zu bedenken, daB bei Annahme eines extremen :\folekulargewiehts fI = 2,; die 
Grenzmasse so niedrig wird, daB aIle bekannten Sternmassen groBer sind als 
die Grenzmasse. Wahrseheinlieh konnten aber aueh unter diesen Cmstanden 
noeh dureh Verfeinerung des ~\bsehatzungsverfahrens ahnliehe obere Grenzen 
der Temperatur und der Diehte abgeleitet werden. 

56m. Ein allgemeiner Satz tiber das Eintreten von Entartung im Stern
innern. In Ziff. 56g wurde das Eintreten der Entartung naeh gewissen Gleiehungen 
des Standard-Modells in Verbindung mit der Entartungsbedingung (99) fest
gestellt. Es soIl in dieser Ziffer ein von CK\XDRASEKHAR1 angegebener allgemeiner 
Satz tiber das Eintreten der Entartung besproehen werden. 

Die Entartungsbedingung kann allgemein folgendermaBen ausgedrtiekt wer
den (vgl. Ziff. 56e): Die .'YIaterie ist entartet, wenn der naeh der Zustandsgleichung 
nicht-entarteter .'Ylaterie 

P ~ T ( 5) r; = ." Q 12 

berechnete Gasdruck kleiner ist als der naeh der ZustandsgleiehuIlg entarteter 
}laterie ~vgl. (28)~ bereehnete Gasdruck 

Po: Af~'(), } 
x - Be , 

( 126) 

\'170 

A = S :~,;:;,-C0 jl 

B =11::C (83;[/ (/t1:1H t ( 127) 

Ersetzt man die Gleichung (126) dureh die in den beiden Grenzfallen nieht
relativistiseher bzw. stark relativistiseher Entartung giiltigen Gleichungen [vgl. 
(3:;)J, so erhalt man als Entartungsbedingung, daB der naeh (125) bereehnete 
Gasdruck kleiner sein soIl als der naeh 

P Kl ,.'. l G = --- :i Q:J , 
flo 

K 1 = 9,87 . 1012 

(128) 

berechnete nieht-relativistische Gasdruek, und gleichzeitig kleiner als der nach 

1 (129) 

K2 = 1,23 . 1015 J 

berechnete relativistisehe Gasdruek. 

1 ZfA.p 5, S.321 (1932); Obs 57, S.93 (1934). 
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Es sei noch bemerkt, daB die Bedingung fUr die Giiltigkeit der nicht-relati
vistisc~en Gleichung die ist, daB der nach (128) berechnete Druck kleiner ist 
als der nach (129) berechnete. In diesem Fall ist das Entartungskriterium also 
aus (125) und (128) zu erhalten. 

Fur jede Dichte kann nun eine Temperatur angegeben werden, fUr die der 
temperaturproportionalc Gasdruck (125) groBer als die temperaturunabhangigen 
Gasdrucke (128) und (129) ist. Es folgt, daB fUr jede Dichte eine so hohe Tem
peratur angegeben werden kann, daB die Materie bei dieser nieht entartet ist. 

Naeh CHANDRASEKHAR ist es nun bequem. zur Feststellung, ob Entartung 
eingetreten ist oder nicht, statt Dichte und Temperatur Gasdruck und Strah
lungsdruck zu vergleichen. DefinitionsgemaB ist [vgl. (68) und (75)J: 

PI!=laP, 
PI! ~~ (1 - II)P. 
Po C~ II P. 

(130) 

(131) 

(132) 

Mit Hilfe dieser Beziehungen kann in der fUr ein nicht-entartetes Gas giilti
gen Gleichung (125) die Temperatur eliminiert und statt dessen konnen die 
Dichte (] und das Verhaltnis II eingefUhrt werden: 

Daraus erhalt man: 

Po ~~ :~ e [_~.1 ~i fJ PG t 
Po = m~ (~l (~_~:JJ/ ~\- e:\, 

m-k(~_)il = 2,66.1015 • 

(133) 

(134) 

Wenn nun der Strahlungsdruck im Verhaltnis zum Gasdruck so hoch ist, 
daB 

mJU}\(~-=-tffJ/>K2 (135) 

ist, so ist der nach (12S) berechnete Gasdruck groBer als der nach (129) be
reehnete. Dann ist A. im nicht-relativistischen Fall der Druck nach (125) a 
fortiori groBer als der Druck nach (128) und folglich keine Entartung vorhanden, 
und B. im relativistischen Fall gemaB der dann gultigen Entartungsbedingung 
wieder keine Entartung vorhanden. Bei Giiltigkeit von (135) ist also nie Ent
artung vorhanden. Setzt man den Ausdruek (33) fUr K2 in (135) ein. so erhalt 
man die folgende mit (135) aquivalente Ungleichung: 

1 - fJ .,4 
fJ > 960' (136) 

Dies ist gleichbedeutend mit 

1 - f3 > 0,0921 . (137) 

Es gilt also der folgende einfache Satz: Betragt der Strahlungsdruek mehr 
als 9,21 % des Gesamtdrucks, so kann Entartung unter keinen Umstanden ein
treten. (Zur groBeren Deutlichkeit sei noch bemerkt, daB Entartung fUr 1 - f3 
< 0,0921 keineswegs immer vorhanden ist.) 

Die dargestellten Uberlegungen konnen in anschaulicher Weise auf graphi
schem Weg durchgefUhrt werden. Die Uberlegungen konnen aueh ohne Sehwierig
keit auf den Vergleich zwischen dem Gasdruck nach (125) und dem Gasdruck 
naeh der (genauen) Gleiehung (126) basiert werden. 
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Mit Hilfc der Ausdrucke (130), (131) und (132) kann ganz allgemein eine 
Zustandsgleichung PG =~ Pa (e, T) (138) 

&r----r---,----~---,----,----,--_, auf die Form 

27 

28--- --

25 -------

PG == PG (e ' (J) (139) 
gebracht werden. Die Gleichung 
(133) entspricht der Gleichung (125) 
wie die Gleichung (139) der Glei
chung (138). DieZustandsgleichung 
(126) enthalt T nicht, so daB die 
Formen (138) und (139) gleichsind. 
Gema/3 (132) kann auch immer 

P = P(e, (J) (140) 
geschrieben werden, was fUr ge
wisse Zwecke vorteilhaft ist. 

Die Zusammenhange (139) 
bzw. (140) konnen auf einfache 
Weise graphisch dargestellt wcr-

!'----,I/!;-----;s,-------);/l:----7;7----8:!;-----,9;;------::.!() den: In ciner PG, e-Ebene bzw. 
/O!! (J P, Q-Ebene - oder zweckmaBiger 

10gPG, loge-Ebene bzw.log P, loge
Ebene - konnen Kurven fUr 
konstanten {J-Wert eingezeichnet 
werden. 

Abb. 5 zeigt solchc Kurven 
konstanten (J-Werts, die die Zu
standsgleichungen (125) und (126) 

darstellen, und zwar fUr ein mittleres Molekulargewicht fl = 1. Entartung tritt 
dort ein, wo die Kurve nach (126) hOher liegt als die nach (125). Bis zur Ent
artung sind die Kurven Gerade mit der Richtungstangentck [vgl. Gleichung (134)]. 

Abb.5. Logarithmus des Gasdrucks als Funktion 
des Logarithmus der Dichte fUr 1-- {J gleich bzw. 
0,01,0,05,0.1,0,3 und 0,5 und,u=1. Diedrei 
obersten Kurven (1 - {J gleich bzw. 0,1, 0,3 und 
0,5) sind gerade Linien, da hier keine Entartung 
vorhanden ist. Die unterste Kurve zeigt den Zu
sammenhang zwischen log Po unci log~ flir Ent-

artung. 

-1 

v ~ 
/ 

V 
--r-----2 

/ 
V I 

¥/ -----r---- -- --
V I 

9 
5 1 

7 8 

Abb. 6. Zusammenhang zwischen tIer 
Dichte, beiderEntartungeintritt, und 
dem relativen Strahlungsdruck 1 -- {J 
flir ,u = 1. Fiir log (1 -- {J) > - -l,()3o 

kann Entartung nicht eintretcn. 

Wie man sieht, tritt fUr Kurven mit 1- fJ > 0,1 
(gcnauer 1 - (J > 0,0921) kein Schneiden der 
Kurvcn entsprechend (125) und (126) ein, d. h. 
Entartung tritt hier nicht ein (vgl. auch Abb. 6). 

Der Satz von CHANDRASEKHAR bildet den 
Ausgangspunkt folgender Oberlegungenl: N ach 
EDDINGTON hangt der relative Anteil1 - {J des 
Strahlungsdrucks an dem Gesamtdruck eng mit 
der Sternmasse zusammen. Fur das Standard
Modell gilt [vgl. 1.C.S., M Ziff. 56 sowie die 
Gleichung (84)J die folgende Beziehung fUr diC' 
E])])JNGTON-Losung: 

1 - fJ == {),00309 M2 fl4 {J4. (141) 

Dem kritischen fJ-Wert 0,9079 entspricht 
der folgende Zusammenhang zwischen Stern
masse und mittlerem Molekulargewicht: 

6,63 =c Mkrit.fl2. (142) 
Fur /t gleich bzw. 2, 1 und 0,5 ist M krit bzw. 1,66, 6,6 und 26,5 Sonnen

massen. 

1 L. c. S. 1 So . .\11m. 1. 
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Ganz allgemein gelten (vgl. S. 134 und 137) die folgenden Gleichungen: 

dP GM, 
dr=-~(! (143) 

und 

(144) 

Es folgt 

(145 ) 

Unter Berticksichtigung, daB auf der Oberflache PR und P praktisch gleich 
Null sind, erhalt man hieraus 

p 

/'.-"- ~dP 
4nGc 11'1, 

1 - jJ = Pp'! ='~ --;Op--- = ---.! % -!:'-
4nGc • 11/[, ' 

fdP 
o 

(146) 

wo der angedeutete :Mittelwert mit gleichen Intervallen des Gesamtdrucks zu 
bilden ist. L 

Ftir das Standard-:Modell ist % Ai: konstant, so daB die Mittelwertbildung 

fortfallen kann. Es folgt die in Ziff. 56g abgeleitete Gleichung (76). Allgemein 

gilt, daB der Wert von % {; an der Stelle, wo 1 - fJ gesucht wird, mit einer ge

wissen Naherung als fUr den Mittelwert maBgebend angesehen werden kann. Dies 
folgt daraus, daB die auBeren Teile des Sterns wegen des geringen Werts des 
Drucks zum Mittelwert relativ wenig beitragen. 

Die Variation der GroBe 1 - fJ innerhalb eines Sterns hangt nach (146) 
von dem Opazitatsgesetz und von der Verteilung der Energiequellen im Stern 
abo Eine Abnahme der Opazitat gegen das Zentrum bewirkt eine Abnahme von 
1 - fJ gegen das Zentrum, wahrend eine Konzentration der Energiequellen gegen 
das Zentrum die entgegengesetzte Wirkung hat. GroBere Variationen von 1 - fJ 
kommen nicht vor (vgl. auch S. 173 und 174). 

Ein gewisser Mittelwert von 1 - fJ weicht wenig von dem gemaB (141) 
zu berechnenden (1 - fJ)-Wert abo Dies ist nur eine andere Ausdrucksweise da
fUr, daB die Masse-Leuchtkraft-Relation gegen Anderungen im Sternmodell 
wenig empfindlich ist (vgl. :M Ziff. 56). 

Es gilt also ganz allgemein, daB fUr groBe Sternmassen gemaB den an
gesetzten Zustandsgleichungen keine Entartung eintreten kann. Wie in Ziff. 58b 
naher erortert werden soIl, hat dies gewisse Konsequenzen in der Theorie der 
Sternentwicklung. 

56n. Theorie der weiBen Zwerge. EDDINGTON (1.C.S.) hat bereits darauf 
hingewiesen, daB in den weiBen Zwergen die gewohnlichen Gasgesetze versagen 
dtirften. Eine genauere Diskussion ist durch die Untersuchungen tiber die Zu
standsgleichung fUr Materie hoher Dichte ermoglicht worden. 

Die Theorie der wei Ben Zwerge wurde von MILNE! unter Zugrundelegung 
der Zustandsgleichung des nicht-relativistischen entarteten Gases entwickelt 
(vgl. hierzu S. 141). Durch diese Untersuchung wurde das Problem schon weit
gehend geklart. 1m folgenden ist noch die Wirkung der relativistischen Andc
rungen der Zustandsgleichung bei hohen Dichten zu beriicksichtigen (vgl. 
Ziffer 56c). 

1 L. c. S. 140, Anm. 1. 
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Zur Untersuchung der Frage, ob die Materie in den wei13en Zwergen ent
artet ist, kann man zunachst einen induktiven Weg einschlagen und ausgehend 
von den beobachteten Werten der Masse, des Radius und der Leuchtkraft die 
physikalischen Bedingungen in den au13eren Teilen der wei13en Zwerge mit Hilfe 
der Fundamentalgleichungen (46) bis (49) feststellen. 

Der Siriusbegleiter Sirius B ist ein typischer wei13er Zwerg. Aus Par all axe , 
scheinbarer HelligkeiF und effektiver Temperatur folgen Leuchtkraft und 
Radius. Die Masse ist nach den Untersuchungen der Bewegung der Komponenten 

bekannt. Es ist J;[ = 0,978, R = s10R8 und L = 360L8' 

In den au13eren Schichten 2, wo noch Lr = Lund Mr = Mist, gilt L vgl. 
Gleichung (146)J: PR 1 L-

1 - fJ = - - = -- ~. ~. (147) 
p 4"Cc JIl 

:\Iit gentigender Genauigkeit kann hier der :Mittelwert der Opazitat durch 
die Opazitat an der betrachteten Stelle ersetzt werden (vgl. S. 159) : 

(148) 

Das Opazitatsgesetz kann, eben falls mit ausreichender Genauigkeit, als 

~ = ~oQT-8 (149) 

geschrieben werden, wo S nach dem KRAl\1ERS-EDDINGTO!\schen Gesetz gleich 3,5 
ist, unter den in Frage kommenden Bedingungen aber etwas gr613er anzusetzen 
sein dtirfte (vgl. Ziff. 56b). 

In den auileren Teilen des Sterns gilt bis zum eventuellen Einsetzen der 
Entartung die Zustandsgleichung 

ffi 
PG = -gT. (150) 

fl 
.-\us (148) folgt zunachst 

PR 1 - fJ 1 L 1 
p;, = --fJ- = 4"Cc M %-fJ (151 ) 

und sodann unter 
chung (68) 

Benutzung von (149) und (150) sowie 

a II T3 L " -8 1 

der Definitionsglei-

oder 

3 ffi Ii = 4"Cc M %oe T 7f (152) 

(153) 

Wie gleich gezeigt werden solI, darf in (1 53) fJ gleich 1 gesetzt werden. Es 
8+8 

folgt, da13 e ex T ~ ist. 
Die Fundamentalgleichung (46) kann unter Benutzung von L. = L fol

genderma13en geschrieben werden: 

d(T4) = _1. "r! ~ dr. (154) 
a c 4n r2 

Aus (149) und (152) folgt, wenn noch fJ = 1 gesetzt wird: 

a II M 
%(} ="3 ffi 4nGc· L' ya. (155) 

1 Vgl. hierzu J. STEBBINS U. A. E. WHITFORD, Publ ASP 47, S. 1;1 (1935) und die 
dort angefiihrte Literatur. 

2 Vgl. hierzu H. SIEDENTOPF, AN 243, S.l (1931); auch A. S. EDDINGTOX, MN 91, 
S.109 (1930) und B. STROMGREN, I. c. S. 152, Anm.5. 



Ziff. 56n. Theorie der weillen Zwerge. 161 

In (154) eingesetzt ergibt dies: 

dT = - ~ ; GM ~;. (156) 

Unter Berucksichtigung, daB auf der OberfHi.che r = R und T = To gilt, 
erhalt man durch Integration hieraus: 

T - To = ~ ; G: (~ -1) . (1 57) 

1st r nicht sehr von R verschieden, so gilt 

1 ft GM T- T = ----h o 4mR2' (158) 

wo h = R - r ist. Der Temperaturgradient ist in den auBeren Schichten kon
stant und proportionaF dem mittleren Molekulargewicht f1 und der Schwere 

g = ~v: auf der Sternoberflache. 

1m folgenden kann in Gleichung (157) To gleich Null gesetzt werden. Bei 
bekann ten Werten von M, R und Lund von fl, "0 und s kann Taus (157) und 
danach (} aus (153) als Funktion von r ermittelt werden. Sodann konnen die 
erhaltenen Werte von T und e in die Entartungsbedingung (24) eingesetzt wer-

den. In dieser ist das Verhaltnis ~ Q" maBgebend. Nach (153) und (158) ist 
(' T'f nun 

8-1 8+1 1 8 !.. 
1 Q -~-M" L- ~ R-9(h)2 -,OCfl - - - -R' 
It T2-

(159) 

Nun ist (vgl. Ziff. 56b) s gleich etwa 3,5. Es folgt, daB in der gleichen rela

tiven Tiefe Rh unter der Oberflache -~" urn so groBer ist, je groBer die Masse, je 
TZ 

kleiner die Leuchtkraft und je kleiner der Radius ist. In einem Stern wie Sirius B, 
der, trotzdem seine Masse etwa gleich der Sonnen masse ist, eine viel kleinere 
Leuchtkraft und einen viel geringeren Radius besitzt, sind die Bedingungen fUr 
das Eintreten der Entartung gunstig. In der Tat folgt aus (153), (157) und 

der Entartungsbedingung (24), daB Entartung schon in der relativen Tiefe ~ = 0,04 

unter der Oberflache eintritt. Hierbei sind die angefUhrten Werte von M, R 
und L, ferner f1 = 1,5 (vgl. S. 167), "0 = 4.1024 (vgl. Ziff. 56b) und s = 3,5 be
nutzt worden. Die Temperatur ist an der Schicht, wo Entartung eintritt, gleich 
2.107 Grad, die Dichte ist dort 3 .103 gcm- 3, der relative Strahlungsdruck 10- 4 • 

Fur die anderen wei Ben Zwerge liegen die Verhaltnisse ahnlich. Mit Aus
nahme einer relativ dunnen auBeren Schale gilt also die Zustandsgleichung (28) 
des entarteten Gases fur die weiBen Zwerge. Der relative Strahlungsdruck, der 
schon in den auBeren Teilen sehr gering ist, wie aus (149) und (150) mit Hilfe 
der abgeleiteten Temperatur- und Dichtewerte ermittelt werden kann, ist im 
entarteten Teil ganz verschwindend (vgl. S.151). Es ist also fJ = 1. Die Tem
peratur steigt im entarteten Teil nur sehr wenig (vgl. S. 131), sie ist also im 
ganzen Stern nicht sehr hoch 2• 1m entarteten Teil faUt die Temperatur als 
Variable aus den Fundamentalgleichungen fort: Da das Gas schnell als voll
kommen entartet betrachtet werden kann, spielt die Temperatur fUr die Ge
schwindigkeitsverteilung im Elektronengas sowie fur den Gasdruck keine Rolle, 

1 Vgl. hierzu E. A. MILNE, Phil Trans Roy Soc A 228, S.421 (1929); Bakerian Lecture, 
sowie S. CHANDRASEKHAR, M N 92, S. 186 (1932). 

2 Vgl. hierzu E. A. MILNE, Nature 128, S.999 (1931). 

Handbucb der Astropbysik. VII. 11 
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und der Strahlungsdruck dad vernachlassigt werden. Fur die Geschwindigkeits
verteilung der nicht-entarteten schweren Teilchen, d. h. der Atomkerne, ist die 
Temperatur allerdings maBgebend l . Dadurch ist sie auch fUr die subatomare 
Energieerzeugung maBgebend (vgl. Ziff. 56e). 

Die Theorie der weiBen Zwerge kann unter Benutzung der genauen Zu
standsgleichung (28) oder unter Benutzung der naherungsweise gultigen Zu
standsgleichungen (35) entwickelt werden. Hier soIl nach CHANDRASEKHAR2. 

zunachst die auf der genauen Zustandsgleichung aufgebaute Theorie dargestellt 
werden. 

Die Zustandsgleichung im entarteten Gebiet ist C vgl. die Gleichungen (28), 
(126) und (127)J: 

Pa=Af(x), 1 
x =Bet , ~ 

f(x) = Hx(2 x 2 - 3) (x 2 + i)! + 3 sinh-1xJ. J 
(160) 

Entartung setzt ein (vgl. Ziff. 56b und Ziff. 56m), wenn der nach der fur 
ein nicht-entartetes Gas giiltigen Zustandsgleichung (125) berechnete Gasdruck 
kleiner als der nach (160) berechnete ist. Wird in der Zustandsgleichung (125) 
die Variable x statt der Dichte e eingefUhrt, so lautet sie: 

PG = 1,01 . 106 • ffi X 3T. (161) 

Die Entartungsbedingung ist also, indem numerische Werte eingefUhrt wer-
den [vgl. (39)J, f(x) 

5,92.109 - 3 > T. (162) 
x 

Fuhrt man statt der Temperatur wie in Ziff. 56m das Verhaltnis 1 - fJ zwi
schen Strahlungsdruck und Gesamtdruck ein, so nimmt die Entartungsgleichung 
die folgende Form an: 

.l. .l. 

4 f (x) > (960)3 (1 - (3)3 . 
X4 ",4 fJ (163) 

Der obere Grenzwert von 4 f (~ ist 1. Es folgt, wie in Ziff. 56m, daB fUr 
x 

1 - fJ> 0,0921 keine Entartung eintreten kann. 
Die Fundamentalgleichung (47) wird bei verschwindend klein em Strahlungs-

druck dpo __ GM. () 
dr -. r2 ,,". (164) 

Ferner gilt die Fundamentalgleichung (48): 
dM 
-d • = 4.71r2 o. y ~ 

(165) 

Mit Hilfe der Zustandsgleichung (160) wird Pa eliminiert, und es wird statt e 
die Variable x eingefUhrt. Es folgt: 

A df(x) = _£ M, x3 
dr B3 y2 ' 

(166) 

dM. _ 4.1l 2 3 
{[Y - B3 r x (167) 

1 Es mag paradox erscheinen, daB nicht-entartete Atomkeme mit relativ kleiner 
mittlerer kinetischer Energie gleichzeitig mit entarteten Elektronen, die Geschwindigkeiten 
bis nahe an die Lichtgeschwindigkeit besitzen, vorhanden sind. Es ist aber zu bedenken, 
daB gerade infolge der Entartung der Energieaustausch zwischen Atomkemen und Elektronen 
stark behindert wird. 

2 MN 95, 5.207 (1935). 
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Zwischen (166) und (167) wird Mr durch Differentiation eliminiert: 

~ ~ (~df(X)) = _ ~.JlG x3 
r2 dr X3 dr A B6 . (168) 

Nach der Definitionsgleichung von f (x) [die letzte Gleichung (160)J hat 

~ d/(x) x dx 
,1;3 dr Vi + ,1;2 dr' 

man nun: 
(169) 

Berticksichtigt man dies in (168), so erhalt man 

~ (1/1+ X2) + -~ -~ (1/1+ X2)\ = _ ..i-7G x3 . 
dr2 r r dr r A B6 (170) 

~ach der Variablentransformation 

Y = -V1 + x 2 (171) 
wird dies 

(172) 

Diese Differentialgleichung hat eine gewisse Ahnlichkeit mit der EMDEN
schen Differentialgleichung fUr n = 3. Ftir y::> 1 geht sie in diese tiber, wie 
zu erwarten ist (relativistischer Grenzfall mit PG oc e-}). Ftir x ~ 1 (nicht-relati
vistischer Grenzfall) geht (170) nach der Substitution x 2 = z in eine der EMDE~
schen Differentialgleichung fUr n = } analoge Form tiber, was ebenfalls voraus
zusehen war (vgl. S. 141). 

Mit Hilfe der Transformation 

y = Yo<p, 1 
r = ;0 (-t}~-/\ (173) 

geht (172) in die folgende Form tiber: 

(174) 

Hier ist zu beachten, daB die Konstante Yo, die die Einheiten festlegt, in 
der Differentialgleichung nich t forWillt [vgl. hierzu die analogen Transforma
tionen (81) und (92)]. Dies liegt daran, daB die Differentialgleichung (172) im 
Gegensatz zu den EMDENschen Differentialgleichungen in keiner Potenzkombina
tion der unabhangigen und abhangigen Variablen homogen ist. 

Aus (166), (171) und (173) in Verbindung mit (169) folgt die (84) und (95) 
analoge Gleichung fUr die Restmasse M r : 

" 
( AB4 )" d<P NI, = -4n 4.JlG • ,2 d, . ( 175) 

1m Zentrum des Sterns gilt wegen Mr = 0 fUr r = 0 

(,2 ~~t=o = 0, (176) 

was gleichbedeutend mit 

( d~) = 0 
d., ;=0 

(177) 
ist. 

Eine Lasung des Problems gewinnt man nun folgendermaBen .. Der Para
meter Yo wird auf einen bestimmten Wert festgelegt. 1m Zentrum wird <P;=o = 1 
gewahlt. Damit erhalt Yo die Bedeutung des y-Werts im Zentrum [vgl. (173)]. 

Ferner muB dann ;~ ~ 1 sein. Es ist nun durch <P;=o = 1 und (~~),;-=o = 0 

11* 
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eine Losung der Differentialgleichung (174) festgelegt. Diese kann durch Reihen
entwicklung und numerische Integration fUr einen vorgegebenen numerischen 

Wert von Yo ermittelt werden. CHAKDRASEKHAR hat fUr zehn Werte von -12 im 
Yo 

erlaubten Bereich zwischen 0 und 1 die Losungen ermittelt. 
Die Losung entspricht den physikalischen Verhaltnissen im Stern nur bis 

zu einem Punkt, wo nach der Entartungsbedingung (162) Entartung nicht mehr 
vorhanden ist. Zur besseren Ubersicht wird zunachst der Grenzfall behandelt, 
daB die Losung bis zur Sternoberflache gultig bleibt. Fur die be
kannten wei Ben Zwerge bildet in der Tat die nicht-entartete Zone eine relativ 
dunne Rulle um einen entarteten Kern (vgl. S. 161). 

Dnter der Voraussetzung, daB die Lasung bis zur Oberflache gultig bleibt, 
erhalt man den der Oberflache entsprechenden C-Wert, indem man e = 0 und 
folglich x = 0 setzt. Es folgt dann weiter nach (171) und (173), daB auf der 

Oberflache )' = 1 und <D = ~ ist. Den entsprechenden "Vert von C erhalt man 
Yo 

aus der ermittelten Losung <D (C). Sodann folgt der r-Wert fUr die Oberflache, 
d. h. der Sternradius R, aus der zweiten Gleichung (173). SchlieBlich ergibt sich 
die Sternmasse gemaB (175): 

" lv[ = -4n ( AB4 )' '2 (~ d~)' 
4nG d", <!>=} 

(178) 

Yo 

Fur den betrachteten Grenzfall eines bis zur Oberflache entarteten wei Ben 
Zwergs ist somit die Masse und der Radius als Funktion des Parameters Yo an
gebbar. Zwischen Masse und Radius besteht also ein funktionaler Zusammen
hang. In die Berechnung geht allerdings das mittlere :Molekulargewicht ft ein, 
so daB fUr jeden wWert ein anderer Zusammenhang gilt. \Vie man mit Rilfe 
der Gleichungen (160), (173) und (178) leicht nachrechnet, sind die GraBen M fl 2 

und Rft von ft unabhangige Funktionen des Parameters 1 . Nach CHAXDRA

SEKHAR sind in der untenstehenden Tabelle M ft2 und Rft Y~ls Funktion von ~.i 
Yo 

gegeben. Die Tabelle enthalt noch die GraBen emft -1 und ecft -1, wo em die 
mittlere Dichte und ec die Dichte im Zentrum bedeutet. Die Art der Berech
nung von ec geht unmittelbar aus den hier angefUhrten Gleichungen hervor. 

.! Mp.' 
(Einheit 

y~ Sonnenmasse) 

0,00 5,73 
0,01 5,48 
0,02 5,29 
0.05 4.85 
0.1 4.31 
0.2 3.53 
0,3 2.93 
0.4 2.44 
0.5 2.01 
0,6 1.61 
0.8 0,88 
1.0 0 

Tabelle 10. 

RI' f!mp.-l 
(Einheit (Einheit 

Sonnenradius} gem - 3) 

0 00 

0,00595 3,72' 107 

0,00783 1,58 . 107 

0.0111 5.11'106 

0,0143 2,11 . 106 

0.0185 7.96' 105 

0,0218 4.06' 105 

0.0248 2.30' 105 

0.0278 1.34' 105 

0.0310 7.74'104 

0.0402 1.94'104 

00 0 

M0 = 1.985' 1033 g. 

R0 = 6.951 . 1010 em, 

Qm0 = 1,411 gem -3. 

!!c,U- 1 
Qc 

(Einheit 
gem - 3) Qm 

00 54,2 
9,74'108 26,2 
3,39' 108 21,5 
8.19'107 16.0 
2.67 . 107 12.6 
7.91 . 106 9.93 
3.52' 106 8.67 
1.82' 106 7.89 
9.88' 105 7.35 
5.38 . 105 6.95 
1.24' 105 6.38 

0 5.99 
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Aus der Tabelle geht eine Reihe von Eigenschaften der betrachteten bis 
zur OberfHiche entarteten wei Ben Zwerge hervor: 1. Sie haben alle Massen kleiner 
als 5,73/[-2; 2. Der Radius nimmt mit zunehmender Masse abo In einem ziem
lich weiten Bereich ist er von der GroBenordnung 1/100 Sonnenradius; 3. Die 
mittlere Dichte em und die zentrale Dichte ec wachsen mit der Masse. In einem 
ziemlich wei ten Bereich schwanken em und ec zwischen bzw. 104-108 gcm- 3 

und 105-109 gcm -:1; 4. Je kleiner die Masse, urn so schwacher ist die Kon
zentration der Materie gegen das Zentrum. 

Abb. 7 zeigt die Dichteverteilung in Abhangigkeit von dem Parameter ~. 
Die Abszisse ist -Rr-, die OrdinateJ . Die Dichteverteilung fUr die EMD~~-

ec 
Polytropen n = 3 (relati
vistischer Grenzfall, vgl. 1,0 

S. 149) und n = ~ (nicht
relati vistischer Grenz
fall, vgl. S. 141) sind 
punktiert als un tere 0,0 
bzw. obere Grenzkurve 
eingezeichnet. Je kleiner W 
die Masse, desto mehr 
nahert sich die Dichte- t 45 ---
verteilung dem nicht
relativistischen Grenz- (~)0,5 
fall, was zu erwarten ist, 
weil die zentrale Dichte 4'" 
immer kleiner wird. Um
gekehrt nahert sich die 0,8-

Dichteverteilung dem 
relativistischen Grenz- 42 
fall bei Annaherung an 
die Grenzmasse. 

Nach dieser Er-
orterung des Grenzfalls, 
daB das entartete Gebiet 
sich bis zur OberfHiche 

o,t 

o o,t 

+--+---+-- -- .-

-+---+---- - --

qz 

erstreckt, solI der all
gemeine Fall eines aus 
einem entarteten Kern 

Abb. 7. Dichteverteilung in weiBen Zwergen verschiedener 
Masse. [So CHANDRASEKHAR, M N 95, S.222 (1935).] 

und einer nicht-entarteten Rulle bestehenden wei Ben Zwergs behandelt werden. 
Als Parameter des entarteten Kerns solI wieder Yo benutzt werden. Die 

oben diskutierte Losung cD (C) beschreibt jetzt den Stern yom Zentrum bis zu 
einer gewissen Entfernung r' < R yom Zentrum, wo die Entartung gemaB dem 
Kriterium (162) aufhort. In der umgebenden Rulle, d. h. fUr R~, r 2 r', gilt 
die Zustandsgleichung (150) eines nicht-entarteten Gases. Als Parameter der 
nicht-entarteten Rulle kann man die Temperatur T' an der Grenzflache zwi
schen Rulle und Kern wahlen. Nach dem Entartungskriterium (162) folgt aus T' 
der entsprechende Wert von x: 

5,92 '109f(~;) = T'. 
x 

(179) 

Mit x' findet man y' aus (171), sodann cD' aus (173), da Yo bekannt ist. 
SchlieBlich findet man mit Rilfe der Tabelle der Losung cD (C) fUr den gegebenen 
Wert von Yo den cD' entsprechenden Wert C'. Die Restmasse M r, innerhalb der 
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GrenzfHi.che r = r' ergibt sich aus (175). Aus (160) findet man (/ und aus der 
zweiten Gleichung (173) r'. 

1m Grenzfall T' = 0 fUhrt dieses Verfahren gerade zu der oben erarterten 
Lasung, die einem bis zut Oberflache entarteten wei Ben Zwerg entspricht. 

Ftir maBig groBe Werte von 1" wird x' verhaltnismaf3ig klein, folglich y' 
nur wenig graBer ais 1 und <1>' nur wenig graf3er als der 1" = 0 entsprechende 

<1>-Wert -~. Daraus folgt, daf3 die H.estmasse in diesem Fall nurwenig kleiner 
Yo 

ist ais die gesamte Masse (die Masse der HtiIle, die man durch Extrapolation 
des Kerns berechnet, ist graf3er ais die tatsachliche Masse der HUlle). Die Eigen
schaften der Htille kannen dann mit Hilfe der in dieser Ziffer S. 160 und 161 
entwickeiten Gieichungen ermittelt werden, denn es darf fUr die Hiille Mr"" M 
und Lr"" L angenommen werden. Man hat also 1", r' und A'fr, c"" M in (157) 
einzusetzen, urn den Sternradius R zu erhalten. Mit Hilfe von (153) ist dann 
die Leuchtkraft L aus U' und T' berechenbar. Zur nachtraglichen Rechtferti
gung des Verfahrens kann man noch die Masse der Riille berechnen und mit M r , 

vergleichen. 
1st die Temperatur 1" haher, so daB ein erheblicher Teil der Sternmasse 

in der nicht-entarteten HUlle enthalten ist, so muB bei der Berechnung der 
Eigenschaften der H tille ein anderes Verfahren eingeschlagen werden. Es kann 

beispielsweise angenommen werden, daB in der Rulle j~i, konstant und x 

konstant ist (Standard-Modell, vgl. S. 135). Dann gilt fiir die Htille die EMDEK
sche Differentiaigieichung (82) fUr n ,=, 3. Ais Hullenparameter ist zweckmaBig 
das Verhaltnis 1 - f1 zu wahlen. Dies Verhaltnis ist gemaf3 (76) nach den ge
machten Annahmen in der HUlle konstant. Der Wert x' der Variablen x an 
der Grenzflache ergibt sich aus 1 - /'1 mit Hilfe des Entartungskriteriums in 
der Form (163). Daraus folgt p~ nach (160) und sodann P~l = Ja T'J aus 1 - /-J 

und P~: 1 

T'.~[~ l// A /(x'lj'. (180) 

Die Ermittiung der GraBen P', r' und 111r , erfolgt wie vorher. Nunmehr kann 
nach dem in Ziff. 56h dargestellten Verfahren die diesen Werten cntsprechende 
Lasung der EMDEN-Differentialgleichung (82) ermittelt werden. Zur numeri
schen Durchfuhrung sind auf3er der Tafe] der E-Lasung auch Tafeln der F-La
sungen und M-Uisungen der Differentialgleichung (82) erforderlich1. Auf diese 
Weise findet man den Dichte- und Temperaturverlauf in der HUllc, den Stern
radius, die Masse der Htille und somit die Sternmasse. 

In der Tat handelt es sich um ein Anpassungsproblem wie die in Ziff. 56i 
und 56j diskutierten. Den allgemeinen Charakter der Uisungen des Anpassungs
problems hat CHANDRASEKHAR ermittelt 2. Die wichtigsten H.esultate dieser 
Diskussion wurden in Ziff. 56j angcfiihrt. 

Zur Erlauterung des oben Dargestellten sind in Tabellc 11 numerische Daten 
fiir die Diskussion eines konkreten Falls angcfiihrt. Es handelt sich um die 

Anpassung der Hiille um einen Kern mit dem Kernparameter !" = 0,5. Es 
Yo 

wird angenommen, daf3 fI = 1,44 ist. Dieser Fall cntspricht ungefahr dem Sirius-
begleiter Sirius B (vgl. S. 160). Die Werte von r', U', M r " M, R und L sind ais 
Funktionen des Riillenparameters 1" gegeben. 

1 Einigc, abcr im allgemeinclI nicht gelliigcnd viel, Tabcllcll h('gen vor; vgl. N. FA! ,,
CLOUGH, 1. C. S. 139, Anm. 1. 

2 L. c. S. 152, Anm.1. 
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Tabelle11. 

" Mr' M R -2m51og~ , T' - e' M. 
- -

R. M. R. ' L0 

3,0 11,6. 107 Grad 0,85 4,7.104 gem- 3 0,97 1,00 1,12 - Om,6 
3,1 9,1 0,88 3,2.104 0,98 1,00 1,09 + 0 ,3 
3,2 6,9 0,91 2,1.104 0,99 1,00 1,07 + 1 ,3 
3,3 4,7 0,93 1,1.104 1,00 1,00 1,05 +2 ,8 
3.4 2,6 0,96 4,7.103 1,00 1,00 1,03 +4 ,9 
3,5 0,6 I 0,99 5,5.102 1,00 1,00 1,01 +10 ,6 

-" 

1m AnschluJ3 an die Tabellen 10 und 11 solI das Problem des Vergleichs der 
entwickelten Theorie der weiJ3en Zwerge mit der Erfahrung er6rtert werden. 

Ais Parameter der Theorie wurden die folgenden Gr6J3en eingefUhrt: Das 
mittlere Molekulargewicht fI, der Kernparameter Yo und der Rullenparameter T' 
(bzw. 1 - /3). Ais Funktionen dieser Parameter sind die Sternmasse M, der 
Sternradius R und die Leuchtkraft des Sterns L berechenbar. Es folgt, daJ3, 
wenn aus Beobachtungen (vgl. S. 160) fUr einen weiJ3en Zwerg 1"1, R und L be
kannt sind, dann die Parameter ,I, Yo und T' ermittelt werden k6nnen. Ein 
Kriterium fUr die Richtigkeit der Theorie ist darin zu suchen, daJ3 in dieser 
Weise m6gliche bzw. plausible \Verte der Parameter erhalten werden. 

Fur Sirius B erhalt man in dieser Weise aus den S. 160 angefUhrten Wert en 
von 1t[, R und L: p = 1,5, 

1 
, =0,5, 
Y(i 

T' = 2. 107 • 

Die hier erfolgte Bestimmung des mittleren Molekulargewichts aus den 
Beobachtungswerten von llJ, R und List der Ermittlung von fI im Fall normaler 
Sterne mit Rilfe des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes analog (vgl. Ziff. 57a). Beide 
Methoden beruhen auf der Ableitung der Konsequenzen der Zentrumsbedingung 
Mr = 0 fUr r = 0 (vgl. S.135). Fur die weiJ3en Zwerge ist allerdings die Ab
hangigkeit des ,l-Werts von M, R und L eine andere als im normalen Fall, wo
bei insbesondere die Unempfindlichkeit des Il-Werts gegenuber Anderungen in L 
hervorzuheben ist. Entsprechend ist im Fall der weiJ3en Zwerge fI auch weit
gehend unabhangig von Anderungen im Opazitatskoeffizienten und in der Ver
teilung der Energiequellen. Die annahernde Unabhangigkeit von den genannten 
Faktoren besteht nur, solange die nicht-entartete Rulle nur von relativ kleiner 
Dicke ist. 

Die abgeleitete Beziehung zwischen der Temperatur im Kern und der Leucht
kraft ist nicht mit der der Zentrumsbedingung Lr = 0 fur r = 0 entsprechen
den Beziehung zu verwechseln. Wenn es m6glich sein wird, auch die letzt
genannte Beziehung explizite aufzustellen, so wird man aus der Masse und der 
chemischen Zusammensetzung auJ3er dem Radius auch die Leuchtkraft des 
weiJ3en Zwergs voraussagen k6nnen (s. S. 135, vgl. jedoch auch S. 189). 

Wie schon S. 165 erwahnt, k6nnen bis zur Oberflache entartete weiJ3e Zwerge 
n ur mit Massen un t e r h a I b der Grenzmasse 

(181) 

vorkommen. Aus .der Diskussion in Ziff. 56 m folgt, daJ3 (fUr das Standard-Modell, 
und mit kleinen numerischen Anderungen auch fUr andere Modelle) Entartung 
uberhaupt nur eintreten kann fUr Massen unterhalb der Grenzmasse 

9)( = 6,62,1- 20. (182) 
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Zwischen diesen beiden Grenzmassen liegt folglich ein Gebiet, in dem Sterne 
mit entarteten Kernen und nicht-entarteter Rulle moglich sind. Nach den 

1, 5 
i I I 

5 

I' I 

! 
3 

I I I 
I 

1~1~ I 
s: I 

IJ~~ 
ke/~e cn~l1l'fuf ! 

9 11\\12 I I ; 
8 .~ 

~ ! I 1;>,' 
7--,~' 
~ ~ I i 

6 ~ ~ "'- I I 
15 

" I~~,II '~ 11' _fnforhnll til einem . 71""" I ' 

13 !ell des .wet>lM'i ' ~ ! I 
3 12 

11 I I ~I}! 11J 
2F-9 

:' I\. Z--l--
I \;~ ~11=-~ I 

'/ 3 tJ I 1~ LA 
IJ fl/J1 (/IJ2 (/IJ3 qo'! (/05 (/06 qO? (/08 qIJ9 qtlJ 

{t-jlJ--
_-\bb. 8. ZumVorkommen von Entartung 
bei dem verallgemeinerten Standard
::\iodell. Wennin derHlille 1-PI > 0,0921 
ist. was flir M > 9R der Fall ist, tritt 
Entartung nicht ein; wenn 1 - PI = ° ist, 
ist der ganze Stem entartet. Flir jeden 
". ert von 1 - P zwischen diesen Grenzen 
tritt Entartung in einem Teil des Stems 
ein, wenn der Radius R < RI ist; 

die Kurve zeigt !f als Funktion von 

1 - PI (die Langeneinheit list gleich 
5,324· 109 P, -1 em). Flir 21;1 > Ms ist 
Entartung im ganzen Stem nicht mog
lich ~vgl. (181)]' Die mit 0, 1,2 ... 15 
numerierten Punkte auf der Kurve 
bzw. auf den beiden Achsen entsprechen 
Massenwerten zwischen 9R (Punkt 0) 
liber Ms (die Punkte 5) bis 0,15 Ms 
(die Punkte 15). [So CHANDRASEKHAR, 

M N 95, S.239 (1935).J 

Untersuchungen von CHANDRASEKHAR 
(vgl. S. 166) haben die betreffenden Sterne 
immer kleine Radien, sind also den weiBen 
Zwergen ahnlich. Dies geht aus der Abb. 8 
hervor. 

Es sei noch erwahnt, daB wenn, wie 
EDDINGTON vermutet (vgl. S.130), die nicht
relativistische Zustandsgleichung immer 
gultig bleibt, der Aufbau der wei Ben Zwerge 
durch die El\iDEN-Gleichung (93) fUr n=} und 
nicht durch die der Zustandsgleichung (28) 
entsprechende Differentialgleichung (174) 
bestimmt ist, wie aus der Diskussion in 
Ziff. 56g hervorgeht. In diesem Fall kann 
Entartung fUr aIle Massen eintreten. Der 
Massenbereich der wei Ben Zwerge ist dann 
nicht begrenzt. 

56 o. Die EDDINGTON - Losungen fur all
gemeinere Sternmodelle. In den Ziff. 56g 
bis 56k wurden die Untersuchungen des 
Standard - Modells, des verallgemeinerten 
Standard-Modells und des Punktquellen
Modells mit Rucksicht auf die Moglichkeiten 
von anderen Losungen als die EDDIN'GTON
schen Losungen dargestellt. Es sollen jetzt 
einige Untersuchungen der EDDI~GTOX
Losungen anderer Modelle erwahnt werden. 
Die EDDINGTO~-Losungen des Standard
Modells und des Punktquellen-Modells sind 
von EDDIN'GTON untersucht worden (vgl. 
LC.S. und M Ziff. 56). 

Die DurchfUhrung der Untersuchungen 
beruht auf numerischer Integration der 
Fundamentalgleichungen (46) bis (49). Die 
wesentlichsten Unterschiede zwischen den 
verschiedenen Modellen beruhen dann auf der 
Zahl der Parameter, die bei den numerischen 
Integrationen variiert werden mussen. Fur 
das Standard-Modell genugt ja die Aus-

L. BIERMANN! hat ein 
fUhrung einer numerischen Integration. 

durch die Annahmen 

L 
e = const = lvI ' (183) 

ffi PG = -oT !l ~ 
(184) 

und (vgl. Ziff.56b) 
(185) 

1 Z f Ap 3, S. 116 (1931). 
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definiertes Modell untersucht. Setzt man diese Gleichungen in die Fundamental
gleichungen ein, so erhalt man 

dPR "01:>2 T-3.' EM, 
""""""([Y c 4nr2' 

dP GM, 
dr = - ----y2 e , 

( 186) 
P = PR + PG = .~ T4 + ~ eT , I 

dMr 2 
dr = 4nr e· j 

Parameter der Lasung (vgl. S. 135) sind hier: .II, e, R, Y.o und IL Zwischen 
den Parametern besteht ein Zusammenhang, der der Zentrumsbedingung lVI, = 0 
fiir r = 0 entspricht. Die Parameter e und r.o gehen nur in der Kombination e Y.o 
ein. Hat man eine Lasung von (186) ermittelt, so folgt eine einparametrige 
Schar von Lijsungen durch die LA);ESche Transformation 

r = Ar, 
Q==}.-3 Q , 

T=A-1T, 

P=}.-Jp, r 
E Y.~ = }. - t E Y.o , JI 

It = II, 

JIr = JI" 

( 187) 

der gegenliber die Gleichungen (186), wie man unmittelbar nachrechnen kann, 
invariant sind. 

Die folgende unabhangige Transformation laSt die Gleichungen (186) eben
falls invariant: r = r, 

e=b- 2 e, 
T=b-1T, 

P = b- 4 P, 

E Xo = b- J E Y.o , 

j1=bft, 

l11T = b- 2 ]\.IT • 

(188) 

Es ist folglich eine zweiparametrige Schar von Integrationen auszufiihren. 
Von den ermittelten Lasungen erflillt eine einparametrige Schar die Zentrums
bedingung Mr = 0 fiir r = o. Das Resultat einer vollstandigen Untersuchung 
kann also etwa als eine Schar von EDDINGTON-Lasungen mit der Masse .IV! als 
Parameter gegeben werden. Der jeder EDDINGTo:-;--Lasung entsprechende Wert 
von E Y.o ist auch anzugeben. Hieraus k6nnen durch die Transformationen (187) 
und (188) die EDDINGTON-Lasung und der zugeharige B"o-Wert fUr beliebig 
vorgegebene Werte der Parameter M, R und ft ermittelt werden. BIERMANN 
hat durch numerische Integration eine EDDINGTO);-Lasung ermittelt und mit 
der EDDINGTON-Lasung des Standard-Modells verglichen. 

Eine Vereinfachung der Berechnungen ergibt sich bei dem von BIER"fANN 
untersuchten Modell dadurch, daJ3 (durch Division der beiden erst en Fundamental
gleichungen) zunachst die Beziehung zwischen e und P, die Weggleichung, ab
geleitet werden kann. (Man vergleiche wegen eines analogen Falles S. 179.) Diese 

Vereinfachung erfolgt immer bei einem Modellansatz der Form ~;r = cp (e, T). 
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Fur das Punktquellen-Modellliegen die Verhaltnisse in bezug auf die Para
meter ahnlich. Statt eM. tritt in Gleichung (186) das konstante L. = L auf. Die 
Parameter Xo und L gehen nur in der Kombination xoL ein. Die Transforma
tionen (187) und (188), in denen jetzt eXoMr durch xoL zu ersetzen ist, lassen 
die Fundamentalgleichungen wieder invariant. Es ist also wieder durch nume
rische Integration eine einparametrige Schar von EDDINGTOX-Losungen zu er
mitteln. Es liegen von dieser Schar drei EDDINGTOX-Losungen vor, eine von 
EDDI~GTO~l, eine von B. STROMGREN 2 und eine von L. BIERMANX 3 berechnet. 

Ein allgemeineres Modell wird durch die folgenden Annahmen definiert: 

e=eo(1O<T~, 

ffi 
PG = -(1T, 

I' 
x=xo(1"T--'. 

(189) 

(190) 

(191) 

Eine analytische Untersuchung gewisser Eigenschaften dieses Modells haben 
:MILXE! und ROssELA~m5 ausgefiihrt. Die Fundamentalgleichungen nehmen fur 
dieses Sternmodell die folgende Form an: 

E (0,,-'-1 T"y2dy 
.%oQn:-1T-s 0jj"-

- ___ -0 _____ -;;-__ 

y2 c 

dP GJI, 
dr = ---:;'2-(1, (192) 

a ffi 
P = PG + PR = - T! ..1- __ oT 

3 I l'.... ' 
dJI, 2 dr- == 4nr (1. 

:lEt H.ucksicht auf die Parameter liegen die Verhaltnisse wie yorher. Die 
Parameter eo und Xo kommen nur in der Kombination eo%o yor. Die folgenden 
Transformationen lassen die Gleichungen (192) im-ariant: 

und 

1 I.c.s., "l."gl. :\1 Ziff. 56. 
! Z f .-\p 4, S.75 (1932). 

r = Iy, 

g===!-:3 Q , 

T=I-lT, 

P=I-4P, 

f.l=p, 

M, = Mr. 

r = r. 

T=b-1T, 

P = b- 4 P, 

It = bp , 

.'1. = b - 2 JIr , 

2 L. c. S. 152, Anm. 5. 
5 Z f Ap 4, S.255 (1932). 

(193) 

(194) 

3 L. c. S. 168, Anm. 1. 
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Fur jedes Wertepaar der Exponenten IX, v, n und s, das in Betracht kommt, 
ist durch numerische Integration eine einparametrige Schar von EDDINGTON
L6sungen zu ermitteln. 

ROSSELAND hat eine EDDINGTON-Lasung fUr den Fall ,,= const und 
B = Bo T3, d. h. fur n = 0, s = 0, IX = ° und l' = 3 berechnet (vgl. auch S. 175 
und S. 192). 

COWLING! hat fUr einige Fa.lle gewisse Zuge der EDDINGTON-Lasungen 
der Modelle ,,= const und B = BoTY sowie ,,= "oeT-3,5 und B = coT" fUr 
verschiedene Werte von I' numerisch untersucht. Hierauf solI in Ziff. 56p noch 
naher eingegangen werden. 

G. STEE~SHOLT2 hat ein Sternmodell behandelt, das folgendermaBen defi-
niert ist: 

const 

T - 1 Tt 
B = Eo Q "3" e 

:R PG = -oT, 
fl ~ 

% = const. 

(195) 

(196) 

(197) 

Der angesetzte Ausdruck E fUr die subatomare Energieerzeugung pro Gramm 
und Sekunde entspricht der Annahme, daB die Energieerzeugung durch Pro
toneneinfang erfolgt (vgl. Ziff. 56e). 

STEENSHOLT hat durch numerische Integration drei EDDINGTON-Lasungen 
ermittelt. Die Eigenschaften der Lasungen sollen in anderem Zusammenhang 
diskutiert werden (vgl. S. 175 und 192). 

AbschlieBend sei noch der Fall erwahnt, daB in den Fundamentalgleichungen 
der Strahlungsdruck vernachlassigt (oder, und zwar durch Modifikation des 
Molekulargewichts, nur teilweise berucksichtigt) werden darf. Diese Vernach
lassigung ist oft zulassig (vgl. Ziff. 57a). In dies em FalllaBt neben Transforma
tionen der Art (193) und (194) noch eine unabhangige analoge Transformation 
die Fundamentalgleichungen invariant. Es folgt, daB die Zahl der bei den 
Integrationen zu variierenden Parameter urn eins vermindert wird. Fur die hier 
erwahnten Modelle auBer dem von STEENSHOLT untersuchten gilt, daB die Be
rechnung einer EDDINGTON-Lasung genugt. Aus den Transformationsgleichungen 
folgt insbesondere, daB fUr diese Modelle bei vernachlassigbarem Strahlungs
druck die Masse-Leuchtkraft-Relation die Form 

L = const . Mj,5 R-s -'- 3 f l ,,5 (198) 
hat. 

56p. Konvektion im Sterninnern. Wenn an einem Ort im Sterninnern der 
Temperaturgradient fUr Strahlungsgleichgewicht, nach der Fundamentalglei
chung (46) berechnet, graBer ist als der adiabatischem Gleichgewicht entspre
chende Temperaturgradient, so wird eine durch Strahlungsgleichgewicht be
stimmte Schichtung instabil (vgl. 1.C.S., § 70 und ROSSELAND, Astrophysik, 
Ziff.20). Ein aufsteigendes Massenelement wird warmer als seine Umgebung 
sein und wird einen weiteren Auftrieb erfahren. Ein absteigendes Massen
element wird weiter nach innen getrieben. Es werden also Konvektionsstrame 
auftreten. 

Es ist zwecks Untersuchung der Frage, ob Konvektion vorhanden ist, be
quem, statt des Temperaturgradienten die Gradienten des Drucks und der Tem
peratur zu untersuchen. 

1 L. c. S. 175, Anm.1. 
2 Z f Ap 5, S. 140 (1932). 
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Der adiabatische Temperaturgradient folgt aus der bei adiabatischem Gleich
gewicht bestehenden Gleichung zwischen Druckgradient und Dichtegradient 
(vgl. I.e.s. sowie M, III, 2, Ziff.8) 

(199) 

wo (vgl. M. III, 2, S.817) 
(4 - 3fJ)2(r-1) 

YA = fJ + f1+ 12(r-1)(1-f1) ' (200) 

in Verbindung mit der Zustandsgleichung. Dem durch Gleichung (46) gegebenen 
Temperaturgradienten fiir Strahlungsgleichgewicht entspricht kraft der Zustands
gleichung eine mit (199) analoge Beziehung zwischen Druckgradient und Dichte-
gradient. Diese sei: 1 dP 1 do 

P {[y- = YRg d~· (201) 

Die Bedingung fUr das Nicht-Auftreten von Konvektion kann dann (unter 

Beriicksichtigung der Tatsache, daB nach der Zustandsgleichung :~ > 0 ist) 
durch die Ungleichung 

(202) 
ausgedriickt werden. 

H. SIEDENTOPF1 hat gemaB den Fundamentalgleichungen (46) bis (49) einen 
Ausdruck fUr die durch (201) definierte GroBe YR bestimmt. Nach der Defini
tion ist 

dP 
g dr 

YR = P dg· 

dr 

(203) 

Es sei bemerkt, daB nach dieser Definition YR mit dem in Ziff. ;6i erwahnten 
oskulierenden Polytropenindex n ~ vgl. Gleichung (115)] durch die folgende Be
ziehung zusammenhangt: 

1 
1 + n = YR· 

Es gilt nun, wenn die Zustandsgleichung in der Form 

P = P(e, PRJ 

(204) 

(205) 

geschrieben wird, unter Benutzung der Fundamentalgleichungen (46) und (47) 
in der Form 

dP GM, 
-=---0 
dr r2 ~ 

(206) 

(207) 

die folgende Identitat, in der die partielle Differentiation sich auf die Zustands
gleichung (205) bezieht: 

dP __ iJp dg + iJP dPr 
dr - iJg dr iJPr dr-

1 AN 244, 5.273 (1932). 

(208) 
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Aus dieser Identitat folgt zur Bestimmung von YR gemaB (203): 

Lr x .--
1 - L _(l oP + oP ~ 

- I'R P O(! oPr 4nGc . 

Fur YR findet man daraus: 
e oP 
P oe 

Lr x -.-
OP M, 

1- -----
oPr 4nGc 

173 

(209) 

(210) 

Zur expliziten Ermittlung von YR muB man die Zustandsgleichung kennen 

und ferner den Wert von" ;/- an der in Frage kommenden Stelle. 

Es sei nun am betrachtet~n Ort im Stern die Materie nicht-entartet. Es 
gilt dann die Zustandsgleichung 

ffi a 
P=--e T +- P , 

fl 3 
(211) 

in der ft = canst vorausgesetzt werden soIl. Es folgt [vgl. (205)J, daB 

P = ffi(~y: ePRi + PR. (212) 

Es folgt ferner fiir YR gemaB (210) der Ausdruck 

{3 
YR = -----'-------,L,-r-' (213) 

x-
i _ (.!... _{3_ + 1) _M-,-

41-{3 4nGc 

wo wie vorher PR = (1 - (3) P und Pa = {3P gesetzt worden ist. 
Im Fall, daB die Anderung der Ionisation von Schicht zu Schicht vernach

lassigt werden kann, ist die fiir YA gemaB (200) maBgebende GroBe r gleich ft 
(vgl. 1.C.S.). Dann ist 

YA = {3 + ~ (4 -]})~ . 
3 8-7{3 

Nach (213) hangt YR von {3 und von der GroBe 

Lr 
x---

Mr 
IX = -----

4nGc 

(214) 

(215) 

abo Die GraBe Y A hangt nach (214) nur von {3 abo Fur {3 = 1 ist Y A = }, fiir 
{3 = 0 ist Y A =l· 

Nach Gleichung (146) ist nun 

1-{3=~, (216) 

wo ex ein mit gleichen Intervallen des Gesamtdrucks berechneter Mittelwert 
von IX von der Oberflache bis zum betrachteten Punkt darstellt. Es ist bequem, 
die GraUe 

einzufiihren. Dann wird 

A =~
ex 

IX = (1 - (3) A . 

(217) 

(218) 
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Aus der Definition von A folgt, daD fur ein Sternmodell, wo die GroBe 
L, 

x- -

(X = -- MGr_ von der OberfHiehe gegen das Zentrum zunimmt, A> 1 ist, wah-
4,n C 

rend fUr gegen das Zentrum abnehmendes (X die Ungleiehung A < 1 besteht. 
Fur das Standard-Modell, wo (X konstant ist (vgl. S. 137), gilt A ~~ 1. 

Fur YR gemaD (213) folgt unter Beriicksiehtigung der Gleiehungen (215) 
und (218): {J 

YR ~~ 1-- (1- ;; {J)A . (219) 

Abb.9 zeigt YR naeh (219) als Funktion von 1 - fi und A. In einer 
A, (1 - ,B)-Ebene sind Kurven konstanten YR-Werts eingezeiehnet. Zugleieh ist 
die der Gleiehung (220) 

entspreehende Grenzkurve eingezeiehnet. Das Gebiet reeh ts von dieser Grenz
kurve kann naeh der Bedingung (202) fiir das Nieht-Auftreten von Konvektion 

1,0.----------.-----.----,-----------,----------, 

q8·r-------~rffH_--~----_r----------T_--------_+ 

"it 
" 

O,~--~~~~~~------+---~~---+----------4 

z J 

Abb. 9. Die voll ausgezogenen Kurven sind Kurven konstanten "lR-Werts. Die mit J'A ="lR 
bezeichnete Kurve zeigt die Grenze des Konvektionsbereichs. Die gestrichelte Kurve zeigt 
)'/1 flir das von EDDINGTON untersuchte Punktqucllen-Modell [Vgl. H. SIEDENTOPF, AN 244, 

S.278 (1932).J 

als Konvektionsgebiet angesproehen werden. Wenn A und 1 - fi solche 
Werte haben, daB der entspreehende Punkt in Abb. 9 im Konvektionsgebiet 
liegt, so tritt Konvektion auf. 

Aus Abb. 9 geht hervor, daB ein groBer relativer Strahlungsdruek 1 - ,B 
und ein groDer A-Wert die Konvektion begunstigen. Fur A > 1,6 ist immer 
Konvektion vorhanden. 

Links von der Kurve fUr YR = ~: (entspreehend n = 5, vgl. Gleiehung (204)J 
sind nur Sternmodelle mit unendlieher Masse moglieh. Aus der Abbildung geht 
hervor, daB fUr Sternmodelle mit endlieher Masse und ohne Konvektion nur 
ein begrenzter Variationsbereieh von A zur VerfUgung steht. Dieser wird bei 
waehsendem 1 - fi (waehsender Sternmasse, vgl. S. 158) immer kleiner. Dem 
eingesehrankten Variationsbereieh von A entsprieht eine Einsehrankung in dem 

L, 

mogliehen Verlauf der Funktion (X = Y~M(: dureh den Stern. Fur 1 - fi -->- 1 
4,n IC 

folgt fUr das Sternmodell (X ->- const. Dieses von SIEDENTOPF in der erorterten 
Weise abgeleitete Resultat hat VOGT 1 vorher auf anderem Wege abgeleitet. 

1 Veroff Univ-Stcrnw Jena Nr. 2 (1 ()2'.1). 
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Aus den angefUhrten Resultaten geht hervor, daB in einem Sternmodell, 
in dem die Energiequellen sehr stark gegen das Zentrum konzentriert sind, im 
allgemeinen Konvektion auftreten wird. Fur ein so1ches Sternmodell wachst ja 

!c:i stark gegen das Zentrum. Der Zuwachs von /;;, wird im allgemeinen durch 

eine Abnahme im Opazitatskoeffizienten x teilweise kompensiert. Bei sehr 
starker Konzentration der Energiequellen wird, namentlich bei nicht verschwin-

L, 

dendem Strahlungsdruck, die Zunahme von ex = r. =Wc ' gegen das Zentrum so 
4" c 

graB, daB von einem gewissen Punkt an Konvektion einsetzt. 
In dem Fall, daB der Strahlungsdruck neben dem Gasdruck vernachlassigt 

werden kann, ist die Bedingung fUr das Nicht-Auftreten von Konvektion gemaB 
(200) und (219), daB A <; sein solI (vgl. auch Abb. 9). In diesem Fall folgt 
iibrigens direkt aus der Zustandsgleichung in Verbindung mit (199) und (200) 
der folgende Ausdruck fUr den adiabatischen Temperaturgradienten: 

(dT)A r- 1 dP 
T -1'- p' (221) 

Hier ist bei Vernachlassigung des Einflusses von Anderungen im Ionisa

tionszustand bei adiabatischer Ausdehnung (vgl. oben) r = ~ , d. h. r7'~ = ~ . 

Es kann also bei verschwindend kleinem relativen Strahlungsdruck die Bedin
gung fUr das Nicht-Auftreten von Konvektion in der folgenden Form geschrieben 
werden: 

(dTh 
T 2 

d,-p- < 5- (222) 

P 

Aus den angefUhrten Satzen geht hervor, daB fUr das Standard-Modell nie 
Konvektion auf tritt, indem hier A = 1 [vgl. die Gleichungen (76) und (218)J. 
Ferner folgt, daB fUr das Modell mit E = const und x = x oQT-3,5 (vgl. S.168) 

auch keine Konvektion auftritt, denn hier ist f;;~ konstant und x gegen das 

Zentrum abnehmend, so daB A < 1 ist. Dagegen tritt fUr die EDDI:\GTON
Uisung des Punktquellen-Modells (vgl. S. 170) immer Konvektion auf. Hier 

ist J:;: gegen das Zentrum stark zunehmend, also A > 1. 1m Zentrum ist ferner 

1 ---- f3 = 1 [vgl. hierzu Abb. 9, wo die dem von EDDINGTON untersuchten Punkt
quellen-Modell entsprechende A, (1 ---- f3)-Werte dargestellt sind]. 

Fur das von ROSSELAND untersuchte Sternmodell (vgl. S. 171) mit Y. = const 
und E = 1'0 T3 tritt, wie ROSSELA:\D hervorgehoben hat, Konvektion auf. Der 

diesem l\'lodell entsprechende Zuwachs in ~t'- gegen das Zentrum geniigt also, 
lV1, 

da % = const, urn A genugend groD zu machen. 
In dem von STEENSHOLT untersuchten Modell (vgl. S. 171) mit Y. = const 

und E <X Q T-:\ e-constl' - t ist ebenfalls Konvektion vorhanden, wie gemaB der 
starken Konzentration der Energiequellen gegen das Zentrum zu erwarten ist. 

Co\YLI:\G 1 hat untersucht, unter we1chen Bedingungen in verschiedenen 
Sternmodellen mit neben dem Gasdruck vernachlassigbarem Strahlungsdruck 
(vgl. S. 171) keine Konvektion auftritt. Es handelte sich urn Modelle, wo E<X P 
und % = const bzw. % = %oQT-3,j war. l'nter der gemachten Voraussctzung 

1 :\1 N 94, S.768 (1934). 
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iiber den Strahlungsdruck hat die Bedingung fUr das Nicht-Auftreten von Kon
vektion die Form (222). Wenn nun im Zentrum 

(dT)R 
-y 

2 

dP 
--

5 
(223) 

P 

gilt, so ist, da fUr die betrachteten Modelle die linke Seite von (222) im Zentrum 
ihren Hachstwert erreicht, Konvektion nirgends vorhanden. Es wurden nun 
ausgehend yom Zentrum durch numerische Integration Lasungen der Funda
mentalgleichungen der zu untersuchenden Modelle ermittelt, die im Zentrum die 
Bedingung (223) erfiillten (vgl. Ziff. 560). Fiir die entsprechenden Parameter
werte solcher Lasungen wird nun im allgemeinen die Zentrumsbedingung (vgl. 
S. 135) nicht erfiillt sein, was sich bei Konstruktion der Lasung yom Zentrum 
darin zeigt, daB Temperatur und Druck nicht gleichzeitig Null werden (vgl. 
hierzu die Untersuchung des Punktquellen-Modells in I.C.S., sowie M Ziff. 56). 
Wenn nun fUr eine errechnete Lasung etwa die Temperatur zuerst Null wird, 
so ist fUr diejenige Lasung, bei der Temperatur und Dichte gleichzeitig gegen 
Null gehen - d. h. fUr die EDDINGTON-Lasung -, die linke Seite von (222) 
graBer als}. Es tritt also fUr die EDDINGTON-Lasung des betrachteten Modells 
Konvektion auf. Wird dagegen zuerst die Dichte Null, so ist keine Konvektion 
vorhanden. 

Durch das dargestellte Verfahren kann der Charakter der EDDINGTON-Lasung 
mit Riicksicht auf Konvektion untersucht werden, ohne daB die EDDINGTOK
Lasung tatsachlich ermittelt zu werden braucht, welch letzteres im allgemeinen 
die DurchfUhrung mehrerer numerischer Integrationen erfordern wiirde (vgl. 
I.C.S.). 

Da fUr die untersuchten Modelle drei unabhangige Variablentransforma
tionen die Fundamentalgleichungen invariant lassen (vgl. S. 171), so geniigt 
eine numerische Integration fUr jedes Modell. Die von COWLIXG abgeleiteten 
Resultate sind im folgenden zusammengestellt: 

1. Fiir " = const und e ex Tv tritt Konvektion auf, wenn v einen gewissen 
kritischen Grenzwert Vkrit zwischen 3 und 4 iiberschreitet. Fiir v < Vkrit ist keine 
Konvektion vorhanden. 

2. Fiir " = "oeT-n,:; und e ex Tv tritt Konvektion auf, wenn v einen ge
wissen kritischen Grenzwert Vkrit zwischen 7 und 8 iiberschreitet. Fiir v < Vkrit 

ist keine Konvektion vorhanden. 
Ein Vergleich des Resultats 1. mit dem oben angefiihrten Resultat von 

ROSSELAND fUr ein Sternmodell mit " = const und e ex T3 zeigt, daB in einem 
Sternmodell, das bei Vernachlassigung des Strahlungsdrucks noch gerade als 
konvektionsfrei gefunden wird, Konvektion vorhanden sein kann. Dies steht 
mit dem vorher iiber den EinfluB des Strahlungsdrucks Angefiihrten (vgl. S. 174) 
im Einklang. In dem von ROSSELAND untersuchten Fall war im Zentrum der 
Strahlungsdruck 2,5 mal graBer als der Gasdruck, d. h. es war hier 1 - fJ = 0,71. 
Es handelte sich urn einen sehr massigen Stern mit hohem relativen Strahlungs
druck. 

Aus den angefUhrten Resultaten geht hervor, daB zur HerbeifUhrung von 
Konvektion in einem Sternmodell im allgemeinen eine stark temperaturempfind
liche Energieerzeugungsfunktion e erforderlich ist. Fiir die normalen Zwerge 
der Hauptserie ist der relative Strahlungsdruck klein (vgl. S. 187), so daB die 
Resultate von COWLING unmittelbar angewandt werden diirfen. Die Opazitat 
ist hier infolge des Anwachsens des Guillotine-Faktors gegen das Zentrum (vgl. 
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S. 124 und S. 184) noch starker gegen das Zentrum abnehmend als nach dem 
in 2. zugrunde gelegten KRAMERS-EDDINGTONSchen Opazitatsgesetz. Der kri
tische '/I-Wert wird dadurch noch erhoht. Andererseits ist z. B. in den B-Sternen 
der Strahlungsdruck nicht ganz vernachlassigbar, ferner nimmt hier infolge der 
Streuung durch freie Elektronen die Opazitatsfunktion eine Mittelstellung zwi
schen den Fallen 1. und 2. ein (vgl. S. 125 und S. 185). Fiir diese Sterne tritt 
also Konvektion eher auf. 

Wenn die Energieerzeugung durch Protoneneinfang geschieht, so ist eine 
sehr starke Temperaturempfindlichkeit von e zu erwarten (vgl. Ziff. 56e, ins
besondere Tabelle 6, und Ziff. 58a). In der Tat diirfte unter diesen Umstanden 
im allgemeinen eine Konvektionszone in der Nahe des Zentrums zu erwarten sein. 

Es ist deshalb erforderlich, die physikalischen Bedingungen in einer Kon
vektionszone naher zu untersuchen. Eine so1che Untersuchung hat BIERMANN l 

im AnschluB an die aerodynamischen Untersuchungen 2 von PRANDTL, RICHARD
SOX, SCHMIDT u. a. ausgefUhrt. In einer Konvektionszone im Sterninnern wird 
die Stromung turbulent. Der Energietransport durch die turbulente Stromung 
iiberwiegt den Energietransport durch Strahlung (sowie den im allgemeinen 
noch bedeutend kleineren Energietransport durch Warmeleitung) ganzlich. Dies 
bedeutet, daB derTemperaturgradient in der Konvektionszone dem adiabatischen 
Temperaturgradienten praktisch gleicht. Es herrscht konvektives Gleich
gewich t, wo im Stern sonst (d. h. auBerhalb der Konvektionszone) Strahlungs
gleichgewicht herrscht. Der Aufbau wird infolgedessen in der Konvektionszone 
durch die folgenden Fundamentalgleichungen bestimmt. Es gilt: 

~ dP _ ~ de (224) 
P dr - YA e dr 

mit (4 - 3fJ)2 (/' - 1) 
YA=fJ+ P+12(F-1)(1-P)' (225) 

ferner dP GMr 

dY=-~e (226) 

und P=P(e,T) (227) 
SOWle dM, = 4:rtr2edr. (228) 

Die ersten beiden Gleichungen driicken aus, daB bei konvektivem Gleich
gewicht die adiabatischen Beziehungen (199) und (200) zwischen Druck- und 
Dichtegradient bestehen. Sie ersetzen die bei Strahlungsgleichgewicht giiltige 
Fundamentalgleichung (46). Die iibrigen Gleichungen stimmen mit den bei 
Strahlungsgleichgewicht giiltigen Gleichungen iiberein. Es sind dies: die Glei
chung, die ausdriickt, daB mechanisches Gleichgewicht vorhanden ist, die Zu
standsgleichung und die Gleichung fUr die Masse einer Kugelschale. 

Der Aufbau eines Sterns, in dem konvektives Gleichgewicht herrscht, wurde 
bereits von EMDEN untersucht (Gaskugeln). Durch die Beriicksichtigung des 
Strahlungsdrucks wird das Problem etwas komplizierter. Dies Problem hat 
BIERMANN behandelt3 • 

Es sei die Materie in der Konvektionszone nicht-entartet, so daB die Zu
standsgleichung ffi 1 

P=-e T +-aP 
p, 3 

ist. Es sei ferner das mittlere Molekulargewicht f-l konstant. 

1 ZfAp 5. 5.117 (1932). 
2 Vgl. hierzu die bei BIERMANN angefiihrte Literatur. 
3 L. c. Anm. 1. 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

(229) 

12 
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Am auBeren Rand der Konvektionszone - d. h. dort, wo Konvektion 
gemaB der Bedingung (202) gerade einsetzt - sei der Abstand vom Zentrum r', 
der Gesamtdruck P' und die Dichte (!'. Die entsprechende Temperatur folgt 
gemaB der Zustandsgleichung (229). Sodann kann p' berechnet werden: 

!!...T'4 
1 - P' = .;,,- . (230) 

Nach (225) kann dann f'A berechnet werden. Diese Randwerte legen den Zu
sammenhang zwischen Druck, Dichte und Temperatur in der ganzen Konvek
tionszone fest. GemaB (225), (229) und (230) kann f'A als Funktion von P und (! 
dargestellt werden. Die Fundamentalgleichung (224) kann dann in der Form 

de r! 

dP Y..t(e,P)P 
(231) 

geschrieben werden. Eine partikulare Losung dieser Differentialgleichung ersten 
Grades in den beiden Variablen P und (! ist durch die Vorgabe der Randwerte 
P' und (!' festgelegt. Es ist also in der Konvektionszone (! als Funktion von P 
angebbar. Aus der Zustandsgleichung (229) folgt dann T als Funktion von P. 

Es moge der Wert von r festgelegt sein (r = .~, vgl. S. 173). Die Parameter 
des gerade betrachteten Problems sind dann die Randwerte P' und (!', und 
femer das mittlere Molekulargewicht fl in der Zustandsgleichung (229). Die 
folgenden beiden Transformationen, die gemaB (229), (230) und (225) die GroBen 
p und f'A invariant lassen, lassen auch die Losungen des Problems invariant, 
wie aus der Form von (231) hervorgeht: 

(232) 
~ = 'YJfl, I P=P, 

e = 'YJ(!, 

T= T. 

(233) 

Es geniigt also, die Losungen in Abhangigkeit eines der Parameter, etwa p'. 
zu ermitteln. Als Parameter kann auch 1 - p' benutzt werden. Abb. 10 zeigt 
die Losungen in der Form von Kurven konstanten (1 - p')-Werts in einer 

t 
log P, log~ -Ebene. Die numerischen Werte beziehen sich auf fl = 1 und 

logP' = 15. Bei vorgegebenen Werten von fl, P' und (!' verfahrt man zur Fest
legung der LOsung wie folgt. Zunachst wird nach (233) auf f1, = 1 transformiert, 

d. h. die vorgegebene Dichte (!' wird mit ~ multipliziert. Sodann wird nach 
I-' 

(232) auf log P' = 15 transformiert. Es wird nach (229) T' und nach (230) 1 - p' 
ermittelt. Die entsprechende (1 - p')-Kurve in Abb. 10 stellt nun den Zusam-

• e" menhang zwischen nach (232) transformierten log P-Werten und log P -Werten 
t 

dar. Da aber ~ gegeniiber der Transformation (232) invariant ist, so kann 
~ 

nach der Kurve der zu jedem ~ gehorende transformierte P-Wert festgelegt 

werden. Durch Riicktransformation gemaB (232) werden die entsprechenden 
P-Werte ermittelt. SchlieBlich wird noch auf das urspriingliche Molekular
gewicht fl durch Multiplikation der Dichten mit fl zurUcktransformiert. 
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Bei gegen den Gasdruck verschwindend kleinem Strahlungsdruck liegen die 
Verhaltnisse einfacher. Es ist dann nach (225) 

YA = F, (234) 

also konstant, und im allgemeinen gleich t. Aus (231) folgt dann durch Inte
gration: 

(235) 

ist: 

log P = Flog e + const. 

Diejenige Losung, die den vorgegebenen Randwerten P' und r/ entspricht, 

logP = Floge + )ogP' - Floge']· 

Dies ist gleichbedeutend mit 

e = ( Ill, \ . P~, 
p lI ) 

(236) 

(237) 

der bekannten Weggleichung bei konvektivem Gleichgewicht. 
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Abb.10. Zusammenhang zwischen Druck und Dichte in einer Konvektionszone. Fur p, = 1 
und log pI = 15 wird der Zusammenhang durch diejenige Kurve gegeben, die durch den 

(1 - (J') entsprechenden Punkt der y·Achse geht. 

Aus (237) und der Zustandsgleichung (229), in der gemaB Annahme der 
Strahlungsdruck taP zu vernachlassigen ist, folgt 

T = ( T~ ). pI'.j,.l. (238) 

p ,r- 1 

Aus (230) und (238) folgt fUr die - als sehr klein vorausgesetzte - GroBe 
1 - p: 

l i -{J/) 31'-4 
1-P={ 3r-4'P r • (239) 

\p' r 

Fur F = t ist der Exponent in (239) gleich t, so daB der Strahlungsdruck 
in der Konvektionszone nach innen zunimmt. Fur F = t ist der Exponent 
gleich Null, so daB 1 - P konstant bleibt. 

Urn nun im allgemeinen Fall den ganzen Aufbau der Konvektionszone zu 
bestimmen, muS man den ermittelten Zusammenhang zwischen den Zustands-

12* 
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graBen P, e und T in die Fundamentalgleichungen (226) und (228) einsetzen. 
Es ist bequem, zur Lasung dieser Aufgabe zunachst das Potential tP, durch 

d<P 
dr 

(240) 

definiert, zu ermitteln (vgl. 1.C.S. sowie M Zif£' 37). Aus (226) und (240) folgt 

d. h. 

d<P 
dE> 

P 

tP = r ~dP. 
. e 

Po 

(241) 

(242) 

Es ist also das Potential, bis auf eine willklirlich festsetzbare Konstante, 
durch den ermittelten Zusammenhang zwischen P und e bekannt. Es darf 
also '2 als eine bekannte Funktion von tP angesprochen werden. 

Andererseits folgt aus (228) und (240) die PorssoNsche Gleichung fUr das 
Potential: 

d2 <P 2 d<P 
-+--=-4n e· dr2 r dr (243) 

Indem in diese Gleichung e = e (tP) eingesetzt wird, wird ein Zusammen
hang zwischen r und tP definiert. Durch diesen Zusammenhang ist der Aufbau 
der Konvektionszone festgelegt. Hierbei ist zu berlicksichtigen, daB an dem 
auBeren Rand der Konvektionszone r = r', e = (/ und cP = cP' (etwa Null) 
gilt. Ferner ist dort 

(244) 

bekannt, so daB in der Tat eine partikulare Lasung von (243) festgelegt ist. 
1m einfachsten Fall, in dem der Strahlungsdruck verschwindend klein ist, 

erhalt man aus (237) und (242) bei passender Wahl der Integrationskonstante 

r (pJ) r-l. cP = .. _- -- P r 
r-1.g'. 

Aus (237) und (245) folgt 1 

e = consttPr--l. 

In (243) eingesetzt, ergibt dies als Differentialgleichung des Problems 

(245) 

(246) 

d2<P 2d<p. _1_ - + - - = -consttPr - 1 (247) 
dr2 r dr 

d. h. eine EMDEN -Gleichung des Polytropenindex n = r ~ l' Flir r =.~ ist 
n = t, fur r = t ist n = 3· 

Nachdem, im allgemeinen durch numerische Integration, der Aufbau der 
Konvektionszone ermittelt worden ist, muB noch nachtraglich festgestellt wer
den, ob tatsachlich gemaB der Bedingung 

(248) 

Konvektion liberall vorhanden ist. In (248) ist Y A gemaB (200) und YR gemaB 
(213) aus den ermittelten Werten der ZustandsgraBen e und T unter Benutzung 
der zugrundegelegten Opazitatsgleichung und der Fundamentalgleichung (49) 
zu berechnen. 
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1st die Bedingung (248) bis zum Sternzentrum erfUllt, so hat der Stern 
also einen konvektiven Kern. Die Uisung der Differentialgleichung (243) muB 
dann die Zentrumsbedingung 111, = 0 fUr r = 0 erfiillen. Insbesondere ist im 
Fall verschwindend kleinen Gasdrucks der Aufbau des konvektiven Kerns durch 
die E-Lasung (vgl. S. 139) der EMDEN-Gleichung (247) gegeben. 

Gegebenenfalls ist gemaB (248) festzustellen, wo die Konvektion aufhart. 
An der inneren Grenze des konvektiven Rings ist die Lasung gemaB den Funda
mentalgleichungen fUr Strahlungsgleichgewicht festzusetzen. Ein Beispiel fUr 
die numerische Durchrechnung einer Lasung mit einer konvektiven Zone findet 
man bei BIERMANN!. 

Ausgedehntere numerische Untersuchungen iiber Sternmodelle mit konvek
tiven Ringzonen oder Kernen liegen zur Zeit noch nicht vor. 

56q. Das Masse-Leuchtkraft-Gesetz. Das Masse-Leuchtkraft-Gesetz ist in 
seiner allgemeinen Form eine Beziehung zwischen den drei GraBen: Sternmasse, 
Sternradius und Sternleuchtkraft (vgl. I.C.S. und M Ziff. 56). In dieser Form 
ist es ein Ausdruck fUr die allgemeine Bedingung, die von jedem Sternmodell 
erfiillt sein muB, daB Mr = 0 fUr r = 0 ist (vgl. S.135). 

Die explizite Form des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes fUr ein bestimmtes 
Sternmodell hangt von der Zustandsgleichung, von dem Opazitatsgesetz und 
von dem Energieerzeugungsgesetz ab Cvgl. die Gleichungen (50), (51) und (52), 
S. 134]. Es gelten in bezug auf diese Abhangigkeit gewisse GesetzmaBigkeiten 2: 
Bei festgehaltenen Wert en von Masse und Radius hangt die Leuchtkraft ab 
1. von einem gewissen Mittelwert der Kompressibilitat, 2. von einem gewissen 
Mittelwert der Opazitat und 3. von dem Grad der Konzentration der Energie
quellen gegen das Zentrum. Je kleiner die mittlere Kompressibilitat, je graBer 
die mittlere Opazitat und je graBer die Konzentration der Energiequellen gegen 
das Zentrum ist, urn so kleiner ist die Leuchtkraft. 

Das Problem des Ein£1usses der Verteilung der Energiequellen auf die Leucht
kraft ist in M Ziff. 56 ausfUhrlich erartert worden. Es mage der Hinweis darauf 
geniigen, daB die Leuchtkraft gegeniiber Anderungen in der Verteilung der 
Energiequellen wenig empfindlich ist (solange Energiesenken nicht vorkommen, 
was vorauszusetzen erlaubt sein diirfte). 

1m Zusammenhang mit dem EinfluB der Opazitat auf die Leuchtkraft soll 
hier in Erganzung des in M Ziff. 56 Dargestellten bemerkt werden, daB die in 
Frage kommende mittlere Opazitat von der Opazitat in einem evtl. vorhandenen 
entarteten Kern (die ja relativ klein ist, vgl. S. 131) sehr wenig abhangt. Dies 
hangt damit zusammen, daB nach dem Eintreten der Entartung die Temperatur
verteilung, auf die allein die Opazitat direkten EinfluB hat, fiir den Aufbau nur 
mehr in geringem Grad maBgebend ist (vgl. S. 161). 1m iibrigen sei in diesem 
Zusammenhang auf die Diskussion des verallgemeinerten Standard-Modells hin
gewiesen (Ziff. 56j). 

Was den EinfluB der mittleren Kompressibilitat betrifft, so war es friih klar 
(vgl. I.e.s.), daB in den wei Ben Zwergen Sterne mit durch geringe Kompressi
bilitat bedingter geringer Leuchtkraft vorhanden waren. Die genauere Diskus
sion dieses Problems wurde in Ziff. 56n dargestellt. Fiir Sterne mit normalen 
Radien kommt eine ahnliche Wirkung nicht vor (vgl. die Diskussion S. 152, 
sowie Abb. 8). Es kommt aber jetzt die Maglichkeit hinzu, daB gewisse Sterne 
Kerne sehr groBer Kompressibilitat besitzen kannten, wodurch die Leuchtkraft 
vergraBert erscheinen wiirde. Die Maglichkeiten sind gemaB der Diskussion der 

1 L. c. S. 177, Anm. 1. 
2 Vgl. hierzu I.e.s., M Ziff. 56; femer H. VOGT, Veroff Univ-Stemw Jena Nr.3 (1930) 

sowie Ziff. 56i. 
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Ziff. 56g bis 56m durch die folgenden Tatsachen eingeschrankt: 1. Fur Sterne 
kleiner Masse sind uberkompressible Kerne ausgeschlossen oder jedenfalls sehr 
unwahrscheinlich (vgl. S.155). 2. GemaB den normalenZustandsgleichungen (vgl. 
Wi. 56a und 56c) kommen Uberkompressibilitaten, die die Leuchtkraft merk
li~ beeinflussen, ul:>erhaupt nicht vor. Die gemaB dies en Zustandsgleichungen 
errechneten Sternmodelle (vgl. Ziff. 56g bis 56k) haben auch alle normale (d. h. 
etwa mit dem EDDINGTONSchen Masse-Leuchtkraft-Gesetz nahe ubereinstim
mende) Leuchtkraft. 

Es besteht aber die Moglichkeit, daB Sterne groBerer Masse uberkompres
sible Kerne haben. Die Dberkompressibilitat ware als Ausdruck eines Versagens 
der normalen Zustandsgleichungen bei extrem hohen Dichten (vgl. S.130) an
zusehen. So1che Sterne wurden ubernormale Leuchtkraft haben. 

Die letztgenannte Moglichkeit kann durch Untersuchungen des empiri
schen Materials von Sternmassen, Sternradien und Sternleuchtkraften ein
geschrankt werden. Die in Frage kommenden Untersuchungen (vgl. Ziff. 57a) 
beziehen sich auf eine Gruppe von massigen Sternen, die B-Sterne. Fur diese 
Sterne mussen uberkompressible Kerne, wenn sie uberhaupt hier vorkommen, 
so klein sein, daB sie die Leuchtkraft nicht wesentlich beeinflussenl. Man wird 
nun annehmen durfen, daB bei anderen Sterngruppen jedenfalls keine wesent
lich groBeren Kerne vorhanden sind als bei den stark leuchtenden B-Sternen. 
Es [olgt, daB wesentliche Abweichungen yom normalen Masse-Leuchtkraft
Gesetz infolge des Vorkommens uberkompressibler Kerne nicht zu erwarten sind. 

Zusammenfassend kann gesagt werden, daB das EDDINGTONSche Masse
Leuchtkraft-Gesetz [vgl. M Gleichung (27) und Gleichung (41)J die wirklichen 
Verhaltnisse mit relativ hoher Genauigkeit darstellen durfte. 

Die Diskussion des vorliegenden empirischen Materials von Massen, Radien 
und Leuchtkraften mit Hilfe des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes soll in der folgen
den Ziff. 57 a erortert werden. 

57a. Die chemise he Zusammensetzung der Sterne. In das Masse-Leucht
kraft-Gesetz geht die chemische Zusammensetzung der Sternmaterie ein, indem 
das mittlere Molekulargewicht fl, und die Opazitat " von dieser abhangen. Wie 
EDDINGTON in I.C.S. dargestellt hat, ist die mit Hilfe des Masse-Leuchtkraft
Gesetzes vorausgesagte Leuchtkraft von der relativen Haufigkeit der Elemente 
nur sehr schwach abhangig. Eine Ausnahme bildet die Tatsache, daB ein erheb
licher Bruchteil von Wasserstoff oder Helium die vorausgesagte Leuchtkraft 
wesentlich herabsetzt. Dies hangt in erster Linie damit zusammen, daB das 
mittlere Molekulargewicht fur ionisierten Wasserstoff bzw. ionisiertes Helium 
1- bzw. t betragt, gegenuber einem entsprechenden Wert von etwa 2 ffir die 
ubrigen Elemente. 

In I.C.S. nahm EDDINGTOK an, daB der Wasserstoff- und Heliumgehalt 
der Sterne so gering sei, daB der erwahnte EinfluB auf die vorausgesagte Leucht
kraft vernachlassigt werden durfte. DemgemaB wurde das mittlere Molekular
gewicht gleich 2,11 gesetzt (vgl. I.C.S. und M Ziff. 57). Die auf Grund dieser 
Annahme unter Benutzung des KRAMERS-EDDINGTONSchen Opazitatsgesetzes 
berechneten Leuchtkrafte waren nun, wie das Material von Massen, Radien und 
Leuchtkraften zeigte, etwa 10mal zu groB. EDDINGTON setzte dementsprechend 
im Opazitatsgesetz einen Koeffizienten an, der 10mal groBer war als der theo
retisch berechnete. 

Es bestand somit eine Abweichung zwischen der sog. astronomischen Opa
zitat "a und der sog. theoretischen Opazitat "t, im Sinne "a ex> 10 "t. EDDINGTON 

1 tiber Sternmodelle mit einem Kern, die normale Leuchtkraft haben, vg1. L. BIERMANN, 
1. c. S. 168, Anm. 1 und B. STROMGREN, 1. c. S. 152, Anm. 5. 
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wies in r.C.S. darauf hin, daB diese Unstimmigkeit durch die Annahme, daB 
die Sternmaterie zu einem erheblichen Teil aus Wasserstoff bestehe, behoben 
werden konnte. Es schienen aber damals mehr Grunde gegen als fUr diese An
nahme zu sprechen. Seitdem ist aber einerseits das KRAMERS-EDDINGTONSche 
Opazitatsgesetz durch Berechnungen nach der Quantenmechanik im wesentlichen 
bestatigt worden (vgl. Ziff. 56b). so daB die Annahme einer Opazitat wie die astro
nomische Ua jetzt bedenklich erscheint. Andererseits ist in den Sternatmospharen 
ein Wasserstoffgehalt von der in Frage kommenden GraBenordnung festgestellt 
worden. Die letztgenannte Tatsache in Verbindung mit der Anschauung, daB 
im Sterninnern Stromungen vorhanden sind, die eine starke Diffusion des Wasser
stoffs nach der Oberflache verhindern durften (vgl. .M Ziff. 61), macht die An
nahme eines betrachtlichen \Vasserstoffgehalts im Sterninnern durchaus plausibel. 

EDDINGTm;l und B. STRO:lIGREN 2 haben, ausgehend von diesen Dber
legungen, auf dem theoretischen Opazitats
gesetz fuBend aus beobachteten Werten 

1\ von Masse, Radius und Leuchtkraft die ent- ~ ¥ 
~ 

sprechenden Werte des mi ttleren Molekular- ~ 
gewichts und damit des Wasserstoffgehalts ~ 
ermittelt. Die beiden Untersuchungen er- ~ z 
gaben (fast genau ubereinstimmend) fUr ~ 
mehrere Sterne der Hauptserie und fur ~ () 
den Riesen Capella A Wasserstoffgehalte ::s 
von 30 bis 40 % nach Gewicht. .~ 

\: 
---~- ---- r--- ----

--- .--~ ---- ---- r---

~ I 
I'--~ 

'10 50 80 fOO% 
IYIlS'S'eI'S'/Offgel!ll/l 

Das Verfahren zur Bestimmung des ~z 
Wasserstoffgehalts eines Sterns ist folgen- '§ 
des. Mit einer Reihe hypothetischer Werte II 
des Gewichtbruchteils X von Wasserstoff -'10 

wird nach dem Masse-Leuchtkraft-Gesetz 
unter Benutzung der beobachteten Werte Abb. 11. Vorausgesagte Leuchtkraft der 

Sonne als Funktion des angenommenen 
Wasserstoffgehalts. Der Abstand der 
punktierten Linien entspricht der von 
der Unkenntnis der Verteilung der Ener
giequellen herriihrenden Unsicherheit. 
[A. S. EDDINGTON. MN 92, S. 476 (1932).] 

der Masse unddes Radius die entsprechende 
Leuchtkraft berechnet. Der Vergleich 
zwischen berechneter und beobachteter 
Leuchtkraft zeigt sodann den gemaB 
den Beobachtungen richtigen Wert des 
Wasserstoffgehalts. Abb. 11 zeigt nach 
EDDINGTON fur die Sonne die Abweichung beobachtete GraBenklasse minus 
berechnete GraBenklasse als Funktion des Wasserstoffgehalts X. 

Aus Abb. 11 geht hervor, daB das Problem fUr die Sonne zwei Lasungen 
besitzt. Dies ist im allgemeinen der Fall. Der Abb. 11 entsprechen die beiden 
X-Werte 33 % und 99,5 %. Fur die zweite Lasung wird die Wirkung des geringen 
Molekulargewichts (ft = t) auf die vorausgesagte Leuchtkraft dadurch kompen
siert, daB die Opazitat infolge des geringen Gehalts an absorbierenden Atomen 
stark reduziert ist (die Absorption der Wasserstoffatome im Sterninnern ist ver
nachlassigbar klein). 

Es ist wenig wahrscheinlich, daB die Lasung mit extrem hohem Wasserstoff
gehalt der Wirklichkeit entspricht. In der Sonnenatmosphare durfte der Wasser
stoffgehalt sicher unter 95 % sein. Der Wasserstoffgehalt im Innern ist aber 
nach aller Wahrscheinlichkeit nicht graBer als in der Atmosphare. 

Fur die DurchfUhrung der Untersuchungen ist die Kenntnis der Opazitat 
und des mittleren Molekulargewichts als Funktion von Temperatur, Dichte und 

1 M N 92, S.471 (1932). 
2 Z f Ap 4, S. 118 (1932). 
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Wasserstoffgehalt erforderlich (vgl. hierzu Ziff. 56a und 56b). Der Guillotine
Faktor (vg1. I.C.S. und Ziff. 56b) muBte genauer berechnet werden, als dies 
vorher, als das KRAMERS-EDDINGTONSche Opazitatsgesetz nicht gesichert er
schien, geschehen war. 

EDDINGTON nahm bei seiner Berechnung an, daB die Sternmaterie aus 
Wasserstoff und einer Mischung von Elementen mit einem mittleren Atom-

gewicht gleich dem von Eisen (A = 56, ~2 = 12) bestehe. Eine wiederholte 

Berechnung mit Sternmaterie aus Wasserstoff und einer Elementenmischung mit 

einem mittleren Atomgewicht gleich dem von Aluminium (A = 27, ~2 = 6) ergab 

praktisch dasselbe Resultat. B. STROMGREN nahm Sternmaterie bestehend aus 
Wasserstoff und der RUSSELL-Mischung (vg1. S. 124) an. Die Ubereinstimmung 
der nach diesen Annahmen erhaltenen Resultate zeigt, daB dip vorausgesagte 
Leuchtkraft bei festgehaltenem Wasserstoffgehalt gegenuber Anderungen in der 
chemischen Zusammensetzung unempfindlich ist. 

Zur Ubersicht soIlen noch die zur Voraussagung der Leuchtkraft nach dem 
Masse-Leuchtkraft-Gesetz erforderlichen Formeln zusammengestellt werden. 

1 
fl = 2X+ n'(1 _ X) [Gleichung (10)J, 

n' = n' (T, /T') I vgl. Ziff. 56a, Tabelle 1)J, 

x = 2,5 
GMp,fJ 

Tc = 0,856 ~ ffi 
M ec = 12,98 R3 

~Gleichung (8)J, 

[Gleichung (11)J, 

[Gleichung (12)J, 

[vgl. Ziff. 56b, Tabelle 3J, 

: vgl. ~ S. 208, Gleichung (27)J , 

[vgl. MS. 212, Gleichung (41)] , 

[vg1. MS. 215, Gleichung (53)J, 

[vg1. MS. 212, Gleichung (43)J , 

[vg1. M S. 209, Gleichung (29)J . 

(249) 

Es sei noch bemerkt, daB der Mittelwert des Ionisationszustands (n') und 
des Guillotine-Faktors (r) mit ausreichender Genauigkeit gleich den Werten in 
einem reprasentativen Punkt, wo T = iTc ist, gesetzt werden kann (vg1. I.e.s. 
sowie EDDINGTON und B. STROMGREN, 1. c. S.183 Anm. 1 und 2). 

Die obige ZusammensteIlung zeigt den Gang der Rechnung. Fur die prak
tische Durchftihrung konnen die Gleichungen zusammengezogen werden. 

Die vorausgesagte Leuchtkraft ist im aIlgemeinen gegenuber Anderungen 
im Wasserstoffgehalt empfindlich, so daB eine ziemlich genaue Ermittlung des 
Wasserstoffgehalts moglich ist (vg1. hierzu Abb.11). Fur kleinen relativen Strah
lungsdruck gilt [vg1. M S. 213, sowie oben Gleichung (1.98)J Lex: fl,,5. Eine 
Anderung von L urn einen Faktor 2 ergibt dann eine Anderung in fl von 
etwa 10%. 
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Fiir sehr groBe Massen ist die vorausgesagte Leuchtkraft von dem Wasser
stoffgehalt bedeutend schwacher abhangig, so daB die Bestimmung des Wasser
stoffgehalts hier weniger genau ist. Es sei noch bemerkt, daB fiir die massigen 
B-Sterne bei der Berechnung der Opazitat die Streuung durch freie Elektronen 
beriicksichtigt werden muB (vgl. Ziff. 56b). m 
Das Schema (249) ist fUr die genannter: ~o 
Sterne in diesem Sinne zu erganzen. i ~ ........ Hatten die untersuchten Sterne be- <.> 0 

trachtliche iiberkompressible Kerne, so ~ 
ware die vorausgesagte Leuchtkraft gegen- "<:J 

iiber dem nach (249) ermittelten Wert -1,0 

erheblich zu vergroBern (vgl. Ziff. 56q). 
50 00 

./ 
............ r- ./ 

70 80 9IJ % 10. 
:r~ Fiir die Sonne wiirde dies bedeuten (vgl. 

Abb. 11), daB der nach (249) ermittelte 
Wasserstoffgehalt zu klein ware. Die nach 
dem Schema (249) ermittelten X-Werte 
sind also als Minimumswerte anzusehen. 

Abb.12. Vorausgesagte Leuchtkraft eines 
typischen B-Sterns (Z Vul, hellere Kom
ponente) als Funktion des angenommenen 

Wasserstoffgehalts. 

Fiir die massigen B-Sterne stimmt aber die beobachtete Leuchtkraft sehr 
nahe mit der minimalen, nach (249) berechneten Leuchtkraft iiberein (vgl. 
Abb. 12). Fiir diese Sterne steht also die Annahme eines betrachtlichen iiber
kompressiblen Kerns, die zu einer betrachtlichen Erhohung der ganzen Leucht
kraft-Wasserstoffgehalt-Kurve in Abb. 12 fiihren wiirde, mit den Beobachtungen 
in Widerspruch. Es ist darum auch an
zunehmen (vgl. Ziff.56q), daB die nach ~1,2 
dem Schema (249) berechneten Minimums- "" 

~·1,1 

.18 

werte des Wasserstoffgehalts fiir alle Sterne 
annahernd wahre Werte darstellen. 

Es solI schlieI3lich noch darauf hin
gewiesen werden, daB die vorausgesagten 
Leuchtkrafte bei nicht verschwindender 
Neutronenhaufigkeit in den Sternen zu 
vergroBern waren. Dies folgt daraus, daB 
Neutronen infolge ihrer groBen freien 
Weglange gute Energieiibertrager sind 
und die effektive Opazitat herabsetzen 
(vgl. Ziff. 56b). Der nach (249) ermittelte 
Wasserstoffgehalt ist auch mit Riicksicht 
auf diese Moglichkeit als Minimumswert 
anzusprechen. 

B. STROMGRENl hat gemaB dem vor
liegenden Material von zuverlassigen Wer
ten der Massen, Radien und Leuchtkrafte 
von Doppelsternkomponenten Wasser
stoffgehalte X fiir 40 Sterne bestimmt 
und den Zusammenhang zwischen Wasser
stoffgehalt einerseits und Masse und Radius 

1,0 

49 

70 • 

a .z& 

-4,J d, dz b d¥ ~ tis d7 416 ds 1,0 1,1 b 
lugR 

Abb. 13. Aus M, R und L berechneter 
Wasserstoffgehalt X (in Einheiten von 
0,01) als Funktion von logR und logM. 
Gema13 den ermittelten Werten von X sind 
Kurven konstanten Wasserstoffgehalts 
eingezeichnet worden. [B. STROMGREN, 

Z f Ap 7, S.237 (1933).J 

andererseits untersucht. Das Ergebnis der Untersuchung ist in Abb.13 graphisch 
dargestellt. Innerhalb der Beobachtungsgenauigkeit ist der Wasserstoffgehalt 
eine eindeutige Funktion von Masse und Radius. Dies kann auch so ausgedriickt 
werden: Masse und Wasserstoffgehalt bestimmen eindeutig den Radius und die 
Leuchtkraft. Bei festgehaltener Masse wachst der Radius mit abnehmendem 

1 Z f Ap 7, S. 222 (1933). 
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Wasserstoffgehalt. Die Deutung dieser empirischen Befunde soIl in Ziff. 58a 
besprochen werden. 

Mit Hilfe der empirisch ermittelten Beziehung zwischen Masse, Wasserstoff
gehalt und Radius und des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes konnten im HERTZ
SPRUNG-RusSELL-Diagramm Kurven konstanter Masse und Kurven konstanten 
Wasserstoffgehalts eingezeiehnet werden (vg1. Abb. 14). Die Kurven konnten 
allerdings nur in denjenigen Gebieten des H-R-Diagramms eingezeiehnet werden, 
wo zuverHissig bestimmte Massenwerte vorliegen. Mit Hilfe dieser Kurven konnte 
die Sternverteilung im H-R-Diagramm interpretiert werden. 1. Fur Sternmassen 
kleiner als 2,5 streuen die Werte des Wasserstoffgehalts X re1ativ wenig urn 
einen Mittelwert von etwa 35 %. Hierdurch kommt die Hauptserie zustande. 
2. Sternmassen zwischen 2,5 und 4,5 sind relativ selten. Dies bewirkt, wie 1. c. 

~-¥ 
~-J 

-2 

-1 

o 
-/ 

+~~3--~--~~~~~~--~--~--~M~m~w~· 
82 gGB 

dK'I 

Abb.14. Kurven konstanter Masse (gestrichelte 
Kurven, logM = 0,0,1,0,2,0,3,0,4,0,5,0,6) 
und Kurven konstanten Wasserstoffgehalts (voU 
ausgezogene Kurven, X = 0,42, 0,36, 0,30, 
0,24, 0,18, 0,12, 0,06) im HERTZSPRUNG
RUSSELL-Diagramm. Oben links liegen die 
Kurven ffir log M zwischen 0,7 und 1,0 und 
X zwischen 0,4 und 0,7 sehr dicht. [B. STROM-

GREN, Z f Ap 7, S.244 (1933).J 

naher ausgefUhrt, eine Lucke im 
Riesenast bei den Spektraltypen F 
und G. 3. Fur Sternmassen uber 4,5 
sind Sterne mit Wasserstoffgehalt 
zwischen 90 % und 40 % in einem sehr 
kleinen Gebiet des H-R-Diagramms 
konzentriert, wahrend Sterne mit 
Wasserstoffgehalt unter 40% uber 
ein sehr groBes Gebiet im H-R
Diagramm streuen. Hierdurch ent
steht die Fortsetzung der Hauptserie 
in das Gebiet der B-Sterne. 4. Der 
Riesenast rechts von der Lucke bei 
Fund G konnte wegen des Mangels 
an gut bestimmten Massen nicht ge
nauer untersucht werden. Ein groBer 
Bruchteil der Sterne in diesem Teil 
des H-R-Diagramms durften Unter
riesen kleiner Masse und kleinen 
Wasserstoffgehalts sein. Parallel mit 
der starken Abnahme der Stern
haufigkeit mit der Sternmasse geht 
eine Abnahme der Sternhaufigkeit 

mit der Leuchtkraft. Die in Frage kommenden Unterriesen sind deshalb verhaltnis
maBig zahlreieh, weil ihre Massen fUr ihre Leuchtkraft klein sind, was eine Folge 
des geringen Wasserstoffgehalts ist. Andererseits sind sie keineswegs so zahlreieh 
wie die Sterne der Hauptserie, die die gleiche Masse haben (Sonnentypus), weil 
ja (fUr die in Frage kommenden Massen) die kleinen Wasserstoffgehalte viel 
seltener vorkommen als die mittleren (vg1. 1.). 

Fur Sterne der Hauptserie mit Massen kleiner als die Sonnenmasse fangt 
das Schema (249) an zu versagen. Diese Sterne sind so dieht, daB die in (249) 
zugrundegelegte Theorie der Ionisation nicht mehr ausreicht. Wenn man noch 
weiter zu den roten Zwergsternen mit sehr kleinen Massen geht, wird die Dichte 
so hoch, daB Entartung eintritt, wie EDDINGTON 1 hervorgehoben hat. Wahrend 
die Theorie der Sternmaterie im nicht-entarteten Zustand und im vollkommen 
entarteten Zustand in ausreichendem Grade entwickelt worden ist, fehlt noch 
eine genugend genaue Theorie des hier in Frage kommenden Obergangsgebiets. 
Nach EDDINGTON durfte das Schema (249) noch fUr den Stern Krueger 60 A 
(M = 0,27) anwendbar sein, wahrend es fUr Krueger 60 B (M = 0,18) versagt. 

1 L. c. S. 183, Anm. 1. 
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Die Untersuchungen iiber den Wasserstoffgehalt der weiBen Zwerge sind 
m Ziff. 56n erortert worden. 

Die Feststellung, daB die Mehrzahl der Sterne einen relativ hohen Wasser
stoffgehalt hat, zwingt zu entsprechenden Anderungen in den Angaben iiber 
den physikalischen Zustand im Sterninnern. Die Temperaturen sind etwa im 
gleichen Verhaltnis wie das mittlere Molekulargewicht zu reduzieren. Die Mittel
punktstemperaturen fUr Sterne der Hauptserie betragen demnach etwa 20 Mil
lion en Grad statt 40 Millionen Grad (vgl. r.C.S. und M S. 223). Der relative 
Strahlungsdruck 1 - fl wird gemaB MS. 208 Gleichung (27) auch reduziert; 
(1 - fl)-Werte iiber 0,1 diirften ganz auBerordentlich selten sein. 

Was die Anwendung des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes bei stellarstatistischen 
untersuchungen betrifft, so erhalt man eine fUr viele Zwecke ausreichende Ge
nauigkeit, wenn man das EDDINGTONSche Gesetz mit ft = 1 (statt frtiher mit 
ft = 2,11) und "t nach (249) benutzt. Ftir kleine Massen ist die Streuung urn 
diesen ft-Wert klein, fUr groBe Massen ist die vorausgesagte Leuchtkraft gegen
tiber Anderungen in ft nicht sehr empfindlich. Wenn es auf groBere Genauigkeit 
ankommt, kann das Diagramm in Abb. 14 zur Berechnung des in Frage kommen
den ft-Werts benutzt werden. 

58a. Die Energieerzeugung in den Stemen. Wie bereits in Ziff. 56e er
wahnt, beherrscht man nach der heutigen theoretischen Physik noch nicht das 
Problem der Berechnung der subatomaren Energieerzeugung in einem Massen
element, dessen physikalischer und chemischer Zustand spezifiziert ist. Allerdings 
konnen gewisse Seiten des Problems schon von physikalischer Seite her be
leuchtet werden. 

Auf Grund der EDDINGTONSchen Theorie des Sternaufbaus ist es moglich, 
das Problem von astronomischer Seite her zu erortern. Die mittlere Energie
erzeugung pro Gramm Sternmaterie ist fUr eine Reihe verschiedener Sterne be
kannt, und nach der EDDINGTONSchen Theorie sind die physikalischen Para
meter (Temperatur und Dichte) der Sternmaterie im Innern bekannt. EDDINGTON 
hat in r.C.S. die Schwierigkeiten dargestellt, die es bietet, die astronomisch ab
leitbaren Eigenschaften der subatomaren Energieerzeugung zu verstehen. 

Einerseits kann aus der Stabilitat der Sterne gefolgert werden, daB die 
Temperatur- und Dichteabhangigkeit der subatomaren Energieerzeugung inner
halb gewisser Grenzen liegen muB. Bei Kontraktion des Sterns, d. h. bei steigen
der Dichte und Temperatur, muB die subatomare Energieerzeugung anwachsen, 
und zwar starker als die Leuchtkraft gemaB dem Masse-Leuchtkraft-Gesetz an
wachst. Sonst wird der Stern labil und wird sich nach der KELvIN-Zeitskala 
zusammenziehen oder ausdehnen konnen. Die Zunahme der subatomaren 
Energieerzeugung bei Kontraktion darf aber auch nicht zu stark sein, denn 
dann wird der Stern tiberstabil und fangt an zu pulsieren (vgl. hierzu S. 192). 

Andererseits kann aus dem Vergleich zwischen Energieerzeugung, Tempe
ratur und Dichte zweier verschiedener Sterne wie etwa Capella und der Sonne 
auf die Dichte- und Temperaturabhangigkeit der Energieerzeugung geschlossen 
werden. Wie EDDINGTON dargelegt hat, bereitet es gewisse Schwierigkeiten, die 
auf diese beiden Weisen gewonnenen Aufschltisse zu vereinigen. 

Ein Ausweg zur Losung der Schwierigkeit ist durch die Annahme der in 
den Ziff. 56g bis 561 diskutierten MILNEschen Theorie des Sternaufbaus gegeben. 
Nach dieser ergeben sich ganz andere Werte der Temperaturen und Dichten im 
Sterninnern, und es liegt jedenfalls eine Moglichkeit vor, daB gemaB diesen die 
Schwierigkeiten fortfallen. Hierauf solI weiterunten nochnahereingegangen werden. 

1m Lichte der neuerdings gewonnenen Einsicht in den Mechanismus der 
Elementenverwandlung (vgl. Ziff. 56e) scheint es allerdings nicht aussichtslos, das 
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Problem der Energieerzeugung auf Grund des EDDINGTONSchen Sternmodells zu 
diskutieren 1. Zunachst sei hervorgehoben, daB die Mittelpunktstemperaturen 
der EDDINGTONSchen Sternmodelle (20 Millionen Grad fUr die Hauptserie, vg1. 
S. 187) so hoch sind, daB (vgl. Ziff. 56e) Protoneneinfang und Elementenverwand
lung jedenfalls fUr die leichten Atomkerne zu erwarten ist. Die in I.C.S. disku
tierte Schwierigkeit, daB der Elementenaufbau (Aufbau des Heliumkerns) das 
Zusammentreffen von vier Protonen und zwei Elektronen erfordere, ist fort
gefallen, da ein sukzessiver Aufbau seit der Entdeckung der Wasserstoff- und 
Heliumisotopen der Atomgewichte 2 und 3 moglich erscheint. Andererseits kann 
die Entstehung der schweren Elemente auf Grund des EDDINGTONSchen Stern
modells noch nicht gedeutet werden. 

Wenn die subatomare Energieerzeugung durch Protoneneinfang geschieht, 
so ist die Temperaturabhangigkeit der Energieerzeugung sehr groB (vg1. Tab. 6, 
S. 133). Es besteht dann die Gefahr, daB die entsprechenden Sternmodelle iiber
stabil werden (vgl. oben). EDDINGTON hat in diesem Zusammenhang die 
Moglichkeit in Betracht gezogen, daB die Energieerzeugung eine etwas ver
zogerte Funktion der Temperatur ist (vg1. I.C.S. und 1. c. Anm.1). Wenn die 
Zeit der Verzogerung langer ist als die in Frage kommende Schwingungsperiode 
des Sternmodells, so besteht keine Gefahr fUr Uberstabilitat. In dem Vorkommen 
instabiler Atomkerne mit einer nicht sehr kurzen mittleren Lebensdauer sieht 
EDDINGTON eine Moglichkeit zur physikalischen Deutung eines Verzogerungs
effekts. Andererseits hat COWLING (vg1. S. 202) gezeigt, daB UberstabilitiH 
nicht so leicht eintritt, wie es nach den ersten vorlaufigen Untersuchungen des 
Problems den Anschein hatte. Fiir gewisse Sternmodelle tritt nach COWLINGS 
Untersuchungen Uberstabilitat erst ein, wenn die Energieerzeugung schneller 
als mit der zwanzigsten Potenz der Temperatur anwachst. 

R. D'E. ATKINSON 2 hat den Versuch unternommen, eine zusammenhangende 
Theorie der Energieerzeugung und des Elementenaufbaus in den Fixsternen auf 
Grund der EDDINGTONSchen Theorie zu entwickeln. ATKINSON beriicksichtigt 
zunachst den theoretisch und experimentell untersuchten ProzeB des Protonen
einfangs durch leichte Elemente. Sodann postuliert er die Existenz eines Pro
toneneinfangs durch schwerere Elemente nach gewissen naher spezifizierten 
Gesetzen, bei Temperaturen wie die nach dem EDDINGTONSchen Sternmodell 
vorkommenden. ATKINSON nimmt an, daB der Elementenaufbau mit Protonen
einfang durch den Heliumkern (IX-Partikel) beginnt und sich durch sukzessiven 
Protoneneinfang (und Elektroneneinfang) fortsetzt. Die bei diesem Mechanismus 
ffir einen lange fortgesetzten Aufbau notwendige Nachlieferung von Helium
kernen soIl nach ATKINSON durch Zerfall instabiler Atomkerne im Gebiet mit 
A > 50 bis 60 (jenseits des Eisens) geschehen, die durch Protoneneinfang ge
bildet werden. Die Energieerzeugung in den Riesensternen, deren Mittelpunkts
temperaturen nach der EDDINGTONSchen Theorie erheblich niedriger sind als fiir 
die Sterne der Hauptserie, erklart ATKINSON durch den folgenden Mechanismus. 
Durch sukzessiven Protoneneinfang wird He in Beg verwandelt, das als instabil 
mit langer mittlerer Lebensdauer angenommen wird. In den kiihleren Riesen
sternen zerfiillt Beg in zwei Heliumkerne, wahrend in den heiBeren Sternen der 
Hauptserie durch Protoneneinfang ein weiterer Aufbau stattfindet, ehe Beg in 
merklichem Grad zerfallen kann. In den kiihleren Riesensternen sollte also eine 
fortwahrende Verwandlung von Wasserstoff in Helium stattfinden. Die weiBen 
Zwerge sind nach ATKINSON als Sterne aufzufassen, in denen der Wasserstoff 

1 Vgl. hierzu A. S. EDDINGTON, New Pathways in Science, Chapter VIII. Cambridge 
1935. 

2 Ap J 73, S.250, 308 (1931). 
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praktisch vollkommen nach der Oberflache diffundiert ist, so daB die Energie
erzeugung durch Protoneneinfang sehr klein ist. 

Es geht aus dem eben Dargestellten hervor, daB die ATKINsoNsche Theorie 
nicht auf gesicherter physikalischer Grundlage beruht. Es ist aber wohl mog
lich, daB die ATKINsoNsche Theorie Zuge enthalt, die der Wirklichkeit ent
sprechen. 

ATKINSON hat die sehr geringe Haufigkeit der sehr leichten Elemente Li 
und Be als Folge einer relativ schnell verlaufenden Elementenumwandlung durch 
Protonenein£ang gedeutet. Diese Deutung geschah allein mit Hilfe gesicherter 
physikalischer Gesetze (vgl. Ziff. 56e). 

STEENSHOLT1 hat die Frage, ob durch Protoneneinfang eine genugend starke 
Energieerzeugung bei EDDINGTONSchen Temperaturen stattfindet, genauer unter
sucht und ist zu dem SchluB gefUhrt worden, daB dies wohl der Fall sein durfte. 

STERNE 2 hat der Ansicht Ausdruck gegeben, daB der Mechanismus des 
Protoneneinfangs zu Uberstabilitat fUhre (vgl. oben). Er hat sodann die An
schauung entwickelt, daB die Sterne, im Sinne der MILNEschen Theorie, Kerne 
mit so hohen Temperaturen (109 bis 1010 Grad) besitzen, daB dort die Elementen
haufigkeit durch Gleichgewichtsgleichungen gegeben ist (vgl. Ziff. 56e). Durch 
Kontraktion (oder unter gewissen Umstanden Expansion) des Sterns andert 
sich dann infolge der Temperatur- und Dichteanderung die Elementenhaufigkeit 
im Sinne einer Abnahme des Wasserstoffgehalts, wodurch Energie frei wird. 
Eine Theorie dieser Kategorie wurde zuerst von MILNE 3 diskutiert. Es handelt 
sich gewissermaBen urn eine Erweiterung der KELvINschen Kontraktionstheorie. 
Es soll bei der Kontraktion infolge der Zustandsanderung auch subatomare 
Energie frei werden, wodurch eine genugend lange Lebensdauer gesichert ist. 
Es ist fUr diese Theorie charakteristisch, daB die Energieerzeugung nicht von 
Temperatur und Dichte, sondern von der zeitlichen Anderung dieser GroBen 
abhangt. Angesichts der oben erwahnten Stabilitatsuntersuchungen COWLINGS 
scheint die SchluBweise von STERNE nicht zwingend. 

Wenn die Energieerzeugung im Sterninnern nur von der chemischen Zu
sammensetzung der Sternmaterie, der Temperatur und der Dichte abhangt, gilt 
der VOGT-RusSELLsche Satz (vgl. S. 135), daB Masse und chemische Zusammen
setzung Sternaufbau, Sternradius und Leuchtkraft eindeutig festlegen. Bei kon
stanter chemischer Zusammensetzung hatte man zu erwarten, daB die Sterne 
im H-R-Diagramm langs einer einzigen Kurve verteilt waren. Aus dem beob
achteten Uberwiegen von Sternen langs der Hauptserie hatte man zu schlieBen, 
daB die chemische Zusammensetzung in ziemlich groBem AusmaB konstant ware. 
Die noch vorhandene Streuung ware als Folge einer gewissen Veranderlichkeit 
in der chemischen Zusammensetzung zu deuten. Wie aus der Darstellung in 
Ziff. 57a hervorgeht, sind diese Schlusse auf unabhangigem Wege durch die An
wendung des Masse-Leuchtkraft-Gesetzes bestatigt worden. 

Der Wasserstoffgehalt durfte die Energieerzeugung im Sterninnern beein
flussen, indem die Temperaturen (speziell die Mittelpunktstemperatur) vom 
Wasserstoffgehalt abhangen (vgl. S.187). Der Anderung von 50% auf 0% 
Wasserstoff entspricht eine Anderung der Mittelpunktstemperatur fUr kleinere 
Massen im Verhaltnis 1 : 2,5. Ob auch in anderer Weise ein Zusammenhang 
zwischen Energieerzeugung und Wasserstoffgehalt besteht, kann noch nicht ent
schieden werden. 

Die weiBen Zwerge nehmen bei der Diskussion der Energieerzeugung in 
den Sternen eine Ausnahmestellung ein. Wegen ihrer kleinen Leuchtkra£t ist 

1 L. c. S. 171. Anm.2. 2 L. c. S. 133. Anm.2. 
3 Z f Ap 5. S. 337 (1932). 
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es denkbar, daB hier keine subatomare Energieerzeugung stattfindet, so daB 
Entwicklung gemaB der urspriinglichen KELvINschen Theorie erfolgt. Die 
weiBen Zwerge wtirden dann das SchluBstadium der Sternentwicklung darstellen. 

GemaB Ziff. 56m und 56n kommt das Stadium des weiBen Zwergs fUr massige 
Sterne nicht in Betracht (vg1. jedoch S. 168). CHANDRASEKHAR1 hat vorgeschla
gen, daB massige Sterne schlieBlich durch Massenverlust infolge starker Ab
treibung von Materie von der Oberflache doch das Stadium des weiBen Zwergs 
erreichen konnen. Da bei einer eventuellen Kontraktion eines massigen Sterns 
Entartung und entsprechende Leuchtkraftverminderung nicht einsetzt, so steigt 
die Oberflachentemperatur bei der Kontraktion sehr stark, so daB tatsachlich 
eine starke Materieabtreibung durch den Strahlungsdruck zu erwarten ist. 
CHANDRASEKHAR sieht in den Sternen vom WOLF-RAYET-Typus Sterne, die sich 
in dem in Frage kommenden Ubergangsstadium befinden. 

58b. Probleme der Sternentwicklung. In M Ziff. 58 sind die Konsequenzen 
der Annahme, daB die subatomare Energieerzeugung durch Zerstorung von Pro
tonen und Elektronen (Zerstrahlung) stattfindet, entwickelt worden. Insbesondere 
wurden die Probleme der Lebensdauer und des Zusammenhangs zwischen Stern
alter und Sternmasse erortert. Seitdem hat die erwahnte Hypothese an Wahr
scheinlichkeit verloren (vg1. EDDINGTON, 1. c. S. 188, Anm. 1, sowie Ziff.56e). Als 
wahrscheinlichster Mechanismus der Energieerzeugung ist jetzt der der Umwand
lung von Wasserstoff in andere Elemente anzusehen. Es folgt, daB die Lebensdauer 
entsprechend zu reduzieren ist. Ftir die Sternentwicklung ware die sog. intermediare 
Zeitskala mit Lebensdauern von der GroBenordnung 1011 Jahren maBgebend. 

Andererseits deutet auch eine Reihe von anderen Untersuchungen in die 
Richtung, daB fUr die Entwicklung der Sternsysteme die intermediare Zeitskala 
maBgebend ist. Es sind dies die Untersuchungen tiber die Ausdehnung des 
Universums, Untersuchungen tiber die Rotation der MilchstraBe 2, tiber die 
offenen Sternhaufen3 und tiber weite Doppelsterne 4• Es sind durch stellar
statistische Untersuchungen kaum Argumente, die zu der Annahme der langen 
Zeitskala zwingen wiirden, vorzubringen 5 • 

Es hat somit die intermediare Zeitskala an Wahrscheinlichkeit gewonnen. 
Daraus folgt auch, daB es wahrscheinlich ist, daB die Sternmassen wahrend der 
Entwicklung annahernd konstant sind. 

h) Strahlungsgleichgewicht eines rotierenden Sterns. 
61a. Die Theorie rotierender Fixsterne. In einer Reihe von Arbeiten hat 

S. CHANDRASEKHAR6 das.Problem des Aufbaus von durch Rotation oder Gezeiten
wirkung oder durch diese beiden Wirkungen gestorten Gaskugeln behandelt. Die 
Methoden, gemaB denen das Problem angegriffen wird, sind die von V. ZEIPEL 
und MILNE entwickelten (vg1. M Ziff. 61). Es ist von CHANDRASEKHAR zunachst 
die Wirkung der Rotation, dann die Gezeitenwirkung und schlieBlich die Wir
kung von gleichzeitig vorhandener Rotation und Gezeitenwirkung untersucht 
worden. Das zu behandelnde Problem wurde folgendermaBen spezifiziert: 1. Es. 
wird starre Rotation vorausgesetzt; 2. Die Rotation solI so langsam sein, daB 
nur die erste Potenz der Winkelgeschwindigkeit zu berticksichtigen ist; 3. Die: 
Gezeitenwirkung solI als von einer Punktmasse herrtihrend behandelt werden 

1 M N 95, S.226, 676 (1935). Vgi. hierzu auch N. A. KOSIREV. M N 94, S. 430 (1934). 
2 Vgi. A. S. EDDINGTON, Halley Lecture. Cambridge 1931-
3 Vgi. etwa S. ROSSELAND, Astrophysik. 
4 A. KUIPER, Publ ASP 47, S.201 (1935). 
5 Vgi. J. JEANS, A. S. EDDINGTON, E. A. MILNE, Obs 58, S. 101 (1935). sowie 

A. KUIPER, i. c. Anm. 4. 
6 M N 93, S.390 (I). 449 (II), 462 (III), 539 (IV) (1933). 
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(der EinfluB der Abplattung des die Gezeitenwirkung hervorrufenden Korpers 
solI also vernachlassigt werden); 4. Der ungestorte Aufbau solI polytrop, d. h. 
durch EMDEN-Funktionen (1 <:: n < 5) beschreibbar sein. 

Die Probleme sind zum Teil fruher fUr die EMDEN-Poly trope mit n = 3 
von v. ZEIPEL und MILNE behandelt worden. CHANDRASEKHAR lost das spezifi
zierte Problem und gibt (durch numerische Integration ermittelte) Tabe11en, die 
den Aufbau der gestorten Polytropen fUr n = 1, 1,5, 2, 3 und 4 beschreiben. 
Zum Zweck des Vergleichs werden die Grenzfalle des Mode11s von MACLAURIN 
(homogener Aufbau) und des Modells von RocHE (Punktmasse) in derselben 
Weise untersucht wie die Polytropen. Es ergibt sich so die Moglichkeit, die 
storende Wirkung auf den Aufbau als Funktion des ungestorten Aufbaus zu 
studieren. Von den Resultaten sei das folgende erwahnt. Fur das Verhaltnis 
zwischen der GroBe m, die das Verhaltnis der Zentrifugalkraft infolge der Rota
tion zu der Gravitation auf der Oberflache mi13t, und der Abplattung ex gilt 

0,8 <:: m < 2. (250) 
ex 

Die untere Grenze ist die von LAPLACE angegebene. 
Fur den Fall eines rotierenden Sterns, der dem Einflu13 einer Gezeitenwirkung 

unterliegt, hat CHAXDRASEKHAR das Analogon des v. ZEIPELschen Theorems 
uber die Energieerzeugung in rotierenden Stemen bewiesen. Die physikalische 
Deutung des Ergebnisses ist die in M Ziff. 61 besprochene. 

EDDINGTON! hat die in M Ziff. 61 erorterte physikalische Deutung des 
v. ZEIPELschen Theorems ausgebaut, indem er die Geschwindigkeit der Zirku
lationsstrome, die die Folge der Rotation sind, abschatzte. Fur die Sonne ergab 
sich, da13 die vertikale Komponente der Stromungsgeschwindigkeit sicher kleiner 
als 2· 10- 4 cmsek-!, d. h. kleiner als 60 m pro ]ahr ist. 

P. TEN BRUGGENCATE 2 hat fUr das Modell von RocHE das Rotationsproblem, 
das Gezeitenproblem und das Problem gleichzeitig vorhandener Rotation und 
Gezeitenwirkung diskutiert und auf numerischem Wege die Aquipotentialflachen 
und Instabilitatsbereiche ermittelt. 

H. KLAUDER3 hat im Anschlu13 an die Untersuchungen von VOGT uber 
nicht-rotierende Sterne das Masse-Leuchtkraft-Gesetz und den Polytropenindex 
fur rotierende oder au13eren Kraften unterworfene Sterne aufgestellt. Es ergab 
sich ein Korrektionsfaktor der Leuchtkraft, dessen Abweichung von 1 proportio
nal einem Mittelwert der Winkelgeschwindigkeit der Rotation ist. Erfolgt die 
Rotation nach dem Gesetz: Winkelgeschwindigkeit mal Abstand von der Rota
tionsachse konstant, so bleibt die Leuchtkraft ungeandert. Durch au13ere Krafte 
wird die Leuchtkraft nicht verandert. 

B. THURING 4 hat das Problem rotierender Sterne unter Berucksichtigung 
h6herer Potenzen der Rotationsgeschwindigkeit behandelt und ein Programm 
fUr fortgesetzte numerische Untersuchungen skizziert. 

VOGT 5 hat das v. ZElPELsche Theorem auf den Fall verallgemeinert, da13 
die Rotationsgeschwindigkeit w eine Funktion des Abstands s von der Rotations
achse ist. Neben einer der v. ZEIPELschen Bedingung analogen Bedingung gilt in 
diesem Fall, daB im vollkommenen G leichgewichtszustand w 2 = const! + const2 s - 2 

sein mu13. 
In Zusammenhang mit der Theorie rotierender Sterne sei noch auf die 

Arbeiten von K. WALTER6 uber die Librationen in den Bewegungen enger Doppel
sterne hingewiesen. 

1 M N 90, S. 54 (1929). 2 Z f Ap 8, S. 344 (1934). 3 AN 246, S. 1,409 (1932). 
4 AN 253, S.73 (1934). 5 AN 255, S. 109 (1935). 
6 VerOff Univ-Sternw Konigsberg Nr. 3 (1933). 
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Kap. 8. Die Pulsationstheorie. 
Sa. Die Pulsationstheorie. Stabilitat der Sterne. E. A. MILNE hat in diesem 

Handb. Bd. III, 2, Kapitel 8, Abschnitt a) eine Darstellung der Theorie der 
allgemeinen Bewegungsgleichungen der Sternmaterie gegeben. Gewisse dort 
erhaltene Resultate weichen, wie MILNE betont, von entsprechenden von EDDING
TON, JEANS und VOGT abgeleiteten Resultaten ab [man vergleiche etwa die 
Gleichungen (33) und (34)]. Die von MILNE gegebene Diskussion ist von VOGT 1 , 

EDDINGTON 2 und THOMAS3 kritisiert worden. Die MILNEsche Darstellung der 
EDDINGTONSchen Pulsationstheorie im Abschnitt b) wird von dieser Kritik 
nicht betroffen, denn sie beruht auf den EDDINGTONSchen Grundgleichungen. 
Dasselbe gilt fUr die Erorterungen iiber die Stabilitat der Sterne in Abschnitt c), 
die auf den JEANsschen Grundgleichungen in der von VOGT angegebenen korri
gierten Form beruhen. 

Die Pulsationstheorie und die damit eng zusammenhangende Theorie der 
Stabilitat der Sterne ist seit dem Erscheinen der MILNEschen Darstellung durch 
eine Reihe von Arbeiten gefOrdert worden. ROSSELAND 4 hat die Frage der 
Stabilitat gasfOrmiger Sterne zum Gegenstand einer ausfUhrlichen Untersuchung 
gemacht. ROSSELAND leitet zunachst die allgemeinen Grundgleichungen fiir einen 
radial pulsierenden Stern abo Es werden nun die adiabatischen, ungedampften 
Pulsationen untersucht, die den Grundgleichungen entsprechen, wenn in diesen 
nach EDDINGTON die kleinen Glieder, die der A.nderung der subatomaren Energie
erzeugung und des Gradienten des Netto-Strahlungsstroms durch die Pulsation 
entsprechen, gestrichen werden. Sodann wird die Losung der vollstandigen 
Grundgleichungen durch ein (u. a. in der Atomtheorie angewandtes) Verfahren 
ermittelt, nach dem die bei Beriicksichtigung der in der adiabatischen Naherung 
gestrichenen Glieder erfolgende A.nderung der adiabatischen Losung durch eine 
Storungsrechnung abgeleitet wird. Aus der Diskussion der Dampfung der er
mittelten Losung ergibt sich unmittelbar ein Kriterium fUr die Stabilitat des Sterns. 

In einer zweiten Arbeit hat ROSSELAND 5 die Oszillationen eines Sterns auf 
allgemeinerer Basis untersucht, indem nicht a priori vorausgesetzt wurde, daB 
die Oszillationen rein radial seien. ROSSELAND gelangte zu dem Resultat, daB 
bei einem nicht-rotierenden Stern rein radiale Oszillationen vielleichter erhalten 
werden als kompliziertere Oszillationen. Das Problem der Oszillationen eines 
rotierenden Sterns wird einer weiteren Untersuchung vorbehalten. Die Arbeit 
enthalt noch einige Erganzungen und Korrekturen zu der obenerwahnten Arbeit. 

EDDINGTON hat betont6 , daB durch eine Verfeinerung der in I.e.s. dar
gestellten Untersuchungen iiber die dampfende Wirkung der kleinen Ab
weichungen von der Adiabasie der Pulsationen (vgl. oben) ein Kriterium fUr 
die Stabilitat eines Sterns gewonnen werden kann. EDGAR? hat mit Hilfe der 
EDDINGTONSchen Methode die Pulsationen hoherer Ordnung (vgl. S.199) in bezug 
auf ihre Dampfung untersucht und gezeigt, daB diese eher gedampft werden 
als die Fundamental-Pulsation, so daB zu erwarten ist, daB die Fundamental
Pulsation ffir die Pulsationsbewegung des Sterns maBgebend ist. EDGAR gibt 
auch einen AbriB der ROSSELANDschen Stabilitatsuntersuchung und wendet das 
ROSSELANDsche Kriterium auf das vorliegende Problem an. 

STEENSHOLT8 hat die Stabilitat zweier Sternmodelle, das eine mit E 00 ya (vgl. 
S.171), das andere mit EcxT-t e-const7'-i (vgl. S.171) mit Hilfe des ROSSELAND-

1 AN 239, S. 239 (1930); 241. S.103 (1931). 
3 M N 91. S. 122 (1930). 
5 Publ Univ Obs Oslo Nr.2 (1932). 
7 M N 93. S.422 (1933). 

2 Naturwiss 19. S.1007 (1931). 
, Publ Univ Obs Oslo Nr. 1 (1931). 
8 L. c. Anm. 2. 
8 Z fAp 7. S. 373 (1933); 8. S. 56 (1934). 
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schen Stabilitatskriteriums untersucht. Es wird abgeleitet, daJ3 be ide Modelle 
instabil sind. Dabei setzt STEENSHOLT allerdings zur Vereinfachung der Be
rechnung voraus, daJ3 die Pulsationen homolog sind, d. h. daJ3 im ganzen Stern 
das Verhaltnis von Pulsations amplitude und Entfernung vom Sternzentrum 

konstant ist ((jf = const)' dieselbe Voraussetzung, die den JEANS- VOGTschen 

Stabilitatsuntersuchungen zugrunde liegt (vgl. MIll, 2, Ziff. 9). 
COWLING! hat das Problem der Dampfung der Pulsationen, d. h. das Stabili

tatsproblem, untersucht. Es wird zunachst nach einer der ROSSELANDschen 
ahnlichen :v1ethode das Stabilitatskriterium abgcleitet. Sodann folgt eine aus
fUhrliche Diskussion einer Reihe von Sternmodellen mit Hilfe des abgeleiteten 

Stabilitatskriteriums, wobei die Anderung der GroBe (jr durch den Stern be-
r 

rucksichtigt wird. Es zeigte sich, daJ3 bei Berucksichtigung der erwahnten 

Variation Resultate erhalten werden, die von den unter der Annahme (jy = const 
r 

abgeleiteten erheblich abweichen, und zwar in dem Sinn, daJ3 die Stabilitat 
gegenuber radialen Pulsationen viel groBer erscheint, d. h. daJ3 Dberstabilitat 
(vgl. S. 187) nicht so leicht eintritt. 

SIEDE:\TOPF 2 hat die Schwierigkeit der Pulsationstheorie, daJ3 sie in bezug 
auf den Phasenunterschied zwischen maximaler Kompression und maximaler 
Leuchtkraft ein mit den Beobachtungen im Widerspruch stehendes Resultat 
ergibt (vgl. MIll, 2, S. 818), diskutiert. Es wird wahrscheinlich gemacht, daJ3 
die (der vereinfachten Theorie nicht folgende) Pulsation der Chromosphare 
mit der Pulsation im Innern nicht in Phase ist. Wenn die Dicke der Chromo
sphare groBer ist als die Pulsations-Verschiebungen im Sterninnern, ist es sehr 
wohl denkbar, daJ3 im Moment des Maximums der Ausstrahlung im Innern des 
Sterns maxim ale Koml'lression vorhanden ist, wie es die Pulsationstheorie voraus
sagt, wahrend die fUr die Linienverschiebungen im Sternspektrum maBgebenden 
Schichten der Chromosphare maxim ale Geschwindigkeit nach auJ3en haben, wie 
es die Beobachtungen zeigen. 

In einer Darstellung der Theorien der periodischen Veranderlichen hat 
SIEDENTOPF 3 die Pulsationstheorie erortert und die verschiedenen Konsequenzen 
der Theorie mit der Erfahrung verglichen. Die oben erwahnte Deutung der 
Phasenverschiebungen wird hier weiter ausgebaut. 

Miss KLUYVER 4 hat den EinfluB der Glieder zweiter Ordnung in der Ampli
tude auf die adiabatische NaherungslOsung untersucht. Es ergab sich fUr Pul
sationen mit relativen Amplituden wie bei 15 Cephei eine nicht unbetrachtliche 
Asymmetrie in der Radialgeschwindigkeitskurve, in dem Sinn, daJ3 die Abnahme 
der Radialgeschwindigkeit schneller erfolgt als die Zunahme, ebenso wie bei 
der beobachteten Radialgeschwindigkeitskurve. 

MILNE 5 hat das Problem behandelt, wie man in physikalisch sinnvoller 
Weise das durch die Beobachtungen von Radialgeschwindigkeiten und Hellig
keiten eines pulsierenden Veranderlichen gegebene Material darstellen kann. 
Es wird gezeigt, daJ3 man durch Eintragen von zusammengehorenden Werten von 
log R (R ist der Sternradius) und log L (L ist die Leuchtkraft) in einem log R
log L-Diagramm ein anschauliches Bild der Pulsationsverhaltnisse erhalt. Einem 
periodischen Veranderlichen entspricht in dieser vVeise eine geschlossene Kurve 

1 :\IN 94, S.768 (1934). 2 AN 244, S. 17 (1931). 
3 AN 245, S.85 (1932). 4 BAN 7, S.265 (1935). 
5 MN 94, S.418 (1934); vgl. hierzu auch QuartJ Math (Oxford) 4, Nr.16 (1933), wo 

eine mathematische Diskussion gewisser Eigenschaften von Pulsationsveranderlichen auf 
allgemeiner Grundlage gegeben wird. 

Handbuch der Astrophysik. VII. 13 
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im Diagramm. Abb. 15 zeigt schematisch eine solche Kurve. Die Punkte, wo 
bzw. L, R und die effektive Temperatur T. ein Maximum oder Minimum haben, 
sind durch die Tangenten mit den Neigungen der Linien L = const, R = const 
und T. = const im Diagramm gegeben. Nach der EDDINGTONSchen Pulsations
theorie fUr das Sterninnere soil wahrend einer Periode eine Gerade im Diagramm 
hin und zuruck durchlaufen werden. In diesem Grenzfall fallen die Phasen von 
L max, Rmin, T max und von L min , Rmax, T min zusammen. Nach den Beobachtungen 
wird im ailgemeinen eine Kurve, die ein endliches Areal umschlieBt, durch
laufen. Man vergleiche hierzu die Nicht-Dbereinstimmung von Theorie und 
Beobachtung in bezug auf die erwahnten Phasen (vgl. S. 193). 

GETTINGl hat gemaB den Beobachtungen fUr eine Anzahl Veranderlicher 
die MILNEschen charakteristischen Kurven gezeichnet. Fur!5 Cephei ergab sich 

11 

J' 

J 

o /og/. .x 

Abb.15. ]eder Phase eines periodisch veriinderlichen 
Sterns entspricht ein Punkt im logL.logR-Diagramm; 
der Punkt durchlauft wahrend einer Periode eine ge
schlossene charakteristische Kurve. Die Reihenfolge 
der Phasen von Lmar. J Rmax, T max und Lmin , Rmin , T min 

kann unmittelbar abgelesen werden. [E. A. MILNE. 
• MN 94. S.421 (1934).] 

eine Kurve, die von der sche
matisierten Kurve in Abb. 15 
nicht wesentlich abweicht. 
LUNDMARK 2 hat die MILNE
schen Dberlegungen zur Be
leuchtung des Nova-Problems 
herangezogen . 

1m folgenden sollen 1. die 
allgemeinen Bewegungsglei
chungen, 2. die entsprechen
den Variationsgleichungen, die 
Pulsationen unendlich kleiner 
Amplitude beschreiben, 3. die 
ungedampfte Losung der Varia
tionsgleichungen gemaB der 
adiabatischen Naherung und 
schlieBlich 4. die (im allge
meinen schwach positiv oder 
negativ gedampften) Losungen 
der Storungsrechnungs - N ahe
rung und das Stabilitatskrite
rium abgeleitet werden. Hierbei 
solI die ROSSELANDsche Methode 
in der von COWLING gewahlten 

Form befolgt werden. 1m AnschluB an diese Diskussion sollen die von COWLING 
abgeleiteten Resultate in bezug auf die Stabilitat verschiedener Sternmodeile 
erwahnt werden. 

Bei der Verfolgung des physikalischen Zustands eines Massenelements im 
Innern eines Sterns, in dem Bewegungen in radialer Richtung stattfinden, ist 
es bequem3, als unabhangige Variable die Zeit t und die Masse m innerhalb einer 
mit der Oberflache konzentrischen Kugel durch das Massenelement 4 zu ver
wenden. Partielle Differentiation nach t solI also bedeuten, daB m konstant 
gehalten wird, d. h. daB ein und dasselbe Massenelement verfolgt wird. Bei 
partieller Differentiation nach mist t konstant. 

1 M N 95. S. 139 (1934). 
2 Lund Medd (II) Nr. 74 (1935). 
3 Vgl. hierzu L. H. THOMAS. M N 91. S. 122 (1930). 
4 Die Variable m entspricht der bei der Diskussion von Stemen im Gleichgewicht 

vorkommenden GroBe AI,. Ein Index r ware hier irrefiihrend. In ahnlicher Weise verhaIt 
sich die unten eingefiihrte Variable I zu L,. Die Oberflachenwerte von m.1 und r sind M. 
Lund R. 
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Es solI nun ausgedrlickt werden, daB bei der radialen Bewegung 1. die 
Masse erhalten bleibt, 2. das Impulsmoment erhalten bleibt und 3. die Energie 
erhalten bleibt. Die erste Bedingung wird erflillt, wenn immer 

(251) 
gilt. 

Die zweite Bedingung ist bei gegen die Lichtgeschwindigkeit kleinen Ge
schwindigkeiten gleichbedeutend mit der Gliltigkeit der NEWToNschen Be
wegungsgleichungen flir jedes Massenelement. Flir das (schalenformige) Massen
element, das m-Werten zwischen m und m + Am entspricht, gilt also 

~r OP GmAm Llm- = -4nr2-Llm - ---ot2 am r2 
(252) 

oder 
(253) 

wo P und G wie vorher den Gesamtdruck bzw. die Gravitationskonstante bedeuten. 
Es sei E die in der Volumeneinheit enthaItene Energie einschlieBlich 

der Strahlungsenergie 1 und ausschlieBlich der subatomaren Energie, und e wie 
vorher die subatomare Energieerzeugung pro Zeiteinheit und Masseneinhei t. 
Ferner sei der Netto-Strahlungsstrom durch die einem gewissen m entsprechende 
(bewegte) KugelfHi.che gleich 5 (m). Die Bedingung der ErhaItung der Energie 2 

wird dann fUr das Massenelement zwischen m und m + LI m 

~(EAm) + P C (LIm) = eAm _ as LIm (254) at (! at Q, am 
oder 

(255) 

Das erste Glied reprasentiert die Anderung im EnergieinhaIt des betrachteten 
Massenelements, das zweite die auf die Umgebung geleistete Arbeit, die durch 
das Produkt von Gesamtdruck und Volumenanderung gegeben ist. Das erste 
Glied rechts reprasentiert die subatomare Energieerzeugung im betrachteten 
Massenelement, das zweite den Energiegewinn des Massenelements durch Zu
strahlung, als Differenz der ein- und austretenden Strahlungsstrome berechnet. 
Der N etto-Strahlungsstrom ist wie im Gleichgewichtsfall [vgl. Gleichung (46)] 
durch Temperaturgradient und Opazitat gegeben: 

(256) 

oder 
(257) 

1m FaIl des Gleichgewichts reduzieren sich (253) und (255) auf die Glei-
chungen oP Gm 

(258) am - - 4;rr" 

as 
e = am' (259) 

1 MILNE nimmt in MIll. 2. Abschnitt a) an. daB die Strahlungsenergie bei Bewegung 
der Materie nicht mitgefiihrt wird. In den von MILNE abgeleiteten Gleichungen ist 4 ny2p 
mit dem Strahlungsstrom durch eine feste Kugelschale zu identifizieren. fiir den der Aus
druck (256) nicht mehr gilt (vg1. EDDINGTON. 1. C. S. 192. Anm. 2). 

2 Vg1. hierzu H. VOGT. 1. c. S. 192. Anm.1 und S. ROSSELAND, 1. C. S. 192. Anm.4. 
J. WOLTJER hat eine ausfiihrliche Ableitung der Gleichung, die die Erhaltung der Energie 
ausdriickt, gegeben; vg1. BAN 7, S.127 (1933). 

13* 
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die mit (47) bzw. (49) aquivalent sind. Die subatomare Energieerzeugung inner
halb der einem gewissen m entsprechenden Kugelflache sei I (m): 

l(m)=/8dm. (260) 
o 

1m Gleichgewichtsfall sind S und I gleich groB und mit der S.134 eingefUhrten 
GroBe Lr identisch. 

Es sollen jetzt die den Grundgleichungen (251), (253) und (255) entsprechen
den Variationsgleichungen abgeleitet werden. Indem Gleichgewichtswerte mit dem 
Index Null und die instantanen Abweichungen von den Gleichgewichtswerten 
mit einem vorgesetzten <5 bezeichnet werden, wird r = ro + <5r, P = Po+lJP 
usw. gesetzt. Zur Ableitung der Variationsgleichungen werden diese Aus
drlicke in die Gleichungen (251), (253) und (255) substituiert, die Beziehungen 
zwischen den Gleichgewichtswerten berlicksichtigt und Glieder hoherer Ordnung 
als der ersten in den <5-GroBen gestrichen. Die Variationsgleichungen gelten also 
fUr infinitesimale Pulsationen. Zur Beurteilung der Stabilitat genligt die Kenntllis 
der Eigenschaften infinitesimaler Pulsationen, da es sich hier urn etwa gerade 
einsetzende Pulsationen handelt. Die endlichen Pulsationen der Cepheiden haben 
andererseits so kleine relative Amplituden, daB die wesentlichsten Zlige dieser 
Pulsationen mit Hilfe der Theorie infinitesimaler Pulsationen zu erfassen sein 
dlirften (vgl. hierzu S. 193). Zunachst folgt aus (251) 

8(4:tr~<'lr) = _ ~t5 
em g~ (!. 

Aus Gleichung (253) folgt 

02 (<'lrL = _ 4:u2_c1<'lP) _ 8nr ~PoDr + 2Gm Dr 
ot2 1I om 0 om r~ 

oder 02(<'lr) __ 4 2 o(lP)+4Gm<5 
8t2 - n ru iJm r~ r, 

Schliel3lich ergibt sich aus Gleichung (255) 
~ 8(<'lE) _ Eo 8 (<'le) _ P _~ 8(<'lel = <58 _ o (<'lS) 
eo ot g~ 8t 0 e~ 8t 8m 

~ o(~E) _ Eo ~ Po 8(<'le) = DE _ ~~<'lS). 
go C) t go 0 t om 

oder 

Der Energieinhalt E darf vermoge der Zustandsgleichung 
Funktion der ZustandsgroBen P und e geschrieben werden: 

E=E(P,e)· 

(261) 

(262) 

(263) 

(264) 

(265) 

allgemein als 

(266) 
Flir die betrachteten infinitesimalen Pulsationen gilt dann, daB <5E eine 

line are Funktion von <5 P und <5 e ist, Die zeitlich konstanten Koeffizienten in 
dieser linearen Funktion seien Ao und Bo:' 

<5E = Ao<5P + Bo<5e. (267) 
Wird mit Hilfe dieser Gleichung <5 E in (265) eliminiert, erhalt man nach 

Multiplikation mit ~o 
o 

oder, indem 

gesetzt wird: 

o (<'lP) 
-8&--

E+Po-Boeo - C 
A - 0 o 

B(<'lP) _ Co 8(<'le) _ ~(D8 _ B(<'lS))' 
Bt go at - Ao am' 

(268) 

(269) 

(270) 
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Die Variationsgleichungen (261), (263) und (270) erlauben nun die Separation 
der Variablen t und m, indem der Ansatz Re(eiat ) als Zeitfaktor von br zum 
Ziel fUhrt. Re bedeutet, da/3 der reelle Teil zu nehmen ist, i ist die imaginare 
Einheit, (j ist eine im allgemeinen komplexe Konstante. 1m folgenden bedeutet 
1m, da/3 der imaginare Teil zu nehmen ist. Es gilt nun 

Re(eiat ) = cos(Re(a)t)c1rn(n)t, (271) 

woraus ersichtlich ist, da/3 die Pulsationsamplitude gedampft abnehmend, un
gedampft konstant oder ungedampft zunehmend ist, je nachdem der imaginare 
Teil von (j positiv, Null oder negativ ist. 1st also fUr eine Pulsation 1m (a) > o. 
so ist der Stern gegentiber dieser Pulsation stabil. Die Peri ode der Pulsation 

ist gleich R~7aT (die Gro/3e Re(a) entspricht der Gro/3e n in }f III, 2, Ziff. 8). 

Aus (261) folgt, daB der Zeitfaktor von be gleich Re(eint) ist, d. h. da/3 der 
Phasenunterschied zwischen Vcrschiebung und Dichteanderung immer genau 
gleich Null ist. Aus (263) folgt, daB im allgemeinen, namlich bei komplexem a, 
der Phasenunterschied zwischen der Verschiebung und der Druckanderung urn 
eine GroBe, die yon der ersten Ordnung in 1m (a) ist, von Null abweicht. Die 
Druckanderung ist also als die Summe einer gedampften Kosinuswelle und einer 
gleich gedampften Sinuswelle anzusetzen. Jede der beiden Gleichungen (263) 
und (270) entspricht dann zwei Gleichungen fUr die zeitfreien Koeffizienten in 
den Ansatzen fUr br, be und OP. Je zwei Gleichungen sind be quem als eine 
komplexe Gleichung zusammenzufassen, wobei der zeitfreie Teil der Kosinus
welle und der zeitfreie Teil der Sinus welle der Druckanderung den reellen bzw. 
imaginaren Teil einer komplexen zeitfreien Gro/3e bilden, die die Druckande
rung 0 P reprasentiert. Durch Substitution der erwahnten Ansatze fUr 0 r, 0 (! 
und oP in (261), (263) und (270) erhalt man die folgenden zeitfreien Gleichungen, 
in den en jetzt or, oe und bP den zeitfreien Teil der Abweichungen von den 
Gleichgewichtswerten bedeuten: 

und 

(272) 

( 2 + 4Cm)b _ 4 2d(~fl 
a r1, r- ;rro dm (273) 

(274) 

In diesen Gleichungen ist die Differentiation nach m mit dd bezeichnet 
m 

worden, entsprechend der Tatsache, da/3 die Variable t jetzt fortgefallen ist. 
In Gleichung (274) reprasentieren das erste bzw. das zweite Glied auf der 

rechten Seite die Anderung der subatomaren Energieproduktion und des Gra
dienten des Netto-Strahlungsstroms infolge der Pulsationen. Wie in 1.C.S. sowie 
:vI III, 2, S. 817-818 naher nachgewiesen, sind die numerischen Werte dieser 
beiden Glieder gegentiber den numerischen Wert en der beiden Glieder auf der 
linken Seite von (274) au/3erordentlich klein. Werden die beiden Glieder auf 
der rechten Seite von (274) gestrichen, so erhalt man die sog. adiabatische 
~aherungslOsung. Die Gleichungen (272), (273) und (274) mit gestrichener 
rechter Seite enthalten nun die imaginare Einheit tiberhaupt nicht explizite. 
Den Losungen entsprechen dann reelle \Verte von a. Gema/3 (271) bedeutet 
dies, daB der adiabatischen Naherungs16sung ungedampfte Pulsationen zeitlich 
konstanter Amplitude entsprechen. Der Tatsache, da/3 die adiabatische Naherungs-
16sung eine auBerordentlich gute Naherung darstellt, entspricht die Eigenschaft 
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der Pulsation en der strengen Lasung, daB erst nach einer sehr groBen Anzahl 
von vollstandigen Pulsationen die Amplitude sich merklich geandert hat. 

Es solI nun zunachst die adiabatische Naherungs16sung naher untersucht 
werden. Es solI also die Gleichung 

bP - Co be = 0 (275) 
[10 

zusammen mit den Gleichungen (272) und (273) diskutiert werden. 
Mit Hilfe der Gleichungen (272) und (275) sollen in (273) be und b P eliminiert 

werden. Zur Elimination von b P wird (275) in (273) eingesetzt: 

(a2 + 4;~ m) b r = 4 n r6 /m (~: be). (276) 

Zur Elimination von be wird (272) in (276) eingesetzt: 

(a 2 + 4G,m)br = -16n2r3dd(Coeod~(rgbr)). Yo 1Ft m 
(277) 

Diese lineare Differentialgleichung zweiter Ordnung fUr die halbe Pulsations
amplitude br legt in Verbindung mit den Randbedingungen des Problems 
die gesuchte adiabatische Naherungs16sung fest. Fur ein vorgegebenes Stern
modell sind r 0' eo und Coals bekann te Funktionen von m a ufzufassen. 
Die Randbedingungen des Problems sind (vgl. 1.C.5. sowie MIll, 2, Ziff. 8) : 
1. Die Amplitude b P des Gesamtdrucks muB auf der Sternoberflache 1 (d. h. fUr 
m = M) verschwinden (es muB hier ein Druck-Knoten vorhanden sein). 2. 1m 
Sternzentrum (d. h. fUr m = 0) muB die halbe Amplitude br der Verschiebung 
gleich Null sein (es muB hier ein Verschiebungs-Knoten vorhanden sein). Die 
allgemeine Lasung von (277) enthalt zwei willkurliche Konstanten. Durch die 
Bedingung br = 0 fUr m = 0 wird die eine Konstante festgelegt. Durch Multi
plikation einer Lasung von (277), fUr die br = 0 fUr m = 0 ist, mit einer Kon
stanten geht eine Lasung von (277), fUr die ebenfalls br = 0 fUr m = 0 ist, 
hervor. Die einparametrige Schar von Lasungen von (277), die der Bedingung 
br = 0 fUr m = 0 genugt, geht also aus einer Lasung durch Variation eines 
fUr jede Lasung konstanten Faktors hervor. Da es sich urn infinitesimale Pul
sationen handelt, sind diese Lasungen aquivalent. Insbesondere gilt, daB die 
Randbedingung bP = 0 fUr m = M nicht durch Variation des zweiten Para
meters "cler allgemeinen Lasung erfUllt werden kann. 1m allgemeinen ist es fUr 
einen willkurlich vorgegebenen a-Wert nicht maglich, beide Randbedingungen 
zu erfullen. Die Randbedingungen sind nur fUr gewisse Eigenwerte der GraBe a 
erfullt. Die Eigenwerte sind im betrachteten Fall reell. Durch die Rand
bedingungen ist also (hier wie bei ahnlichen Randwertproblemen) die Pulsations-

periode 2" festgelegt. Dem vorliegenden Problem entsprechen unendlich viele 
(J 

Eigenwerte und zugeharige Eigen16sungen. Es sind also neben einer Fundamental
Pulsation unendlich viele Pulsationen haherer Ordnung maglich. Zur Ermittlung 
der Eigenwerte und Eigen16sungen sind (im allgemeinen durch numerische 
Integration) die Lasungen von (277), die der Zentrumsbedingung br = 0 fUr 
m = 0 genugen, fUr eine Reihe von a-Werten zu ermitteln. In der so ermittelten 
einparametrigen Schar von Lasungen sind diejenigen aufzusuchen, fUr die die 
Oberflachenbedingung b P = 0 fUr m = M erfullt ist. Die Fundamentallasung 
ist diejenige Eigen16sung, fur die im ganzen Stern bP :> 0 ist. Fur die Pulsation 

1 Die adiabatische Naherung versagt in den auBersten Teilen des Sterns. Nach 
EDDINGTON soli die Oberflachenbedingung als fiir einen Punkt etwas innerhalb der Ober
flache giiltig angesehen werden. Die auBersten Schichten k6nnen die Pulsationen im 
Innern nicht merklich beeinflussen. (Vgl. I.e.s. und MIll, 2, Ziff. 8.) 
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zweiter Ordnung - die erste Oberschwingung - ist im Stern neben der Ober
Wi.che noch eine Flache mit ~p = 0 vorhanden, fUr die nte Oberschwingung 
n Flachen. Der Fundamental-Pulsation entspricht die langste Periode. 

Fundamentallosungen fur EMDEN-Polytropen sind von EDDINGTON (n = 3) 
und MILLER (n = 2 bzw. 4) berechnet worden (vgl. MIll, 2, Ziff. 8). Die erste 
Oberschwingung ist von EDGARl fUr die EMDEN-Poly trope n = 3 ermittelt worden. 

1m ubrigen sei wegen der Diskussion der Eigenschaften der Pulsation en 
gemaB der adiabatischen Naherung auf MIll, 2, Ziff. 8 hingewiesen. Es solI 
nur noch gezeigt werden, daB (277) mit der dort gegebenen Fundamental
gleichung (10) identisch ist, die den Ausgangspunkt der betreffenden Diskussion 
bildet. In der Tat findet man durch AusfUhrung der Differentiationen in (277) 
die folgende Gleichung, die mit der erwahnten Fundamentalgleichung (10) uber
einstimmt: 

(278) 

Bei der Ableitung von (278) sind die folgenden Identitaten zu beachten: 

dm = 4nrgQodro [vgl. Gleichung (49)J, 

~r = rOr! (vgl. MIll, 2, S. 814), 

a=n 
dPo 
fir = - go!!o 

o 
GMT 

go = ----rr-
fl = goeoro 
. Po 

1 

[vgl. Gleichung (275)J, 

(vgl. S. 197), 

t [vgl. Gleichung (47)J, 

(vgl. MIll, 2, S. 814). 

(279) 

1m folgenden solI die Fundamentalgleichung in der For~ (277) zugrunde 
gelegt werden. Zur Vereinfachung der Bezeichnungen soIl ~r, der zeitfreie Teil 
der Verschiebung, d. h. die halbe Pulsationsamplitude, mit ~ bezeichnet werden. 
Die Fundamentalgleichung und die Randbedingungen des Problems sind dann 
[vgl. (272) und (275)J: 

(a2 + 4~gm)~ = -16n2r5d~ (COeOd~ (rU )) , 

~=O fur m=O, (280) 

d ~ (rU) = 0 fUr m = M. 

Die EigenlOsungen, die der (selbst-adjungierten) Differentialgleichung und 
den Randbedingungen (280) entsprechen, haben die fUr das folgende wichtige 
Eigenschaft, ein orthogonales vollstandiges System zu bilden (STURM-LIOUVILLE
scher Satz). Die erstgenannte Eigenschaft der EigenlOsungen kann im vor
liegenden Fall folgendermaBen bewiesen werden 2. Die Eigenwerte von a seien 
fUr zwei verschiedene EigenlOsungen ak und al (ak oF all. Die entsprechenden 
EigenlOsungen seien ~ k (m) und ~ I (m). Beide EigenlOsungen gen ugen (280). Multi
pliziert man die Differentialgleichung fUr ~k mit ~l und subtrahiert davon die 
mit ~k multiplizierte Differentialgleichung fur ~l' so erhalt man: 

(az- an ~k~l = -16n2 [(rUI) d~ [CoQo d~ (r5~k)l- (r5~k) d~ [Co eo d:~ (rUI)l]· (281) 

1 L. c. S. 192, Anm. 7. 
2 Vgl. hierzu S. ROSSELAND, 1. C. S. 192, Anm. 4, § 5 .. 
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Mit Hilfe der Identitat 

d~ ((ro~l) COeOd~ (ro~k) - (rij~k) COeOd~ (r~~l») I 
= (rUt) d~[COeOd~ (r6~k)] - (rUk) d~ [COeOd~ (rfi~l)l 

(282) 

erhalt man aus (281) durch Integration tiber das Grundgebiet o:=::: m -<: M die 
folgende Gleichung: 

M M 

(ar - an f ~dldm = -16n2 (ro~l) COeOd~ (rUk) - (r~~k) COeOd~ (rij~t)i· (283) 
o 0 

Durch Berucksichtigung der beiden Randbedingungen in (280) sieht man, 
daB sowohl fUr m = 0 wie fUr m = M in beiden Gliedern ein Faktor Null ist, 
so daB die rechte Seite von (283) verschwindet. Da gemaB Voraussetzung ak =1= at, 
gilt die folgende Gleichung, die die oben erwahnte Orthogonalitat der Eigen-
losungen ausdriickt: 31 

I ~dldm = O. 
o 

(284) 

Es soH nun die Diskussion der allgemeinen Differentialgleichungen (272), 
(273) und (274) wieder aufgenommen werden. Zur Ermittlung der Losung 
sollen die kleinen Anderungen der adiabatischen Losung, die durch ~dm) 
charakterisiert ist (k = 1, 2, ... ), ermittelt werden. 

1m allgemeinen Fall gilt statt (275) die Gleichung (274). In der jetzt durch
zufUhrenden zweiten Naherung sollen nun GroBen von der ersten Ordnung in 

dem hier rechts auftretenden Ausdruck tJc - d, ~~tJ beibehalten und Glieder 

zweiter und hoherer Ordnung gestrichen werden. Es folgt, daB in (274) die 

GroBe AI.?:o (~e - d~~;l) durchihren Wert nachderadiabatischenNaherungersetzt 

werden darf (vgl. hierzu das EDDINGTONSche Verfahren zur Berechnung der 
Dampfung der Oszillationen, I.e.s. § 132). Es sei die Anderung der kten adia-

batischen Eigen16sung ~I.:(m) zu ermitteln. Dann ist also ]~(~e - d~~;l) fUr 

die durch ~k (m) charakterisierte adiabatische Pulsation zu ermitteln. Dies kann 
durch die folgende Gleichung ausgedruckt werden: 

~(~e - d(~S))' = ~(~el.: _ d(CJSk)). (285) 
Aoo dm AOOk dm 

Allgemein solI durch einen Index k der Wert fur die adiabatische Naherung 
bezeichnet werden. Die gesuchten Korrektionen der adiabatischen Naherung 
soHen allgemein durch einen Strich bezeichnet werden: 

a=ak+a~,} (286) 
~r=~=~I.:+~~' 

Die Gleichung (274) kann jetzt in der Form 

~p _ CO~e = -i~(~el.:- d(~Sk))' 
I.?o AOOk dm 

(287) 

geschrieben werden. Statt (277) erhalt man jetzt aus (272), (273) und (287) 

(a2 + ±~tZ)~ = -16n2rod~(COeOd~ (rU) + i 43<~ooJ~ek - d~~k))). (288) 
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Durch Benutzung von (286) und der fUr ~k gtiltigen Differentialgleichung 
(280) erhalt man unter Vernachlassigung von Gliedern h6herer Ordnung als 
der ersten die folgende Differentialgleichung ftir die gesuchte Korrektion ~~: 

( 2 4Gm) 1:' -'I: _ 62' d (c d (21:') • go (s d(IlSk )))" (8) 
O'k+ T <;k+ 2 0'k u k<;k-- 1 :n; 1(jdm oeo dm ro<;" +~ 4nA ook uSk---- dm . 2 9 

Die Korrektionsfunktion ~~ solI nun nach dem orthogonalen vollstandigen 
Funktionssystem der adiabatischen Eigen16sungen ~l (l = 1,2, ... ) entwickelt 
werden. Die Koeffizienten der Entwicklung seien A k ( 

~A' = L Akl ~I' (290) 
1=1 

Wird diese Entwicklung in (289) eingesetzt, erhalt man unter Berticksichtigung 
des Umstandes, daB die Eigen16sungen ~l der Differentialgleichung (280) gentigen, 

~ ( 2 2). I: 'I: _ .. 4:rr~ d (gO (s d(ilSk))) (291) 
/, O'k - O'z ·1.kl<;1 + 2a"ak<;k - - t -- d- A- uSk - -d- . 

..... Ok n1 0, nz , 
1= 1 

Die Anderung aA' des Eigenwerts ak wird nach dem tiblichen Verfahren durch 
Integration tiber das Grundgebiet der Variablen m, d. h. tiber den ganzen Stern, 
ermittelt. Durch Multiplikation der Gleichung (291) mit ~k und Integration 
tiber den ganzen Stern erhalt man unter Berticksichtigung der durch (284) aus
gedrtickten Orthogonalitat der adiabatischen Eigen16sungen: 

M M 

'fl:2 d i ( 21: d (eo ('s d(IlSk)))d 
2akO'k <;k m = - Ok., 4:n;rO<;k dm Ao Us" - ({'in" m. (292) 

o 0 

Durch partielle Integration erhalt man hieraus: 
M M M 

2 'J-1:2 d .! 2 go (s d(IlSk )). 'j-eo (s d(IlSkl) d ( 21:)d (293) 
2ak O'k <;k m = -~ 4:n;ro Ao UCk - - dm ,+ ~ Ao USk - ~ dm 4:n;rO<;k m. 

o 0 0 

Ftir m = 0 ist r 0 = 0, fUr m = Mist eo = 0, so daB das erste Glied rechts 
verschwindet. Berticksichtigt man noch (272), so erhalt manl: 

M M 
2 , (1:2 d 'J" Il gk (s d(ilSk)) d 

20'" O'k <;" m = -~ A- USk - -d-- m. 
• o~, m 

(294) 
o 0 

Der Eigenwert O'k der adiabatischen Naherungs16sung ist reell. Nach (294) 
ist die Eigenwert-Anderung O'i, rein imaginar. Aus (286) folgt deshalb: 

I m(O') = O'~. (295) 

Die Stabilitatsbedingung (vgl. S. 197) 1m (0') > 0 ist so mit gleichbedeutend 
mit der folgenden Stabilitatsbedingung: 

M 

(Il g k (c5sk _ d {IlS k ))dm<o. (296) 
.; Aoeo , dm 
o 

Die Stabilitatsbedingung kann folgendermaBen interpretiert werden (vgl. 
hierzu r.C.S., Chapter 8): Die Abweichung der Pulsationen von der Adiabasie 
muB im Sinne von Energiezufuhr bei der gr6Bten Expansion, d. h. bei der 

1 Die folgende Gleichung kann auch direkt aus den komplexen Teilen der Gleichungen 
(273) und (274) abgeleitet werden. Zwischen diesen wird der zeitfreie Koeffizient der 
Sinuswelle der Druckanderung eliminiert. Durch Multiplikation mit ~ und Integration 
iiber das Grundgebiet erhiilt man nach Ausfiihrung einer partiellen Integration unter Be
riicksichtigung der Randbedingungen und der Gleichung (272) die Gleichung (294). 
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niedrigsten Temperatur, stattfinden, wenn die Pulsation zum Abklingen gebracht 
werden solI. Die Gleichung (296) zeigt, in welcher Weise die Abweichungen von 
der Adiabasie fUr die verschiedenen Massenelemente gemittelt werden soIlen. 

Anwendungen der Stabilitatsbedingung in der Form (296) oder in damit 
aquivalenten Formen auf verschiedene SternmodeIle findet man in den an
geftihrten Arbeiten von ROSSELAND (1. c. S. 192, Anm. 5, S. 20), STEE~SHOLT, 
EDGAR und COWLING. Die Ermittlung des Integrals in (296) fUr eine bestimmte 
Pulsation, etwa die Fundamental-Pulsation, eines spezifizierten Sternmodells hat 
folgendermaBen zu erfolgen: 1. GemaB der spezifizierten Zustandsgleichung sind 
die Koeffizienten Ao und Bo in (267) als Funktionen von der Temperatur T und 
der Dichte (! explizite auszurechnen. 2. GemaB der spezifizierten Abhangigkeit 
der subatomaren Energieproduktion 8 von T und (! ist ()8 als Funktion von () T 
und ()(! auszudrticken. 3. Nach Gleichung (257) ist ()S gemaB der spezifizierten 
Abhangigkeit der Opazitat x von T und (! in Abhangigkeit von () T und () Q zu 
berechnen. In den Ausdrticken fUr () 8 und () S sind [vg1. (285)J die Ausdrticke 
der adiabatischen Naherung fUr ()Y, () T und () (! zu substituieren. 4. Der in Frage 
kommende Eigenwert und die Eigenli:isung des adiabatischen Randwertproblems 
(280) fUr das spezifizierte Sternmodell sind zu ermitteln. 5. Die auf diese Weise 

als Funktionen von m ermittelten Werte von ()(!ko Ao, Qo, ()8ko d~Sk) sind in 
(296) einzusetzen, und die Quadratur ist auszufUhren. m 

Wegen der DurchfUhrung der Operation en 1, 2, 3 und 4 fUr verschiedene 
Sternmodelle vergleiche man auBer den angefUhrten Arbeiten r.C.S., Chapter 8 
und MIll, 2, Ziff. 8. 

COWLI~G hat mit Hilfe des Stabilitatskriteriums (296) Sternmodelle mit 
verschwindend kleinem (oder konstantem) relativen Strahlungsdruck 1 - f3 
untersucht, die durch 8 oc T und x oc gT-3,5 (vg1. S.i75) charakterisiert sind. Das 
maBgebende Stabilitats-Integral wurde nicht genau berechnet, sondern annahernd 
abgeschatzt. Ftir Sternmodelle, deren Aufbau durch eine EMDEN-Poly trope mit 
n = 1,5 charakterisiert werden kann, ergab sich Stabilitat bis zu einem kritischen 
Wert 1'krit von l' gleich etwa 9. Ftir n = 3 wurde analog 1'krit = 19 gefunden. 

Mit dem Homologie-Ansatz ~ = const (vg1. S.193) wtirde man viel engere 
r 

Stabilitatsgrenzen erhalten, woraus die Wichtigkeit der Berticksichtigung der 

tatsachlichen Variation von ~ durch Untersuchung der adiabatischen Pul-
sationen hervorgeht. r 

Die RUSSELLsche Bedingung fUr sakulare Stabilitat, daB die Energie
erzeugung bei Kontraktion starker anwachsen muB, als die Leuchtkraft, wurde 
schon in Ziff. 58a eri:irtert. Die Gleichung (296) drtickt die Bedingung dafUr aus, 
daB Dberstabilitat nicht vorhanden ist. Die Verhaltnisse, unter denen kon
vektive Instabilitat, d. h. Konvektionsstri:imung, auftritt, sind in Ziff. 56p 
diskutiert worden. Normale nicht-veranderliche _Sterne sind sicher sakular stabil 
sowie nicht-tiberstabi1. Dagegen dtirften in solchen Sternen im Innern nicht 
zu ausgedehnte Konvektionszonen vorhanden sein ki:innen, ohne daB eine Ver
anderlichkeit des Sterns nachweisbar ware. 

Sowohl das Auftreten von Dberstabilitat wie das Auftreten konvektiver 
Instabilitat wird durch hohe Temperaturempfindlichkeit der subatomaren 
Energieerzeugung begtinstigt. Nach den Untersuchungen von COWLING dtirfte 
in einer Reihe von Sternmodellen mit steigender Temperaturempfindlichkeit der 
Energieerzeugung immer zuerst konvektive Instabilitat eintreten. Unter
suchungen tiber die Dberstabilitat von Sternmodellen mit Konvektionszonen 
liegen zur Zeit noch nicht vor. 
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Kapit el 3. 

Die Ionisation in den Atmospharen 
der Himmelskorper. 

Von 

BENGT STROMGREN - Kopenhagen. 

:Mit 4 Abbildungen. 

Im folgenden solI die DarstelIung der Probleme der Sternatmospharen, die 
im Kapitel von P.\NNEKOEK gegeben ist, mit Rticksicht auf die Entwicklung 
1929-1935 erganzt werden. Zugleich solI die entsprechende Erganzung der
jenigen Abschnitte des Kapitels von MILNE, die die Theorie der Sternatmospharen 
behandeln, gegeben werden (vgl. S. 121 dieses Bandes). Hinweise auf Ziffern, 
Seiten und Formeln mit einem vorgesetzten P beziehen sich auf das PANNEKOEK
sche Kapitel, diejenigen mit einem vorgesetzten Yl auf das MILNEsche. 

M 18a. Das kontinuierliche Spektrum. Die in::vI Ziff.13, 17 und 18 dargestellte, 
von SCHWARZSCHILD, MILNE und LINDBLAD entwickelte Theorie des kontinuier
lichen Spektrums beruht auf den folgenden Voraussetzungen: 1. Der Emissions
koeffizient iv ist fUr jede Frequenz v des kontinuierlichen Spektrums durch die 
KIRCHHOFFsche Beziehung iv = k,. Bv (T) gegeben, wo k,. den Absorptions
koeffizienten und Bv (T) die universelle PLANcK-Funktion fUr die 10k ale Tem
peratur T bedeuten. 2. Es herrscht in den in Frage kommenden A.tmospharen
schichten Strahlungsgleichgewicht, d. h. der integrierte Netto-Strahlungsstrom 
ist in allen Schichten gleich groB. 3. Die durch die Schichtkrtimmung bewirkte 
Winkeldrehung der Schichtnormalen langs eines Sehstrahls durch die Atmosphare 
ist vernachlassigbar klein, d. h. die Atmosphare darf als plangeschichtet be
handelt werden. 

Die erwahnten Annahmen k6nnen physikalisch begrtindet werden. Die erste 
Voraussetzung ist bei thermodynamischem oder lokalem thermodynamischem 
Gleichgewicht erftillt. Die in den Sternatmospharen vorhandenen Abweichungen 
yom Zustand des lokalen thermodynamischen Gleichgewichts haben auf das 
Verhaltnis iv/kv zwischen Emissionskoeffizient und Absorptionskoeffizient nur 
einen rdativ geringen EinfluB, wenn es sich urn Frequenzen l' im kontinuierlichen 
Spektrum handelt. Dies zeigen die Untersuchungen tiber die fUr Emissions- und 
Absorptionskoeffizienten maBgebenden Elektroneneinfangs- und Ionisations
prozesse in Sternatmospharen (vgl. P Abschnitt b3). Die Berechtigung der zweiten 
Voraussetzung geht aus vergleichenden C ntersuchungen tiber den Energietransport 
durch Materie und Strahlung hervor, wenn noch berticksichtigt wird, daB in 
den Atmospharenschichten keine subatomaren Energiequellen vorhanden sind. 
Aus der Tatsache, daB fUr normale Sterne die Atmospharendicke auBerordent
lich viel kleiner ist als der Sternradius, folgt schlieBlich, daB die dritte Voraus
setzung im allgemeinen berechtigt ist. 
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In der Theorie des kontinuierlichen Spektrums der Sonne wird nun neben 
den erwahnten allgemeinen Voraussetzungen eine spezielle Voraussetzung tiber 
die Frequenzabhangigkeit des Absorptionskoeffizienten gemacht. Es wird zu
nachst vorausgesetzt, daB k" frequenzunabhangig ist, d. h. daB die Sonne ein 
sog. grauer Strahler ist. Diese Voraussetzung wird durch die damit erreichte 
Dbereinstimmung zwischen Theorie und Beobachtung im Fall der Sonne be
grtindet. 

Ganz allgemein gilt in einem Strahlungsfeld die folgende fundament ale 
Differentialgleichung (vgl. M Ziff. 10): 

f} dI" k I . cos -·~d = v ,. - 1,,· 
(! x 

(1 ) 

Hier ist I" die von der betrachteten Richtung und dem betrachteten Ort 
abhangige Intensitat in der Frequenz 'V und secf) dx die Weglange durch eine 
Schicht der Dicke dx, wenn der Winkel zwischen der betrachteten Strahlrichtung 
und der positiven Schichtnormale () ist; Q ist die Dichte, so daB die Absorption 
langs eines Weges ds durch den Ausdruck kve ds und die Emission eines Volumen
elements d V durch den Ausdruck jv Q d V gegeben ist (kv und j,. sind definitions
gemaB Massen-Absorptionskoeffizient und Massen-Emissionskoeffizient). Das 
Vorzeichen von dIv ist dadurch festgelegt, daB die positive x-Achse mit der 
negativen Schichtnormale zusammenfallt. 

GemaB Voraussetzung 3 ist f} fUr eine feste Strahlrichtung von Schicht zu 
Schicht konstant, indem die Schichtnormalen durch die vorausgesetzte plane 
Schichtung hindurch parallel sind. Die positive Schichtnormale wird radial 
nach auBen zeigend gewahlt, die positive x-Achse also radial nach innen zeigend, 
so daB dx die Anderung in der Tiefe unter der Oberflache miBt. 

Bei der Untersuchung des kontinuierlichen Spektrums ist gem~il3 Voraus
setzung 1 in (1) die KIRCHHOFFsche Beziehung 

einzusetzen. Es folgt 
j" = k,.B" (T) 

cosf} dd1v = kv(Iv - Bv(T)). 
(! x 

(2) 

(3) 
]eder Frequenz des kontinuierlichen Spektrums und jeder Strahlrichtung 

entspricht eine Differentialgleichung der Form (3). Die unendlich vielen Differen
tialgleichungen der Form (3) legen zusammen mit der Annahme 2, daB Strah
lungsgleichgewicht vorhanden ist, und der Annahme tiber den Absorptions
koeffizienten das Strahlungsfeld in der Atmosphare in den Frequenzen des 
kontinuierlichen Spektrums und somit auch das ausgestrahlte kontinuierliche 
Spektrum fest. 

Bei frequenzunabhangigem Absorptionskoeffizienten k" = k wird durch Inte
gration tiber aIle Frequenzen fUr jede Strahlrichtung eine Differentialgleichung 

00 

erhalten, die die integrierte Intensitat I = j I" d v und die integrierte PLANCK-
00 0 

Funktion B =IBv(T), d. h. B = ; P, enthalt: 
o dI 

cosf}-d = k(I - B(T)). 
(! x (4) 

Die aus der Voraussetzung 2 folgende Bedingung der Unabhangigkeit des 
in tegrierten N etto-Strahlungsstroms 

F = jIcosf}dw (5) 

von der Schichttiefe x kann unmittelbar zusammen mit den unendlich vielen 
Gleichungen (4) zur Bestimmung des Strahlungsfeldes benutzt werden. 
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Durch EinfUhrung der optischen Tiefe 
x 

T=(kgdx (6) 

bringt man (4) auf die Form 
dI 

cos fi ~ = 1 - B (T) , (7) 

die die Dichteverteilung in der Atmosphare nicht mehr explizite enthalt. Indem 
die Differentialgleichungen in der Form (7) der Untersuchung zugrunde gclegt 
werden, kann das Strahlungsfeld als Funktion der optischen Tiefe T und ins
besondere das Strahlungsfeld fUr T = 0, d. h. die Ausstrahlung, ermittelt werden, 
ohne daB die Dichteverteilung in der Atmosphare untersucht zu werden braucht. 
SoU aber das Strahlungsfeld und die Temperatur als Funktion der geometrischen 
Tide x untersucht werden, so ist eine Ermittlung des Zusammenhangs zwischen T 

und x gemaB (6) durchzufUhren (vgl. S. 236). 
Indem man in (7) B (T) als erzeugende Funktion betrachtet, kann man einen 

(7) entsprechenden Integralausdruck fUr 1 ableitcn. Die Grenzen im Integral
ausdruck sind durch die Bedingungen festgelegt, daB auf der Oberflache keine 
cinfaUcnde Strahlung vorhanden ist, und daB keine im cndlichen liegende Schicht 
unter der Oberflachc ausgezeichnet ist. Man erhalt :vgl. M (59) und (60)J ftir 
nach auBen gerichtete Strahlung (0 < ;0) 

I(T,O) = elSeeIlIB(T')e-T'SCelJsecAdT' (8) 
T 

und fUr nach innen gerichtete Strahlung (0 > :7), indem der \Vinkel mit der 
negativen Schichtnormale 'IfJ = 'Jr - fi eingcfUhrt wird ('IfJ < n), 

T 

1(T, 'IfJ) = e-Tsce'I'./B(T') e,'sec,/, Sec'IfJdT'. (9) 
o 

Durch Einsetzen von (8) und (9) in (5) erhalt man! nach Vertauschung 
der Integrationsreihenfolge und AusfUhrung der Integration tiber alle Richtungen 
die folgende Integralgleichung zur Bestimmung der fUr die Temperaturverteilung 
maBgebenden Funktion B (T) 

T 

F= 2(B(T')Ei2 (T'- T)dT'- 2(B(T') Ei2 (T - T')dT'. (10) 
; 6 

Es ist allgemein E in (t) das Exponentialintegral n ter Ordnung des Arguments t 
(vgl. M S.85). Durch Differentiation von (10) unter Berticksichtigung, daB 

~~ = 0 ist, oder direkt durch Einsetzen der Beziehungen (8) und (9) in die 

aus (4), tiber aUe Richtungen integriert, und (5) folgende Gleichung 

B(T)=I1~: (11) 

erhalt man die mit (10) aquivalente Diffcrentialg1eichung [vg1. M (65)J: 

B (T) = i jB (T') E i (i T' - T I) d T' . ( 12) 
o 

Man besitzt in bezug auf die Losung B(T) der Integralg1eichung (10) bzw. 
(12): 1. einen mathematischen Existenzbeweis; 2. durch numerische Methoden 

1 Vgl. hierzu E. A. :.vhulE, Phil Trans Roy Soc A 228, S.421 (1929); Bakerian Lecture. 
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ermittelte numerische Tabellen der Abhangigkeit B (7:) (vgl. M S. 125); 3. eine 
Reihe von NaherungslOsungen, die die Abhangigkeit mit zum Teil sehr groBer 
Genauigkeit reproduzieren (vgl. M Ziff. 13); 4. Kenntnis des genauen Wertes 

von B auf der Oberflache, namlich B (0) = V! :; 5. Kenntnis des asymptotischen 

Verhaltens der Losung fUr 7: -+ 00. :Man vergleiche wegen des Existenzbeweises 
die M S. 173 angefUhrten Arbeiten von HOPF, von WEGNER und von FREUND
LICH, HOPF und WEGNER sowie eine Monographie von HOPFl. Der genaue 
Oberflachenwert wurde von BRONSTEIN 2 und von HOPF 3 ermittelt. Aus 

folgt, da definitionsgemaB 

y3F 
B(O) = ----4 ;r 

F = (jT~ 

(13) 

(14) 
ist, wenn Te die effektiw Temperatur bedeutet, unter Benutzung der Beziehung 

B (T) = (J... T4 ( 1 5) 
;r 

die folgende Gleichung zwischen der Oberflachentemperatur To und der effek-
tiven Temperatur Te: ,r;; 

T4 = !:1 T4 o 4 e' 

d. h. To = 0,81 Te· 

(16) 

(17) 

Das Verhalten der L6sung fUr 0 -+ 00 untersuchten BROKSTEIN 4 und HOPF 5 • 

Die Ausstrahlung ergibt sich, indem in (8) • = ° gesetzt und die ermittelte 
Losung B (0) eingesetzt wird. Die Ausstrahlung in den einzelnen Frequenzen 
ergibt sich aus der Gleichung 

1,.(0,0) = (Bv(7:') e- r 'secB sec Od7:', (18) 
o 

die den Differentialgleichungen (3) in derselben Weise entspricht, wie die Glei
chung (8) fUr. = ° den Differentialgleichungen (4). In der Gleichung (18) ist 
Bv (0') gemaB [vgl. :M (76)J 

B (T) = 2h)i3 _1_ 
... c2 h'P (19) 

ekT - 1 

als Funktion von 7:' berechenbar, indem ja B (.') als Funktion von .' bekannt 
ist und Taus B gemaB (15) folgt. 

Die von LINDBLAD und MILNE durch Auswertung der Gleichung (18) unter 
Benutzung der NaherungslOsung 

F (1 3' B(7:) = - - + -7:) 
:n: 2 4 (20) 

erhaltenen Resultate sind in M Ziff. 18 angefUhrt. Die durch Vergleich mit den 
Beobachtungen festgestellte gute Ubereinstimmung - sowohl in bezug auf die 
Kurve des Gesamtspektrums wie auf die Randverdunklung - zeigt, daB die 
Annahme kv = k nicht sehr weit von der Wahrheit abweichen durfte. 

UNSOLD und MAUE 6 haben eine analoge Untersuchung durchgefUhrt mit 
Hilfe der genaueren NiiherungslOsung 

B(7:) = - - + -0 - - (1 + 37:)e-r + - 1 + -. E1(7:) F(1 3 1 T( 3).) 
;r; 2 4 16 4 4 ' 

1 Cambridge Tracts 1935, No. 31. 
3 MN 90, S.287 (1930). 
s M~ 92, S.863 (1932). 

2 Z f Phys 59, S. 144 (1929). 
~ MN 91, S.133 (1930). 
6 Z f Ap 5. S.1 (1932). 

(21) 
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die durch Iteration l erhalten wird, indem die Naherungs16sung (20) im Integral 
in (12) eingesetzt wird. Die Resultate weichen nur am auBersten Sonnenrand 
merklich von den mit Hilfe von (20) erhaltenen abo 

Der vorhandene kleine EinfluB der Absorptionslinien auf die Intensitaten 
des kontinuierlichen Spektrums ist M S. 144 diskutiert worden (blanketing effect 
of reversing layer). Es sei in diesem Zusammenhang erwahnt, daB die Kon
stante 'YJ, die das Verhaltnis der in den Absorptionslinien absorbierten Energie 
zur Energie des (gedachten) von Absorptionslinien nicht gestorten Spektrums 
miBt, von MULDERS 2 fUr die Sonne aus Messungen von Aquivalentbreiten von 
Absorptionslinien des Sonnenspektrums zu 0,083 bestimmt worden ist. 

KOSIREV 3 und CHANDRASEKHAR 4 haben den Fall einer merklich gekrtimmten 
Atmosphare untersucht. Dieser Fall dtirfte in gewissen Ausnahmefallen (WOLF
RA YET-Sterne, Novae) realisiert sein. 

Zur Erzielung einer noch besseren Dbereinstimmung zwischen Theorie und 
Beobachtung im FaIle des kontinuierlichen Sonnenspektrums, als es gemaB der 
Voraussetzung kv = k moglich ist, ist die Untersuchung eines Modells mit frequenz
abhangigem Absorptionskoeffizienten erwtinscht. Eine solche Gntersuchung ist 
aber namentlich wesentlich, weil fUr andere Atmospharen als die Sonnenatmo
sphare starke Abweichungen von der Frequenzunabhangigkeit des Absorptions
koeffizienten vorkommen. 

Der Modell-Ansatz eines frequenzabhangigen Absorptionskoeffizienten mit 
der gleichen Form der Frequenzabhangigkeit in allen Schichten fUhrt zu ver
haltnismaBig einfachen Resultaten. Es ist gemaB diesem Ansatz 

kv = nv k (T), (22) 

wo die Form der Frequenzabhangigkeit des Absorptionskoeffizienten durch die 
GroBe nv gegeben ist, die unabhangig von der Schichttiefe ist, wahrend k (or) 
unabhangig von der Frequenz ist. Mit diesem Ansatz wird (3); 

dI -
cose-d" = nvk(Iv - B,,{T)). (23) e x 

Es werde nun die optische Tiefe durch 

definiert. Dann folgt aus (23); 

'" 
T = Ikedx 

o 

cose ~~" = nv(I" - Bv{T). 

(24) 

(25) 

Nach MILNEs sollen die unendlich vielen Differentialgleichungen (25) nach 
einem von EDDINGTON (I.C.S., S.322) angegebenen allgemeinen Naherungs
verfahren behandelt werden. Es werden die folgenden Mittelwerte tiber aIle 
Richtungen eingefUhrt;· dw 

Iv = JIv~, (26) 

• dw 
H" = I I,. cose -, 

" 4n 
(27) 

K" = J Iv cos2 (j :: . (28) 

1 Vgl. hierzu 1. c. S. 206. Anm. 1. 
2 Aequivalente breedten van Fraunhoferlijnen in het zonnespectrum. Dissertation 

Utrecht 1934. Vg1. auch G. SHA]N, M N 94, S. 642 (1934). 
3 M N 94. S.430 (1934). 4 M N 94, S.444 (1934). 5 1.. c. S.205. Anm.1. 
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Die GroBe f,. ist die mittlere Intensitat in der Frequenz )J, die GroBe H,. 

ist gleich ~F", wo F" den Netto-Strahlungsstrom bedeutet. 
4;< 

Durch Mittelbildung der unendlich vielen Differentialgleichungen (25) tiber 
aIle Richtungen erhalt man 

(29) 

Durch Mittelbildung nach Multiplikation mit cos e erhalt man ferner 

~~" = nvH". (30) 

Das EDDI~GTONSche Naherungsverfahren beruht nun auf dem genahert 
richtigen Ansatz [vgl. (26) und (28)J 

K,,=tf,,· (31) 

Ware die \Vinkelabhangigkeit der Intensitat durch einen Ausdruck I,. = ao 
- a 1 cos e gegeben, so ware (31) streng richtig. Aus (30) und (31) folgt 

1: = 3n ,.Hv • (32) 

Zwischen (29) und (32) kann H" durch Differentiation eliminiert werden: 

~~" = 3n;(],. - B,,(T)). (33) 

Es wird nun nach :MILNE fUr B" (T) ein linearer Ansatz gemacht: 

By (T) = ay+ by T. (34) 

Man erha.lt damit die folgende allgemeine Losung von (33), indem man 
berticksichtigt, daB nv unabhangig von T ist: 

(35) 

Nun gilt als erste Randbedingung des Problems, daB in tiefen Schichten, 
d. h. fUr T ...... 00, f,. (Xl By gelten muB. Es folgt, daB ex gleich Null sein muB, 
also 

(36) 

Zur Bestimmung der zweiten Konstante ,8wirddie zwei te Randbedingung 
benutzt, daB auf der Oberflache, d. h. fUr T = 0, keine einfallende Strahlung 
vorhanden ist. Diese Bedingung gibt nach EDDINGTON mit einer dem Ansatz (31) 
entsprechenden Naherung [vgl. (26) und (27)J 

oder 

(Hv),=o = i(]v),=o' (37) 

Aus (32) und (37) folgt nun 

(':/."),=0 = ~ n,,(],,),=o' 

In Verbindung mit (34) und (36) ergibt dies zur Bestimmung von ,8 

2 b" ---a 
,8 = 3 n" v 

1 + ~ Y3 

(38) 

(39) 

(40) 



Ziff. M18a. Das kontinuierliche Spektrum. 209 

In (36) eingesetzt, gibt dies, indem noch (34) beriicksichtigt wird, die folgende 
den Randbedingungen geniigende partikulare Lasung von (33): 

2 by 
-3- ny - ay 

I,. = a,. + by 7: + e- 13ny <. 

1+~J13 
(41) 

Aus (32) und (41) folgt ferner 
2 b" ---a}. 

H ~~_~ __ e-13n"T ,.= 
3 n,. 2 + Y3 . (42) 

Da ja definitionsgemaJ3 ~ vgl. (27)J F,. = 4:. H,. ist, 
Strahlungsstrom die Gleichung 

folgt fUr den N etto-

2 b" 
Fy = ~ ~ _ 4 3 ny ~a,. e-13n,.T, 
:r 3 n.. 2 + f3 

(43) 

Es soIl nun mit Hilfe dieser Beziehung ausgedriickt werden, daJ3 der inte
grierte Netto-Strahlungsstrom F konstant ist. Infolge der bei der Ableitung 
von (43) eingefUhrten Naherungen kann diese Bedingung nicht allgemein erfiillt 
werden. Damit fiir 'Z' -)0 00 der integrierte Netto-Strahlungsstrom gleich F sein 
soIl, muJ3 

00 

£ = ~J'~dv 
:n; 3 n" 

(44) 
o 

gelten. SoIl nun auf der Oberflache, d. h. fUr 7: = 0, der integrierte Netto-Strah
lungsstrom denselben Wert haben, so muJ3 

00 

f·( 2 b . 
. 3 n: - a,) dl' = 0 
o 

sem. 
Aus (44) und (45) folgt 

Beriicksichtigt man, daJ3 nach (34) definitionsgemaJ3 

ist, so folgt hieraus 
F 

B(To) = -, 
2;;; 

(45) 

(46) 

(47) 

(48) 

wo B (To) die integrierte PLANcK-Funktion fUr die Oberflachentemperatur To 
bedeutet. Die Beziehung zwischen Oberflachentemperatur und integriertem 
Netto-Strahlungsstrom ist also in der erarterten Naherung unabhangig vom 
Frequenzverlauf des Absorptionskoeffizienten. Die ermittelte Gleichung (48) ent
spricht der linearen Naherungsgleichung (20). 

Aus (44) folgt durch Multiplikation mit 11k gemaJ3 (22) 

(49) 

Handbuch der Astrophysik. VII. 14 
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Definiert man nun durch 

(50) 

jb),dv 
(J 

k als harmonischen Mittelwert des Absorptionskoeffizienten k). mit der Gewichts
funktion bv , so folgt 

fbydv = l £. 
4 n 

o 

Aus (46) und (51) folgt dann 

,~ F 1 3 
j(a), + bp-,;)dv = -n(2- + -4--';)' 
o 

Dies ist nach (34) gleichbedeutend mit 

B (T) = £ (_1 + l -,;)' . 
n 2 4 

(51 ) 

(52) 

(53) 

Durch die Definition (50) des mittleren Absorptionskoeffizienten k erreicht 
man also, daB die Beziehung zwischen der Temperatur und der gemaB der Defini
tion (24) bestimmten optischen Tiefe unabhangig von dem Frequenzverlauf 
des Absorptionskoeffizienten wird. Der Mittelwert (50) entspricht dem im 
Sterninnern benutzten ROSSELANDschen Mittelwert. Die Gleichung (53) stimmt 
mit der linearen NaherungslOsung (20) tiberein. Diese tbereinstimmung charak
terisiert die durch das beschriebene Verfahren erhaItene Xaherung. 

Nachdem somit die Temperaturverteilung entsprechend dem Ansatz (22) 
ermittelt worden ist, kann das ausgestrahlte Spektrum gemaB (25) bestimmt 
werden. Indem man berticksichtigt, daB ny unabhangig von -,; ist, erhaIt man den 
in Frage kommenden Ausdruck fUr Iv (0, fJ), wenn man in (18) sec fJ durch 
np sec 0 ersetzt C vgl. hierzu M (222)~: 

I y (0, 0) = lEv (-,;') e - np seeO"T' n), sec 0 d -,;'. 
o 

(54) 

Setzt man hier den oben benutzten Naherungsansatz (34) fUr By (-,;) em, 

Iv (0, 0) = ay + ~cosO. ny 

so erhalt man 
(55) 

Der entsprechende Netto-Strahlungsstrom F y (0) auf der Oberflache, der 
fUr die Intensitat der Frequenz v im Gesamtspektrum (das fUr Fixsterne allein 
beobachtbar ist) maBgebend ist, wird gegeben durch 

Fy(O) = ay +_2_ ~. 
n 3 np 

(56) 

b 
Nach (43) wtirde man 1,07 ay + 0,62 --"- statt a p + 0,67 b" erhalten. Die 

np 
kleine Abweichung beruht auf den angesetzten Naherungen. 

Es sollen nun die Koeffizienten ay und by des linearen Ansatzes (34) ermittelt 
werden. Es ist allgemein 

2hv3 1 
B" (T) = -2 -h-y -. c _ (57) 

ekT -1 
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Hier ist die Temperatur in Dbereinstimmung mit (53) einzusetzen. Einen linearen 
Ansatz gewinnt man, indem man diesen Ausdruck durch die zwei ersten Glieder 
der TAYLoR-Entwicklung fUr T = 0 ersetzt: 

Bp(T) = Bv(To) + (d~v~y) ~~)r=o· T. (58) 

Aus (53) und (57) erMlt man, indem B = ~T4 berucksichtigt wird, 
:n; 

hp 

It v h T ---e 0 

kT~ 3 
Bv(T) =B,.(To) +B,.(To) hP Os Tool'. 

Indem man (59) mit (34) identifiziert, findet man 

a,. = B,.(To) , 

(59) 

(60) 

(61) 

\YO /z,' 
U o = fit (62) 

o 

gesetzt \Yorden ist. Werden (60) und (61) in (55) und (56) eingesetzt, so erhalt man 

{ 1 3 1 } 1,.(0, e) = Bp(To) 1 + -0-8-uo-1--" cose (63) 
ltv - e- 0 

F,.(O)=B (T) 1+~o~lt 1 ° (64) und {} 
;;r; p 0 n,. 4 0 1 - e 'Iv 

Fur nv = 1 stellen diese Gleichungen die Randverdunklung in ihrer Ab
hangigkeit von der Frequenz bzw. die Energiekurve des Gesamtspektrums fUr 
einen grauen Strahler dar. Es geht aus (63) und (64) hervor, daB Randverdunk
lung und Intensitat im Gesamtspektrum fUr eine Frequenz 'jI gegenuber dem 
Fall des grauen Korpers vermindert oder vergroBert erscheinen, je nachdem der 
Absorptionskoeffizient kv in dieser Frequenz groBer oder kleiner als der mittlere 
Absorptionskoeffizient kist. Wenn kp sehr groB gegenuber kist, ist die Rand
verdunklung Null, und das Gesamtspektrum wird durch die PLANcK-Kurve der 
Oberflachentemperatur To dargestellt. 

1m allgemeinen erhalt man eine etwas bessere Naherung, wenn man an 
Stelle der abgebrochenen TAYLoR-Entwicklung (58) fUr T = 0 die entsprechende 
Entwicklung fUr eine gewisse mittlere optische Tiefe, etwa T = i, ansetzt. Der 
optischen Tiefe T = i entspricht gemaB (53) die durch (14) definierte effektive 
Temperatur Te [vgl. (15)J. Die abgebrochene TAYLOR-Entwicklung fur T = i ist: 

Bp(T) = Bp(Te){1 + 136Ue1_1e_ue(T- ~)}, (65) 

\vo analog (62) U e = ;; gesetzt worden ist. Diesem Ansatz entspricht 
e 

av=B,.(Te){1-}Uej_1e_ue}' (66) 

3 1 
bp = B,.(Te) 0 16 U, 1- e-ue (67) 

und folglich 
{ 1 1,13 1 } I,. (0, e) = B,. (T.) 1 - -8 u. _ u i - ° 16 U'-1 ------=-;;- cos e 

1 - e e nv - e e 
(68) 

und 
F,.(O) = B (T){1 + (~-1)o~ --~}. 

:l "e n., 8 1 - e - ",. (69) 

H* 
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Benutzt man (68) und (69), so ist gemaB (67) das ROSSELANDsche Mittel (50) 
des Absorptionskoeffizienten fUr die Temperatur T = T. zu berechnen. Aus 
(69) folgt fill den Spezialfall des grauen Strahlers, d. h. fUr nv = 1, daB das Ge
samtspektrum durch die PLANcK-Kurve der effektiven Temperatur T. dar
gestellt wird. Der Grad der Dbereinstimmung dieses Resultats mit dem M Ziff. 18 
angefUhrten Resultat genauerer Berechnungen fUr den grauen Strahler charak
terisiert wieder die Giite der hier betrachteten Naherung. 

Die Gleichung (69) kann noch durch abermalige Benutzung des zweiglied
rigen TAYLOR-Ausdrucks fUr Bv(T. + L1 T) in der folgenden Form geschrieben 
werden: 

F~O) = B .. ([1 + ~(~. -1}]T.). (70) 

Diese Form ist in der betrachteten Naherung mit einem von EDDINGTON an
gefuhrten Ausdruck aquivalent (I.C.S., S. 229.4). 

Es sei noch erwahnt, daB MILNE (1. c.) gezeigt hat, daB die Wirkung der 
Streuung im Bereich der Absorptionslinien auf die Temperaturschichtung dadurch 
berucksichtigt werden kann, daB k als (harmonisches, gewichtetes) Mittel der 
Summe von Absorptionskoeffizient und Streukoeffizient berechnet wird. Hier
durch eroffnet sich ein neuer Weg zur Behandlung des "blanketing effect" 
(vg1. M S. 144). 

UNSOLD und MAUE haben (1. c.) denjenigen Gang von nv mit der Frequenz 
abgeleitet, der zu der besten Dbereinstimmung mit den Beobachtungen des 
Sonnenspektrums fUhrt. Wie zu erwarten, ergaben sich nur geringe Anderungen 
von n. mit v. Der Absorptionskoeffizient wurde im Violetten etwas groBer 
gefunden als im Gelben und Roten. Man vergleiche hierzu auch die von R. LUND
BLAD! aus den Sonnenbeobachtungen auf induktivem Wege abgeleitete Frequenz
abhangigkeit des Absorptionskoeffizienten in den verschiedenen Schichten der 
Photosphare. 

In einer vollstandigen physikalischen Theorie des kontinuierlichen Spektrums 
eines Sterns muB der Absorptionskoeffizient auf atomtheoretischer Grundlage 
berechnet werden. Die Theorie ist durch den Vergleich der mit Hilfe der 
berechneten Absorptionskoeffizienten vorausgesagten Ausstrahlung zu prufen. 
In der hier dargestellten Naherung genugt die theoretische Ermittlung des 
Frequenzverlaufs des Absorptionskoeffizienten fUr eine mittlere Photospharen
schicht, etwa T = i und T = T. entsprechend. GemaB dem berechneten Fre-

quenzverlauf ist nv = k~ als Funktion von v zu ermitteln. Sodann kann die 
k 

Randverdunklung fur jede Frequenz und die Energieverteilung des Gesamt
spektrums nach (68) und (69) vorausgesagt werden. 

Zur theoretischen Berechnung des kontinuierlichen Absorptionskoeffi
zienten kv sind folgende Daten erforderlich: 1. Die relative Haufigkeit der Ele
mente. 2. Die Verteilung der Elemente uber die stationaren Zustande ihrer 
Atome und einfach, zweifach usw. ionisierter lonen. 3. Der atomare kontinuier
liche Absorptionskoeffizient in Abhangigkeit von der Frequenz fUr alle in Frage 
kommenden Elemente und stationaren Zustande. 

Ausgehend von den beobachteten Starken der Absorptionslinien hat man 
die relative Haufigkeit der Elemente mit einiger Sicherheit ableiten konnen 
(vg1. S. 237). Die Verteilung uber die stationaren Zustande in den in Betracht 
kommenden Photospharenschichten kann genahert mit Hilfe der bei thermo
dynamischem Gleichgewicht gultigen Gleichungen berechnet werden (vg1. S. 220). 

1 Ap J 58, S. 113 (1923). 
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Dabei muB neben der Temperatur auch der Elektronendruck bekannt sein. 
Diese GroBe ist ebenfalls gemaB den Untersuchungen fiber Absorptionslinien 
anzusetzen (vg1. S. 236). Bei der Berechnung der den verschiedenen vorkommen
den stationaren Zustanden entsprechenden atomaren Absorptionskoeffizienten 
muB man sich zur Zeit mit der Anwendung von Gleichungen begnfigen, die nur 
fUr CouLoMBfelder streng gfiltig sind. 

Es liegt jetzt eine Reihe von Berechnungen des kontinuierlichen Absorp
tionskoeffizienten unter verschiedenen Bedingungen vor. Die folgende Dbersicht 
zeigt die Grundlagen der Berechnungen. 

Chemische Zusammensetzung 

'Y. H. :YICCREA1 Reiner \Vasserstoff. 

RussELL-:\Iischung, .\p J 
70, S. 11 (1929). 

.\. U:-!SOLD 3 Reiner \Yasserstoff. 

.\. CXSOLD 4 \Yie der Erdkorper, mit 
Ausnahme von \Yasserstoff, 
dessen Haufigkeit gemaB 
den Untersuchungen uber 
das Sterninnere angesetzt 
wurde (vgl. S. 238). 

\Y. JAH:-!5 RussELL-:Vlischung, .\p J 
70, S. 11 (1929). 

A. PANNEKOEK 6 RussELL-Mischung, Ap J 
78, S. 239 (1933), mit ex
trem hohem \Vasserstoff-
gehalt (vgl. S. 238). 

Temperatur T und Elektronendruck Pe 

T = 8000 ° - 1 5 000 0; der Elektronendruck 
ist hier ohne EinfluB auf den Frequenz
verlauf des Absorptionskoeffizienten (vgl. 
S.218). 
T = 5600°, p. = 58 dyn (Sonne); T 
= 10000°, p. = 100 dyn (A-Stem). 
T = 6000 ° - 50000 ° ; der Elektronendruck 
ist ohne EinfluB auf den Frequenzverlauf 
des Absorptionskoeffizienten. 
T=6000o-50000o; p. = 100 dyn (vgl. 
S.241). 

T = 5600°, P, = 58 dyn; T = 6200°, 
P.=215dyn; T=6830o, p.=375 d yn 
(verschiedene Schichten der Sonnen
photosphare); femer fur T = 5040, 5600, 
6300, 7200° und p. = 10, 100 bzw. 
1000 dyn. 
T= 2500°-25000°; p. = 10- 5 -107 dyn. 

UNSOLD hat (1. c. Anm. 4) gemaB dem aus den Sonnenbeobachtungen 
abgeleiteten Absorptionskoeffizienten genaherte empirische Korrektionen dieser 
Werte abgeleitet und angebracht (vgl. S. 217). 

Der atomare kontinuierliche Absorptionskoeffizient a" in der Frequenz v 
fUr ein CouLoMBfeld-Atom (Feldladung Z) in einem stationaren Zustand mit 
der Hauptquantenzahl n ist gegeben durch7 

64,,4 me e10 Z4 1 
a" (n) = --_ h6 g. -5 :I (fUr v> v(n)). (71) 

3 Y3 c n I' 

Es isi hier me die Elektronenmasse, e die Elementarladung, c die Licht
geschwindigkeit und h die PLANcKsche Konstante. Der Faktor gist ein von n 
und v abhangiger Korrektionsfaktor, der im allgemeinen gleich 1 gesetzt werden 
kann. Die Absorption setzt an der dem betrachteten stationaren Zustand ent
sprechenden Absorptionskante bei der Frequenz v(n) ein [hv(n) ist gleich der 
Bindungsenergie X (n)J. 

1 M N 91, S.836 (1931). 2 Veroff Univ-Stemw Gottingen 1933, Nr. 34 u. 37. 
3 Z f Ap 8, S.32 (1934). 4 Z f Ap 8, S.225 (1934). 5 AN 253, S.377 (1934). 
6 Publ Astr lnst Amsterdam 1935, Nr. 4; vgl. auch M N 95, S.529 (1935). 
7 Y. SUGIURA, J de Phys 8, S. 113 (1927); J. A. GAUNT, Proc Roy Soc A 126, S. 654 

(1930); vgl. im ubrigen die Anm. 1 bis 6 angefuhrten Arbeiten. 
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Zur sinnvollen Ubertragung der Gleichung (71) auf den Fall eines Alkali
oder Erdalkali-Atoms wird die Gleichung (71) zweckmaBig in der Form 

(72) 

geschrie ben, wo 

(73) 

den Unterschied der Bindungsenergie zweier aufeinanderfolgenden stationaren 
Zustande reprasentiert (asymptotisch richtig fUr n ->- (0). Der Faktor 2n2 im 
Nenner reprasentiert das Gewicht des stationaren Zustands mit der Haupt
quantenzahl n. Bei der Ubertragung wird ilx(n) aus den Energieniveaus etwa 

durch ilX (n) ex x(n +!) - x(n -!) (74) 

bestimmt, wo X (n ± !) zwischen den bekannten Werten X (n) fUr ganzzahlige n 
zu interpolieren ist. Zur Erhohung der Genauigkeit konnen die stationaren 
Zustande der S, P, D ... -Serien getrennt behandelt werden (vg1. PAXXEKOEK, 
1. c. S. 213, Anm. 6). 

UNSOLD setzt noch (1. c. S.213, Anm. 4) bei der Ubertragung des Aus
drucks (72) statt Z2 den Faktor (Z + 1,5)2 an, urn der Wechselwirkung des 
Valenzelektrons mit den inneren Teilen des Atomrumpfs Rechnung zu tragen. 

Es versteht sich von selbst, daB durch die erwahnten Gbertragungsverfahren 
nur genahert richtige Werte des Absorptionskoeffizienten erhalten werden. 

Neben den atomaren Absorptionskoeffizienten (71), die stationaren Zu
standen mit gebundenem Elektron entsprechen, sind noch die Absorptions
koeffizienten, die freien Elektronen entsprechen (frei-frei-Gbergange) zu be
rucksichtigen. Der betreffende Beitrag zum Absorptionskoeffizienten ist im 
allgemeinen klein. 

SchlieBlich ist noch der resultierende Absorptionskoeffizient fur jede Fre-
hv 

quenz mit 1 - e k'l' zu multiplizieren. Hierdurch wird berucksichtigt, daB die 
It I' 

Wirkungen der induzierten Emissionsubergange und des Bruchteils e kT der 
Absorptionsubergange auf das Strahlungsfeld sich genau kompensieren (vg1. 
S. ROSSELAND, ds. Handb. Bd. Ill/1, S. 457). In der KIRCHHOFFschen Gleichung 
(2) und der fundamentalen Differentialgleichung (1) sind kv und j,. als entsprechend 
reduzierte Absorptions- und Emissionskoeffizienten aufzufassen. 

Die Anderung des Absorptionskoeffizienten einer vorgegebenen Elementen
mischung mit der Frequenz ·kann nun qualitativ folgendermaBen beschrieben 
werden. Wenn man von kleinen Frequenzen zu hoheren Frequenzen geht, 
tragen immer mehr Absorptionskanten zum Absorptionskoeffizienten bei. An 
jeder Absorptionskante wachst der Absorptionskoeffizient sprungweise. Zwischen 
den Absorptionskanten nimmt er gemaB (71) sehr nahe wie 1/'jI3 abo Die ent
sprechende charakteristische Zickzack-Kurve zeigt die Abb. 1. 

Bei der Berechnung des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten kommen 
folgende Elemente in Betracht (vg1. S. 239): Einerseits Wasserstoff, anderer
seits die Metalle Mg, Na, Fe, Si, K, Ca und AI, ungefahr in der genannten Reihen
folge. Helium und Sauerstoff tragen trotz ihrer relativ groBen Haufigkeit prak
tisch nichts zum kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten bei, dasselbe gilt fUr 
die Metallionen (vg1. S.218). Zwischen Wasserstoff und den neutralen 
Metallen besteht in bezug auf die kontinuierliche Absorption ein groBer Unter
schied. Die Bindungsenergie des Grundzustands - das Ionisationspotential I -
betragt fUr Wasserstoff 13,5 Volt, fUr die neutralen Metalle dagegen nur 5-8 Volt. 
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Infolgedessen liegen die Absorptionskanten im Wellenlangenbereich 3000 bis 
7000 A fUr die neutralen Metalle viel dichter als fUr Wasserstoff. Zieht man 
noch die groBe Anzahl der Metalle und die Trennung der Kanten der 5, P, D ... -
Serien in Betracht, so liegt es nahe, fUr die Metalle die Zickzack-Absorptions
kurve durch eine glatt verlaufende mittlere Kurve zu ersetzen. Dieses Verfahren 
erscheint urn so mehr berechtigt, als den Absorptionskanten der Metalle keine 
merklichen Intensitatssprtinge in den Sternspektren entsprechen, was wohl durch 
die abrundende Wirkung der sich an der langwelligen Seite der Kanten haufenden 
Absorptionslinien zu erklaren istl. Eine ahnliche Verschmierung der Absorptions-
kurve fUr Wasserstoff ist t 
~fu~~~~- ~ 
kanten im UItrarot an- ~. 
gangig. Die LYMAN-Kante ~ 
bei 912 A und die BALMER- -.f '; 

Kante bei 3647 A mtissen T~.f800() ~ 
1/-58 

von den tibrigen Kanten 
(der PAScHEN-Kante bei 
8206 A usw.) getrennt be- -6 

handeIt werden, was auch 
keine Schwicrigkeiten be
reitet. 

-7 

flrundzl/Jftinde' 
von #/& ,II;, .... 

Zur Bestimmung einer 
mittleren Absorptions
kurvc fUr die neutralen 
Metalle kann man nach 
UNSOLD etwa folgcndcr
maBen verfahren. Zu
nachst wird der Absorp
tionskoeffizicnt IXv pro 
neutrales Atom im Grund
zustand durch Summation 
der Beitrage (72) der ein
zelnen Kanten erhaIten. 

-8~~~~=-------~~~--~J~~~~J~~--~Z~~----~I~~~-A'--
-A 

1'{,0 '40 145 
/ogv 

Abb. 1. Der kontinuierliche Absorptionskoeffizient als Funk
tion der Wellenlange fur eine mittlere Schicht der Sonnen
atmosphare (~= 0,5). [L. BIERMANN, Vercff Univ Sternw 

Gcttingen Nr. 34, S.306 (1933)]. 

Dabei wird berticksichtigt, daB gemaB der Annahme, daB die Verteilung tiber 
die stationaren Zustande den Gleichungen des thermodynamischen Gleich
gewichts folgt, die BOLTZMANNsche Gleichung 

(75) 

die relative Anzahl der in den verschiedenen stationaren Zustanden absorbieren
den Atome gibt. Indem hier X(1) = I und die statistischen Gewichte qn = 2n 2, 

ql = 2 eingesetzt werden, findet man 

Aus (72) und (76) den Ausdruck 
x(n) 

~ e-ki'LlX (n) , 
x(n)<h~ 

(76) 

(77) 

in dem die Summation tiber alle n zu erstrecken ist, fUr die die Frequenz x (n)/h 
der entsprechenden Absorptionskante kleiner als 11 ist. Eine approximierende 

1 Vgl. hierzu L. BIERMANN, 1. c. S. 213, Anm.2; M. MINNAERT, BAN 7, 237 (1934). 
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glatt verlaufende Absorptionskurve erhalt man hieraus, wenn man die Sum
mation durch eine Integration ersetzt: 

h" 
I .• x(n) 

16n2 e6 Z 2 -'T 1j -, 
<x" = 3V3- 'h4c e k ';:3 ek'l d X (n) • (78) 

o 

Durch Ausfiihrung der Integration erhalt man 

(79) 

Addiert man noch den Beitrag der frei-frei-Ubergange hinzu, so fiilIt in 
der Klammer das zweite Glied (das im alIgemeinen gegen das erste Glied klein 

ist) fort. Multipliziert man noch mit dem S. 214 erwahnten Faktor (1 - e :;), 
so nimmt der Ausdruck wieder die Form (79) an. 

Aus (79) geht hervor, daB der durch die KIRcHHoFFsche Gleichung (2) 
bestimmte entsprechende Emissionskoeffizient frequenzunabhangig ist [vgl. 
(57)J. Dies entspricht einem von KRAMERS erhaltenen H.esultat (vgl. hierzu 
I.C.S. S. 329). 

Die Atomeigenschaften gehen in (79) nur durch die (effektive) CouLOMBfeld
Ladung Z und das Ionisationspotential 1 ein. Dadurch ist die Moglichkeit einer 
gruppenweisen Beriicksichtigung der MetalIe gegeben. UNSOLD benutzt die 
folgende Einteilung: Fe (1 = 7,83 Volt), Mg (7,61) und Ni (8,65) bilden die 
eine Gruppe mit einem mittleren 1 gleich 7,9 Volt; Al (1 = 5,95 Volt), Ca (6,09), 
Na (5,11) bilden die andere mit einem mittleren 1 gleich 5,8 Volt. 

Die Temperaturabhangigkeit des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten 
<Xv pro neutrales Atom bei festgehaltener Frequenz ist im wesentlichen durch 

I-h,' 

den Faktor Te _. -k7" gegeben. Zur Berechnung dieses Faktors ist es bequem, 
die RUSsELLsche Temperaturfunktion 

5040° 
fI ~'T -

einzufiihren. Es ist damit a1lgemein 
y 

10gIO ek7' = () . V, 

wenn V in Volt gerechnet wird. 

(80) 

(81) 

Mit Riicksicht auf die Temperaturabhangigkeit des resultierenden Absorp
tionskoeffizienten kv ist zu bemerken, daB man den pro neutrales Atom ge
rechneten Absorptionskoeffizienten <Xv noch mit der Anzahl neutraler Atome im 
betreffenden Grundzustand pro Gramm zu multiplizieren hat, urn k,. zu erhalten. 
Diese Anzahl hangt yom Ionisationszustand abo 

Die Frequenzabhangigkeit des Absorptionskoeffizienten <X,. ist durch den 

Faktor :3 (l;;' - 1) gegeben. Die folgende TabelIe zeigt die Anderung dieses 

Faktors mit dem Argument u = k~:;' GemaB der ermittelten Frequenzabhangig

keit kann das ROSSELAND-Mittel k [vgl. (50)J und die fiir die Ausstrahlung maB

gebende GroBe nv = .~ berechnet werden. In der Tabelle ist ,1 gegeben. Der 
k n" 

M . 1. 6 aXlmumswert von ,- 1st 1, 3. 
n" 
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Ta belle 1. 

(hV ) T T T T I kT I Ii 
" fur i. = 4000 A liir J. = 5000.-\ liir J. = 6000A liir), = 7000 A 

-;a-e -1 -=-
n" k" 

auf Minimum 1 normiert 

1,0 35800° 28700° 23900° 20500° 2,4 0,7 
1.5 23900 19100 15900 13700 1,5 1,1 
2,0 17900 14300 11900 10200 1,1 1,4 
2,5 14300 11500 9600 8200 I,U 1,6 
3,0 11900 9600 8000 6800 I,U 1,6 
3,5 10200 8200 6800 5900 1,1 1,5 
-t,0 9000 7200 6000 5100 1,2 1,4 
-t,5 8000 6400 5300 -t600 1,4 1,2 
5,0 7200 5700 4800 4100 1,7 I,U 
6 6000 -+800 4000 3400 2,6 0,6 
7 5100 -t100 3400 2900 -t,5 1),4 
S -t500 3600 3000 2600 S,3 (),2 

:vIit Hilfe dieser Tabelle kann die Frequenzabhangigkeit des Absorptions
koeffizienten kv diskutiert werden, wenn die neutralen Metalle fUr die Ab
sorption im maBgebenden \Vellenlangenbereich verantwortlich sind. Fur 
Te = 8000° bis Te = 12000° gilt, daB der Absorptionskoeffizient innerhalb des 
Wellenlangenbereichs 4000 bis 7000 A annahernd konstant ist. Fur niedrigere 
Temperaturen nimmt der Absorptionskoeffizient k,. gegen die kurzen Wellen 
zu, fUr hahere Temperaturen nimmt k" gegen die kurzen 'Wellen abo 

In der Sonnenphotosphare durfte die Absorption im Wellenlangenbereich 
4000 bis 7000 A tatsachlich fast ausschlieBlich von der Absorption der neutralen 
Metalle herruhren. Dies geht schon daraus hervor, daB die BAUiIER-Kante, 
deren Absorption hier viel starker ist als die fUr das Gebiet 4000 bis 7000 A maB
gebende PASCHEN-Kante, im Sonnenspektrum nicht bemerkbar ist. Ein quanti
tativer Vergleich zwischen Wasserstoffabsorption und Metallabsorption bestatigt 
diesen SchluB (vgl. unten). Daraus folgt, indem fUr die Sonne Te = 5740° an
genommen wird, daB im Wellenlangenbereich 4000 bis 7000 A theoretisch eine Zu
nahme des Absorptionskoeffizienten gegen kurze Wellen zu erwarten ist, etwa im 
Verhaltnis 2: 1 bis 3: 1. Dies steht mit dem aus den Beobachtungen gefolgerten 
Resultat, daB der Absorptionskoeffizient in dies em Bereich sehr nahe konstant 
ist, im Widerspruch. Anders ausgedruckt, mit Hilfe des theoretischen Ab
sorptionskoeffizienten-Verlaufs n" und der Gleichungen (68) und (69) wird fUr 
die kurzen Wellen eine etwas geringere Intensitat und Randverdunklung voraus
gesagt als beobachtet. Diesem Widerspruch darf zur Zeit nicht viel Gewicht 
beigelegt werden. Die theoretische Berechnung hat noch keinen hohen Genauig
keitsgrad erreicht. UNSOLD hat zur Beseitigung des Widerspruchs eine empiri
sche n" (u)-Kurve angesetzt, an Stelle der in Tabelle 1 gegebenen theoretischen. 

Fur Sternatmospharen mit tieferer Temperatur als die der Sonnenatmo
sphare ist ein Vergleich zwischen Theorie und Beobachtung schwer durchfUhr
bar, weil hier infolge der Zunahme der Absorptionslinien und Absorptionskanten 
das kontinuierliche Spektrum nicht leicht erfaBt werden kann. In Stern
atmospharen haherer Temperatur spielt die Wasserstoffabsorption eine wichtige 
Rolle. 

Der Absorptionskoeffizient eX" pro neutrales Atom im Grundzustand kann fUr 
Wasserstoff bei gegebener Temperatur streng gemaB den Gleichungen (71) 
und (76), unter Berucksichtigung der Korrektionen fUr frei-frei-Dbergange und 
zur Elimination der spontanen Emission, als Funktion der Frequenz be
rechnet werden. Man erhalt, indem nach UNSOLD die Absorptionskanten 
fUr n ~ 5 verschmiert [vgl. hierzu (73)J und mit den frei-frei-Absorptionen 
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zusammen berucksichtigt werden, und indem die g-Faktoren gleich 1 gesetzt 

( hV) I J 'k~1 n;;C:;4 7~~ 
<Xv = 64: ~!-'--~~ ~ 1 _ e - kT e - kT _e_ + ~ e - . (82) 

werden: I 
3}3 c 1t6 ,,3 , J"::;'; n 3 

l2kT l.(n)<h>-

Die folgende Tabelle gibt nach UK SOLD <x,,/mH, d. h. den Absorptionskoeffi
zienten pro Gramm unionisierten Wasserstoffs im Grundzustand. Zugleich ist 
der entsprechende RossELAxD-Mittelwert angefUhrt. Den Absorptionskoeffi
zienten kv erhalt man hieraus durch Multiplikation mit dem Bruchteil, der an
gibt, wie viele der Wasserstoffatome neutral und im Grundzustand sind. Bei 
der Berechnung der Tabelle 2 sind wieder alle Korrektionsfaktoren g gleich 1 
gesetzt worden. 

Tabelle 2. 

T 

IJ=~~?~ T i.=364iA i.=3M7AI i. = 4000 A i. = 5000 A i. = 6500.-1. i. = 8206 A ROSSELAXD-T 
kurzw. Seite langw. Seite kurzw. Seite Mittel 

0,1 50400 6,59 6,27 6,36 6,58 6,84 7,06 5,62 
0,2 25200 5,57 4,97 5,07 5,32 5,59 5,83 4,41' 
0,3 16800 4,55 3,70 3,81 4,07 -1-,36 4,61 3,52 
0,4 12600 3,53 2,44 2,55 2,82 3,13 3,39 2,68 
0,5 10100 2,51 1,19 1,31 1,59 1,90 2,17 1,59 
0,6 8400 1,50 -0,04 0,08 0,36 0,68 0,96 0,52 
0,7 7200 0,48 -1,27 -1,15 -0,87 -0,5-1- -0,26 -0,71 
CI,8 6300 -0,5+ -2,49 -2,37 -2,09 -1,75 -1,47 -1,95 

Die Tabelle gibt log· ex" und log 2 fUr neutralen \Vasserstoff. 
mH 11lH 

Wenn Wasserstoff fUr die kontinuierliche Absorption maBgebend ist, gelten. 
wie aus Tabelle 2 ersichtlich, folgende GesetzmaBigkeiten: 1. 1m Wellenlangen
bereich 3647 bis 8206 A nimmt der Absorptionskoeffizient gegen die kurzen 
\Vellen ab, sehr nahe wie 1/l,3. 2. Bei maBigen Temperaturen ist der Absorptions
koeffizient im Bereich 4000 bis 7000 A von derselben GroBenordnung wie das 
ROSSELAND-Mittel. Bei den Temperaturen 20000° bis 50000° ist der Absorptions
koeffizient in diesem Bereich erheblich groBer als das ROSSELAND-Mittel. Dies 
hangt mit der relativ hohen Durchlassigkeit im Wellenlangenbereich zwischen 
BALMER-Kante und LYl\IAN-Kante bzw. jenseits der LYMAN-Kante bei hohcn 
bzw. hochsten Temperaturen zusammen. Bei hohen bzw. hochsten Temperaturen 
sind diese Bereiche fUr das ROSSELAND-Mittel maBgebend. 3. AuBer bei den 
hochsten Temperaturen ist an der BALMER-Kante ein starker Sprung im Ab-
sorptionskoeffizienten und im Wert von 1/n" vorhanden. . 

Die Abnahme des Absorptionskoeffizienten zwischen 8206 A und 3647 A 
bewirkt gemaB (69) eine Zunahme der ausgestrahlten Intensitat gegen kurze 
Wellen gegenuber der fUr konstanten Absorptionskoeffizienten resultierenden 
PLANcK-Kurve. Fur die hochsten Temperaturen ist dieser Effekt nicht aus
gepragt, weil hier fUr den ganzen Bereich 3647 bis 8206 A das Verhaltnis 1 in" 
klein ist (vgl. 2.), so daB die Ausstrahlung gemaB (64) sehr nahe der PLANCK
Intensitat der Oberflachentemperatur entspricht. 

In der Sonnenphotosphare spielt, wie erwahnt, im beobachtbaren Wellen
langenbereich die Wasserstoff-Absorption gegenuber der Absorption durch neu
trale Metalle praktisch keine Rolle. Dies geht aus dem Vergleich von (79) und (82) 
hervor, wenn man noch die relative Haufigkeit von Wasserstoff und neutralen 
:\ietallen berucksichtigt (vgl. S. 238). Es hangt mit dem groBen Unterschied im 
Ionisationspotential I unmittelbar zusammen. Auch die Absorption von Sauer-
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stoff und von den Metallionen ist bei Sonnentemperatur wegen des hohen Wertes 
von I vernachHissigbar klein. Bei steigender Temperatur wachst die Metall-

I-hv 

Absorption pro neutrales Atom gemaB (79) wie T e- -k'F. Sobald aber die Ioni
sation der Metalle einsetzt, wird diese Zunahme durch die Abnahme der Anzahl 
der neutralen Atome mehr als aufgewogen; die resultierende Metall-Absorption 
ist in einem gewissen Temperaturbereich annahernd konstant. Wenn schlieBlich 
doppelte Ionisation der Metalle einsetzt, nimmt der resultierende Metall-Absorp
tionskoeffizient stark abo Fur Wasserstoff erfolgt bei steigender Temperatur 
eine analoge Zunahme des Absorptionskoeffizienten pro neutrales Atom, wie 
Tabelle 2 zeigt. Die durch Ionisation hervorgerufene entgegengesetzte Wirkung 
tritt hier bei hoherer Temperatur ein, weil das Ionisationspotential erheblich 
groBer ist als fUr die Metalle. Zwischen 6000 0 und 10000 0 erfolgt bei mittlerem 
Photospharen-Elektronendruck eine Zunahme der vVasserstoff-Absorption auf 
mehr als das 1000fache, wahrend die Metall-Absorption schwach abnimmt. 
Fur die Absorption des Sauerstoffs und der Metallionen erfolgt auch eine starke 
Zunahme, jetzt spielt diese Absorption aber neben der Wasserstoff-Absorption 
keine Rolle, und zwar wegen der viel groBeren Haufigkeit der Wasserstoffatome. 

Ob nun bei 10000 0 die Met all-Absorption oder die Wasserstoff-Absorption 
im Wellenlangenbereich 4000 bis 7000 A uberwiegt, hangt von der relativen 
Haufigkeit von Wasserstoff und Metallen abo Wenn, wie UNSOLD annimmt 
(1. c. S. 213, Anm. 4), etwa 30 vVasserstoffatome pro Metallatom vorhanden 
sind, sind die Absorptionskoeffizienten von der gleichen GroBenordnung. Dem 
von PAXNEKOEK (1. C. S. 213, Anm. 6) angenommenen Verhaltnis von 1000Wasser
stoffatomen pro Metallatom entspricht ein starkes Uberwiegen der Wasserstoff
Absorption bei 10000 0; bei etwa 7000 ° (bei mittlerem Elektronendruck) fangt 
die Wasserstoff-Absorption an, im Wellenlangenbereich zwischen 4000 und 7000A 
eine Rolle zu spielen. 

Fur T groBer als etwa 10000° gilt, wie erwahnt, sowohl fUr Metall-Absorption 
wie fUr Wasserstoff-Absorption, daB der Absorptionskoeffizient gegen kurze 
Wellen abnimmt. Die entsprechenden Abweichungen der Energieverteilung von 
der PLANcKschen Formel werden also, unabhangig von der relativen Haufigkeit 
von Wasserstoff und Metallen, im Bereich der effektiven Temperatur T. zwischen 
10000° und 20000° vorausgesagt. Dies haben zuerst BIERMANN! und UNSOLD 2 

und sodann PANNEKOEK3 abgeleitet; sie haben gezeigt, daB die Voraussage quali
tativ mit den Beobachtungen im Einklang steht. Die Ubereinstimmung gilt 
sowohl fUr die relativen Intensitatsbeobachtungen von JENSEN 4 wie fUr die ab
soluten Intensitatsmessungen der Greenwich-Beobachters. Theorie und Beob
achtung ergeben ubereinstimmend, daB fUr die Sterne zwischen B5 und AO die 
aus den Beobachtungen im Wellenlangenbereich 4000 bis 6500 A abgeleiteten 
Farbtemperaturen erheblich groBer sind als die entsprechenden effektiven 
Temperaturen. 

Auch in bezug auf den Sprung an der BALMER-Kante ist nach UNSOLD 
qualitative Ubereinstimmung zwischen Theorie und Beobachtung vorhanden. 

Der Elektronendruck P e beeinfluBt den resultierenden Absorptionskoeffi
zienten dadurch, daB der Ionisationszustand von ihm abhangt. Je kleiner der 
Elektronendruck, desto kleiner ist der Bruchteil neutraler Wasserstoff- und Metall
atom~ und desto kleiner ist der Absorptionskoeffizient. Der Frequenzverlauf des 
Absorptionskoeffizienten ist fUr die Metalle fur sich und fUr Wasserstoff fUr sich 
unabhangig vom Elektronendruck. In einer Mischung, wo sowohl Metalle wie 

1 L. c. S.213, Anm.2. 2 L. c. S. 213, Anm. +. 3 L. c. S. 213, Anm.6. 
4 AK 2+8, S. 217 (1933). 5 :-'IN 94, S.488 (1934). 
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Wasserstoff EinfluB auf den Absorptionskoeffizienten haben, beeinfluBt P e auch 
den Frequenzverlauf, indem P e das VerhaItnis zwischen Metall- und Wasserstoff
Absorption, deren Frequenzverlauf ja verschieden ist, beeinfluBt. 

UNSOLD und PANNEKOEK haben ausfuhrliche Tabellen des kontinuierlichen 
Absorptionskoeffizienten als Funktion von Temperatur T, Elektronendruck P e 

und der WellenHinge 1 berechnet. UNSOLD hat die Berechnungen fUr eine Mischung 
mit 30 Wasserstoffatomen pro Metallatom ausgefUhrt, PANNEKOEK fUr eine solche 
mit 1000 Wasserstoffatomen pro Metallatom (vgl. S.239). 

AbschlieBend sei noch bemerkt, daB die Theorie des kontinuierlichen Ab
sorptionskoeffizienten auch in der Theorie der Absorptionslinien wesentlich ist 
(vgl. S. 236). 

P 19a. Ionisation bei thermodynamischem Gleichgewicht. Die Theorie des 
Ionisationszustands und Anregungszustands bei ·thermodynamischem Gleich
gewicht ist in P Abschnitt b) ausfuhrlich behandelt worden. Die Grundgleichun
gen der Theorie sind: 

(83) 

~"T' ,_l~ -~ 
"~ = q; e kT 
N~ q, 

(84) 

Hier bedeuten X~ und N'{ die Anzahl pro Volumeneinheit der Atome in 
den Grundzustanden l' und 1 II zweier aufeinanderfolgenden Ionisationsstufen, 
N; die Anzahl fur einen angeregten Zustand 2' derselben Ionisationsstufe wie 1', 
q;, q'{ und q; die statistischen Gewichte der erwahnten stationaren Zustande, 
qe das statistische Gewicht des freien Elektrons, das gleich 2 ist, 1(= Xt) das 
Ionisationspotential und X2 die Bindungsenergie im Zustand 2'. Unter EinfUhrung 
von s' = N~ + N~ + .. " } 

\ TII _ ,"" + ",e" I ~ - ... 1 ":'\'2T···, 
(85) 

und der Zustandssummen 
1-7., 

B(T) = ql + q2e-~ + ... (86) 

erhalt man :vgl. auch (80) und (81)J 

( Nil ) 5040' 5 B"(T) 
log -N' P e = - 6,18 - -T-1+ "2 logT + log B'(T) . (87) 

Eine ausfUhrliche Ubersicht uber astrophysikalisch wichtige station are Zu
stande findet man bei RUSSELL!. Man vergleiche auch das Werk von BACHER 
nnd GOUDSMIT, Atomic Energy States. New York and London 1932. 

Die statistischen Gewichte sind nach der Regel q = Multiplizitat des Terms 
mal (21 + 1), wo 1 = 0,1,2 ... fur 5, P, D .. . -Terme ist, zu berechnen. 

Einen Beitrag zur Klarung der physikalischen Grundlagen der Theorie der 
Ionisation nnd Anregung gab W. PAULI 2. Der Satz, daB die "Obergangs
wahrscheinlichkeiten fUr einander genau entgegengesetzte Prozesse gleich groB 
sind, kann nach der Quantenmechanik bewiesen werden. Aus diesem Satz folgt, 
daB die statistischen Gewichte fUr aIle nicht entarteten stationaren Zustande 
gleich groB sind. Ferner folgt, daB bei thermodynamischem Gleichgewicht de
tailliertes Gleichgewicht (vgl. M S. 67) vorhanden ist. 

Nach R. T. BIRGE 3 sind die wahrscheinlichsten Werte der in (87) eingehenden 
Konstanten und die entsprechenden wahrscheinlichen F ehler bzw. 6,1791 ± 0,0006 
und 5040,5 ± 0,7. 

1 Ap J 70, S. 11 (1929). 2 Sommedeld-Festschr. Leipzig 1928. 3 Ap J 77, S. 63 (1933). 
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Anwendungen der Grundgleichungen zur Bestimmung des Ionisations
zustands von vorgegebenen Elementenmischungen sind von RUSSELL l , UNSOLD 2 

und PANNEKOEK 3 gemacht worden. Es handelt sich urn die S.213 erwahnten 
Mischungen von Metallen und Wasserstoff. Sauerstoff darf bei der Ionisations
berechnung wie Wasserstoff behandelt werden (die Ionisationspotentiale sind 
fast gleich) und spielt wegen seiner im Vergleich mit Wasserstoff geringen Menge 
praktisch keine Rolle. Die Metalle werden erst zweifach ionisiert, wenn die 
Temperatur so hoch ist, daB Wasserstoff stark ionisiert ist, und liefern dann 
nur einen im Vergleich zum Wasserstoff-Beitrag kleinen Beitrag an freien Elek
tronen. Dies bedeutet eine weitere Vereinfachung der Berechnungen. In den er
wahnten Untersuchungen werden Tabellen gegeben, nach denen mit den Argu
men ten T und Pe der Ionisationszustand der Metalle und des Wasserstoffs sowie 
der Gasdruck PG gefunden werden konnen. 

Bei den Berechnungen des Ionisationszustands von Sternatmospharen sind 
im allgemeinen die in P Abschnitt b3) abgeleiteten Korrektionen wegen der 
Abweichung der Temperatur der ionisierenden Strahlung von der lokalen Tem
peratur angebracht worden. 

M 19a; P 29a. Physikalische Grundlagen der Theorie der Absorptionslinien. 
Das Entstehen der Absorptionslinien in den Sternspektren beruht darauf, daB in 
den Sternatmospharen der Emissionskoeffizient Iv flir Frequenzen innerhalb 
des schmalen Bereichs von Spektrallinien der vorhandenen Elemente von dem 
entsprechenden Wert bei thermodynamischem Gleichgewicht abweicht. Die 
Theorie der Absorptionslinien beruht wie die des kontinuierlichen Spektrums 
auf der fundamentalen Differentialgleichung (1) flir Strahlungsfelder. Der Unter
schied liegt im Ausdruck fur den Emissionskoeffizienten, indem die fUr das 
kontinuierliche Spektrum anwendbare KIRCHHOFFsche Beziehung (2) fUr die 
Frequenzen der Absorptionslinien versagt. 

Fur die Frequenzen des kontinuierlichen Spektrums konnen Absorptions
koeffizient kv und Emissionskoeffizient Iv als Funktionen der lokalen Tempera
tur T und des lokalen Elektronendrucks Pe berechnet werden. Fur die Fre
quenzen der Spektrallinien mussen kv und Iv als Funktionen der Intensitaten I,. 
des lokalen Strahlungsfeldes, der lokalen Temperatur und des lokalen Elek
tronendrucks berechnet werden. Der Absorptionskoeffizient im Bereich einer von 
einem Grundzustand ausgehenden Spektrallinie kann jedoch als Funktion 
von lokaler Temperatur und Elektronendruck allein angegeben werden. Die 
Theorie der Absorptionslinien ist his jetzt ausfUhrlich nur flir so1che Spektral
linien entwickelt worden. Die abgeleiteten Resultate sind allerdings auch fUr 
gewisse andere Linien brauchbar (vgl. S. 235). 

Bei der Berechnung des Absorptions- und Emissionsvermogens in den 
Frequenzen der Spektrallinien bedient man sich eines Naherungsverfahrens, das 
auf folgendem beruht 4• Die Wechselwirkung zwischen dem Strahlungsfeld und 
den Atomen wird durch Absorptions- und Emissionsubergange zwischen statio
naren Zustanden einer gewissen Breite beschrieben. Einem Dbergang zwischen 
zwei Zustandselementen der unscharfen stationaren Zustande entsprichteine 
Frequenz, die genau nach der BOHRschen Frequenzbedingung E2 - E1 = h v 

1 Ap J 75, S.337 (1932). 2 L. c. S.213, Anm. +. 
3 L. c. S.213, Anm.6. 
4 Vg1. hierzu V. WEISSKOPF U. E. \YIGNER, Z f Phys 63, S. 218 (1930); V. \VEISSKOPF, 

Obs 56, S. 291 (1933); Z f Phys 85, S. 451 (1933); .-\. UNSOLD, Z f Ap 2, S. 199 (1931);:\1. MIN
NAERT, ebenda 4, S. 153 (1932); B. STROMGREN, 1. c. S. 228, Anm. 1. Durch das erwahnte 
Naherungsverfahren werden die Richtungsverteilung und die Polarisationsverhaltnisse der 
Streustrahlung nicht erfaBt. Die Wirkung der Vernachlassigung in der Theorie der stellaren 
Absorptionslinien diirfte klein sein; vgl. S. ROSSELAND, Astrophysik S. 127. 
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zu berechnen ist. Die Dbergangswahrscheinlichkeit zwischen zwei Zustands
elementen hangt von der Lage des End-Zustandselements innerhalb des un
scharfen stationaren Zustands ab und wachst linear mit der ortlichen mittleren 
Strahlungsintensitat I v in der entsprechenden Frequenz. Die Dbergangswahr
scheinlichkeiten sind nach folgendem Schema zu berechnen: 

b (E(9 E(9 + dE' E(k) E(k) + dE) - b. 13k dE I 
, " - 'k 3t f3~ + (E(k) _ E~k))2 I" 

(E(k) E(k) + dE' E(t) E(i) + dE) - . 131 ---;-;=d=E_== a, " - at.:r f3~ + (E(I) _ E~))2 ' 

b (E(k) E(k) + dE' E(i) E(i) + dE) - b f3i dE I 
, " - ki " f3f + (E(;) - E~))2 VI (88) 

ltv = E(k) - E(t), 

h 1 
Pi == 4n~' 

h 1 
(h=4;Z~' , j 

Dieses Schema stellt einen Ausbau des in ~1 Zif£' 19 und P Zif£' 29 zur Be
rechnung der Dbergangswahrscheinlichkeiten zwischen den stationaren Zu
standen benutzten Schemas dar. Die Betrachtung der Zustandselemente ermog
licht die Untersuchung des Verlaufs von Absorptionskoeffizient und Emissions
koeffizient innerhalb des Frequenzbereichs der Spektrallinien. Das Schema gibt 
die Dbergangswahrscheinlichkeiten fUr Absorptionsubergange, fUr spontane 
Emissionsubergange und fUr induzierte Emissionsiibergange zwischen den Zu
standselementen. Ein Zustandselement, das zum stationaren Zustand i gehort, 
und dem die Energieinhalte zwischen E(i) und E(i) + dE entsprechen, wird mit 
(E(i), E('J + dE) bezeichnet. Die Energie des Zentrums des unscharfen sta
tionaren Zustands i ist mit Eg) bezeichnet. Die GroBe Ti ist die fUr alle Zu
standselemente gleich groBe mittlere Lebensdauer des stationaren Zustands i. 
Die Konstanten bib ak; und bki sind die in M 1. c. und P 1. c. betrachteten, fUr 
die Dbergange zwischen den stationaren Zustanden als ganzen maBgebenden 
EINSTEIN-Koeffizienten. Insbesondere gelten zwischen ihnen die universellen 
Gleichungen [vg1. M (226) und (226')] 

qk au, = 2 ~2v3 qi bik , I 
qkbki = qibik, 

(89) 

wo qi und qk die statistischen Gewichte der stationaren Zustande i und k sind. 
Fur die mittlere Lebensdauer Tk sind im allgemeinen die spontanen Dber

gangswahrscheinlichkeiten nach niedrigeren Zustanden maBgebend, indem die 
anderen Dbergangswahrscheinlichkeiten im allgemeinen viel kleiner sind: 

(90) 

Insbesondere darf im allgemeinen die mittlere Lebensdauer eines Grund
zustands als unendlich groB angenommen werden. Daraus folgt gemaB (88), 
daB fUr einen Grundzustand PI -+ 0 gesetzt werden darf. 

1m thermodynamischen Gleichgewicht ist die mittlere Intensitat Iv durch 
die PLANCKsche Gleichung gegeben und darum innerhalb des Frequenzbereichs 
einer Spektrallinie praktisch konstant. Aus (88) sieht man, daB dann durch 
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die Strahlungstibergange eine gewisse Normalverteilung tiber die Zustands
elemente eines stationaren Zustands resultiert: 

N(E(k), E(k) + dE) = N k • W(E(k») , ) 

W(E(k») _ 13k dE 
- :n; f3~ + (E(k) - E~k»)2 • 

(91) 

Nach den Gesetzen des thermodynamischen Gleichgewichts resultiert auch 
durch alleanderen atomaren Prozesse dieselbe Verteilung. Wie man leicht 
durch Integration bestatigt, bedeutet Nk in (91) die Anzahl der Atome im ganzen 
stationaren Zustand k. Die halbe Halbwertsbreite der Normalverteilung 
ist gemaB (91) gleich fJk' Je kleiner die mittlere Lebensdauer eines stationaren 
Zustands, desto graBer ist die Energieunscharfe. Aus der obenerwahnten Eigen
schaft des Grundzustands folgt, daB der Grundzustand als scharf angesehen 
werden darf. 

Kennt man fUr ein Volumenelemcnt die Verteilung der Atome tiber die 
stationaren Zustande einschlieBlich der Verteilung tiber die Zustandselemente, 
so kann man nach Schema (88) den Absorptionskoeffizienten und den Emissions
koeffizienten ermitteln, indem man berticksichtigt, daB bei jedem Absorptions
prozeB bzw. EmissionsprozeB die Energie hy absorbiert bzw. emittiert wird. 

Der atomare Absorptionskoeffizient innerhalb einer Spektrallinie, die vom 
Grundzustand ausgeht, ist unabhangig vom Strahlungsfeld, indem der Grund
zustand scharf ist. Sonst hangt im allgemeinen der Absorptionskoeffizient vom 
Strahlungsfeld ab, weil dieses die Verteilung tiber die Zustandselemente des 
absorbierenden stationaren Zustands beeinfluBt. Ftir eine vom Grundzustand 
ausgehende Linie erhalt man gemaB (88) den folgenden atomaren Absorptions
koeffizienten aV. pro Atom im Grundzustand gerechnet: 

Hier ist 

h" /Jk 1 
av = blk • -4 • - lJ' '( )2 . 

:n; :n; kl "-"0 

()k = h 
h 

(92) 

(93) 

die Unscharfe des in Frage kommenden oberen stationaren Zustands, in Frequenz
einheiten gemessen. Aus (88), (90) und (93) folgt 

(94) 

Insbesondere gilt ftir eine Linie, fUr die der obere stationare Zustand der 
zweittiefste stationare Zustand ist, - eine Resonanzlinie - die Gleichung 

(95) 

Setzt man die erste Gleichung (89) und (94) III (92) ein, so erhalt man 

(96) 

:\Iit Hilfe dieser Gleichung kann der Absorptionskoeffizient berechnet werden, 
wenn die EINSTElx-Koeffizienten akr des Atoms bekannt sind. Es sei noch 
bemerkt, daB bei allen astrophysikalischen Anwendungen y - 1'0::> ()k ist 
(()k ist von der Gra13enordnung 10- 4 A), so daB in (96) Or im Nenner gestrichen 
werden kann. 
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Unter Anlehnung an die klassisehe Theorie des harmonisehen Oszillators 
fUhrt man im allgemeinen statt der EINSTEIN-Koeffizienten ak, die sog. Oszil
latorsUi.rken IkT ein, die dureh die folgende Gleiehung definiertl sind: 

(97) 

Diese Definition ist bequem, weil ItT fUr starkere Linien von der GroBen
ordnung 1 ist. Definiert man ferner I{ dureh 

(98) 

so kann man (96) 111 der folgenden Form sehreiben: 

2 n e4 2 qk I f' 1 
a,. = 9m~c4 l' • -q; kl k' CiZ T (v - 1'0)2' (99) 

In ell1lgen Fallen sind die Oszillatorstarken quantenmeehaniseh bereehnet 
worden, in den meisten Fallen dureh Anwendung des Summensatzes. Fur einige 
wenige Linien sind die Oszillatorstarken gemaB Laboratoriumsversuehen bekannt2• 

Fur f' gilt infolge des Summensatzes im allgemeinen f' "" 1. 
Der Absorptionskoeffizient innerhalb einer Spektrallinie, die von einem 

angeregten Zustand ausgeht, kann in einfaeher Form gesehrieben werden, wenn 
fUr den betreffenden angeregten Zustand eine Normalverteilung (91) gilt. Letz
teres wird in Sternatmospharen im allgemeinen allerdings nieht der Fall sein, 
doch kommen wiehtige Falle vor, wo die erwahnte Bedingung annahernd erfullt 
ist. Dureh Anwendung des Sehemas (88) auf die Absorptionen von einem an
geregten Zustand mit Normalverteilung erhalt man [vgl. (92) und (93)J 

a = b . . • lt~ . b, + bk 1 . 
v 'k 4:7 n (b i + bk )2 + (I' - "0)2 (100) 

Die halbe Halbwertsbreite ~ = ~i + CJk der Absorptionslinie - die sog. natur
liehe Linienbreite - setzt sieh also additiv aus den (in Frequenzeinheiten 
gemessenen) halben Halbwertsbreiten der beiden betreffenden stationaren Zu
stande zusammen. Durch EinfUhrung der Oszillatorstarken erhalt man jetzt 
statt (99) die folgende Gleiehung: 

2:re4 
2 qk I (I' + I') 1 a,. = 9mec4 v • q; ki i k' ()2-:+~(V---"0"")2' (101 ) 

1m Nenner des letzten Faktors darf wieder bei astrophysikalischen Anwendungen 
das erste Glied gestriehen werden. 

Die angefiihrten Formeln fUr den Verlauf des Absorptionskoeffizienten im 
Frequenzbereich einer Spektrallinie gelten fUr ruhende, ungestorte Atome. 
Dureh die Warmebewegung und dureh die Weehselwirkung der Atome wird die 
Absorptionslinie verbreitert. Die wiehtigsten in Frage kommenden Effekte sind3 : 

1. Die DOPPLER-Verbreiterung durch die Warmebewegung der 
A tome. Allgemein gilt, wenn die Verteilung der Geschwindigkeitskomponenten v 

1 Wegen der zwei verschiedenen benutzten Definitionen der Oszillatorstarke vergleiche 
man etwa MINNAERT und MULDERS. I. C. S. 234. Anm. 4. 

2 Vgl. etwa S. A. KORFF and G. BREIT. Reviews of Modern Physics 4. S.471 (1932). 
3 Vgl. hierzu den zusammenfassenden Bericht von V. WEISSKOPF. Phys Z 34. S. 1 

(1933) und das 'Verk von A. MITCHELL and M. ZEMAN SKY, Resonance Radiation and Excited 
Atoms. Cambridge 1934. sowie die in diesen beiden Darstellungen angefuhrte Literatur. 
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in einer festen Richtung durch 'IjJ (v) gegeben ist, fUr den Absorptionskoeffizienten 
in dieser Richtung: += r hv ~ 

a ,. = 'IjJ (v) dv· bik 4;z; --;; ( (. V))2' (102) 
. ~+~-~1+~ 

Ftir eine MAXWELLsche Geschwindigkeitsverteilung der Temperatur T erhalt 
man hieraus nach einigen Umformungen fUr aIle Strahlenrichtungen 

wo 
(104) 

d = ,"--=-."0 
b ' (105) 

.5 2;z;e2 2 r T Ii a =- = ---v· .... 
b 3 iii, c3 b I 

(106) 

ist. Die GroBe b reprasentiert die DOPPLER-Verbreiterung (£R ist die Gaskon
stante, A das Atomgewicht in Einheiten von mH), die Gro13e <5 wie vorher die 
naUirliche Linienbreite. Bei den astrophysikalischen Anwendungen ist das Ver
haltnis a erheblich kleiner als 1. Dies bedeutet eine Vereinfachung bei der Aus
wertung des Integrals in (103). Wichtig ist ferner, daB fUr d:3> 1, d. h. in gegen
tiber der DOPpLER-Breite gro13em Abstand von der Linienmitte, Gleichung (103) 
asymptotisch in Gleichung (101) tibergeht. In gegen die DOPpLER-Breite groBem 
Abstand von der Linienmitte darf also die Wirkung der DOPPLER-Verbreiterung 
vernachlassigt werden. Dabei ist zu bemerken, da13 die DOPPLER-Breite, in 
Wellenlangeneinheiten ausgedrtickt, bei den Anwendungen auf Sternatmospharen 
etwa 0,01 bis 0,1 A betragt. 

Analytische Naherungsformeln und Tabellen zur Berechnung des Aus
drucks (103) findet man etwa bei BORN!, V. D. HELD 2, MITCHELL und ZEMANSKy 3, 

WOOLLEy4, PANNEKOEK 5 und MINNAERT und MULDERS 6• 

2. Die Sto13verbreiterung. Die Wirkung naher Passagen von Fremd
atomen auf die Absorption und Emission eines Atoms wurde schon von H. A. 
LORENTZ auf klassischer Grundlage diskutiert. Ausgehend von einer Dberlegung 
von LENZ7 hat WEISSKOPF8 dieses Problem weitgehend geklart. Zur Bertick
sichtigung der erwahnten Wirkung hat man die naUirliche Linienbreite <5 durch 
eine effektive Linienbreite 

1 
beff = b + - 5 2;z; (107) 

zu ersetzen, wo 5 die sekundliche Zahl der nahen Passagen am betrachteten 
Atom bedeutet. Die Passagenzahl 5 kann nach der kinetischen Gastheorie be
rechnet werden, indem fUr die nahen Passagen ein effektiver Wirkungsquer
schnitt G~ eingefUhrt wird. Wie Experiment und Theorie tibereinstimmend zeigen, 
sind dabei die Gs-Werte von der Gro13enordnung 5 bis 10 A. In den Stern
atmospharen dtirfte die Sto13verbreiterung durch Wasserstoffatome eine Rolle 
spielen. 

1 Optik. Berlin 1933. 
3 L. c. S. 224, Anm. 3. 
5 L. c. S. 213. Anm.6. 
7 Z f Phys 25, S. 299 (1924). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

2 Z f Phys 70, S.508 (1931). 
4 Ann Solar Phys Obs Cambridge Vol. 3, Part 2 (1933). 
6 L. c. S. 234, Anm. 4. 
8 L. c. S.224, Anm. 3 sowie Z f Phys 75, S. 287 (1932). 
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Wenn die Dichte so hoch ist, daB die StoBzeit gegeniiber der Flugzeit nicht 
verschwindend klein ist, treten, wie auf theoretischem Wege LENZI gezeigt hat, 
Verschiebung und Asymmetrie der Spcktrallinien auf. In dieser Weise konnen 
diesbeziigliche Experimente 2 von FUCHTBAUER, Joos und DINCKELACKER und 
von MINKOWSKI gedeutet werden. LINDBLAD 3 hat eine asymmetrische Verbreite
rung der Linie 4227 in M-Zwergen beobachtet. 

3. Die STARK-Effekt-Verbreiterung. Ein Atom in einem Gas wird 
auch auBerhalb der kurzen Zeitintervalle einer nahen Passage durch die elek
trischen Felder der Nachbaratome gestort. Diese Storungen bewirken kleine 
Verbreiterungen der Energieniveaus des Atoms und entsprechende Verbreiterun
gen der Spektrallinien, die den Linienaufspaltungen bei konstantem auBeren 
Feld (STARK-Effekt) analog sind. 1m allgemeinen spielt diese Verbreiterung 
nur fiir die Wasserstofflinien eine Rolle, da nur fiir Wasserstoff ein merklicher 
linearer STARK-Effekt vorhanden ist. Die STARK-Effekt-Verbreiterung kann 
durch den Ansatz eines entsprechend den storenden Feldern vergroBerten <5eff 

beriicksichtigt werden 4. In den stark ionisierten Atmospharen der B- und 
A-Sterne diirfte nach O. STRUVE 5 und UNSOLD 6 die STARK-Effekt-Verbreiterung 
der BALMER-Linien sehr wesentlich sein. 

Der Emissionskoeffizien t innerhalb des Frequenzbereichs einer Spektral
linie hangt von der Anzahl der Atome in den Zustandselementen des betreffenden 
oberen stationaren Zustands abo 1st die Gesamtzahl der Atome im oberen statio
naren Zustand und die Verteilung iiber die Zustandselemente bekannt, so kann 
der Emissionskoeffizient innerhalb der Spektrallinie als Funktion der Frequenz 
gemaB dem Schema (88) berechnet werden. 

1m thermodynamischen Gleichgewicht ist die Gesamtzahl der Atome im 
oberen stationaren Zustand durch die BOLTZj\IANNsche Gleichung und die Ver
teilung iiber die Zustandselemente durch die Normalverteilung (91) bestimmt. 
Dann gilt fur den Emissionskoeffizienten die KIRCHHOFFsche Gleichung 
fv = k"B" (T). In den Sternatmospharen muB die Gesamtzahl und die Ver
teilung durch Betrachtung der verschiedenen Atomprozesse, durch die der obere 
Zustand angeregt wird, als Funktion des Strahlungsfeldes, der Temperatur 
und des Elektronendrucks am betrachteten Ort ermittelt werden. Die Berech
nung kann nach EDDINGTON 7 und MILNE 8 mit Vorteil durch Vergleich des be
trachteten Zustands mit einem Zustand im thermodynamischen Gleichgewicht 
bei der lokalen Temperatur und Dichte durchgefiihrt werden. Es kann fiir ein 
ins Auge gefaBtes Zustandselement (E(k), E(k) + dE) die Bedingung der zeit
lichen Stationaritat allgemein in der folgenden Form geschrieben werden: 
Em Ab~ ] L ~ (E(k») n~~ (E(k), E(k) + dE; u) + L ~ (E(k») ~Ikl, 0) n~~s (E(k), E(k) + dE; 0) 
U 0 B,'(Elkl,o) 

StoB + L ~ (E(k») ~s n;~) (E(k), E(k) + dE; t) 
t 

= ~~(u) j,,,(Elkl,u) n~,(u; E(k), E(k) + dE) + i~(o)n~o,:,(o; E(k), E(k) + dE) 
u B,,(Elkl,u) 0 

(108) 

RtoB + L ~ (t) ~s n;~I(t; E(k), E(k) + dE) . 
t 

1 Z f Phys 80, S.423 (1933). 2 Vgl. I. c. S.224, Anm.3. 
3 Stockh Obs Astr Iakt och Undersokn Bd. 12, No.2 (1935). 
4 Vgl. I. c. S.224, Anm. 3 und I. c. S.225, Anm. 1. 
5 Ap J 69, S. 173 (1929); 70, S.85 u. 237 (1929). 
6 Z f Phys 46, S. 765 (1927); 59, S. 353 (1930). 
7 I.e.s. und M N 89, S.620 (1929). 8 M N 88, S.493 (1928). 
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Jedes Glied auf der linken Seite gibt die Anzahl (pro Volumeneinheit und 
Zeiteinheit) der Ubergangsprozesse a us dem betrachteten Zustandselement nach 
einem anderen, jedes Glied auf der rechten Seite die Anzahl der genau umgekehrten 
Ubergangsprozesse nach dem betrachteten Zustandselement. Die erste Summe 
links reprasentiert spontane EmissionsUbergange, die zweite AbsorptionsUber
gange, die dritte StoBUbergange. Die Summen rechts reprasentieren die genau 
umgekehrten Absorptions-, Emissions- und StoBUbergange. Die induzierten 
Emissionsprozesse sind nicht reprasentiert: sie sind durch entsprechende Re
duktion der AbsorptionsUbergange zu berUcksichtigen (vgl. S. 214). Die n(O)
Faktoren geben die entsprechenden Anzahlen flir thermodynamisches Gleich
gewicht. Da bei thermodynamischem Gleichgewicht nicht nur Stationaritat, 
sondern detailliertes Gleichgewicht (vgl. M Ziff. 1) vorhanden ist, so gilt 

n~~(E(k), E(k) + dE; u) = n~~s(u; E(kl, E(Ic) + dE), 1 
n~O.~s(E(k), E(k) + dE; 0) = n~~ (0; E(Ic), E(Ic) + dE), (109) 

n~~)(E(kl, E(k) + dE; t) = n~~) (t; E(Ic), E(k) + dE). 

Die ~-Faktoren ~ (E(k»), ~ (0), ~ (u) und ~ (t) geben das Verhaltnis zwischen 
den Zahlen der Atome im Zustandselement (E(k), E(k) + dE) und in den Zustanden 
a ,n, t und den entsprechenden Zahlen bei thermodynamischem Gleichgewicht. 
Jedes Glied links enthalt den Faktor ~ (E(k») , jedes Glied rechts einen Faktor 
~ (0), ~ (u) oder ~ (t). Die Absorptionsglieder enthalten ferner als Faktor das 
Verhaltnis Iv/B,. der mittleren Intensitat I" zur PLANCK-Intensitat Bv flir die 
betreffende Frequenz. Die StoBglieder schlieBlich enthalten als Faktor den 
~-Faktor ~s, der das Verhaltnis der Zahl der stoBenden Partikeln und der ent
sprechenden Zahl bei thermodynamischem Gleichgewicht gibt. 

In ihrer allgemeinen Form ist die Gleichung (108) auBerordentlich ver
wickelt. Sie zeigt, wie die verschiedenen stationaren Zustande und die ent
sprechenden Spektrallinienintensitaten untereinander gekoppelt sind. Es gibt 
aber einfache Spezialfalle, die in den Sternatmospharen mit guter Naherung 
realisiert sind. 

Ein sehr wichtiger Spezialfall ist der von EDDINGTON und MILNE behandelte 
Fall einer yom Grundzustand ausgehenden Spektrallinie, deren oberer Zustand 
nur durch StrahlungsUbergange und StoBUbergange yom Grundzustand an
geregt und nur durch die umgekehrten Prozesse nach dem Grundzustand aus
geli:ischt wird. In diesem Spezialfall reduziert sich (108) auf die Gleichung 

~ (E(k» n~~ (E(k), E(k) + dE; 1) + ~ (E(k)) n;~) (E(k), E(k) + dE; 1) 1 
- Iv (Elk), 1) nlO) (1' E(k) E(k) + dE) + n lO) (1' E(k) E(k) + dE) (110) - B" abs, , st" J 

in der zur weiteren Vereinfachung noch ~(1) = 1 und ~s = 1 gesetzt worden 
ist. In Gleichung (110) ist zu beachten, daB 1 den scharfen Grundzustand 
bedeutet, so daB insbesondere die Frequenz V(E(k), 1) durch E(k) gegeben ist: 

h v (E(k), 1) = E(k) - Ehll . ( 111 ) 

BerUcksichtigt man in (110) die Gleichungen (109) und setzt zur Ver
einfachung 

(112) 

so erhalt man 
(113) 

15* 
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1m Zustand des thermodynamischen Gleichgewichts gilt auch fUr die Spek
trallinien die KIRCHHoFFsche Gleichung jv = IvBv, wo der Linienabsorptions
koeffizient zur Unterscheidung vom kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten k •. 
mit lv bezeichnet ist. Durch Vergleich mit dem Zustand thermodynamischen 
Gleichgewichts leitet man aus (113) unter Beachtung von (111) den folgenden 
Ausdruck fUr den Linienemissionskoeffizienten ab: 

j;~in) = (1 - 8) lvly + 8lvB,v. (114) 

Die durch (112) definierte GroBe 8 miBt den Bruchteil, den die StoBiibergange 
(E(k) , E(k) + dE) ~ 1 von allen Dbergangen (E(k) , E(k) + dE) ~ 1 ausmachen. 
Sie hat fUr alle Zustandselemente von k denselben Wert. 

Wenn die Dichte so gering ist, daB die Zahl der StoBiibergange praktisch 
verschwindet und folglich e gleich Null ist, gilt 

Dies ist der Fall der sog. reinen Streuung (monochromatisches Gleichgewicht). 
Die Gleichung (114) enthalt neben einem Streuungsglied ein Absorptionsglied. 

B. STRC»IGREN 1 hat einen allgemeineren Spezialfall behandelt, bei dem fUr 
eine vom Grundzustand ausgehende Linie Anregung bzw. Aus16schung des oberen 
Zustands auBer durch Dbergange von bzw. nach dem Grundzustand auch noch 
durch Dbergange von bzw. nach Zustanden, wo das Elektron frei ist, erfolgt. 
Man erhalt in diesem Fall 

j~in) = (1 - e) l,.f,. + 8lv QB •. (T) , (116) 

wo aber jetzt 8 den Bruchteil von allen Dbergangen aus dem oberen Zustand k 
miBt, den die StoBiibergange aus k nach dem Grundzustand und die Photo
ionisationsiibergange aus k zusammen ausmachen. Der Faktor Q ist ein Ausdruck 
fUr die Abweichung der Intensitat der ionisierenden Strahlung von der PLANCK
Strahlung der lokalen Temperatur T. Wenn diese Abweichung vernachlassigt 
werden kann, ist Q = 1. 

1m allgemeinen Fall (108) treten in der Gleichung fUr jv neben der mittleren 
Intensitat Iv fUr die Frequenz 'V und der PLANcK-Intensitat Bv auch mittlere 
Intensitaten fUr andere Frequenzen auf, die einen Ausdruck fUr Fluoreszenz
wechselwirkung mit anderen Spektrallinien bedeuten. 

In einer Sternatmosphare setzt sich der Absorptionskoeffizient bzw. der 
Emissionskoeffizient innerhalb einer Spektrallinie aus einem der Spektrallinie 
entsprechenden Beitrag und einem dem kontinuierlichen Spektrum entsprechen
den Beitrag zusammen. Die resultierenden Werte sind, indem fiir das kontinuier
liehe Spektrum die KIRCHHoFFsehe Gleichung gilt: 

k~e,) = kv + Iv. 

j~e,) = kvBv + j~in) • 

(117) 

(118) 

Der Linienemissionskoeffizient jein) ist, je nach dem betraehteten Spezial
fall, gemaB (114), (115) oder (116) dureh Iv auszudriieken. 

Die theoretische Bereehnung des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten k,. 
als Funktion von Temperatur T und Elektronendruck p. wurde in Ziff. M 18a be
handelt. Die Berechnung des Linienabsorptionskoeffizienten a,. pro Atom kann 
fUr eine vom Grundzustand ausgehende Linie nach den in dieser Ziffer gegebenen 
Formeln erfolgen. Aus a •. wird der Linienabsorptionskoeffizient dureh Multipli
kation mit der Anzahl der Atome im betreffenden Grundzustand pro Gramm 
erhalten. Diese Anzahl kann bei bekannter relativer Haufigkeit des betreffenden 

1 Z f Ap 10, S.237 (1935). 
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Elementes gemaB den Ionisationsgleichungen (83) als Funktion von T und Pe 
berechnet werden. Es sind somit fUr eine Theorie der von einem Grundzustand 
ausgehenden Spektrallinien die physikalischen Grundlagen vorhanden. 

M 19b; P 30a. Die Theorie der Absorptionslinien. Das Strahlungsfeld in 
einer Sternatmosphare gentigt auch fUr die Frequenzbereiche der Spektrallinien 
der fundamentalen Differentialgleichung (1): 

cosO dI" = kim) I - l' 1m) (119) 
(2dx " " ,,' 

Die Theorie der Absorptionslinien beruht auf dieser Gleichung in Verbindung 
mit den in der vorigen Ziffer gegebenen Ausdrticken fUr den Absorptionskoeffi
zienten k~es) und fUr den Emissionskoeffizienten j~res). 

Setzt man die Gleichungen (117) und (118) und der Reihe nach die Aus
drticke (115), (114) und (116) fUr j,l.lin) in (119) ein, so erhalt man: 

bz\\,. 

und 

cosO ddIv = (k,. + l,.) I,. - kl'Bv - [,.f,. , 
'! x 

cosO ddIv = (k,. + [v) Iv - k,.B,. - (1 - e) I,·f,. - elvBl' 
Q x 

cosO ddIv = (kv + f,.) I,. - k,.B,. - (1 -- e)lvf,. - el,.QB, .. 
Q x 

(120) 

(121) 

(122) 

Die erste Gleichung ist die Differentialgleichung ftir gleichzeitig vorhandene 
kontinuierliche Absorption und Linienstreuung, die zweite die Gleichung fUr 
gleichzeitig yorhandene kontinuierliche Absorption, Linienabsorption und 
Linienstreuung. Die dritte Gleichung berticksichtigt [indem der wesentlichste 
Unterschied zwischen (121) und (122) in der Bedeutung von e liegt, vgl. S. 228J 
dartiber hinaus die Fluoreszenzkopplung mit den stationaren Zustanden, die einem 
freien Elektron entsprechen. Die Form der Differentialgleichung (122) ist, wie 
UNSOLD l betont hat, die allgemeinste Form, wenn Linienfluoreszenz nicht beruck
sichtigt wird. Die spezieIlen Formen (120) bzw. (121) gehen aus (122) hervor, 
wenn Q = 1 bzw. Q = 1 und e = 0 gesetzt werden. 

Die Behandlung der unendlich vielen Differentialgleichungen der Form 
(120), (121) oder (122) erfolgt gewohnlich nach dem in Ziff. M 18a erwahnten 
Naherungsverfahren. Das Verfahren ist in der Tat genau dasselbe wie das 
bei der Diskussion der unendlich vielen Differentialgleichungen (25) ange
wandte. Es werden auf die unendlich vielen Differentialgleichungen die Opera-

tionen: f· .. :: und J. .. cosO :: angewandt, wo die Integrationen tiber aIle 

Richtungen zu erstrecken sind. Sodann werden durch die EDDINGTONSche 

Naherungsgleichung: f1,. cos 2 0 4dw = ~ (Iv dw zwei Differentialgleichungen ge-
:n: 3., 4:n: 

wonnen, aus denen durch Elimination von f Iv cosO :: eine Differentialgleichung 

fUr die mittlere Intensitat I" =flv dw abgeleitet wird. Sodann ist die partikulare 
4:n: 

Losung dieser Differentialgleichung zu ermitteln, die die Randbedingungen 

IV EX: B,. fUr tiefe Schichten und f" = 2 flv cosO :: auf der Oberflache (EDDING

TONscher Naherungsausdruck dafUr, daB auf der Oberflache der Strahlungsstrom 
nach innen gleich Null ist) erftillt. Durch Einsetzung der Iv-Losung in die ur
sprtinglichen Differentialgleichungen kann man Iv(O) als Funktion der Tiefe 
durch Quadratur ermitteln, insbesondere also die Ausstrahlung berechnen. 

1 L. c. S. 233, Anm. 1. 
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Der einzige Schritt in diesem Verfahren, der mathematische Schwierigkeiten 
bereitet, ist die Lasung des Randwertproblems der Differentialgleichung flir ] ~. 
Einfache Lasungen ergeben sieh, wenn der Koeffizient von J~ unabhangig von 
der Tiefe angesetzt wird. Wie EDDINGTON! gezeigt hat, flihrt auch der Ansatz 
eines linear mit der optischen Tiefe variierenden Koeffizienten zu einer mit Hilfe 
bekannter Funktionen (BEssEL-Funktionen) ausdriickbaren Lasung. Der all
gemeine Fall kann durch numerische Integration behandelt werden. Mehrere 
so1che Untersuchungen hat PANNEKOEK durchgeflihrt (vgl. S.237). 

Eine Reihe von Lasungen des mathematischen Randwertproblems sind von 
EDDINGTON 2, MILNE 3, ROSSELAND 4, B. STROMGREN 5, UNSOLD 6 und WOOLLEy7 
analytisch untersucht worden. Die Voraussetzungen unterscheiden sich durch 
die Ansatze in bezug auf die Anderung von Schieht zu Schicht flir das Verhaltnis 

'Yj,. = i' , flir e und flir B, .. Hier sollen die Hauptpunkte des wichtigen Falles, 
v 

daB l,,/k,. und e konstant und B" linear von der optischen Tiefe abhangig sind, 
angeflihrt werden. Allgemein erhalt man aus (121): 

dH,. ] kv B ( ) I,. ] I,. B 
-dt = ,. - k ..L I ,. - 1 - e k + I ,. - e k ..L I v 

}' )' I I' J' I' J.' I I' 
(123) 

und: 1 dJ,. = H 
3 dt,. ,., (124) 

indem die optische Tiefe m der Frequenz 'I' innerhalb emer Spektrallinie: 
x 

t,. = ((k,. + l,.)edx (125) 
o 

eingeflihrt wird. Man erhalt weiter durch Einflihrung der Bezeichnungen: 

und 

I,. 
'Yjv = k; 

• 1 + 81),. 
A,.=---

1 + I),. 

(126) 

(127) 

aus (123): ~~" = A,. (f,. - B,.). (128) 
v 

Zwischen (124) und (128) wird H" eliminiert: 

d2J,. . (J B) dt2 = 3 Av ,,- ~ . . ' (129) 

Nimmt man nun }'" als konstant an und setzt: 

B~ = a" + Pvt,., (130) 
so erhalt man (vgl. hierzu S. 208) als Lasung von (129), die die Randbedingungen 
erfiillt, 2 

a,.-~p~ _ 
J - a + p t - _~3_ e - rSi.,.t,. (131) 

,..- v v v 2 r--;;--- • 

1 + 3131." 
Aus (124) und (131) folgt, da definitionsgemaB [vgl. (27)J: 

F,. = 4:n;H~, 
2 

Fv 4 4 - a"-"3 pv ,-- - - P -l- - ,/3 , e- lSi.,. t,. (132) 
;r -..... J' L ..., r ,-" 2-
. .) .) 1 + -- }/3 i.,. 

3 
1 M N 89, S.620 (1929). 2 L. c. Anm.1. 3 L. c. S.203, Anm.1. 
4 Astrophysik § 33. Ii L. c. S. 228, Anm. 1. 
6 Sommerfeld-Festschr. Leipzig 1928. 7 Z f Ap 5, S.67 (1932). 
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und insbesondere fUr den fUr die Intensitat im Gesamtspektrum maBgebenden 
Strahlungsstrom auf der Oberflache 2 

Fy(O) = ± py + ± -yj}:: av - 3 P" (133) 
Jt 3 3 2 ,---

1 + 3 Y3}'v 

Fur die ausgestrahlte Intensitat 1y (0, 0) erhalt man durch Einsetzen von 
(130) und (131) in (121) 2 

a v -:3 p,. 1; 
1v(O, ()) = a,. + P" cosO - - 'V (134) 

2 -- • 1 + Y3;'-~os&' 1+ 3 V3 }", 

Die Koeffizienten a" und py im Ansatz (130) sind durch Identifikation mit 
dem aus der Theorie des kontinuierlichen Spektrums (vgl. S. 211) folgenden Aus
druck fUr Bv zu ermitteln. 

Da gema/3 Voraussetzung l,.lkv von der Schichttiefe unahhangig ist, so folgt 
aus (22), (24) und (125) t,. 

-·=ny(1+'Yjy). 
r 

(135) 

Durch Identifikation von (130) und (34), (66) und (67) erhiilt man unter Be
achtung von (135): 

(136) 

und 1 3 1 
P .. = n.:T1 + '1v) Bv (Te) . 16 1te 1 _ e- u •• (137) 

Setzt man zur Vereinfachung nv = 1 (vgl. S. 217), und fUhrt die abkiirzende 
Bezeichnung: U e 

Xe =1 :_: __ e-u; (138) 

ein, so erhiilt man aus (133), (136) und (137) 

I 1 - ~ xe (1 + _1_)1 
Fv(o) = By (Te) ~xe-1- +..±... Y32v 8 1 + '1.. • 

;r; 4 1 + '1v 3 1 + ~ Y3 ;.,. 
3 

Der Strahlungsstrom im benachbarten kontinuierlichen Spektrum 
man ly = ° und folglich 'Yj .. = ° und A.y = 1 setzt, 

F~ont) (0) _ I; Y3 1 ( ; Y3 )1 
;r; -By(Te) 2 ,_ -4Xe -~ -1 . 

1 +-V} 1 +-Y3 
3 3 

(139) 

ist, indem 

(140) 

Die geringe Abweichung zwischen (140) und (69) mit n .. = 1, die durch 

den Faktor 1,07 - ~e • 0,07 gegeben ist, entspricht der Abweichungzwischen (43) 

und (56). Aus (139) und (140) findet man fUr den Kontrast im Gesamtspektrum 
Fy 

ry = Flkont) (141) 
v 

den folgenden Ausdruck: 1 ( 1 ') 

1_ xe . __ .1_ + ~._ ni.v 1- gXe 1 + 1+~ 
4 1 + '/y 3 1 + ~ Y3 I. v 

3 (142) r,. = 

;(3 1 (+Y3 ') ---z-::- - 4 xe 2 ,_ - 1 
1+-~-13 1+-;;-V3 

.) ,.)' 
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Die folgende Tabelle gibt fUr Xe = 4, }. = 6000 A und Te = 6000 0 ent
sprechend (vgl. Tab. 2), den Kontrast rv als Funktion von c und 17v. 

Tabelle 3. 

II" £=0 E ~ 0001 F =0 0 01 E = 0,1 Ill' E=(j E ~ 0,001 E::-=-;: 0 01 £=0.1 

(J, .5 0,83 (J,83 0,83 0,83 5 0,43 0,43 0,44 0,47 
1 0,72 0,72 0,73 (J,73 10 0,33 0,33 0,33 0,39 
2 0,60 0,60 0,60 0,61 100 0,11 0,12 0,15 0,28 
3 0,52 0,52 0,53 0,55 1000 I 0,04 0,05 0,11 0,27 
4 0,47 0,47 0,48 0,50 10000 0,01 0,04 0,1(1 0,27 

Mit Hilfe von (142) oder der Tabelle kannen die beobachteten Konturen yon 
Absorptionslinien interpretiert werden. In den Linien fl uge 1 n ist die Intensitat 

im wesentlichen nur von 1}1' = kl". abhangig; r ,. = 1. wird fUr Xe = 4 etwa bei 
v 2 

1}v = 3 erreicht. In der Nahe der Linienmi tte, wo gemaD (96) lv und folglich 17v 

stark anwachst, hangt die Intensitat im wesentlichen nur von e abo Fur Xe = 4 
gilt in der Nahe der Linienmitte Yo gemaD (127) und (142) 

~Y3~ 
3 

1"'ll -:x.- ----2--

1 +31'3' 
(143) 

Bei der Berechnung der Intensitat in der Linienmitte ist es zweckmaDiger, 
fUr B,. statt (65) die TAYLOR-Entwicklung (59) fUr T = 0 zu benutzen. Man erhalt 
dann fUr aIle Xe die Gleichung (143). Die Randverdunklung innerhalb der Spektral
linie kann gemaD (134) untersucht werden. Einen ausfUhrlichen Vergleich von Be
obachtungen der Konturen der Linien des Mg-Tripletts b im Sonnenspektrum fUr 
drei verschiedene cos8-Werte mit der Theorie hat H. H. PLASKETT! durchgefuhrt. 

Bei der Interpretation der beobachteten Linienkonturen starker (d. h. 
breiter) Absorptionslinien darf man f gemaJ3 (143) aus der Restintensitat rv 
berechnen. Eine genauere Dberlegung zeigt in der Tat, daD 1}v hier so groD ist: 

daD in (127) und (142) ~ = 0 gesetzt werden darf. Sodann kann aus den beob

achteten r,. in den Liniei;flugeln 171' = ~':. als Funktion yon y - 1'0 abgeleitet 

werden. Der Frequenzverlauf von Iv darf fUr eine breite Linie mit dem theore
tischen Ausdruck (99) verglichen werden, indem der DOPPLER-Effekt in den 
Flugeln einer breiten Linie keinen graJ3eren EinfluJ3 auf den Frequenzverlauf 
hat (vgl. S. 225). 1m allgemeinen erhalt man gute Dbereinstimmung 2 mit dem 
Frequenzverlauf (99). 

Es ist aber zu beachten, daJ3 (142) und ahnliche Gleichungen die Konstanz 
von lv/kv und c durch die Atmosphare hindurch voraussetzen, so daJ3 die aus 
den Linienkonturen gefolgerten Werte als Mittelwerte durch die Atmosphare 
anzusprechen sind. Durch die S. 230 erwahnte Untersuchung eines Falles mit ver
anderlichen 1}v von EDDINGTON wurde ein Einblick gewonnen, in welchem MaJ3 
die verschiedenen Schichten zum Mittelwert beitragen. Es bestatigte sich die Er
wartung,. daJ3 urn so haher liegende Schichten maJ3gebend sind, je graJ3er die 
Linienstreuung ist. 

EDDINGTON 3, WOOLLEY,! und TEN BRUGGENCATE 5 haben verschiedene FaIle 
mit sprungweise variierendem 1}v untersucht. Das mathematische Randwertproblem 

1 M N 91, S.870 (1931). 
2 Vgl. etwa S. ROSSELAND, Astrophysik S. 141 bis 143 und die dort angefuhrten 

.-\rbeiten von 'CNSOLD. 
3 L. C. S. 230, Anm. 1. 4 L. C. S. 237, .-\nm. 1. 5 Z f Ap 4, S. 159 (1932). 
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wird hier durch Diskussion der aus entsprechenden Losungselementen zusammen
gesetzten Losung behandelt. 

UNSOLD 1 hat fur einen wichtigen Grenzfall ohne Voraussetzungen uber den 
Verlauf von 17. und emit der Schichttiefe einen Ausdruck fUr den Kontrast r. 
abgeleitet. Es handelt sich urn den Fall 17. ~ 1, der in dem auBersten Teil der 
Flugel realisiert ist. Indem hier erlaubterweise (vgl. oben) e = 0 gesetzt wird, 
Ia utet der betreffende A usdruck: 

wo die Gewichtsfunktion: 

1 - r,. = (G(T)' 17.dT, 
6 

G(T) = T ~ -r[ ~ Ei~(T) + y Ei3(T) (1 -
2'3 

( 144) 

(145) 

ist, mit y=l ~.~ (146) 
8 kTo n,.· 

Die folgende Tabelle zeigt die Gewichtsfunktion G (T) fUr y = 2,5, etvV'a 
I. = 4430 A im Sonnenspektrum entsprechend. 

Die Tabelle zeigt, daB in den auBersten Fltigein Tabelle 4. 

auch die tiefen Schichten der Photosphare maB
gebend sind. Nach UXSOLD wird der Ausdruck 
durch Ermittlung der N'EU:lIANKSchen Reihe der 
den Differentialgleichungen (120) entsprechenden 
Integralgleichung erhalten. In dieser N'EU:\IAXX
schen Reihe, die nach Potenzen von 17,. fort

"' 
0 
0,1 
0,2 
0,5 

G IT) T 

0,84 1,0 
0,69 1,5 
0,59 2,0 
0,39 3,0 

G(T) 

0,20 
0,10 
0,056 
0,016 

schreitet, sind gemaB der Annahme 17,. ~ 1 die Glieder zweiter und hoherer 
Ordnung in 17. zu streichen. Der so erhaltene Ausdruck (144) durfte fUr 
(1 - r,.) < 15 % ausreichende Genauigkeit geben. 

Nachdem die beobachteten Linienkonturen mit Hilfe der Gleichung (142) 
oder einer ahnlichen Gleichung interpretiert worden sind, muB eine physikalische 
Deutung der erhaltenen ly/k,,-Werte und e-Werte erfolgen. Wenn gemaB den in 
Ziff. M 18a und M 19a; P 29a erorterten Untersuchungen der kontinuierliche Ab
sorptionskoeffizient k" und der Linienabsorptionskoeffizient a" pro absorbierendes 
Atom ermittelt worden sind, lauft die physikalische Diskussion der ly/k,.-Werte auf 
eine Bestimmung der Anzahl der absorbierenden Atome pro Masseneinheit hinaus. 
Die betreffende Diskussion solI in der folgenden Ziffer besprochen werden. Die 
Diskussion der aus den Restintensitaten starker Linien abgeleiteten e-Werte 
muB an die physikalische Bedeutung von e anknupfen (vgl. S. 228). Die GroBe e 
miBt die Wahrscheinlichkeit dafUr, daB der obere stationare Zustand der be
trachteten Linie durch einen StoBubergang oder einen Photoionisationsubergang 
ausge16scht wird, gibt also einen Vergleich der Wahrscheinlichkeit dieser Prozesse 
mit der Wahrscheinlichkeit eines spontanen Emissionsuberganges nach dem 
Grundzustand. Wie P AKNEKOEK 2 gezeigt hat, sind fUr die Restintensitaten 
starker Linien solche Schichten maBgebend, in denen die Dichten so gering sind, 
daB die StoBubergange in diesem Zusammenhang keine Rolle spielen. Nach 
WOOLLEy3 und B. STROl\fGREN 4 stimmen dagegen die aus den Restintensitaten 
gefolgerten e-Werte (-10- 3 - 10- 1) qualitativ mit den entsprechenden aus Photo
ionisationswahrscheinlichkeit (vgl. P Abschnitt b3) und Dbergangswahrscheinlich
keit nach dem Grundzustand theoretisch berechneten E-Werten uberein. 

1 Z f Ap 4, S.339 (1932). 
2 L. c. S.237, Anm. 2. Vgl. auch R. v. D. R. WOOLLEY, I. c. S. 232, Anm. 5 und 

A. D. THACKERAY, Obs 56, S. 228 (1933). 
3 M N 94, S.631 (1934). 4 L. c. S.228, Anm.1. 
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DaB die Restintensitaten starker Absorptionslinien nicht praktisch Null 
sind, wie es bei reiner Streuung [Gleichung (120)J der Fall sein wiirde, riihrt also, 
wie ROSSELAND 1 vermutet hat, daher, daB Fluoreszenz stattfindet, und zwar 
handelt es sich urn Fluoreszenzkopplung mit stationaren Zustanden, wo das Elek
tron frei ist. Die Fluoreszenzkopplung mit den diskreten stationaren Zustanden 
[vgl. die allgemeine Gleichung (108)J diidte im aIlgemeinen einen geringen EinfluB 
auf die Restintensitat ausiiben, jedoch in gewissen Fallen von Bedeutung sein. 

Wie S. 225 hervorgehoben, darf nur in den Fliigeln breiterer Linien die 
Gleichung (99) bei der Diskussion der l./k.-Werte benutzt werden. Bei schmalen 
Linien muB die Wirkung des DOPPLER-Effekts auf den Frequenzverlauf von l •. 
gemaB der Gleichung (103) beriicksichtigt werden. Nun bereitet es beobachtungs
technisch groBe Schwierigkeiten, die Konturen schmaler Linien auszumessen. 
1m allgemeinen kann durch die Beobachtungen nur die Gesamtabsorption der 
Linie, durch die Aquivalentbreite ausgedriickt, festgestellt werden2• Ausgehend 
von einer Arbeit von SCHtTZ 3 haben MINNAERT und MULDERS 4 die Gesamt
absorption in ihrer Abhangigkeit von der Anzahl absorbierender Atome unter
sucht. 1st die Zahl der absorbierenden Atome pro Masseneinheit gleich :.V, so 
. t h ( ) I" "v IS nac 103 wegen 'fJv = k = k a. : 

v v 

2",e4 2 Nfik(f~ + (.) ~: 1 -'-.""_, dy 

'fJ,. = 9m;c4 v • k,. Y;-b2 J e Y a2 + (£=--y-)li, (147) 
-00 

GemaB (147) kann 'fJv als Funktion von 

Nfidfj + f~) q. 
91 = qi 

kv 
(148) 

von der Dampfungskonstante a ~vgl. (106)J sowie von v- Vo ~vgl. (105)J berechnet 
werden. Die DOPpLER-Breite b darf nach (104) als bekannt gelten. Aus (142) 
oder einer ahnlichen Gleichung folgt aus 'fJv die relative Intensitat rv , indem ein 
passender Wert von e angesetzt wird (etwa e = 0). SchlieBlich kann die Aqui
valentbreite durch Integration iiber die Spektrallinie gefunden werden: 

;'0 + J 

w = r (1 - r;,) di .. 
;'0':" J 

(149) 

GemaB (147), (148) und (149) dad man w als berechenbare Funktion von 91 
und a ansehen: w = w(91, a). (150) 

MINNAERT und MULDERS haben diese Uberlegung mit dem von RUSSELL 
und ADAMS benutzten Prinzip der Vergleichung der Starke von Multiplettlinien 
(vgl. P Ziff.47) verkniipft. Fiir die Linien eines Multipletts sind die tirWerte 
[nach der benutzten Definition (97)J annahernd gleich groB, und die N-Werte 
verhalten sich bei kleiner Multiplettaufspaltung wie die bekannten statistischen 
Gewichte. Fiir die Linien eines Multipletts sind die Verhaltnisse der 91-Werte 
also bekannt. Nimmt man nun an, daB fUr aIle Linien die Dampfungskon
stante a denselben Wert hat, so kann man die entsprechende w (91)-Kurve stiick
weise konstruieren, wenn eine Anzahl w-Werte von Multiplettlinien vorliegen. 
MINKAERT und MULDERS fanden in dieser Weise aus gemessenen Aquivalent-

1 Astrophysik S. 144. 
2 Vg1. M. MINNAERT, Z f Phys 45, S. 610 (1927); auch Versl Ked Xat Gen Congres 1923. 
3 Z f Ap 1. S. 300 (1930); vg1. auch 1. c. S.224 Anm.3. 
4 Z f Ap 2, S. 165 (1931). 
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breiten von Sonnenlinien eine w (W)-Kurve, deren Form sehr nahe mit der der 
theoretischen Kurve (150) ffir ein gewisses a fibereinstimmt. Als Resultat 
der Diskussion ergab sich also die Bestimmung von a und damit gemaB (106) 
der Dampfung t5. 

Der ermittelte Dampfungswert t5 ist groBer, als man nach (106) berechnen 
wiirde. Es dfirfte dies bedeuten, daB merkliche StoBverbreiterung in der 
Sonnenatmosphare vorhanden ist (vgl. S. 225). Nach (107) kann die dem t5eu
Wert entsprechende StoBzahl S und daraus der Gasdruck PG abgeleitet werden. 
In dieser Weise ist eine Bestimmung des relativen Verhaltnisses von Wasserstoff 
und Metallen in der Sonnenatmosphare moglich (vgl. S. 239). 

Die in dieser Ziffer betrachtete Theorie der Absorptionslinien gilt allgemein 
nur fUr Linien, die yom Grundzustand ausgehen (vgl. S.221). WOOLLEy l hat 
gezeigt, daB die Theorie in gewissen anderen Fallen mit guter Genauigkeit gelten 
diirfte. Dies gilt im Fall der Wasserstofflinien, indem fiir den zweittiefsten Zu
stand auBer in den allerauBersten Schichten die Normalverteilung (91) realisiert 
ist, was wieder darauf beruht, daB in einer Frequenz mit sehr starker Streuung 
(z. B. gerade im Bereich der L,,-Linie) die mittlere Intensitat sehr schnell un
gefahr gleich B" wird [vgl. (130) und (131)J. Fiir die BADIER-Linien ist dann 
nur statt (99) die Gleichung (101) zu benutzen 2• Ferner gilt die Theorie an
nahernd in einem Fall wie dem des Mg-Tripletts b. Die Linien dieses Tripletts 
gehen von metastabilen bzw. praktisch metastabilen Zustanden aus, die als 
scharf betrachtet werden diirfen und folglich wie ein Grundzustand behandelt 
werden konnen. Die Fluoreszen2;kopplung, die dadurch zustande kommt, daB 
der obere Zustand den Triplettlinien gemeinsam ist, bewirkt nach WOOLLEY 
namentlich in den Fliigeln der Linien praktisch keine Intensitatsanderungen. 
Dberhaupt diirfte die behandelte Theorie im allgemeinen fiir die Linienfliigel 
(und damit fUr die Gesamtabsorption) genahert richtige Resultate geben. 

P 31 a. Identifikation von Spektrallinien in Sternspektren. Fiir die heiJ3en 
hochionisierten Sterne sind durch eine Reihe von Arbeiten wesentliche Fort
schritte in bezug auf die Identifikation von Spektrallinien erzielt worden: 

O. STRUVE, A Study of the Spectra of B Stars. Ap J 74. S.225 (1931). 
B. EDLEN, Highly Ionised Carbon, Nitrogen and Oxygen in WOLF-RAYET 

Stars. Obs 55, S.115 (1932). 
C. H. PAYNE, An Interpretation of Absorption and Emission Lines in Early 

Type Spectra. M N 92, S·368 (1932). 
R. K. MARSHALL, A Note on the Occurrence of 0 III in Stellar Spectra. 

Ap J 76, S·317 (1932). 
O. STRUVE and T. DUNHAM jr., The Spectrum of the BO Star 23 T Scorpii. 

Ap J 77, S·321 (1933)· 
J. c. BOYCE, D. H. MENZEL and C. H. PAYNE, Forbidden Lines in Astro

physical Sources. Wash Nat Ac Proc 19, S.591 (1933). 
D. H. MENZEL and R. K. MARSHALL, Neon Absorption Lines in Stellar 

Spectra. Wash Nat Ac Proc 19, S.879 (1933). 
c. H. PAYXE, An Analysis of the Spectra of the WOLF-RAYET Stars. Z f Ap 

7, S.1 (1933). 
B. EDLEN, Zur Deutung derSpektren der heiBen Sterne. Zf Ap 7, S. 378 (1934). 
H. KUHLBORN, Ne II-Linien im Spektrum von T Sco (BO). Z f Ap 8, S. 190 

(1934). 
P. SWINGS and M. NICOLET, Identification of Lines in the Spectra of B Stars. 

Ap J 80, S.190 (1934)· 
1 MN 90, S. 779 (1930); 91, S.86+ (1931). 
2 Vgl. A. U~S6LD, ZfAp 2, S. 199 (1931). 
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P(34,39-53)a. Untersuchungen von Modell-Atmospharen. Vergleich 
zwischen Theorie und Beobachtung. Mit Hilfe des in den vorigen Ziffern Ent
wickelten kann das von einer genau spezifizierten Modell-Atmosphare aus
gestrahlte Spektrum vorausgesagt werden. Zur Spezifizierung der Modell-Atmo
sphare ist dabei die Angabe der relativen Haufigkeit der Elemente einerseits 
und die Angabe der effektiven Temperatur T. und der Schwerebeschleunigung g 
andererseits erforderlich (vgl. P Ziff. 51). 

Zunachst kann fur die Modell-Atmosphare der kontinuierliche Absorptions
koeffizient k y und das ROSSELAND-Mittel Ii als Funktion von Temperatur T und 
Elektronendruck Pe berechnet werden (vgl. S. 220). Ferner kann der Ionisations
zustand und der Gasdruck PG als Funktion von T und p. ermittelt werden 
(vgl. S.221). Als Schicht-Parameter kann bequem die optische Tiefe -c [vgl. 
(24)J gewahlt werden. Indem T. gegeben ist, kann die Temperatur T als Funk
tion von -c berechnet werden [vgl. (14) und (20)J: 

P = T; (! + t-c). 

Da mechanisches Gleichgewicht vorhanden ist, gilt: 

dPG 
-dx = gg, 

(151) 

(152) 

wenn x die geometrische Tieie, g die Dichte, PG der Gasdruck und g die (zur 
Berucksichtigung eines evtl. merklichen Strahlungsdrucks reduzierte) Schwere
beschleunigung bedeuten. Ferner gilt [vgl. (24)J 

d" -
dx = kg. 

Aus (152) und (153) folgt: 
dPG 
(h 

-g-
k(T,Pe ) , 

(153) 

(154) 

wo noch explizite zum Ausdruck gebracht ist, daJ3 Ii als Funktion von T und p. 
bekannt ist. Da nun nach dem oben Angeftihrten fur die Modell-Atmosphare 

PG = PG(T, p.) (155) 

gilt, so kann nach Elimination von p. gemaJ3 (1 5 5) und von T gemaJ3 (151) 
die Gleichung (154) in der Form 

dPG __ g_ 
d" 

( 156) 

geschrieben werden. Es folgt, daJ3 PG, unter Berucksichtigung der Bedingungen 
-c = 0 und PG = 0 auf der Sternoberflache, als Funktion von -c ermittelt werden 
kann. Da somit T und PG als Funktionen des Schicht-Parameters -c bestimmt 
worden sind, folgt auch Pe gemaJ3 (155). Indem Elementenhaufigkeit und 
Ionisationszustand bekannt sind, darf auch die Zustandsgleichung 

(157) 

als bekannt gelten, so daJ3 die Dichte g berechnet werden kann. Die Schichtung 
der Modell-Atmosphare ist somit ermittelt worden!. 

Nachdem die Schichtung der Modell-Atmosphare ermittelt worden ist, 
k6nnen die Starken der Absorptionslinien im ausgestrahlten Spektrum berechnet 
werden. Es solI die Diskussion im folgenden auf Linien beschrankt werden, 
die von einem Grundzustand oder einem mit einem Grundzustand aquivalenten 

1 Yg1. zu den angefiihrten Uberlegungen E. A. MILNE, 1. c.· S. 205, .\nm. 1; S. CHAX· 

DRASEKHAR, ~I N 92, S: 186 (1932); A. "CNSOLD, 1. c. S. 213, Anm.4. 
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Zustand (vgl. S.235) ausgehen. Die Anzahl pro Masseneinheit von Atomen 
in einem Grundzustand kann gemaB den gegebenen Elementenhaufigkeiten der 
Modell-Atmosphare und gemaB den Ionisationsgleichungen als Funktion des 
Schicht-Parameters 7: berechnet werden, denn die Dichte e, die Temperatur T 
und der Elektronendruck Pe sind ja als Funktionen von 7: bekannt. Durch 
Multiplikation des atomaren Absorptionskoeffizienten av gemaB (99), oder evtl. 
(101) oder (103) mit der Anzahl der absorbierenden Atome erhalt man den 
Linienabsorptionskoeffizientcn I" als Funktion des Schicht-Parameters 7:. Der 
kontinuierliche Absorptionskoeffizient kv ist ebenfalls als Funktion von 7: angeb-

bar. Das Vcrhaltnis 1],. = ~"- kann also fUr die verschiedenen Schichten angegeben 
werden. v 

In den Linienflugcln, die in dieser Diskussion hauptsachlich interessieren, 
darf e = 0 gesetzt werden (vgl. S. 232). Der Kontrast rv ist dann gemaB den 
berechncten 1],.-Wcrten in den verschiedenen Schichten zu ermitteln [aus (127) 

folgt mit e = 0, daB A,. = __ +1 ist]. Dieses Problem wurde in der vorigen Ziffer 
1 'i,. 

diskutiert. Zunachst ist gemaB (125) die optische Tiefe tv fUr die Frequenz l' 

in der Spcktrallinie als Funktion von 7: zu ermitteln. Wenn dies geschehen ist, 
konnen A" und B,. als Funktionen von 7: bestimmt werden. Das mathematische 
Randwertproblem ist dann spezifiziert, indem in (129) Av(tv) und Bv(tv) als be
kannt anzusehen sind. Zur Losung des Randwertproblems kommt eine Reihe 
von Verfahren in Betracht: 1. Es werden AI' (tv) durch einen schichtunabhangigen 
Mittelwert AI' und B,. (tv) durch einen linearen Ansatz a,. + Pvtv approximiert. 
Die ausgestrahlte Intensitat bzw. der Kontrast rv sind dann durch (133) bzw. 
(142) zu berechnen. 2. Es werden nach EDDINGTON sowohl AI' (tv) als Bv (tv) durch 
lineare Ansatze approximiert. Das Randwertproblem kann auch dann noch in 
geschlossener Form analytisch ge16st werden und r,o ahnlich wie in 1. berechnct 
werden (vgl. S. 230). WOOLLEY! hat dieses Verfahren weiterentwickelt (vgl. S. 232) 
und auf eine Analyse der Ca- und Ca+-Linien angewandt. 3. Es kann nach UN
SOLD allgemein fUr die auBersten Linienflugel 1 - rv gemaB (144) und (145) 
als gewichtcter Mittelwert von 1]v berechnet werden. 4. Das Randwertproblem 
kann fUr numerisch gegebene ).,.(tv) und Bv(t,.)-Werte immer numerisch ge16st 
werden. Diesen Weg hat PANNEKOEK 2 in zwei Untersuchungen eingeschlagen. 

Das Resultat der Untersuchung 1st fUr jede betrachtete Spektrallinie eine 
Reihe von r,.-Werten fiir verschiedene Werte von. v - Vo, d. h. eine Linien
kontur. Diese ist mit den Beobachtungen zu vergleichen. Aus dem Vergleich 
mit den Beobachtungen ersieht man, ob die Parameter der untersuchten Modell
Atmosphare mit denen der wirklichen Atmosphare ubereinstimmen. Allgemein 
wird man fiir cine Linie Ubereinstimmung herbeifUhren konnen, indem man die 
Haufigkeit des entsprechenden Elements andert. Auf diesem Wege erhalt man ver
besserte Werte fUr die Elementenhaufigkeiten. Es muB aber dabei nattirlich 
immer die Summe der angesetzten relativen Haufigkeiten gleich 1 sein. Hieraus 
ergibt sich, wie zuerst MILNE 3 betont hat, eine Moglichkeit zur Bestimmung eines 
Korrektionsfaktors des angesetzten mittleren Absorptionskoeffizienten k, oder 
wenn man diesen als theoretisch sicher bestimmt ansehen kann, eine Moglichkeit 
zur Bestimmung des Parameters g, der Schwerebeschleunigung [vgl. (154)1. 
Ferner sind die relativen Haufigkeiten der Ionisationsstufen desselben Elements 
durch die Ionisationsgleichungen gegeben. Dementsprechend ergibt sich die 
Moglichkeit der Bestimmung des Parameters T e , der effektiven Temperatur. 

1 M N 92, S. 482 (1932). 
3 L. c. S. 205, Anm. 1. 

2 MN 91, S.139 (1930) u. 519 (1931); I.c. S.213, Anm.6. 
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WOOLLEyl hat auf diesem Weg durch Vergleich der Resonanzlinien von Ca und 
Ca + die Ionisationstemperatur der Sonne und einiger K- und M-Sterne ermittelt. 

Untersuchungen von Modell-Atmospharen nach den erwahnten Prinzipien 
sind von CHANDRASEKHAR und MILNE2 und von RUSSELL3 auf analytischem 
Wege durchgefuhrt worden. Diese Untersuchungen beruhen auf dem Verfahren 1.; 
die in Frage kommenden Mittelwerte durch die Atmosphare werden durch 
Anwendung der MILNEschen Ionisationsgleichungen fur Atmospharensaulen (vgl. 
P Ziff.48) berechnet. Auf numerischem Wege sind so1che Untersuchungen von 
UNSOLD' und von PANNEKOEK 5 ausgefiihrt worden. 

Als Resultat der erwahnten Untersuchungen ergab sich eine in der Haupt
sache sehr befriedigende qualitative Ubereinstimmung der vorausgesagten 

f~--~----'-----r---~-----r----.----'-----r----. 

Abb. 2. Berechnete Linienstarken als Funktionen der cffektiven Temperatur fur Sterne 
der Hauptserie. Die Ordinate logL ist im wesentlichen gleich log9l + const [vgl. (148)] 
und ist ein MaE fUr die Starke der Linien. Die Temperaturen der Linienmaxima und die 
relativen Linienstarken stimmen in der Hauptsache mit den Beobachtungen uberein. Die 
Wasserstofflinie bildet eine Ausnahme (vgl. unten). [H. N. RUSSELL, Ap J 78, S.289 (1933).] 

Spektren mit den beobachteten. Dies bedeutet eine qualitative Bestatigung der 
Richtigkeit der angenommenen chemischen Zusammensetzung der Sternatmo
spharen. Die von RUSSELL und PANNEKOEK bzw. UNSOLD angenommenen 
relativen Haufigkeiten sind unten (Tabelle 5) angefiihrt. 

Der wesentlichste Unterschied der beiden Modell-Atmospharen betrifft, wie 
schon erwahnt, den Wasserstoffgehalt. Aus den Beobachtungen der BALMER
Linien laBt sich die Wasserstoffhallfigkeit nur schwer feststellen. Bei Stemen 
hoher Temperatur ubt der STARK-Effekt eine nicht so leicht zu uberblickende 
Wirkung auf die Starke der BALMER-Linien aus (vgl. S. 226). Bei niedrigeren 

1 MN 93, S.691 (1933). 
4 ZfAp 8, S.225 (1934). 

2 MN 92, S. 150 (1932). 3 Ap J 78, S.239 (1933). 
5 Publ Astr Inst Univ Amst Nr.4 (1935). 
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Ta belle 5. 

Element H 0 Fe Si Mg Ni Cr Ca Al Na K I 2:: Metalle 

Relative Atomzahl 
(RUSSELL - PANNE-
KOEK. vgl. S. 213) . 1000 8 0.13 0.16 0.47 - 0.010 0.040 0.020 0.13 0.050 

Relative Atomzahl 
(UNSOLD. vgl.S.213) 28 1.1 0.38 0.30 0.16 0.029 - 0.064 0.043 0.023 -

I fiir das ncutralc 
Atom 13.54 13.56 7.83 8.14 7.61 8.65 6.74 6.09 5.95 5.11 4.32 

I fiir das einfach 
ionisierte Atom. - 34.9 16.5 16.3 15.0 18.2 16.6 11.8 18.7 47.0 31.7 

z,----,----,-----,----,-----,----,----,r----,----,----, 

Abb. 3. Berechnetc Linienstiirken als Funktionen der effektiven Temperatur fiir Sterne 
des Riesenastes. Die Wirkung von Anderungen der Schwerebeschleunigung g geht aus dem 

Vergleich von Abb.2 und Abb.3 hervor. [R. N. RUSSELL. Ap J 78. S.290 (1933).] 

Temperaturen ist die Starke sehr temperaturempfindlieh und deshalb gegeniiber 
den Abweiehungen vom thermodynamisehen Gleiehgewieht (vgl. P Ziff. 47) sehr 
empfindlieh. Der Wasserstoffgehalt laBt sieh aber dureh seinen EinfluB auf 
den kontinuierliehcn Absorptionskoeffizienten (vgl. S. 219) absehiitzen. Wie 
RUSSELL gczeigt hat, laBt sieh aus dem Verhalten der Fe+-Linien langs der 
Spektralserie der Wasscrstoffgehalt absehatzen. Der von RUSSELL und PANNE

KOEK angenommcnc Wert beruht auf dicser Abschatzung. Die Methode ist nicht 
sehr empfindlich, so daB ein ziemlieh groBer Spielraum im Wasserstoffgehalt 
noeh moglieh erseheint. Aus der StoBvcrbreiterung der Sonnenlinien (vgl. S. 235) 
erhalt man eine Absehatzung des Wasserstoffgehalts; die Haufigkeit wird naeh 
dieser Methode etwas geringer gefunden, als sie von RUSSELL und PANNEKOEK 

angenommen wird. Eine zicmlieh siehere Bcstimmung diirfte mit Hilfe der 

1 

1 



240 Bd. III. Kap.3 . B. STROMGREN: Ionisation in Atmospharen d. Himmelskorper. Ziff . P34 a. 

Starke der Natriumlinien in A-Stemen moglich sein, die ein zuverlassiges Mall 
fur das Verhaltnis von kontinuierlicher Wasserstoff-Absorption und Metall-Linien
absorption darstellt. 

Die Abb. 2, 3 und 4 zeigen nach RUSSELL bzw. PANNEKOEK das Verhalten 
einiger wichtiger Linien durch die Spektralserie hindureh. Man vergleiche hierzu 
die in P Ziff. 42 behandelte FOWLER-MILNEsche Diskussion, die nur die Ande
rung der Linienabsorption berucksichtigte. Die in dieser Ziffer rcferierten Unter
suchungen herucksichtigen noch, wie ersichtlich, dell so weselltlichen Zug der 

- r 

Abb. 4. Berechnete Linienstiirken aIs Funktionen der effektiven Temperatur fUr verschiedene 
Werte der Schwerebeschleunigung (log g gleich bzw. 0,4, 2,4, 4,4 und 6,4) . Die Ordinate 
ist im wesentlichen gleich 10g9l + const, wo die Konstante fUr die verschiedenen Linien 
verschieden ist, so dal3 nur die Temperaturabhangigkeit der einzelnen Linie, dagegen nicht 
die relative Stiirke der Linien dargestellt wird ; einem Interval! der Ordinateneinteilung 
entspricht eine Logarithmeniinderung von 1. Die durch Kreuze bezeichneten beiden Kurven 
zeigen fUr log g = 4,4 (ungefiihr der Hauptserie entsprechend) die Temperaturabhangigkeit 
der Linienabsorption fUr die beiden Linien Ca + 3934 bzw. Hr, die punktierte Kurve die 
Temperaturabhiingigkeit des kontinuierlichen Absorptionskoeffizienten im betreffenden 
Spektralbereich. Aus diesen Kurven ersieht man, dal3 die starke Abnahme von Ca + 3934 
zwischen 7000° und 9000° in der Hauptsache auf einer starken Zunahme der kontinuier
lichen Absorption bcrnht (vgI. unten). [A. PANNEKOEK, Publ Astr lnst Amsterdam 

Nr. 4, S·71 (1935)· J 

Anderung des kontinuierlichen Absorptionskoeifizienten, auf dessen Bedeutung 
zuerst MILNE aufmerksam machte (vgl. P Ziff. 53). 

Fur die Sternatmospharen niedriger Temperatur bestehen nach wie vor 
fUr die Wasserstoff- und Ionenlinien sehr erhebliche Abweichungen zwischen 
Theorie und Beobachtung (ADAMS-H.uSSELLsches Phanomen; vgl. P Ziff. 47). 
Diese Frage wurde von UNSOLD 1 und von RussELL2 diskutiert. Vielleicht spielen 
fur die ubernormale Anregung der betrcffenden Lillien turbulente Stromungen 

1 ZfAp 1, S. l (1930); 8, S.225 (1934). 
2 L. c. S. 238, Anm. 3. 
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eine Rolle, oder aber es erzeugt eine starke Absorption im Ultrarot einen 
Temperaturgradienten, der eine fibernormale Anregung der betreffenden Linien 
bewirkt. 

AbschlieBend solI noch zur ErHiuterung der Diskussion dieser Ziffer die 
Temperatur- und Druck-Schichtung der UNSoLDschen Modell-Atmosphare ffir 
die Sonne angefiihrt werden: 

Tabelle 6. 

(j = 5040° T log" 
log P e logPG Hohe ii her der 

T • (in dyn) (in dyn) Schicht, wo • = t 

1,037 4860° 0,01 0,04 0,77 2,60 +138 km 
1,0 5040 0,12 0,41 1,34 3,27 + 54 
0,9 5600 0,53 0,86 1,84 3,62 + 7 
0,8 6300 1,25 1,15 2,19 3,80 - 20 
0,7 7200 2,62 1,23 2.45 3,95 - 46 
0,6 8400 5.40 1,37 2,85 4,12 - 80 

T, = 57+0°, logg = 4,4. 

M (21-34)a; P (35-37)a. Die Theorie der Chromosphare. Die in M Ab
schnitt d) und P Ziff. 35 und 36 entwickelte statische Theorie einer vom 
Strahlungsdruck getragenen Atmosphare ist bei der Deutung des aus den Be
obachtungen gcfolgerten Dichteverlaufs in der Chromosphare groBen Schwierig
keiten begegnet. MCCREA hat zur Umgehung dieser Schwierigkeiten den phy
sikalischen Zustand der Chromosphare unter Benutzung des Begriffs der Tur
bulenz interpretiert. CHANDRASEKHAR hat, indem er sich auf Beobachtungen 
der Intensitatsschwankungen in der K-Linie fiber die Sonnenoberflache hinweg 
stiitzte, eine dynamische Theorie des physikalischen Zustands der Kalzium
chromosphare entwickelt, die die beobachtete Dichteverteilung gut wiedergibt. 
Die Theorie der Chromosphare wird in den folgenden Arbeiten diskutiert: 

W. H. MCCRE.\, M ~ 89, S.483 u. 718 (1929). 
D. H. MENZEL, Lick Obs Publ 17 (1931); M N 91, S.628 (1931). 
S. ROSSELAND, Publ Obs Oslo Nr. 5 (1933). 
E. J. PEREPELKIX, Z f Ap 6, S.245 (1933). 
S. CHAXDRASEKHAR, M N 94, S.14 (1933) u. 726 (1934). 
W. H. MCCREA, M N 95, S.80 (1934). 
]. WOLTJER, BAN 7, S. 217 (1934). 

P 44a. Die Molekularbanden in Sternspektren. Die Theorie der stellaren 
Molekularbanden ist durch eine Reihe von Arbeiten wesentlich gefordert worden. 
Das Hauptergebnis ist, daB auf Grund der Annahme einer einheitlichen chemi
schen Zusammensetzung die Anderungen der Molekularbanden mit der effektiven 
Temperatur und der absoluten Helligkeit gedeutet werden konnen. Nur die 
R- und N-Sterne zeichnen sich durch abweichende Zusammensetzung aus, indem 
hier ein DberschuB von Kohle fiber Sauerstoff vorhanden ist. Die folgenden 
Arbeiten behandeln die Theorie der stellaren Molekularbanden: 

R. WILDT, Z f Phys 54, S.856 (1929). 
P. SWIXGS, M N 92, S. 140 (1931). 
P. SWINGS and O. STRUVE, Phys Rev 39, S. 142 (1932). 
K. WURM, Z f Ap 5, S.260 (1932). 
P. SWINGS, Les bandes moltkulaires dans les spectres stellaires. Paris 1932. 
Y. CAMBRESIER and L. ROSENFELD, M N 93, S. 710 (1933). 
L. ROSENFELD, M N 93, S. 724 (1933). 
H. N. RUSSELL, Ap] 79, S. 317 (1934). 
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P 54a. Emissionslinien in den Sternspektren. O. STRUVE! hat eine Theorie 
der Emissionslinien der Be-Sterne entwickelt, nach der die Emission in ausge
dehnten Nebelhiillen, die diese Sterne umgeben, erfolgt. Nach STRUVE beruht die 
Existenz der Nebelhiille auf der Rotation des Sterns. GERASIMOVIC 2 hat die 
Eigenschaften von Nehelhiillen aus Materie, die durch selektiven Strahlungsdruck 
vom Stern abgetrieben wird, untersucht. Nach BEALS 3 konnen die breiten 
Emissionsbanden der WOLF-RAYET-Sterne als Emissionen von Nebelhiillen in 
schneller Expansion gedeutet werden. Beitrage zur Deutung der Emissionslinien 
in den Spektren der Me-Sterne haben RUSSELL 4 und WUR~f5 gegeben. 

P 57a. Stromungen in Sternatmospharen. UNSOLD 6 hat gezeigt, daB in 
einer gewissen Tiefe unter der Sonnenphotosphare eine Konvektionszone vorhanden 
ist. Dies hangt mit der hier stark einsetzenden Ionisation von Wasserstoff 
zusammen, die den adiabatischen Temperaturgradienten herabsetzt (vgl. diesen 
Band S. 171). SIEDENTOPF7 hat die betreffende Konvektionszone genauer unter
sucht und u. a. gezeigt, daB' sie sich in der UNSoLDschen Modell-Atmosphare 
(vgl. S. 241) von der optischen Tiefe "l' c--c 2 bis zu "l' ex> 300 erstreckt. In der 
Konvektionszone sind turbulente Stromungen vorhandcn. Die Turbulenz
elemente steigen in die Photosphare hinauf und rufen dadurch das Phanomen 
der Granulation hervor. SIEDEXTOPF konnte aus dieser Vorstellung mit der 
Erfahrung gut iibereinstimmendc vVerte der Lebensdaucr der Granulationskorner 
ableiten. Wichtig ist die Feststellung SIEDENTOPFS, daB in den konvektiv 
stabilen Photospharenschichten der Energietransport durch die Stromungen 
vernachlassigbar klein ist, so daB Strahlungsgleichgewicht herrscht. Auch in 
den sichtbaren Schichten der Sonnenflecke herrscht Strahlungsgleichgewicht, 
wodurch die Randverdunklungs-Beobachtungen von Sonnen fleck en durch ~irx
l\AERT und WANDERS 8 eine einfache Deutung erhalten. \VILDT 9 hat gczeigt, 
daB in den M-Sternen die Konvektion durch Dissoziation der Wasserstoffmole
kiile stark gefordert wird. Hierdurch diirften gewisse Ziige im Verhalten der 
roten Veranderlichen gedeutet werden konnen. 

P 57b. Der EinfluB der Rotation der Sterne auf die Linienkonturen. 
SHAJN und O. STRUVE haben gezeigt, daB in vielen Stemen namentlich der 
friihen Spektraltypen die Linien infolge schneller Rotation des Sterns ver
breitert erscheinen. Der Zusammenhang zwischen Rotation und Linienkonturen 
wird in den folgenden Arbeiten behandelt: 

G. SHAJN and O. STRUVE, M K 89, S. 222 (1929). 
O. STRUVE, Ap J 72, S. 1 (1930). 
C. T. ELVEY, Ap J 71, S. 221 (1930). 
O. STRUVE, Obs 54, S.80 (1931). 
J. A. CARROLL, M N 93, s. 478 (1933). 
J. A. CARROLL and L. J. INGRAM, M N 93, S. 508 (1933). 
J. A. CARROLL, M N 93, S. 680 (1933). 
G. SHAJN, Z f Ap 6, S. 176 (1933). 
C. WESTGATE, Ap] 77, S.141 (1933); 78, S. 46 (1933); 79, S. 357 (1934). 

1 Vgl. PhysRev 38, S.1195 (1931); ZfAp 4, S.177 (1932); ApJ 76, S.309 (1932). 
2 MN 94, S.737 (1934). 
3 MN 90, S.202 (1929); Publ Obs Victoria 4, Nr.17 (1930); MN 91, S.966 (1931); 

Ygl. auch S. CHANDRASEKHAR, M N 94, S. 522 (1934); O. C. WILSON, Ap J 80, S. 259 (1934). 
4 ApJ 79, S.317 (1934). 
5 Z f Ap 9. S. 156 (1934); 10, S. 133 (1935)'. 
6 Z f Ap 1, S. 138 (1930). 
7 AN 247, S.292 (1933); 249, S. 33 (1933); 255, S. 157 (1935). 
8 Z f Ap 5, S.297 (1932). 
9 Veroff Univ-Sternw Gottingen Nr. 42 (1934). 
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Chapter 4. 

The Principles of Quantum Theory. 
By 

s. ROSSELAND-Oslo. 

b) Quantum Theory. 
The first report on the principles of the quantum theory given in Handbuch 

der Astrophysik III/1 was supposed to cover the time up to spring 1927. Since 
that time atomic theory has expanded in so many ways that a modern restatement 
of the fundamental principles would look rather different from the one given 
in 1927, and would have required considerably more space. This task, therefore, 
cannot be undertaken in the present supplementary volume, and we shall have 
to be content with a very brief report on the principal points of progress in the 
past seven years. 

49a. Relativistic Quantum Theory. One of the main difficulties encountered 
in the first formulation of wave mechanics was the proper way of meeting the 
requirement of relativistic invariance of the wave equation. A first attempt 
was made by KLEDII and GORDO,,2 but the first really decisive progress in the 
problem was made by DIRAC 3. 

The fundamental idea worked out by DIRAC was to replace the ordinary 
second order wave equation by a system of equations of the first order. The 
situation is analogous to the replacement of a second order wave equation of 
the propagation of light by the first order equations of MAXWELL. As relativity 
theory was born, so to speak, with the introduction of the ~laxwellian equations, 
it is no wonder that its introduction into quantum theory should involve the 
establishment of a similar set of equatIons for the motion of atomic systems. 

The way in which DIRAC found his new equation is simplicity itself. Starting 
from the relativistic Hamiltonian function for the free motion of a single electron 
in empty space 

H = W = C(p2 + {l2C2)'/Z, 

where W is the total energy, c the velocity of light, p the momentum and ,ll the 
rest mass of the electron, one would first be led to adopt as a wave equation 
for the electron 

It is then supposed that Wand p are considered as differential operators of the 
form 

h 
p=~r; 

2;-rz 
W=-~~. 

2;-r Z ot 
1 ZfPhys 3i, p.895 (1926). 2 ZfPhys 40, p. 11i (1926). 
3 ProcRoySocLondonA 117, p.610; 118, p.351 (1928); see further P. A.:\I.DIRAC, 

The Principles of Quantum :\Iechanics. Oxford: Clarendon Press 1930, sec. ed. 1935. 

16* 
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The square root involved in the operator in the above equation is an unsympathetic 
feature. It may be removed by multiplication from the left by the conjugate 
operator 

which gives as a wave equation 

{W2je2 - p2 - .u2e2}-rp = 0. (1 ) 

This equation is relativistically invariant, and is, in fact, identical withJthe 
equation given by KLEI~ and GORDON for the case of no external fields. 

If we denote the four-dimensional momentum by," P 

P= W!e + ip, 
the wave equation reduces to 

IP;2-rp = f.12e2-rp. 

In case of an external field of vector potential A and scalar potential rp the 
corresponding equation is obtained by multiplying the four-dimensional potential 

A'= -rp - iA 

by eje and adding the four-dimensional momentum P. The wave equation then 
becomes I e 2 

P + cA'1 -rp = .u2C2-rp. 

In order to replace the second order equation (1) by an equivalent linear equation, 
DIRAC wrote the expected equation in the symbolical form 

(Wje + iXxPx + iXuPy + iXzpz + iX./t.ue)-rp = 0, (2) 

where Px, Py , pz are the rectangular components of p, and where <Xx, <Xy, iXz and 
<X." are certain operators, which must be determined by special considerations. 
First of all it is clear that these:operators cannot involve the coordinates and the 
time, since all points in space-time must be equivalent for a free particle. In 
order to find out the conditions to be satisfied by these operators we multiply 
the equation by the conjugate operator Wle - <XxPx - <Xypy - <Xzpz - <X,« /-le, 
and demand that the resulting equation shall coincide with the relativistic 
wave equation derived earlier. This leads to the relations 

<X;. = 1; <X, <Xq + <Xq iX, = 0; r =!= q; r = x, y, z, .u . 

Discussing these relations further, it will be seen that the operators iXx etc. are 
quadratic matrices with four components each, and that, consequently, the 
wave function "p must also be considered as having four components, and that 
the apparently single equation (2) really stands for four equations. 

Thus far the difference from the earlier case is mostly of a formal nature. 
If we now, however, try to use the new version of the theory also when an external 

field is present, and replace Px in the linear equation by Px - -z Ax, and similarly 

for the other components, we shall find that the new equation differs in a peculiar 
manner from the earlier one. Multiplying up from the left hand side by the 
corresponding conjugate operator one finds, namely, that in addition to the 
customary terms of the Hamiltonian there appears a term corresponding to 
the electron having a magnetic moment and spin in the manner demanded by 
the UHLENBECK-GOUDSMIT theory, and there also appears a term which apart 
from a factor 1'-1 corresponds to the presence of an electric dipole. This latter 
looks oddly out of place, but the further analysis shows that it cannot be neglected 
without destroying the relativistic invariance of the equations, and also that 



ciph.49b-d. The SOMMERFELD Formula. The KLEIN-NISHINA Formula. The Positron. 245 

it is required in order to obtain the correct quantitative formula for the energy 
levels in the hydrogen atom. 

49b. The SOMMERFELD Formula. Shortly after the publication of DIRAC'S 
theory GORDON l and C. G. DARWIN 2 succeeded in finding the solution of DIRAC'S 
new wave equation for the case of a Coulomb field of force. It turned out that 
the energy levels predicted for the hydrogen atom by this theory coincide exactly 
with the levels given by the formula first given by SOYllIIERFELD 3 and which 
for long time was considered a spectacular verification of relativity theory by 
atomic physics. The formula in question may be written on the form 

1 + W ={1 + N2)'2 . }_1/2 
{tc2 (n-I-1+J!(1+1)2-N2),2)2' 

where y is the fine structure constant 
2;r e2 

Y=hC' 

Se is the charge of the nucleus, !I the electronic mass, c the velocity of light 
and nand l the principal and subsidiary quantum numbers. This is now one of 
the best verified formulae of atomic physics, as it is known to hold very accurately 
for the so-called relativity doublets of the characteristic X-rays up to the highest 
known atomic numbers. 

49c. The KLEIN-NISHINA Formula. Another application of DIRAC'S new 
theory was made by KLEI~ and NISHIKA4, who derived the coefficient of scat
tering of radiation by free electrons from this theory. It had been known for 
some time that earlier theories did not render good account of experimental 
results on scattering of hard gamma rays, when a quantum of the rays in use 
had an energy essentially larger than the proper energy of an electron !IC 2• Let Yo 

be the frequency of the incident ray, and denote the ratio of hyo to f-tc 2 by 2n1X: 

1X = hYo/2nflc2. 

The coefficient of scattering derived by KLEIN and NISHINA is then given by 

2.1le4 {1+1X(2+21X 1 ) 1 1+31X } 
(J = p,2C4 ~ 1 + 21X - -;x log (1 + 21X) + 21X log (1 + 21X) - (1 + 21X)2 • 

Expanding the parenthesis on the right hand side of this expression to the first 
order in 1X, one finds that it equals t (1 - 21X). When 1X is vanishingly small, 
the formula degenerates thus into the classical THOMSON formula for electronic 
scattering. Since the coefficient of 1X in the expansion is negative, the KLEIN
NISHINA formula predicts a falling-off in the scattering power with increasing 
frequency,-which was the effect found observationally, and also found by 
various earlier theoretical considerations. It appeared, however, that the KLEIN
NISHINA formula stood the experimental tests better than earlier formulae had 
done. It is difficult, however, to subject it to very refined tests, because rays 
of such great penetrating power will also become absorbed by atomic nuclei, 
where the KLEIN-NISHINA formula is obviously inapplicable. 

For some time it was thought that the KLEIN-NISHINA formula would find 
extensive applications in the field of cosmic rays. But after the discovery that 
these rays for the most part consist of electrical particles, it is clear that the field 
of application here is rather limited. 

49d. The Positron. Another field of application of the DIRAC wave equation 
turned up in a rather unexpected way when the discovery was made that cosmic 

1 Z f Phys 48, p.11 (1928). 
3 Sitzber Miinchen 1915. 

2 Proc Roy Soc London A 116, p.654 (1928). 
4 ZfPhys 52, p.853 (1928). 
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rays, on passing through matter are able to generate electric particles with a 
mass equal to that of an electron, but with the opposite charge. It has been 
surmised too, that the primary cosmic rays partly consist of such particles, 
which we here shall call positrons simply. The discovery of these new particles 
was first made by CARL D. ANDERSO!'< in the Norman Bridge Laboratory of the 
California Institute of Technology!, but simultaneous work was carried on at the 
Cavendish Laboratory at Cambridge, England 2, in France 3, and in Germany~. 
A detailed report on the discovery of the positron will be found in MILLIKA::\,'S 
recent book: "Electrons (+and-), Protons, Photons, Neutrons and Cosmic 
Rays", Cambridge Univ. Press 1935. 

The only property in which positrons seem to differ fundamentally from 
ordinary electrons, besides the difference in the sign of the charge, is the fact 
that they, in air at ordinary pressure, apparently can exist as free particles only 
for a time of the order 10- 10 to 10- 8 seconds. They may be created out of any 
matter by application of sufficiently penetrating gamma rays, the lower limit 
for the necessary energy of excitation being of the order one million electron 
volts. 

It was BLACKETT and OCCHIALIXI who for the first time brought the ap
pearance of positrons into connection with DIRAC'S new wave equation for an 
electron. The suggestion 'has later on been elaborated by a number of theoretical 
physicists, and it appears fairly well established now that this theory really gives 
a clue to the understanding of the behaviour of a positron, although considerable 
improvemen~s of the theory may be hoped for in the future. 

The starting point of DIRAC'S theory of the positron is the fact that the 
wave equation of an electron apparently admits twice as many solutions as it 
ought to do. Half of these states refer to states with nega ti \'e values of the 
kinetic energy. It might be thought that this difficulty were only formal, but 
this is not the case, since a closer consideration shows that there is under certain 
circumstances a finite probability of an electron passing from a state of positive 
proper energy f1c 2 to one of negative energy -flC 2. 

Since energy and mass are equivalent in the relativity theory, it is clear 
that negative energy means negative mass. But reverting momentarily to 
classical mechanics and considering the equation of motion of an electric charge, 
it is clear that a negative electron with a positive mass is equivalent to a positive 
electron with a negative mass. Hence a negative electron of kinetic energy f1c 2 

suffering transitions to a state of negative energy -f1c 2 will mimick a positron 
in its state of motion. 

One may ask then why not all electrons have suffered such transitions and 
have changed into positrons. To meet this difficulty DIRAC assumes that nearly 
all negative energy states, which are permissible according to PAULI'S principle, 
are already occupied by electrons, and that these states are unobservable. 
However, when an electron is thrown out of such a state, the "hole" left 
unoccupied represents a positron. This argument, although sounding a little 
patched-up for the purpose, may suffice to suggest that a more rigorous 
theory may be established in due time by a revision of DIRAC'S theory, in which 
essential elements of its present form are retained. 

A possible way of generating positrons according to DIRAC'S theory is the 
conversion of a single gamma ray into an electron pair: one positive and one 

1 Science 76, p. 238 (1932). 
2 CHADWICK, BLACKETT and OCCHIALINI, Nature 131, p.473 (1933). 
3 I. CURIE and F. JOLIOT, C R 146, p. 1105 (1933). 
4 MEITNER and PHILLIP, Naturwiss 21, p.286 (1933). 
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negative. As the rest mass of an electron, when converted into energy units, 
corresponds to about 510000 electron volts, it is clear that the minimum energy 
of a gamma ray capable of producing positrons is 1,02 million electron volts, 
which corresponds to the harder components of gamma rays from radio-active 
substances. This quantitative feature is found to hold in experiments, in that 
the energy of positrons produced by gamma rays is always smaller than that 
of the exciting gamma ray by about one million electron volts. 

As regards the actual probability of production of electron pairs the theory 
also seems to be in fair accordance with experiments!, although one cannot lay 
great stress on the theory here, since special properties of the absorbing nuclei 
are involved in the calculation. 

Much theoretical work has been done on the rate of annihilation of positrons 
when passing through matter. DIRAC 2 has calculated the probability of the 
simultaneous annihilation of a positron and an electron, with the emission of 
two quanta of radiation. The emission of two quanta in different directions is 
necessary in order to satisfy the requirement of the conservation of energy and 
momentum in the process. It looks as though this process represents the most 
effective way of annihilation of positrons. 

But other annihilation processes are also possible, and considerable work 
has been done in order to elucidate their theoretical aspects. Thus FERMI and 
UHLEXBECK 3 have considered the case when an impinging positron unites with 
an electron of the K-shell of an atom, the surplus energy being emitted as a 
single quantum of radiation, the nucleus taking up the surplus momentum in 
the process. The calculations of FERMI and UHLE:-.iBECK, which were restricted 
to positrons of energy near the ionisation energy of the K limit, were further 
extended by BHABHA and HuulE 4 , by J. SOLo:\IO:-.i 5 , by NORDHEIl\[6 and by 
LANDAU and LIFSCHITZ 7 • The results are nearly the same in all cases, and go 
to show that processes of this sort are rather ineffective in comparison to the 
process involving the emission of two quanta. 

4ge. The Neutron. Half a year before the discovery of the positron the discov
ery of another new elementary particle, the n e u t ron, was made by CHADWICK 8. 

The basic experiments on which CHADWICK'S announcement was based were 
made by BOTHE andBEcKER9 already in 1930, and by IRENE CURIE andF. JOLIOT lO• 

The proper theoretical interpretation of the new particle is still rather un
settled. One may think of it as a combination of an electron and a proton, or 
may consider it as a separate elementary particle. In that case it is tempting 
to dethronize the proton, and consider it as a combination of a neutron and 
a positron. It is possible to distinguish between these alternatives by an accurate 
determination of the mass of a neutron. At present the evidence is slightly in 
favour of the proton as the fundamental particle. 

An attempt at the development of a quantum theory of the neutron was 
made by G. TEMPLE 11. A theory of the passage of neutrons through matter was 
developed by H. S. \V. MASSEy12. 

1 Cf. \V. HEITLER and H. BETHE, Proc Roy Soc London A 146, p.83 (1934). 
2 ProcCambridge Phil Soc 26, p.361 (1930). 3 PhysRev 44, p. 510 (1933). 
~ Proc Roy Soc London A 146, p·723 (1934). 5 JdePhys 6, p.114 (1935). 
6 J de Phys 6, p. 135 (1935). 7 Phys Z Soviet ('nion 6, p.244 (1934). 
8 Nature 129, p. 312 (1932); Proc Roy Soc London A 136, p. 629 (1932); 142, p.1 (1933). 
9 Z f Phys 66, p.289 (1930); Naturwiss 19, P·753 (1931). 

10 C R 144, p. 273 and 708 (1932); also "L'Existence du Neutron", Actualites scientifiques 
et industrielles No. 32 (1932). 

11 Proc Roy Soc London A 145, p. 344 (1934). 
12 Proc Roy Soc London A 138, p.460 (1932). 
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At present all such theories must be regarded with some reserve, as the 
possibility is widely contemplated that quantum theory will require a thorough 
revision before the phenomena of nuclear structure, as well as the intrinsic 
properties of elementary particles can be properly incorporated into the theory. 

49f. EDDINGTON'S Theory of the Fine Structure Constant, the Mass Ratio 
of the Electron and the Proton, and the Theory of the Cosmical Constant. 
When applying DIRAC'S wave equation, charge and mass of the particle in ques
tion are treated as empirical constants along with PLANCK'S constant h. It is 
not unreasonable to expect, however, that a complete theory should also furnish 
theoretical values for these constants, and account for the intrinsic differences 
between the electron and the proton. In a long series of papers EDDINGTON 1 

has tried to clarify the aspects of this problem on the basis of DIRAC'S wave 
equation, and has suggested theoretical values of the mass ratio and the fine 
structure constant. Moreover, he has also, on the basis of this equation, given 
a theoretical expression of the cosmic constant figuring in EINSTEIN'S theory 
of a spherical static universe, and in LE:\IAITRE'S theory of the expanding universe. 

It is impossible here to give even an impression of the reasoning leading 
up to EDDINGTON'S conclusions in this matter, the more so as the arguments 
do not form a coherent deductive scheme, but rather have the form of a series 
of suggestions and sage remarks, which probably will find a better formulation 
when the proper generalization of DIRAC'S wave equation to systems consisting 
of many separate particles has been discovered. 

So much may be said that EDDINGTON predicts a value of the fine structure 
constant exactly equal to 137- 1, in close correspondence with observations. 
A summary of this theory was given by 1. ULLM02. 

As regards the mass ratio of electrons and protons, EDDIXGTON is led to 
extend DIRAC'S wave equation by an additiorial term, so that it becomes an 
equation of the second order. From this equation EDDINGTON derives an 
associated equation of the possible mass values of the fundamental particle: 

10m2 - 136m + 1 = O. 

The two solutions of this equation stand in the ratio 1847,60, which is very 
close to the actual experimental value for the mass of a proton, that of an electron 
being taken as a unit. But it must be remembered, that the additional term in 
the wave equation, which is inserted so as to produce the square term in the 
above equation, is added ad hoc, in order to produce the desired result. 

EDDINGTON'S theory of the cosmic constant is largely based on the so
called MACH principle; MACH suggested, namely, that the inertial mass of a body 
must in some way be determined by all masses of the universe. Following up 
this idea EDDINGTON was lead to express the mass of an electron in terms of the 
number of electrons in the world, supposed to be spherical in the sense of 
LEMA'iTRE'S theory of the expanding universe. 

At present theoretical physicists are reluctant to express a definite opinion 
on this work, the impression being general that problems of this kind will demand 
a thorough revision of the present form of the quantum theory before they can 
be approached profitably. 

49g. Dispersion Theory. The quantum theory of the electromagnetic field 
is now usually given in the sense first developed by DIRAC 3, and the further 

1 Proc Roy Soc London A 121, p.525 (1928); 122, p.358 (1929); 126, p.696 (1930); 
133, p. 311 and 605 (1931); 138, p. 17 (1932); J London Math Soc 7, p. 58 (1931). 

2 Actualites Scientifiques et Industrielles No. 107. Paris 1934. 
3 Proc Roy Soc London A 114 (1927). 
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development of this theory has done much to clarify the ideas of the structure 
of the spectral lines, which are of such an extreme importance to astrophysics. 
First of all it has now become definitely clear that the damping constant of a 
line is symmetrically influenced by the width of the two energy levels involved1 • 

The fact that light is scattered in our atmosphere practically without change 
in wave length is thus linked up with the fact that the scattering molecules are 
in the normal state, which is practically infinitely narrow 2. For the purpose of 
astrophysics there is still wanting an investigation of the dispersion in sub
ordinate lines, and the conditions to be expected in partially overlapping 
multiplet lines, which is urgently to be desired 3. 

49h. Field Theory. The more formal aspects of this theory has for long 
been known to leave much to be desired, especially because it is not possible 
to consider the electrical particles as parts of the field, since the total field energy 
then becomes infinite, due to the fact that the particles are considered as true 
point charges. Much work has been done, especially by HEISE~BERG and PAULI, 

to clarify this point. Quite recently BOR" has proposed a new way of approach, 
by suggesting a modification of the classical electromagnetic equations. BORN 

starts from a comparison with the relativity theory, where the square root ex
pression for the mass prevents the velocity v from ever becoming larger than the 
velocity of light c. BOR" introduces a corresponding square root expression into 
the electromagnetic equations, which prevents the electric field intensity E from 
ever becoming larger than a certain fundamental finite field intensity Eo. This 
theory is still in a process of development 4. 

1 WEISSKOPF and WIGNER, Z f Phys 63, p. 54 (1930). 
2 WEISSKOPF, Ann d Phys 9, p.23 (1931); Z f Phys 65, p. 18 (1932). 
3 Cf. G. BREIT and J. S. LOWEN, Phys Rev 46, p.590 (1934). 
4 Cf. M. BORN, Proc Roy Soc London A 143, p.410 (1934); BORN and INFIELD, Proc 

Roy Soc London A 144; J. FRENKEL, Proc Roy Soc London A 146, p. 930 (1934); BORN and 
INFIELD, Proc Roy Soc London A 147, p.522 (1934). 
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Kapitel 5. 

Gesetzma13igkeiten in den Serienspektren. 
Von 

W. GROTRIAN - Potsdam. 

Mit 4 Abbildungen. 

Einleitung. Auf dem Gebiete der GesetzmaBigkeiten in den einfachen 
Serienspektren sind seit der Abfassung von Kap. 5 in Bd. III/2 dieses Hand
buches keine Fortschritte von einer das ganze Gebiet betreffenden prinzipiellen 
Bedeutung zu verzeichnen. Fur die folgende Erganzung zu diesem Kapitel 
k6nnen wir uns infolgedessen darauf beschranken, uber die inzwischen er
schienenen spektroskopischen Arbeiten zu berichten, die das bereits vorhandene 
Beobachtungsmaterial erganzen und erweitern. Die erzielten Fortschritte sind 
in der Hauptsache zwei wesentlichen Verbesserungen der experimentellen 
Methoden, namlich der Herstellung von photographischen Platten fUr das lang
wellige Ultrarot und der Ausbildung der Vakuumgitterspektrographen mit 
streifender Inzidenz fur das extrem kurzwellige Ultraviolett zu verdanken. 

Bei der Bezeichnung der Terme haben sich die RUSSELL-SAUNDERschen 
Symbole v611ig durchgesetzt und aIle ubrigen verdrangt. Sie werden auch im 
folgenden ausschlieBlich Verwendung finden unter Berucksichtigung der in dem 
Bericht tiber die Bezeichnung der Atomspektren von H. N. RUSSELL, A. G. SHEX
STONE und L. A. TURNER 1 gegebenen Richtlinien. 

a) Die Spektren von Atomen und Ionen mit einem einzigen 
Elektron. 

1. Die BALMER-Serie. Neuere experimentelle Untersuchungen, die auch 
fur die Astrophysik von Bedeutung waren, liegen nicht vor. Zu erwahnen ist 
jedoch eine von W. G. PENNEy 2 durchgefUhrte Berechnung der Frequenzen und 
Wellenlangen der Schwerpunkte der BALMER-Linien. Dnter Berueksiehtigung 
der theoretisehen Intensitatsverhaltnisse der Einzelkomponenten des Feinstruk
turbildes leitet PENNEY fur die Wellenzahlen der Sehwerpunkte des unauf
ge16sten Linienbildes die Formel ab 

-Z2R (!-~)+Z4R 2[137 n4 -384n 2+240 - 109n4-284n2+160 +~·l 
v- M 4 n2 M'" 192(Sn2-4)(3n2-4) 1Sn3(Sn2-4)(3n2-4) 4n4' 

Fur die BALMER-Serie des Wasserstoffatoms ist Z = 1 und RM = RH = 109677,76 
± 0,02 em -1 die RYDBERG-Konstante des Wasserstoffatoms. Fur die Fein
strukturkonstante wird der Wert ",2 = 5,31 . 10- 5 eingesetzt. Dann ergeben 

1 Phys Rev 33. S.900 (1929). 2 Phil Mag 9. S.661 (1930). 
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sich folgende Werte fur die Wellenzahlen und WellenHi.ngen der Sehwerpunkte 
der BALMER-Linien (Tabelle 1). 

Tabelle 1. 

n 'Vy&C Avac J·Luft I " I 'Vvac )"vac }.Luft 

3 15233.232 6564.595 6562.785 

I 
6 ! 24373.097 4102.885 4101.731 

4 20564.819 4862.673 4861.319 7 i 
25181.386 3971.187 3970.068 

5 23032.584 4341.675 4340.459 8 I 25705.995 3890.143 3889,045 

Die Abweiehungen der Wellenlangen gegenuber den in Bd. HI/2. S.480 
gegebenen. naeh der Formel von CURTIS bereehneten Werten betragen fUr 
n = 3 u. 4 LI "c..P. = +0.008 A. fUr n = 5 bis 8 Llh .. p. = + 0.007 A. Sie sind also 
fUr die meisten Zweeke belanglos. Jedoeh durfte den Werten von PENXEY der 
Vorzug zu geben sein. 

2 a. Die PASCHEN- Serie. Die dureh die Herstellung infrarot empfindlieher 
Platten gegebene Mogliehkeit der photographischen Aufnahme der Linien dieser 
Serie ist nunmehr aueh in der Astrophysik ausgenutzt worden. Es gelang H. D. BAB
COCK!. die Glieder der PAScHEx-Serie von n = 8 bis n = 16 im Spektrum der 
Chromosphare auBerhalb einer Sonnenfinsternis mit dem groBen Turmteleskop 
der Mount Wilson-Sternwarte zu photographieren. Wesentlieh groBer noeh sind 
die Fortsehritte auf dem Gebiete der Sternspektren. Mit einem am 100 ineh
Spiegel der Mount Wilson-Sternwarte angebraehten Gitterspektrographen gelang 
es P. W. MERRILL2 sowie P. W. MERRILL und O. C. WILsm,3, infrarote Spektren 
einiger B- und A-Sterne aufzunehmen, die die PASCHEN-Serie bis zu hohen Glie
dern (n = 24) zeigen. In Erganzung zu der Tabelle in Bd. III/2, S.481 geben 
wir in Tabelle 2 die bereehneten Wellenlangen der hoheren Glieder der PASCHEN
Serie: 

Tabelle 2. 

" J·Luft n i·Luft n i·Luft n )·Luft n i·Luft 

12 8750.47 17 8467,27 22 8359.01 27 8306,11 32 8276,33 
13 8665.03 18 8437.96 23 8345.55 28 8298.84 33 8271,95 
14 8598.40 19 8413,33 24 8333,79 29 8292.31 34 8267.95 
15 8545,39 20 8392.41 25 8323.43 30 8286,43 35 8264,29 
16 8502.50 21 8374,49 26 8314.27 31 8281.14 00 8203,58 

2b. Das Spektrum des Wasserstoffisotops der Masse 2 (Deuterium)4. Das 
Wasserstoffisotop der Masse 2, Deuterium genannt und dureh das ehemisehe 
Symbol D bezeichnet, wurde von H. C. UREY, F. G. BRICKWEDDE und G. M. MUR
PHEy 5 auf spektroskopisehem Wege entdeekt. Sie fanden auf der kurzwelligen 
Seite der BADiER-Linien in 1 bis 2 A Abstand sehwaehe Linien, die mit den 
hier zu erwartenden Linien des Deuteriums identifiziert werden konnten. Naeh 
der Atomtheorie ist die RYDBERG-Konstante Rn des Deuteriums etwas grof3er 
als die des gewohnliehen Wasserstoffatoms. Es ist 

R =R . Mn .m+MH 
n H MH m+Mn' 

wobei 11,;[H, Mn und m die Masse des Protons, des Deutons (Kern des Deuteriums) 
und des Elektrons bedeuten. Einsetzen der bekannten Werte von RH , jV[ H, .I'll n 

und m ergibt Rn = 109707,62 em-I. 

1 Publ ASP 44. S. 323 (1932). 2 Publ ASP 44, S.269 (1932). 
3 Ap J 80, S. 19 (1934). 
4 Zusammenfassender Bericht von H. C. "CREY and S. K. TEAL. Rev mod Phys 7. 

S.34 (1935). 
5 Phys Rev 39. S.164 (1932); 40. S.1 (1932). 
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In Tabelle 3 stehen in den beiden ersten Kolonnen die berechneten Werte fiir die 
Wellenlangen der BALMER- und LYMAN-Linien des Wasserstoffs und des Deu
teriums. In der dritten Kolonne stehen die berechneten und in der vierten die 
beobachteten Werte der Wellenlangendifferenz zwischen Wasserstoff und Deu
terium. Die beobachteten Werte der LY:\IAN-Seric sind einer Arbeit von S. S. BAL
LARD und H. E. \VHITE 1 entnommen. 

Tabelle 3. 
BAL~IER-Serie. LYMAN -Serie. 

i. (H)Luft ber i. (D)Luft ber J }'ber J J.beob A (Hh-ac ber A(D)vac ber J lber .J i'beob 

6562,785 6560,998 1,787 1,79 1215,664 1215,334 0,330 0,330 
4861,319 4859,996 1,323 1,33 1025,718 1025,439 0,279 0,276 
4340,459 4339,277 1,182 1,19 972,533 972,269 0,264 0,266 
+101,731 4100,614 1,117 1,12 949,739 949,481 0,258 0,262 

937,800 937,543 0,255 0,274 
930,744 930,491 0,253 0,258 

Mit Ausnahme der Linie ;, 937 der LDL'l.x-Serie, bei der wahrscheinlich ein 
MeBfehler vorliegt, ist die Ubereinstimmung ausgezeichnet. 

In astrophysikalischen Lichtquellen ist das Deuterium bisher nicht entdeckt 
worden. D. H. MENZEL2 gibt an, daB die Linien des Deuteriums weder im FRAUN
HOFERschen oder Chromospharenspektrum der Sonne, noch in den Spektren der 
Sterne iX Carinae, iX Piscis Austrini, iX Lyrae, iX Canis Majoris und iX Cygni nach
zuweisen sind. A. UNSOLD 3 hat drei Sonnenspektren groBer Dispersion in der 
Gegend von Hex. photometrisch untersucht und keine Spur der DiX-Linie des 
Deuteriums feststellen k6nnen. Er schlieBt daraus, daB die relative kosmische 
Haufigkeit des Deuteriums kleiner als 1: 100000 ist. 

10a. Die Spektren He II bis C VI. In der Erforsehung dieser Spektren sind 
insbesondere dank der Arbeiten von SIEGBAHN und seinen Mitarbeitern4 erheb
liehe Fortsehritte gemaeht worden. In Tabelle 4 geben wir die Wellenlangen 
der erst en Glieder der der LY:\IAN-Serie des Wasserstoffes analogen Grundsericn 
der ersten Elemente des periodisehen Systems an. Dieselben sind bereehnet 
naeh der fiir die Sehwerpunkte der Linien von \V. C. PEXNEy 5 angegebenen 
Formel 

y = Z2 R, (1 - ~) + Z~ R'1 iX2 (-~ _ ~ -I-- _ 3_') . 
A n 2 •• 4 3 n3 ' 4 n 4 

Tabelle 4. 

n He II LiIII Be IV BV I C VI 

2 303.779 134,994 75,925 48,585 
I 

33,734 
3 256,314 113,903 64,063 40,995 28,464 
4 243,024 107,997 60,742 38,869 i 26,988 

I 

Die meisten dieser Linien sind aueh beobachtet worden, von C VI auGer },33.734 
ganz neuerdings von H. ALFVEN und V. H. SANNER 6 auch das zweite Glied 
dieser Serie bei 28 A. Die kiirzeste von denselben Autoren mit den Methoden 
der Vakuumspektroskopie im extremen UItraviolett beobachtete SpektralIinie 
ist eine Sauerstofflinie bei }, 21 A. 

1 Phys Rev 43, S.941 (1933). 2 Publ_-\' S P 44, S.41 (1932). 
3 Naturwiss 20, S.936 (1932). 
4 Siehe die zusammenfassende Bearbeitung der Spektren der leichten Elemente von 

B. EDLEN, Nova Acta Reg Soc Sc Upsal (IV) 9, Nr. 6, im folgenden als B. EDLEN, Ups 9, 
X r. 6 zitiert. 

5 Vgl. Anm.2, S.250. 6 Nature 135, S. 580 (1935). 
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b) Die Spektren vonAtomen und Ionen mit einem Valenzelektron. 
26a. Die Lithium I-ahnlichen Spektrenl. In der Folge der Spektren Li I, 
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P. G. KRUGER l , die der vier letzten durch B. EDLEN und A. ERICSON 2 wesent
lich gefordert worden. Die Spektren C IV, N V, 0 VI sind eben so wie die anderen 
Funkenspektren von C, N und 0 astrophysikalisch bedeutsam geworden durch 
die Identifikation der WOLF-RAYET-Emissionen mit Linien dieser Spektren durch 

lSi 2Pj 11 lOt IOj 
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Abb. 2. Niveauschema ucs N V-Spektrnms. 

1 Ann d Phys S, S. 1005 (1931). 2 Z f l'hys 64, S.64 (1930). 
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C. H. PAYNE l sowie B. EDLIiN2. Wir beschranken uns darauf, in den Abb. 1, 2 
und 3 die Niveauschemata und in den Tabellen 5, 6 und 7 die Termwerte der 

~ ~ ~ ~ ~ ~ ~ 
Voll / p2 ~ J / j 1 
1J7,~-r----~~----------~P------~----~------~----_fT-----~~ 
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Abb. 3. Nivcauschema des 0 VI - Spektrums. 

1 Z f Ap 7, S. 1 (1933) . 2 Z f Ap 7, S. 378 (1933). 
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Spektren C IV, N V und 0 VI nach B. EDL~:Nl anzugeben. Das N V-Spektrum 
ist auch von M. CADy 2 analysiert worden. 

Tabelle 5. Terme des C IV -Spektrums. 

s-Terme p-Tcnne d-Terme I-Terme g-Tenne h-Terme 
, 

2 25',',520 177,8 
2 2p,,, 455693,6 
2 2 pa; 455586,5 

3 25',', 21 7329,9 
3 2 P'" 200129,3 3 2D,,, 195297,6 
32P,,'; 200097,8 3 2J):,; 195286,9 

4 25',,118831,1 
4 2P,/" 111868,9 4 2])"" 109844,() 

4 21' 109743,7 4"P,; 111855,6 4 2D'!,109839,6 

5 25,:, 74811,7 5 "P,:, 71324 5 2J) 70290,4 5 2F 70239,6 5 2G 70229,4 
5 2P", 71317 

6 25,/, 51413 6 2P 49415 6 2]) 48810 6 2F 48774,8, 6 2G 48770,4 6 2H 48769, 
I 

7 25'1, 37519 7 2 ]> 36247 7 2]) 35869 7 21' 35834,0 i 7 2G 35831,2 7 2H 35830, 
8"]> 27705 I 

I 

Tabelle 6. Terme des N V -Spektrums. 

s-Terme p-Terme d-Termc 

2 2.'>, , 78') 537,') 2 21'" 70,)073,0 ,2 

2 2 P, 708814,6 ,:! 

3 2S, , 333404 3 2Pl', 311 762 3 2Ih'" 305135 
3 "POI:, 311(;86 3 2D:,; 305 111 

4 2 05" 183 175 4 2]> 174377 4 2D 171626 
5 2 jJ 111217 5"D. 109823 
6 2/' 77on5 6 2D 76268 

Tabelle 7. Die Terme des 0 VI-Spektrums. 

s-Tcnnc p-Terme d-Termc ,-Terme 

2 25,/, 1114009,5 2 2P,/, 1017634,5 
2 2P".', 1 0171U2,() 

3 "5,/, 473969 
3 2P,,, 447895,6 3 "J)"" 439382,4 
3 2P3/'.! 447739,() 32D,,; 439330,0 

4 25,.', 261313 4 2PJ/'!. 250675,() 4 2D",,, 247128,7 4 2F:", 246930,4 
4 2 P,,:, 250611,1 4 2 D:,; 247109,4 4 2 F,:, 246919,8 
52 [' 159900 5 2D 158136 

(j 2]) 109826 

9 

9 

SchlieBlich ist zu erwahnen, daJ3 von B. EDLliN 3 das zu dieser Folge gehorige 
FVII-Spektrum analysiert worden ist und daJ3 J. SODERQUIST 4 auch einige Linien 
des Na IX-Spektrums identifiziert hat. 

26b. Die Natrium I-ahnlichen Spektren. In der Folge der Spektren Na I, 
Mg II, Al III, Si IV, P V, S VI, Cl VII ist das Si IV-Spektrum astrophysikalisch 
besonders wichtig durch die Identifikation seiner langwelligen Linien in den 
WOLF-RAYET-Sternen. Uber die Analyse dieses Spektrums durch A. FOWLER 
wurde bereits in Bd. III/2, S. 524 und 525 berichtet. Auf Grund genauerer 
WellenHingenmessungen wurde das FowLERsche Termsystem dieses Spektrums 

1 Siehe FuBnote 4, S.252. 2 Phys H.ev 44, S.821 (1933). 
3 ZfPhys 89, S. 179 (1934). 
4 Nova Acta Reg Soc Sc Upsal (IV) 9, Nr. 7 (1934) (im folgenrlen als Ups 9, Nr. 7 

zitiert). 
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von B. EDLEN und J. SODERQUIST l einer Uberprtifung unterzogen. In Tabelle 8 
geben wir die revidierten und vervollstandigten Termwerte des Si IV-Spektrums 
naeh diesen Autoren, die von denen FOWLERS etwas abweiehen. 

Tabelle 8. Die Terme des Si IV -Spektrums. 

s-Tenne p-Tenne d-Tenne I-Tenne g-Terme h-Tenne 

3 251 ,364097.7 
3 2P',292808.1 
32Pa, 292347.8 3 2Dc'2 203 720.9 

4 251',170116.2 
4 2 P,,, 145828.2 4 2F5/ 2 109968.3 I 

4 2P3 2 145666.4 4 2D',114087.1 4 2F 2 109967.0 

5 25, 98677,3 
52 Pl,'2 87591.2 

2 5 2Pa 2 87515.9 5 'Do., 72598.5 52F"2 70376.7 5 2G 70258.0 

6 25" 64418.1 6 2Pa 
.2 58410.1 6 2Dc,., 50174.3 6 2F'j, 48866.1 6 2G 48790.9 6 2H48777.7 

7 25, 2 45353,2 7 2Pa 2 (41751) 7 2D, 2 (36729) 7 2F. 2 35896,2 7 2G 35846,0 7 2H35836 

26e. Die Kalium I-ahnlichen Spektren. Von R. C GIBBS und H.E.WHITE2 
ist das V V-Spektrum wesentlieh, das Cr VI-Spektrum dureh einige neue Linien 
erganzt worden. In derselben Arbeit geben die Autoren MOSELEY-Diagramme 
samtlieher isoelektroniseher Spektren mit 1 Valenzelektron. In diesem Zu
sammenhange sei aueh auf weitere interessante Arbeiten von H. K WHITE 3 

verwlesen. 
26d. Die Rubidium I-ahnlichen Spektren. Die Linien der Nebenserien und 

der BERG:lIAX);-Serie des RbI-Spektrums sind von R. RA11B4 interferometriseh 
neu vermessen worden. Er findet. daB die 32 D-Terme mit einer anomal kleinen 
Aufspaltung von LI v = 0,45 em -1 verkehrt liegen. Die von ihm ausgesproehene 
Vermutung, daB aueh die F-Terme verkehrt sind, wird von K_ W. MEISSNER 
und O. MASAKI 5 bestatigt. Das Sr II-Spektrum ist von F. A. SAUNDERS, 
E. G. SCHNEIDER und K BUCKINGHAM 6 vervollstandigt worden, wobei eine 
groBere Zahl von Linien neu eingeordnet und die 4 2F - m 2G-Serie gefunden 
wurde. 1m Zr IV-Spektrum sind von C C KIESS und R. J. LANG 7 einige 
neue Linien eingeordnet worden. SehlieBlieh sind von M_ W. TRAWICK8 die 
wiehtigsten Linien des Dublettsystemes der Spektren Nb V und Mo VI ge
funden und eingeordnet worden. Angenaherte absolute Termwerte wurden fUr 
diese Spektren dureh Extrapolation auf Grund des MOSELEYSehen Gesetzes er
mittelL 

26 e. Die Zasium 1- ahnlichen Spektren. Das Ba II -Spektrum ist dureh 
E. RASMUSSEN 9 sowie aueh dureh F. A. SAUNDERS, E. G. SCHNEIDER und 
K BUCKINGHAM10 dureh Auffinden der 4 2F - m 2G-Serien und der hoheren Glieder 
einiger anderer Serien wesentlieh vervollstandigt worden. Die revidierten Terme 
des Ba II-Spektrums sind in Tabelle 9 naeh K RASMUSSEN 9 angegeben. Die 
F-Terme zeigen Anomalien in Verlauf und Aufspaltung. 1m La III-Spektrum 
haben R. C GIBBS und C. K. SCHOEPFLE ll die ns2S- und nd 2D-Termfolgen bis 
zu seehs Gliedern erweitert und versuehsweise einige 2F_ und.2G-Terme bestimmL 
R. C GIBBS und H_ E. WHITE 12 sowie J. S. BADAMI l3 haben die wiehtigsten Terme 
des Ce IV -Spektrums ermittelt. 

1 ZfPhys 87, S. 217 (1933). 
3 Phys Rev 33, S. 538.672.914,1098 (1929). 
5 Ann d Phys 10. S.325 (1931). 
7 Bur of Stand Res Pap Nr. 202 (1930). 
9 Z f Phys 83, S.404 (1933). 

11 Phys Rev 45. S.747 (1934). 
13 ProePhysSoeLondon 43. S. 53 (1931). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

2 Phys Rev 33. S. 157 (1929). 
4 AnndPhys 10. S.311 (1931). 
6 Proe Nat Aead 20. S.291 (1934). 
8 Phys Rev 46, S.63 (1934). 

10 Proe Nat Aead 20. S.291 (1934). 
12 Phys Rev 33, S. 159 (1929). 

17 
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Tabelle 9. Die Terrne des Ba II-Spektrurns. 

s-Terme p-Terme d-Terme I-Terme g-Tenne 

42p'i.32427,58 
4 2P, 2 32203,05 

5 2D".75813,02 5 2p". 23295,94 
5 2G 17659,81 52D,; 75012,07 5 2P,; 23055.07 

6251" 80686,87 6 2P", 60425,31 6 2D3/,34737.45 6 2P,/, 16090,56 6 2G 12260.47 
6 2P':2 58734,47 6 2D'/,34532,18 6 2P,:, 15989,79 

7251', 38331,80 7 2 P,,', 31298,80 7 2D'!,20887,55 
: 

7 2p'!,11475,17 7 2G 9003,95 72ps/2 30677.40 72D,!, 20792,22 7 2P,/, 11426,41 

825,:, 22661,76 8 2D3!. 14015,00 , 8 2P,!, 8544,15 ' 
8 2G 6890,50 8 2D,; 13963,11 8 2P;'2 8516,68 

925,:, 15005,33 92D" 10068,34 9 2p,/, 6595,87 
9 2G 5442,25 9 2D, 2 10036,75 9 2p,., 6577.95 

I 10 2D'2 7586,84 102G 10 25,/, 10674,00 i 
10 2D" 7 566,39 4406,70 

11 25,:, 7983.40 ! 
11 2D,! 5923,12 .2 

6197,11 I 

11 2D,/, 5908,96 
12 25,/, 12 2D, 2 4742,77 

26f. Das Radium II-Spektrum ist durch E. RASMUSSEN! sehr wesentlich 
vervollsUindigt worden. Durch die Auffindung der D - m F- sowie der F - m G
Serien wurden die 2F- und 2G-Terme festgelegt. Die S-, P- und D-Termfolgen 
wurden erweitert, die D-Termfolge insbesondere durch Auffindung des meta
stabilen tiefsten Termpaares 6 2D3/2 5/2' Auf Grund der zu erwartenden Ahnlich
keit mit dem Ra II-Spektrum hat H. YAGODA2 die zu erwartenden Wellenlangen 
der starksten Linien im Bogenspektrum des bisher unbekannten Elementes 
Ekazasium (Z = 87) schatzungsweise berechnet. 

26 g. Die eu 1-, Ag 1- und Au 1- ahnlichen Spektren. Fur diese Spektren, 
die im allgemeinen astrophysikalisch nicht bedeutungsvoll sind, beschranken 
wir uns auf die Literaturangabe neuerer Arbeiten, die diese Spektren be
treffen. 

CuI: A. G. SHENSTONE, Phys Rev 34, S.1623 (1929). 
GallI: K. R. RAo, A.L.NARAYAN and A. S. RAo, IndJ Phys 2, S.483 (1928). 
As V: A. S. RAo, Nature 130, S.630 (1932). 
Br VII: A. S. RAo U. K. R. RAo, Proc Phys Soc 46, S.163 (1934); Nature 131, 

S. 170 (1933). 
AgI: H. A. BLAIR, Phys Rev 36, S.1531 (1930). 
Sb V: J. S. BADAMI, Proc Phys Soc 43, S. 538 (1931). 
Te VI: K. R. RAo, Proc Roy Soc 133, S.220 (1931). 
AuI: A. S. M. SYMONS and J. DALEY, Proc Phys Soc London 41, S. 432 (1929); 

J. C. McLENNAN and A. B. McLAY, Proc Roy Soc 134, S·35 (1931). 
HgII: R. RICARD, C R 192, S.618 (1931); T. S. SUBBARAYA, Z f Phys 78, S. 541 

(1932). 
Tl III: G.ARVIDSSON, Nature 126, S. 565 (1930); P.PATTABIRMAYYA and A.S. RAo, 

Ind J Phys 5, S.407 (1930). 
Pb IV: S. SMITH, Phys Rev 36, S.1 (1930); J. KISHEN, Nature 130, S. 739 (1932). 
Bi V: G. ARVIDSSON, Ann d Phys (5) 12, S.787 (1932). 

1 Z f Phys 86, S.24 (1933). 
2 Phys Rev 38, S. 2298 (1931); 40, S. 1017 (1932); J Arner Chern Soc 54, S. 3074 (1932). 
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c) Die Spektren von Atomen und Ionen mit zwei 
Valenzelektronen. 

36a. Die Helium I-ahnlichen Funkenspektren. Wahrend tiber das Hel
Spektrum nur zu berichten ist, daB F. PASCHEN 1 die Wellenlangen der extrem
ultravioletten Serie y = 1150 - m1Pl bis zum Gliede m = 12 mit groBer Ge
nauigkeit gemessen hat, liegen wesentliche Fortschritte in der Erforschung der 
He I analogen Funkenspektren Li II, Be III, B IV und C V vor2. Von der 
Grundserie des Be III wurden sechs, von der des B IV zwei, von der des C V 
drei Linien beobachtet, auBerdem wurden einige Linien als Dbergange zwischen 
angeregten Zustanden identifiziert. Aus diesen Linien lassen sich die Werte der 
Grundterme 1 S2 ISO durch Extrapolation wenigstens angenahert bestimmen . 
. -\ndererseits sind dieselben von E. A. HYLLERAAS3 quantenmechanisch berechnet 
worden. Ftir den Wert der Grundtermes erhielt er die Formel 

( 5 1 1 ) T = RlI1 Z2 - 4 Z + 0,31488 - 0,01752' -Z- + 0,00548· Z2 , 

ll1 del' R.lI die RYDBERG-Konstante und Z die Ordnungszahl des betreffenden 
Atomes bedeutet. In Tabelle 10 sind 
die berechneten und beobachteten 
Werte zusammengestellt. Die Uber
einstimmung ist recht gut, die 
berechneten Werte liegen stets 
innerhalb der Fehlergrenzen der 
beobachteten. Astrophysikalische 
Bedeutung haben die Spektren Li II 
bis C V bisher nicht gewonnen. 

Spektrum 

HeI . 
LiII . 
Be III 
BIV. 
CV .. 

Tabelle 10. 

1 s2 150 ber. 

(em- 1) 

198322 
610054 

1241148 
2091666 
3161622 

1 s2 ISO beab. 
(em-1) 

198307.9 
610064 ± 15 

1241180 ± 100 
2091400 ± 1500 
3160200 ± 3000 

36h. Die Beryllium I-ahnlichen Spektren 4. Das Be I-Spektrum ist von 
F . PASCHEN und P. G. KRUGER 5 ausftihrlich analysiert worden. Die von J. S. BOWEN 
und R. A. MILLIKAN begonnene Analyse des BII-Spektrums wurde durch B. EDLEN 6 

wesentlich erweitert. Astrophysikalisch bedeutsam sind wieder die in diese 
Reihe geh6rigen Funkenspektren ClIP, N IV8, 0 V8 wegen des Auftretens 
ihrer Linien in den WOLF-RAYET-Stemen. In den Tabellen 11, 12 und 13 
geben wir die Terme dieser Spektren nach B. EDLEN 4 an. Abb. 4 zeigt das 
Niveauschema des C Ill-Spektrums. 

Tabelle 11. Die Terme des CIII-Spektrums. 

Singulettsystem. 

s-Terme p-Terme d-Terme '-Terme 

2 ' 5 0 386159.7 2'P, 283808.3 
3 ' 5 0 138990.2 3 'P, 127228.3 3'D2 109677.0 
4 ' 5 0 74439.0 4'P, 63756.6 4'D2 61947.7 4'Fs 63458.6 

5'P, 42904.0 S'D2 39503.7 5'Fs 37300.2 
6'P, 29072 6 ' D2 27434.2 6'Fa 27037.5 
7 'P, 21264 7 'D2 20132.7 
8'P, 16234 

1 Berl Sitzber S. 1 (1929). 2 B. EDLEN. Ups 9. Nr.6. 
S Z f Phys 65. S.209 (1930). 
4 Zusammenfassende Darstellung s. B. EDLEN. Ups 9. Nr.6. 
5 Ann d Phys 8. S. 1005 (1931). 
6 Z f Phys 73. S.476 (1931). 

g-Terme 

5 'G4 39582.2 
6 1G4 27470.8 

7 J. S. BOWEN. Phys Rev 38. S_ 128 (1931); B. EDLEN. Z f Phys 72. S.559 (1931) 
8 B. EDLEN. Ups 9. Nr. 6; M. CADY. Phys Rev 44. S.821 (1933). 

17* 
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s-Tenne 

3351 147999,0 

4 35 1 76755,2 

5 351 46279 

6 35 1 31364 

7 351 22599 

s-Terme 

2 15 0 624499 
3 15 0 235641 

s-Terrne 

2 ' 5 0 918432 
3 15 0 357153 
4 15 0 186759 (?) 

4 35 1 196256 
5 35 1 122628 

Triplettsystem. 

p-Terme d·Terme !·Terme 

23po 333844,7 
2 3P l 333821,7 
2 3P 2 333764,9 
3 3P O 126505,9 3 3Dl 116202,1 
3 3P l 126500,4 3 3D2 116200,0 
3 3P 2 126487,6 3 3D3 116196,8 
4 3P OI 68417 4 3D 1 64800,9 4 3F2 64210,6 

4 3D2 64784,6 4 3F 3 64203,9 
4 3P 2 68412 4 3D3 64761,1 43F4 64195,0 

53F2 39060,2 
5 3F3 39058,4 

5 3P2 41979 53D3 40716 53F4 39056,0 

63D3 28114 63F4 27360 
7 3D 20608 
8 3D 15727 
9 3D 12384 

Tabelle 12. Die Terme des N IV-Spektrums. 

p·Terme d-Tenne 

Singulettsystem. 

2 1P l 493804 
3 1P1 219978 3 1D2 195341 
4 1P 1 117477 41D2 109861 
5 1P 1 74281 

Triplettsystem. 
2 3P O 557714,6 
2 3P l 557651,4 
2 3P 2 557507,2 

3 3PO 218957,8 3 3D 1 204883,2 
3 3P1 218942,0 3 3D2 204879,7 
3 3P2 218906,6 3 3D3 204871,6 

43D3 113467 

53D3 72120 
63D3 49911 

Tabelle 13. Die Terme des 0 V -Spektrums. 

p-Tenne d-Terme 

Singule tsystem. 
2 1P l 759634 
3 1P l 337606 3 1D2 305815 
41Pl 180549 41D2 172152 
5 ' P 1 115851 5 1D2 110064 

6 1D2 76317 

Triplettsystem. 
2 3P O 836800,8 
2 3P 1 836664,1 
2 3P 2 836357,9 

3 3PO 335937,4 3 3D1 317997 
3 3P1 335901,1 3 3D2 317992 
3 3P2 335823,8 3 3D3 317 971 
4 3P 2 182815 4 3D3 176501 

5 3P2 115185 5 3D3 112287 
63Da 77673 

7 3D3 56917 

g Terme 

I 

S3G4 39634,6 
5 3GS 39633,7 
6 3G4 27521,4 
6 3GS 27520,7 

/-Terme 

+1F3 102631 (?) 

I-Terme 

+'F3 181739 



Ziff.36b. Die Beryllium I-ahnlichen Spektren. 261 

~o 'Pr ~l ~ tov .1S1 .1Po .1P, .10, .102 .10 " 7z .1-5 .1;;. JIij 1;, .1/'iJ 

Vall s P d s d d d 9 f f 9 9 
V 7,6'1 

Cm.-7 

8 
1 
6 6 6 

s- --

WJ 

" 'I 

100000 

JO J 
.., .., ... 

:if 
3 ... 

:;: ~ 

00 

'" 
~ 

20000 

20 

70 

o z 
L-___________________________________________________________ yOOOOO 

Abb. 4. Niveauschema des C Ill-Spektrums. 

AuBer den in diesen Tabellen angegebenen Termen des normalen Serien
spektrums sind in dies en Spektren anomale Terme bekannt, die durch gleich
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ist von B. EDLEN1 analysiert worden. AuJ3erdem hat J. SODERQUIST 2 bei den 
zu dieser Folge gehOrigen Spektren Na VIII, Mg IX, Al X die wichtigsten Linien 
mit Hilfe des Gesetzes der irregularen Dubletts erkannt und die wichtigsten 
Terme mit Hilfe des MOSELEYSchen Gesetzes annahernd berechnet. 

36c. Die Magnesium I-ahnlichen Spektren. Das Mg I-Spektrum ist von 
F. PASCHEN 3 erneut sorgfaltig untersucht worden. Die schon bekannten Serien 
des Singulett- und Triplettsystems wurden durch zahlreiche Glieder vervoll
standigt, mehrere neue Serien, z. B. die BERGMANN-Serie des Singulettsystems, 
wurden gefunden. Die Neuberechnung der Terme ergab nur um 2,5 cm- 1 niedri
gere Werte als die in Bd.III/2, S. 534 angegebenen. In Ultrarotaufnahmen des 
Sonnenspektrums wurden von H. N. RUSSELL, H. D. BABCOCK und CH. E. MOORE' 
die von PASCHEN entdeckten BERGMANN-Serien wiedergefunden und noch um 
einige Glieder vermehrt. Fiir das Al II-Spektrum liegen auch von F. PASCHEN 5 

einige Erganzungen und Erweiterungen des Seriensystems vor in mehreren Ar
beiten, die allerdings im wesentlichen anderen Problemen gewidmet sind. 

Die Analyse der Spektren Si III, P IV und S V wurde von J. S. BOWEN 6 

wesentlich erweitert. In Si III und P IV sind nunmehr auch die wichtigsten 
Linien des Singulettsystems eingeordnet worden, bei S V nur Linien des Triplett
systems. In Tabelle 14 geben wir die revidierten und vervollstandigten Term
werte des astrophysikalisch wichtigen Si III-Spektrums an. 

Tabelle 14. Die Termwerte des Si Ill-Spektrums. 
Singulettsystem. 

s-Terme p-Terme d-Terrne 

3 1S 0 269940.6 3 1PI 187057.6 3 1D2 147727.6 
41So 110872.2 4 1 P I 93454.7 4ID2 65611.0 
5 1S 0 62068.1 

Triplettsystem. 

s-Terme p-Terme d-Terme I-Terme g-Tcnue 

3 3P O 217311 33DI 127088.9 
3 3PI 217183 3 3D2 127090.9 
3 SP2 216922 33Da 127093.0 
4 3P O 94806.6 4 3F 2 60503.9 

4 8S1 116659.6 4 3P 1 94773.6 4 3F 8 60476.3 
4 3P 2 94700.4 4 3D 68438.1 43F4 60436.8 

5 3S1 63861.0 S3G 39734.0 
6 3G 27561.6 

36d. Die Spektren Kalzium I, Strontium I und Barium I sind in ihrem 
normalen Seriensystem schon seit langem so gut bekannt, daB hier gegeniiber 
den Angaben in Bd. III/2 nichts Neues zu berichten ist. Die diesen Spektren 
analogen Funkenspektren zeigen iiber das normale Seriensystem hinausgehende 
Besonderheiten, die ihre Behandlung im nachsten Kapitel dieses Bandes finden. 

36e. Die Zn 1-, Cd 1- und Hg I-ahnlichen Spektren. Fiir diese Spektren 
beschranken wir uns wieder auf die Angabe neuerer Arbeiten. 
As IV u. Se V: P. QUENEY, J d Phys 10, S. 448 (1929); K. R. RAO, Nature 123, 

S. 244 (1929); K. R. RAO and J. S. BADAMI, Proc Roy Soc 131, S. 154 (1931); 
K. R. RAO, Proc Roy Soc 134, S.604 (1932). 

1 ZfPhys 89. S.179 (1934). 2 Ups 9. Nr.7. 
3 Bed Sitzber 1931. S. 709. 4 Phys Rev 46. S.826 (1934). 
6 Bed Sitzber 1930. S. 574; Ann d Phys 12. S. 509 (1932); Berl Sitzber 1932. S. 502. 
6 Phys Rev 39. S.8 (1932). 
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Br VI: A. S. RAo and K. R RAo, Proc Phys Soc 46, S.163 (1934). 
In II: RJ.LANG u. RA.SAWYER, Z f Phys 71, S.453 (1931); J. C. McLENNAN 

u. E. J. ALLIN, Proc Roy Soc 129, S.208 (1930). 
Sb IV: J. S. BADAMI, Proc Phys Soc 43, S. 538 (1931). 
Hg I: T. TAKAMINE u. T. SUGA, Sc Pap Inst Phys Chern Res Tokio 13, S.1 (1930); 

F. PASCHEN, Ann d Phys 6, S. 47 (1930); E. D. McALLISTER, Phys Rev 35, 
S.1585 (1930). 

Tl II: S. SMITH, Phys Rev 35, S.235 (1930). 
PbIII: S. SMITH, Phys Rev 34, S.393 (1929); 36, S.1 (1930). 
Bi IV: G. ARVIDSSON, Ann d Phys 12, S.787 (1932). 

d) Die Spektren von Atomen und Ionen mit drei 
Valenzelektronen. 

3Sa. Die Bor I-ahnlichen Spektren. 1m Bar I-Spektrum hat W. H. SELWYN! 
die Nebenserien bis zu haheren Gliedern erweitert und die Termwerte genauer 
bestimmt. Das C II-Spektrum ist von J. S. BOWE~2 und B. EDLE~3 sehr viel 
vollstandiger analysiert worden, jedoch beziehen sich diese Erweiterungen im 
wesentlichen auf Dublett- und Quartettzustande, bei denen zwei Elektronen 
angeregt sind. Die Terme des normalen Dublettsystems sind gegenuber den 
Angaben in Bd. III/2, S. 576 nur urn einige hahere Terme erganzt worden. Die 
Analyse der astrophysikalisch bedeutsamen Spektren N III und 0 IV ist 
wiederum von B. EDLEN3 wesentlich gefardert worden. Auch M. CADy 4 hat 
fur diese Spektren einige neue Linien angegeben. In Tabelle 15 und 16 geben 
wir die Termwerte des normalen Dublettsystems der Spektren N III und 0 IV 
nach B. EDLEN3. 

Tabelle 15. Termwerte des N III-Spektrums. 

s·Terme p-Terme d-Terme '-Terme 

I 22P'I. 382625,5 
2 2P'I, 382451,0 
32p,!. 136959,8 
3 2 PSI. 136923,8 

32D'I, 115387,0 
3 2D'I.115381,1 

4 2P,!. 70934,2 4 2D.:. 64874,7 
4 2P" 70909,4 4 2D'I. 64843,7 4 2P'I. 62338,0 , . 

5 2Ds/. 40679,3 
5 2D'I. 40677,6 5 2P'I. 39873,5 
6 2D·I. 28109 6 2P,!. 27669,8 

Tabelle 16. Die Termwerte des 0 IV -Spektrums. 

s -Terme 

3 25,,', 266781,7 

4 25,.'. 131516 

p-Tenne 

22 p'!, 624396,5 
2 2P,'. 624010,0 

3 2P".234235,4 
3 2P'!,234148,3 
4 2 P 126484 (?) 

d-Terme 

3 2D,/. 
3 2D./. 
4 2D sl, 

4 2D.!. 
52D,:. 
6 2D,.'. 

204863,0 
204846,3 
113836 
113829 

72362 
50023 

g-Tenne 

5 2G 39509 
6 2G 27411 

I-Tenne 

4 2P 101521 

5 2p 71906 
6 2P 46295 
7 2P 36546 
8 2P 27044 

1 Proc Phys Soc 41, S.392 (1929). 
3 Ups 9, Nr. 6. 

2 Phys Rev 34, S. 534 (1929); 38, S.128 (1931). 
4 Phys Rev 44, S.821 (1933). 
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Das F V-Spektrum ist neuerdings von B. EDLEN 1 analysiert worden, fUr 
die Spektren Na VII, Mg VIII und Al IX hat J. SODERQUIST 2 die wichtigsten 
Linien und Terme angegeben. 

3Sb. Die Aluminium I-ahnlichen Spektren. 1m Spektrum Al I wurden von 
W. D. LANSING 3 einige Linien neu klassifiziert. In den Spektren Si II, PIli 
und S IV sind von J. S. BOWEN 4 neue Linien und Terme eingeordnet worden, 
die aber aIle zum Quartettsystem dieser Spektren geh6ren, dessen Behandlung 
dem nachsten Kapitel dieses Bandes vorbehalten ist. Das C1 V -Spektrum ist 
neuerdings von J. S. BOWEN 5 analysiert worden. 

3Sc. Die Ga 1-, In 1- und TII-ahnlichen Spektren. Bei diesen Spektren 
beschranken wir uns wiederum auf die Angabe der Literaturzitate neuerer 
Arbeiten. 
Ga I u. In I: W. D. LAWRING, Phys Rev 34, S. 597 (1929); R. A. SAWYER U. 

R. J. LANG, Phys Rev 34, S.712 (1929). 
Ge II: C. W. GARTLEIN, Phys Rev 37, S. 1704 (1931). 
As III: R. J. LANG, Phys Rev 32, S. 737 (1928); K. R. RAO, Proc Phys Soc 43, 

S. 68 (1931). 
Se IV: K. R. RAO U. J. S. BADAMI, Proc Roy Soc 131, S. 154 (1931). 
Br V: A. S. RAO U. K. R. RAO, Nature 131, S. 170 (1933); Proc Phys Soc 46, 

S.163 (1934). 
Sn II: R. J. LANG, Wash Nat Ac Proc 15, S.414 (1929); Phys Rev 35, S.445 

(1930). 
Sb III: R. J. LANG, Phys Rev 35, S.445 u. 664 (1930); K. R. RAO, Proc Roy Soc 

133, S. 220 (1931); R. J. LANG U. E. H. VESTINE, Phys Rev 42, S. 233 (1932). 
Te IV: K. R. RAO, Nature 127, S.236 (1931); Proc Roy Soc 133, S.220 (1931). 
Tl1: H. BEUTLER U. W. DEl\1ETER, Z f Phys 91, S.143 (1934). 
Pb II: L. T. EARLS U. R. A. SAWYER, Phys Rev 45, S.748 (1934). 
Bi III: J. C. McLENNAN, A. B. McLAY U. M. F. CRAWFORD, Proc Roy Soc 129, 

S. 579 (1930); M. F. CRAWFORD U. A. B. McLAY, Proc Roy Soc 143, S.540 
(1934). 

1 Ups 9, NT. 6. 2 Ups 9, NT. 7. 
4 PhysRev 39, S.8 (1932). 

3 Phys Rev 34, S. 597 (1929). 
5 Phys Rev 45, S.401 (1934). 



Band III. 

Kapitel 6. 

Theorie der Multiplettspektren. 
Von 

o. LAPORTE-Ann Arbor, Michigan. 

Mit 6 Abbildungen. 

Die seit dem AbschluB des obigen Artikels erfolgte rasche Entwicklung der 
quantitativen Theorie der Termabstande und Intensitaten ist, wie zu erwarten 
stand, besonders durch Anwendung der machtvollen Methoden der modernen 
Quantenmechanik zustande gekommen. Damit wird es aber fast unmoglich, 
eine auf einfachen kinematischen oder halbklassischen Bildern beruhende an
schauliche Ableitung oder wenigstens Plausibelmachung zu bieten, wie wir das 
fruher versucht hatten. Mit einer erfreulichen Ausnahme muss en wir uns daher 
auf bloBe Berichterstattung beschranken und fur eventuelle exakte quanten
mechanische oder gruppentheoretische Begrundung unserer Resultate auf Spezial
werke1 verweisen. 

b) Quantitative Termformeln. 
19. Wechselwirkung der Spinvektoren bei {LS}- und {jj}-Koppelung. Ab

stande der Terme innerhalb einer Konfiguration. IX) Die Arbeit von J. C. SLATER2, 
die wir auf S. 649 erwahnten, hat zu einer Fulle von oft sehr erfolgreichen Angriffen 
auf das Problem der quantitativen Behandlung von Termabstanden AnlaB 
gegeben. Wir besprechen zuerst die Termformeln, die sich wie die SLATERschen 
auf extreme (LS)-Koppelung beziehen und daher nur den Abstand verschiedener 
Multipletterme geben, wahrend die J-Aufspaltung vernachlassigt wird. 

In vielen Fallen ist die Ubereinstimmung der experimentellen Daten mit 
den nach der SLATERschen Methode gewonnenen Formeln nicht sehr gut, wie 
wir dies schon in Ziff. 19 sahen. Dies ist aber auch durchaus nicht anders zu 
erwarten, da jene Methode nur eine erste Naherung einer StOrungsrechnung 
darstellt, die dann Termdifferenzen von der GroBenordnung von 1 bis 2 Volt 
wiedergeben soIl. AuBerdem ist es erstaunlich, wie weit man mit dieser Methode 
kommt, da doch in ihr die spezielle Form des Potentialfeldes, in dem die Leucht
e1ektronen sich bewegen, gar nicht berucksichtigt wird, sondern nur die Winkel
abhangigkeit der Wellenfunktion benutzt wird. 

1 H. WEYL, Gruppentheorie und Quantenmechanik, 2. Auf!. Leipzig 1931; E. WIGNER, 

Gruppentheorie und ihre Anwendungen auf die Quantenmechanik der Atome. Berlin 1931; 
B. L. VAN DER WAERDEN, Die gruppentheoretische Methode in der Quantenmechanik. 
Berlin 1932. 

2 Phys Rev 34, S. 1293 (1929). 
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Von E. U. CONDON l und von E. U. CONDON und G. H. SHORTLEY z wurde 
die SLATERsche Methode auf weitere Fiille angewandt. Sie erhielten fUr die 
Konfiguration pd die Formeln: 

lp,ap =Fo + 7Fz ± (Gl + 63 Ga), 

lD,3D = Fo - 7 F z =f (3 Gl - 21 G3), 

IF, aF = Fo + 2Fz ± (6Gl + 3 Ga). 
Hierin bedeuten die Termsymbole links die Energien oder TermgroBen der 
betreffenden Terme; F o, F 2 • GI , Ga sind gewisse die radialen Eigenfunktionen 
enthaltende Austauschintegrale, die aber hier als Parameter angesehen werden. 
(Das obere Vorzeichen gehort zu den Singulett-, das untere zu den Triplettermen.) 
Man hat also 6 TermgroBen durch 4 Parameter oder 5 TermgroBen durch 3 Para
meter darzustellen. Die folgende Tabelle 1 zeigt den Vergleich mit der Er
fahrung fUr die isoelektronische Reihe Ti III, V IV, Cr V. 

Tabelle 1. 

Ti III VIV CrY 
iff. iff. 

beob. ber. beob. ber. beob. ber. 

Term- { 
ip_3p 2810 2785 4761 4873 6894 7208 

differenzen 
iD_3D -2056 -1970 -1588 -1935 -826 -1704 
iF_3F 5270 5310 6784 6590 8161 7648 

Parameter { 
F2 427 142 569 138 707 
Gi 435 99 534 80 614 
G3 15,2 15,0 30,2 17,2 47,4 

Die Ubereinstimmung ist befriedigend 3. Man beachte den linearen Gang 
der Parameter Fund G mit Z, der also genaue Voraussage der Termdifferenzen 
in den nachsten Spektren (Mn VI usw.) ermoglicht. 

Als zweites Beispiel betrachten wir die Konfiguration 5d 41 des ersten 
Funkenspektrums von Lanthan. Fur d 1 gelten die Formeln 

lP, ap = Fo + 24F2 + 66F4 ± ( GI + 24Ga + 330 Gs), 

lD,3D = Fo + 6Fz - 99F4 =f ( 3 Gl + 42Ga - 165 Gs), 

IF,3F =Fo -11 F2 + 66F4 ± ( 6GI + 19G3 + 55Gs), 

lG, aG = Fo - 15 F2 - 22 F4 =f (10 Gl - 35 G3 - 11 Gs), 

IH,aH=Fo +10F2 + 3 F4±(15Gl +10Ga + Gs)· 

Die Fund G sind wie vorher Parameter, die so bestimmt werden, daB der beste 
AnschluB an die Erfahrung erreicht wird. Fur die Mittelwerte der Singulett-

$r !il D 
~ F 
'" :tl G 
~ H 
ip_3p 
iD_3D 
iF_3F 
iG_3G 
iH-3H 

Tabelle 2. und Tripletterme ist dies fur 

beob. 

25214 
20534 
21467 
19038 
23680 

-4421 
3279 

-6112 
4879 

-9690 

ber. 

25216 
20506 
21191 
19323 
22598 

- 4638 
3397 

- 5837 
4987 

-11330 

Fo = 21400, F2 = 115, F4 = 16 
und ffir den jeweiligen Singulett-Triplettabstand fur 

Gl = 357,6, Gs = 29,7, Gs = 3,78 
der Fall. Die nebenstehende Tabelle 2 bringt den 
Vergleich mit den gemessenen Werten. 

Die Dbereinstimmung ist befriedigend. Fur 
den Fall, daB eine bestimmte Konfiguration einen 
Term mehr als einmal enthalt, ergibt die SLATER
sche Methode nur den Mittelwert der Energien 

1 Phys Rev 36, S.1121 (1930). B Phys Rev 37, S.1025 (1931). 
3 "Vegen ganzlich abweichenden Verhaltens sind jedoch die entsprechenden Terme von 

Ca lund Sc II aus obiger Tabelle weggelassen. 
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dieser identischen Terme. Dies ist als ein entschiedener Mangel anzusehen, denn 
solche Falle kommen in der Tat vor; z. B. liefert, wie Tabelle 16, Bd. III ds. 
Handb., S. 628, zeigt, die Konfiguration d5 zwei 2D_, zwei 2F_ und drei 2D-Terme. 
Dieser Mangel wurde von C. W. UFFORD und G. H. SHORTLEyl behoben. 

Die eleganteste und bequemste Methode der Termberechnung wurde neuer
dings von J. H. VAN VLECK 2 durch Anwendung eines Gedankens von DIRAC 3 

gefunden. Diese besteht darin, daB der quantenmechanische Austauscheffekt 
formal mit einer Zusatzenergie aquivalent ist, die eine lineare Funktion des 
skalaren Produktes der betreffenden Spinvektoren ist: 

112 - tK12 (1 + 4 (1"11"2)) , 
wo ] und K die iiblichen SLATERschen Integrale sind und mit den von uns oben 
als Parametern benutzten GroBen Fund Gin einfacher Weise zusammenhangen4• 

Die Austauschenergie ist also bis auf eine additive Konstante proportional dem 
Kosinus des Winkels zwischen zwei Spinvektoren und deshalb ahnlich der lisi
Wechselwirkung, die ja fUr die Multiplettaufspaltung verantwortlich ist. Die 
erstaunliche Anwendungsfahigkeit wird von VAN VLECK und seinen Schiilern 
an vielen Problem en demonstriert. So zeigt VAN VLECK Z. B., daB fUr aquivalente 
p-Elektronen 

ist, d. h. der Winkel zwischen zwei s-Vektoren ist durch den Winkel zwischen 
den zugehorigen Bahnmomenten bestimmt. Die skalaren Produkte sind natiirlich 
immer wie in Gleichung (48), S.634 oder (57), S.644 zu berechnen. Weiterhin 
gelingt es ihm in diesem Faile, die SLATERschen Formeln, die wir auf S.649 
besprachen, auf geschlossene Form zu bringen: 

w= iz(z -1)Fo + ![-5z2 + 20z - 3L(L + 1) - 125(5 + 1)]F2 ; 

fUr Lund 5 hat man nur die in Tabelle 15, S. 627 fUr ein bestimmtes P' sich 
ergebenden Werte einzusetzen. 

Von R. SERBER5 wurde nach der VAN VLEcKschen Methode die Trennung 
gleicher in einer Konfiguration erscheinender Terme durchgefUhrt, in Bestatigung 
der Resultate von UFFORD und SHORTLEy6• Diese verbesserte Methode wurde 
dann von M. OSTROFSKy7 auf die Konfiguration d4 angewandt, und die Abstande 
samtlicher 16 Terme (vgl. Tab. 16, S. 628) wurden durch zwei als Parameter zu 
betrachtende Austauschintegrale ausgedriickt. Vergleich mit der Erfahrung wird 
an den astrophysikalisch interessanten Spektren von Vanadium und Chrom 
durchgefllhrt, doch sind nicht geniigertd Terme bekannt, urn die Formeln wirklich 
einer strengen Probe unterwerfen zu konnen. 

Zum SchluB sei noch erwahnt, daB M. H. JOHNSON8, einer Methode von 
HEISENBERG9 folgend, der die Quantelung der Wellenfelder zuerst zur Berech
nung von Atomspektren nutzbar machte, die Multiplettschwerpunkte der Kon
figurationen P5P, d9d und d9p berechnete. Da aber in den Spektren, wo diese 
Konfigurationen auftreten, die Spin-Bahn-Wechselwirkung durchaus von der
selben GroBenordnung ist wie die elektrostatische Wechselwirkung, sind die 
Formeln von rein theoretischem Interesse. Daher sei hier von deren Nieder
schrift abgesehen. 

1 Phys Rev 42, S. 167 (1932). 2 Phys Rev 45, S.405 (1934). 
3 The Principles of Quantum Mechanics, Chapter XI. 
4 Siehe SLATER, Anm. 2, S.265, und CONDON-SHORTLEY, Anm. 2, S.266. 
5 Phys Rev 45, S.461 (1934). 6 Vgl. Anm.2, S.266. 
7 Phys Rev 46, S.604 (1934). 8 Phys Rev 43, S.632 (1933). 
8 Ann d Phys 10, S.888 (1931). 
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20. Diskussion des Ubergangs von {LS}- zu {jj}-Koppelung in einigen 
speziellen Fallen. Die Behandlung des Obergangs von {LS}- zu {ii}-Koppelung, 

BiJ die zur Zeit der Niederschrift von Kap. 6 
6p3 pi 6 noch ganz in ihren Anfangen steckte, 

hat inzwischen die schonsten Fortschritte 
S6I tf gemacht. Zur Verfolgung eines so1chen 
5p3 ¥, ¥ Koppelungsuberganges ist es notwendig, 

die Behandlung der Spin-Bahn-Wechsel
wirkung ahnlich wie nach der HOUSTON

---+-------.1----'::1''1:;1 2 schen Methode mit der Behandlung der t elektrostatischen Wechselwirkung nach 
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() f dem in der vorhergehenden Ziffer be
sprochenen Verfahren zu vereinigen. In 
Ziff. 20 sahen wir, daB die Energiewerte 
aller derjenigen Niveaus, die eine be
stimmte innere Quantenzahl ] haben, 
durch die Wurzeln einer algebraischen 
Gleichung gegeben sind, deren Grad 

Abb.1. 

gleich der Anzahl des Vorkommens jenes 
-(J ]-Wertes ist. Es wurden dort bereits die 

Termformeln fur die Konfiguration 

p1 

It 

'1 

, , , , 
1~ " 

I 
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, , , 

f---
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3 

Formel (61) 

Formel (62) 

sp, sd, usw. 

Sp5, sd9, USW. 

p2, p4 Formel (63) bzw. (64) 

angegeben. Fur die Konfiguration p3 
reichte indessen die einfache (GOUD
sMITsche) Methode nicht mehr aus, aile 
Konstantenderdiedrei] = 1iNiveaus 
beherrschenden kubischen Gleichung 
zu bestimmen. In der letzten Glei
chung (65) blieb demgemaB die Kon
stantehunbestimmt. VonD.R.INGLISl 

wurde dieser Mangel behoben; die ver
besserte Gleichung (65) ist somit: 

]=2i: E(2!) =0, 

(65') 

-15XA2 = o. 

" In Abb. 1 und 2 sind die Niveauwerte , 
" ahnlich Abb. 7 und 8 (S. 652) aufge-

" zeichnet, und zwar einmal von der 
Abb. 2. '3 '" {LS}-Seite und dann von der {ii}-Seite 

-f() 'aus. FUr die Bogenspektren des As, 
Sb und Bi, welche p3 als Normalkonfiguration besitzen, sind die empirischen 
Werte eingezeichnet. Die 'Obereinstimmung ist gut. 

1 Phys Rev 38, S.862 (1931). 
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Fiir kompliziertere Konfigurationen wachst die Anzahl der Parameter, und 
zwar sowohl die der elektrostatischen und Austauschparameter als auch die der 
relativistischen oder Spin-Bahnparameter. Nach der Methode der kleinsten 
Quadrate mussen diese dann so bestimmt werden, daB die Dbereinstimmung mit 
der Beobachtung am besten ist. Von M.H.JOHNSON 1 wurden eine groBe Anzahl 
von Konfigurationen gerechnet. Die Formeln sind zu kompliziert, urn sie hier 
zu reproduzieren; sie sind aber fUr den Spektroskopiker von graBter praktischer 
Bedeutung. Die folgenden Konfigurationen wurden von diesem Verfasser aus
gerechnet: 

pp; d2 ; dd; dp; p2 S ; p3 s. 

Die Scharfe, mit welcher diese Formeln die Lage der Niveaus voraussagen, erhellt, 
wenn man die Anzahl der Niveaus mit der Anzahl der Parameter vergleicht. 
Jene ist z. B. aus den Tabellen 16, 17 (S.628) oder 72 (S. 701) zu entnehmen, 
diese ist gleich der Zahl der ai (d. h. je eins fur jede Gruppe von aquivalenten 
Elektronen) plus der Anzahl der notwendigen SLATERschen Fund G (vgl. die 
vorhergehende Ziffer). 

Von R. A. MERRILL2 wurde das VAN VLECK-SERBERsche 3 Verfahren auf die 
Konfigurationen dZ ns n's angewandt. Der "Rumpf" dZ wird hier als ein hypo
thetisches Elektron mit nach Tabelle 16 gegebenen l- und s-Werten behandelt -
ein Kunstgriff, dessen wir uns schon in Ziff. 18 und 20 [Formel (66)J bedienten 
und der voraussetzt, daB die z aquivalenten d-Elektronen streng {LS}-maBig 
gekoppelt sind. Die erhaltenen Formeln beanspruchen in dem Grade Giiltigkeit, 
als diese Voraussetzung erfiillt ist. 

Der MERRILLschen Arbeit entnehmen wir folgenden Fall aus den Spektren 
des Eisens: 

1. 1m Spektrum des Fe+ werden die auf den Normalzustand des Fe+ + 
3 d6 5D durch Addition eines 4s-Elektrons resultierenden 6&4D-Terme als 3-Vek
torproblem behandelt [im wesentlichen nach Gl. (66), S. 654J: l = 2, S1 = 2, 
S2 =!. Die durch Addition eines weiteren 5 s-Elektrons im Bogenspektrum zu 
erwartenden vier Terme 3d64s 5s 7,5,5,3D sind schon in Ziff. 41, P,3 (S.714ft.) 
besprochen worden. Auch sind sie in Abb. 28 eingezeichnet. Die folgenden Tabellen 
geben den Vergleich von Theorie und Erfahrung. 

Beob. Ber. A" beob. A" ber. 

4t 0,0 *0 
384,8 364 

3t 384,8 364 
282,9 284 

6D 2t 667,7 649 
194,9 204 

1t 862.6 854 
114,3 122 

t 976,9 *976 

3t 7955,2 7932 
436,7 427 

2t 8391,9 8359 
'D 288.5 304 

1t 8680.4 8664 
166,3 182 

t 8846,7 *8846 

1 PhysRev 38, s. 1636 (1931); 39, S.197 (1932). 
a Phys Rev 46, S.487 (1934). 3 Vgl. die vorhergehende Ziffer. 
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Tabelle4. Fe 3ti6(5D)4s5s. 

Boob. Ber. A" boob. .1" ber. 

r 5 42815.9 *42815 
347.5 332 

·14 
43163.4 43147 

271.3 270 

('D)"'T 43434.7 43417 
198.9 207 

43633.6 43624 
130.4 139 

43764.0 43763 

4 44677.0 44695 
384.4 368 

3 45061.4 45063 
272.5 276 

(6D)5s 5D 2 45333.9 45339 
175.3 184 

1 45509.2 45529 

l 0 
85.9 93 

45595.1 45616 

r 4 
51350.5 51350 

420.1 415 
3 51770.6 51765 

279.3 296 
(4D)5 s5D 2 52049.9 52061 

164.5 176 
1 52214.4 52237 

43.0 49 

° 52257.4 52285 

!.D)','{ 51294.3 *51283 
445.7 442 

51740.0 51726 
300.0 314 

52040.0 I 52040 

Die mit einem Stern versehenen fUnf Termwerte sind zur Bestimmung der 
fUnf Parameter benutzt (fUnf Parameter: 1. ein absoluter Termwert, 2. das 
"A" des sD-Terms, 3.,4., 5. die Konstanten, mit denen die drei skalaren Produkte 
der Vektoren tn, ~8' %8 multipliziert sind). 

Wir kommen jetzt zur Besprechung einiger Ergebnisse fiber die Spektren 
der Edelgase, die von jeher die schonsten Beispiele ffir den Koppelungsfibergang 
geliefert haben. Von SHORTLEyl sowie von INGLIS und GINSBURG 2 wurden die 
Aufspaltungen ffir die beriihmten Neon p-Terme, die aus der Konfiguration 
2ps3P entspringen, gerechnet. (In Tab. 1, S.604 wurden die Kombinationen 
dieser Terme mit denjenigen der Konfiguration 2ps3s angegeben. Vgl. auch 
Tab. 60 und 61.) Die allgemeinen Formeln ffir p5 p, die die Abhangigkeit der 
berechneten Termwerte von den flinf Parametern (zwei a's, fUr (ls)-Wechselwir
kung des 2P- sowie des 3P-Elektrons sowie drei SLATERsche Austauschintegrale) 
angeben, sind zu kompliziert, urn sie hier zu reproduzieren; die nicht sehr gute 
Dbereinstimmung der berechneten Werte mit der Erfahrung im Fane von Ne 
kann aus Abb.3 ersehen werden. 

Eine vereinfachte Behandlung der npsn'p- und np5 n'd-Konfigurationen 
wurde von SHORTLEy3 angegeben. Je groBer in diesen Konfigurationen n', 

1 Phys Rev 40, S.185 (1932). 
a Phys Rev 44, S.666 (1933). 

2 Phys Rev 43, S.194 (1933). 
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verglichen mit n, wird, desto ausgesprochener gruppieren sich die Niveaus urn 
die beiden Stammniveaus des np52P-Terms des Ions. (Vgl. das in Ziff. 36, S. 691 
Gesagte.) SHORTLEY vernachHissigt nun jegliche Wechselwirkung zwischen 
Niveaus, die auf verschiedene Stammniveaus 2 Pi oder 2 P! gebaut sind. Eine 
soIche Annaherung ist bei den leichteren Edelgasen fUr h6here Serienglieder 
und bei den schweren fur aIle Serienglieder durchaus erlaubt. 
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Abb.3. 

Die vorstehende Abb. 3 zeigt die Niveaus der Konfigurationen 2ps 3 p (nach 
INGLIS und GINSBURG, vgl. Anm. 2, S.270) sowie 2ps Sp, 2ps 6p, 2ps 7P (nach 
SHORTLEY) fUr das Bogenspektrum des Neons. Die kurzen waagerechten Striche 
sind die Niveaus, und zwar sind links die beobachteten, rechts die berechneten 
Werte eingetragen. Die links davon angebrachte Skala (in cm-l) ist fUr jede 
Konfiguration verschieden. Man beachte die Unterbrechung der Skala fur 
2ps 6p, 7P zwischen 300 und 800cm- 1 • Ais Nullpunkt ist das tiefste beobachtete 
Niveau gewahlt. 

Bei der Charakterisierung der einzelnen Niveaus macht sich der Mangel 
einer Bezeichnung fUhlbar, die auBer dem J-Wert auch die der Subresultanten 
(wie Lund 5 bei RUSSELL-SAUNDERs-Koppelung) erkennen laBt. 1m AnschluB 
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an SHORTLEY bezeichnen wir hier ein Niveau durch die innere Quantenzahl ], 
der ein Buchstabe a, b, coder d folgt, und zwar 

a fUr p5 2p!. P 2P!, 

b 2P, 
"2 

2Pt , 

c 2Pt 2P!, 
d 2Pt 2Pt · 

Somit geh6ren alle mit a oder b bezeichneten Niveaus zum unteren Zustande 
p5 2 Pi des Ions, alle mit coder d bezeichneten zum oberen Zustande p5 2 Pt. In 
Fallen, wo a und b mit Akzenten versehen sind, ist die Zuordnung nicht eindeutig. 
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Abb.4. 

Wie man sieht, ist die Ubereinstimmung ffir 2p5 3 P (berechnet nach INGLIS 
und GINSBURG) befriedigend; fUr 2p5 Sp nicht sehr gut, weil die Hauptannahme 
zu der vorliegenden Rechnungsweise: verschwindende Wechselwirkung von a, b 
mit c, d, noch nicht gut genug erfUllt ist; fUr 2p56p ausgezeichnet; fUr 2p5 7P 
wieder ziemlich schlecht. Die jetzige Abweichung hat ihren Grund in einer neuen 
St6rungsquelle, die in Ziff. 20 a besprochen werden wird: in Wechselwirkung dieser 
Konfiguration mit der nahen 2p5 8p-Konfiguration, deren Niveaus deshalb klein 
eingezeichnet sind. Abb. 4 enthalt den entsprechenden Vergleich von Theorie 
und Erfahrung fur 3 p5 (S p; 6p; 7 p; 8 P) im Bogenspektrum des Argons. Die 
Ubereinstimmung muB als gut bezeichnet werden. 
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20 a. Wechselwirkung zwischen Konfigurationen. Wiederholt ist schon 
betont worden, daB die einzige Quantenzahl, die (bei Abwesenheit eines Magnet
feldes) mit Sicherheit identifiziert werden kann, die innere Quantenzahl J, das 
totale Impulsmoment, ist. Falls es sich bei dem Versuch der Identifikation 
weiterer Subresultanten (wie L,S bei RUSSELL-SAUNDERS-, iI' i2 bei {ii}-Kop
pelung) herausstellt, daB die Niveaus nicht in den charakteristischen Gruppen 
angeordnet sind, welchen gemeinsame Gruppenquantenzahl zukommt, so muB 
geschlossen werden, daB die Wechselwirkung der Elektronen von komplizierter 
Art ist und keine Subresultanten sich ausbilden konnen (vgl. Ziff. 3, 4, 6, 20). 
Kurz gesagt: beim Koppelungsubergang sind L, Soder 11' 12 keine "guten" 
Quantenzahlen (Bezeichnung von MULLIKEK). 

Verallgemeinernd miissen wir aber auch auf eine Identifikation der Kon
figuration und der Elektronenquantenzahlen ni, li eines Niveaus verzichten, 
falls dieses nahe den Niveaus einer anderen Konfiguration liegt - es sei denn, 
daB die betreffenden J-Werte cine Zweideutigkeit beseitigen. Als Beispiel nehme 
man den in Abb. 13 (S. 689) schematisch dargestellten Fall. Die Konfigurationen 
3d 6s und 4d 4s liegen so nahe beieinander, daB sie sich beeinflussen werden. 
Man ist gar nicht in der Lage, anzugeben, ob ein bestimmtes Niveau oder sogar 
ein Term zur cincn oder anderen Konfiguration gehort oder zu beiden zugleich. 
Diese letztere Aussage, obwohl modcllmaBig unverstandlich, bedeutet quanten
mechanisch, daD die betreffenden \Vellenfunktionen sich aus den beiderseitigen 
ungestorten Wellenfunktionen zusammensetzen. Zwar wird der experimentelle 
Spektroskopiker, instinktiv oder durch Extrapolation geleitet, immer noch oft 
Terme bestimmten Konfigurationen zuschreiben, selbst wenn Uberlagerung vor
liegt; doch ist das me is tens theoretisch nicht gerechtfertigt, insbesondere da 
jetzt durch die oben (in der vorhergehenden Ziffer) besprochenen Arbeiten die 
Termabstande innerhalb einer Konfiguration quantitativ exakt vorausgesagt 
werden konnen. 

Auf den vorliegenden Effekt wurde zuerst von E. U. CONDON 1 aufmerksam 
gemacht und die Behandlungsweise angedeutet. C. W. UFFORD 2 gab die genaue 
Methode und wandte sie auf die Konfigurationen nd3 , nd 2 (n+ 1)s undnd(n+ 1)s2 
des Ti+ (n = 3) und Zr+ (n = 4) an. Die Spektren der d-Schalen bilden naturlich 
zahlreiche Beispiele fUr Konfigurationswechselwirkung, wegen des Wettbewerbs 
der 3d- und 4s-Elektronen (vgl. Ziff. 41 iX, insbesondere Abb.25). Von R. F. 
BACHER 3 wurde die Wechselwirkung sd ~ p2 behandelt. 

Dieser letztere Verfasser stellte sich die A ufga be, das bekann te anomale 
Verhalten der Konfigura tion 3 s 3 d des Al I -Spektrums zu erklaren, in welcher 
der ID 2-Term unterhalb des 3DI23-Terms liegt - im Gegensatz zu aller theo
retischen Erwartung nach der HOUSToKschen Formel (61) von Ziff.20, Kap.6. 
(Man sehe fur ein Niveauschema von Al 1: Kap. 5, Ziff. 28, Abb. 22, S. 533. Die 
fraglichen Terme liegen bei etwa 15000 cm -1 und 13 700 cm -1.) BACHER war 
imstande, zu zeigen, daB fiir dieses merkwurdige Vorkommnis eine Storung mit 
der auDerhalb des gewohnlichen Termserienschemas stehenden Konfiguration p2 
verantwortlich ist. Uberraschend ist aber hier, daD die storende Konfiguration 
gar nicht so nahe der gestorten zu liegen braucht, daB vielmehr Abstande von 
ungefiihr 10000 cm -1 nicht zu groB sind, urn eine wesentliche Verschiebung 
eines Terms herbeizufiihren. Das wesentlichste Kriterium fUr die Moglichkeit 
einer Storung ist vielmehr die Gleichheit der 2;li fur die beiden Konfigurationen. 

Wir bemerken hier noch, daB die groDen Abweichungen von der modifizierten 
HOUSToN-Formel, die wir in Ziff.20 (Abb. 7), in den Spektren von K II (und 

1 PhysRev 36, S.1121 (1930). 
3 Phys Rev 43, S.246 (1933). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

2 Phys Rev 44, S. 732 (1933). 
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anderen Alkalifunkenspektra1) fanden, sich ebenso ungezwungen durch gegen
seitige StOrung der Konfigurationen 3 p5 4s und 3 p5 3 d (und entsprechend bei 
Rb II, Cs II) erklaren lassen. 

SchlieBlich wurde von SERBER 2 das oben besprochene VAX VLECKsche Ver
fahren auch auf Konfigurationswechselwirkung erweitert. 

20b. Die Energiebeziehungen von BACHER und GOUDSMIT 3• Die vorher
gehenden Berechnungen von Energieniveaus sind alle StOrungsverfahren, die 
in erster Naherung die Wechselwirkung der Elektronen berucksichtigen, unter 
voller Ausnutzung der Symmetrie- und Permutationsentartung. Wie wir sahen, 
sind die Wechselwirkungen oft aber viel zu groB, als daB StOrungsrechnungen 
erster Ordnung noch einigermaBen gute Annaherungen geben konnten . 

. Statt die Energien durch als Parameter zu behandelnde Radialintegrale 
(X, F, G, J, K) auszudrucken, setzen BACHER und GOUDSMIT jene mit den 
Energien der vorhergehenden Ionen (desselben Elementes) in Beziehung. Es 
ergeben sich dann Relationen, die gestatten, die Energiewerte eines Atoms oder 
Ions mit z Elektronen (auBerhalb der letzten geschlossenen Schale) aus den 
Energien der Spektralterme der (z - 1) hoheren Ionen zu berechnen. Wie wir 
sehen werden, ist die Genauigkeit so1cher Beziehungen urn so hoher, je groBer z, 
d. h. die Anzahl der "Ahnen" ist. 

Die Elektronen seien mit n l , n 2 , n3 • •• bezeichnet. Die Energie, die notig 
ist, urn Elektron n, ins Unendliche zu entfernen, sei W (ni)' In einem Atom 
oder Ion mit zwei Elektronen ist die Energie in nullter Naherung 

WO(nl' n2):= W(nl ) + W(n2) , (a) 

we1che Naherung also die Wechselwirkung vernachlassigt. Die tatsachliche 
Energie unterscheidet sich von Wo urn eine unbekannte Wechselwirkung, die 
Wlr mit BACHER und GOUDSMIT die "Paarenergie" w (nl' n2) nennen: 

W(nl' n2) = W(nl ) + W(n2) + w(nj, n2). (b) 

.Ahnlich erhalten wir fUr drei Elektronen in nullter Naherung: 
3 

Wo(n j , n2, n3) = 2iW(n;) , 
1 

und in erster Naherung, indem wir die Paarenergie benutzen: 
1 .. ·3 1 .. ·3 

WI (nl' n2, na) = Z'W(ni) + Z'w(ni' nj ) . 
i i<i 

(c) 

(d) 

Der wesentliche Schritt ist nun, daB wir die unbekannten Paarenergien w (ni' nj) 
mit (b) eliminieren: 

(e) 

Somit ist WI (nl' n2, na) auf beobachtbare Energiewerte des Zwei- und Ein
elektronenspektrums zuruckgefUhrt. Freilich ist dies nicht der tatsachliche 
Energiewert fUr drei Elektronen [ebensowenig wie (a) es fUr zwei war]; der exakte 
Wert ist vielmehr 

1 .. ·3 1 .. ·3 

W(nl' n2, na) = Z'W(n" nj) - Z'W(ni) + w(nl' n2, na), (f) 
i<i i 

was sich von (e) durch Hinzufugung einer unbekannten Tripelenergie unter
scheidet. Die Beziehung (e) ist also soweit genau, wie man bei drei Elektronen gehen 

1 G. R. MILLER, R. A. SAWYER U. O. LAPORTE, Phys Rev 38, S. 843 (1931); 39, S.458 
(1932). 

2 Vgl. Anm. 5, S.267. 3 Phys Rev 46, S.948 (1934). 
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kann. Bei zwei Elektronen war dieses Ende schon mit (a) erreicht, mit einer 
Beziehung nullter Ordnung; wir konnen erwarten, daB (e) als eine Beziehung 
erster Ordnung viel genauer ist. 

Die Tripelenergie w (ni' nj' nk) kann erst in einem Vierelektronensystem be
rechnet werden; wir erhalten dann eine Beziehung, die korrekt bis zur zweiten 
Ordnung die Vierelektronenenergien durch die der Ein- bis Dreielektronenenergien 
ausdruckt. Allgemein wird in (z - 2) ter Naherung die Energie des z-Elektronen
systems durch die Energiewerte der Ein-, Zwei-, ... bis (z -1)-Elektronensysteme 
gegeben. Der wahre Energiewert unterscheidet sich davon noch urn die z-tuple 
Energie w (n1' n2 , ••• nz), die unberechnet bleibt. Wir sehen somit, daB der Grad 
der Annaherung mit der Anzahl der Elektronen wachst. Empirisch bestatigt sich 
wirklich, daB der prozentuale Fehler bei mehr Elektronen geringer wird. 

Leider ist dies aber fUr die spektroskopische Praxis von geringem Nutzen, 
denn die in den Beziehungen (a) bis (f) vorkommenden GroBen W stellen die Gesamt
energien, bezogen auf die vorhergehende geschlossene Schale (82, p6, dlO usw.) 
dar. Diese wachsen sehr schnell mit z, wie man sich durch Betrachten der Abb. 24, 
S. 707, wo die auf 3 p6 aufgebauten Gesamtenergien aufgetragen sind, uberzeugt. 
Spektroskopisch interessant sind diese aber nicht; vielmehr sind es die auf das 
vorhergehende Ion bezogenen TermgroBen, die z. B. die Serienformeln erfullen oder 
in MosELEY-Diagrammen auftreten. Wenn also auch der prozentuale Fehler 
in der GroBe mit wachsendem z kleiner wird, ist das nicht fUr den Fehler in der 
spektroskopischen TermgroBe [W (nl ... nz) - W (nl ... nz -1)J der Fall, da eben 
die letztere fUr hohe z klein gegen die erstere wird. Das optimale Anwendungs
gebiet der BAcHER-GouDSMITSchen Formeln liegt also bei mittleren z-Werten. 

Wir geben hier noch die ebenso wie (e) abzuleitenden Beziehungen fur vier 
und fUnf Elektronen: 

1···-1 1···4 1···4 

W 2 (n1 ••• n4)=2'W(ni,nj,nk) -2'W(ni,nj) +2'W(ni), (g) 
i<1<k i<j i 

1···5 1···5 1···5 1···5 

Wa(n1 ••• ns) = 2'W(ni' nj, n", nl) -LW(ni' nj' nk} + 2'W(ni' ni} - 2'W(ni). (h) 
i<j<k<1 i<j<k i<1 i 

Falls nicht alle vorhergehenden Funkenspektren bekannt sind, kann man Formeln 
niederer Approximation anwenden, in welchen die betreffenden (z - 1)- oder 
(z - 2)-tuplen Energien fehlen. 

Die tatsachliche Ableitung der Formeln ist wegen der vielfachen Entartungen 
ziemlich kompliziert. Wir leiten deshalb hier nur die spezielle Form von (e) 
fUr p3 abo Wir beginnen mit der folgenden Tabelle, die eine Verfeinerung von 
Tabelle 9 und 10 ist. Sie enthalt die kursiv gedruckten Nummern der Zustande 
zweier aquivalenter p-Elektronen und die Summen 2'ms = M s , 2'ml = M L , 

die bei Beobachtung des PAuLI-Prinzips erlaubt sind. Nicht alle ~-Kom-
2 

binationen sind ausgeschrieben, sondern nur die, deren Ms + ML ::> 0 ist. 
Die Tabelle 5 ist, was die vier ersten Spalten anlangt, keine Verbesserung 

der Resultate von Ziff.lOiX). Erst die letzte Spalte, die die MsMcWerte den ja 
zu erwartenden Termen 3plDlS zuordnet, ist neu - wenigstens was gewisse 
mittlere Zeilen anbetrifft. Die fUnf erst en MsML-Werte konnen eindeutig den 
ap_ bzw. ID-Termen zugeschrieben werden. Anders fUr die ubrigen Kombina
tionen, die zum Teil dasselbe MsML-Wertepaar hervorrufen. Wir hoben schon 
auf S. 625 hervor, daB dann kein bestimmtes MsML-Paar einem und nur einem 
Term zugeordnet werden kann. Die wellenmechanische Behandlung gibt nun 
genau an, welche Linearkombination dem betreffenden MsML-Paar zuzuordnen 
ist. Anm.1 auf S. 276 enthalt aber eine einfache Ableitung auf elementarem Wege. 

18* 
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Tabelle 5. 

Kombination, 
?nal mel 11182 tne2 _~IS '~L P"-Muitipietts Tabelle 9, 10 

1+2 1 1 t 0 1 1 3p .. 
1+3 t 1 t -1 1 0 3p 

2+3 1 0 t -1 1 -1 3p .. 
4-,-5 -1 1 -t 0 -1 1 3p 

1+4 1.. 1 _1.. 1 0 2 ID 
2 2 

1+5 1.. 1 -t 0 } t 3p +t 1D 2 
0 1 

2+4 t 0 -t 1 t 3p ,t 1D 

1+6 1 1 1 -1 

I 
t 3p + tID + tIS .. -Z-

2...L/j t 0 -t 0 0 0 i_lD+tlS 
3+4 t -1 -t 1 t 3P +PD + pS 

2+6 1 0 -t -1 1 t 3p + tID 2 
0 -1 

3+5 t -1 -t 0 f t 3p+t 1D 

3+6 1 -1 -t -1 0 -2 ID .. 
4+6 -t 1 1 -1 -1 0 3p -2 

5+6 _1.. 0 1 -1 -1 -1 3p 
2 -2 

W (1) n- (2) 11' (1, 2) 

Wie oben schon bemerkt wurde, gibt die BAcHER-GouDS:IIITsche Theorie 
erst von drei Elektronen an nicht-triviale Resultate; wir lassen daher der obigen 
Tabelle die entsprechende fUr P3(45 2D2P) folgen. 

Tabelle 6. 

Kombination, I JIs Jl.lL p3-Multipietts MuHipletts der Paaren€'rgien Tabelle 9 

1+2+3 ~ 0 45 3 3p 

1+2+4 t 2 2D :; 3p + ~_ID 

1+2+5 } 1 1 
t2D+t2p ~3P+:'lD -+- ps 

1+3+4 2" t2D+t2p i3p+:.lD+tlS 

1+4+5 _1.. 2 2D _~ 3p + ~ ID 
2 

1+4+6 } -t 1 
t2D+t2p 4 3P +I;ID+t 1S 

2+4+5 t2D+t2p ~ 3p +1; ID + tIS 

1+2+6 I PS+PD+PP 23p+_}ID+tlS 

1+3+5 1 0 PS+PD 2 3P + ID 
2 

2+3+4 t 4S +PD +PP 2 3P+PD+PS 

W(1, 2,3) I W(1,2)+W(2,3)+W(3,1) 

Die zwei erst en Spalten geben wieder die iibliche Herleitung der MsMr 
Wertepaare fUr p3• (Nur die Zeilen, deren Ms + M L ::> 0 ist, sind angeschrieben.) 
Die dritte Spalte gibt wieder die Zuordnung zu linearen Kombinationen der 
45_, 2D-, 2P-Multipletts. Wie vorher ist eine eindeutige Zuordnung in den Fallen, 
wo eine Summe der kursiv gedruckten Kombinationsziffern (Spalte 1) auf mehrere 
Weisen realisiert wird, nicht unmittelbar moglich1• Die letzte Spalte ist am 

1 'Vir k6nnen jetzt die versprochene Ableitung der Linearkornbinationen, die in der 
letzten Spalte von Tabelle 5 stehen, kurz andeuten. Urn die Linearkornbination t 3p + :PD, 
die zu _'Is = 0, ML = 1 geh6rt, abzuleiten, betrachten wir die Kornbinationen 1 + 2 + 4 
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wichtigsten und ist erhalten durch Summierung derjenigen Paarenergien des 
1. und 2., des 1. und ). und des 2. und 3. Elektrons, die die letzte Spalte von 
Tabelle 5 angibt. 

Betrachten wir z. B. die erste Zeile: (t, 0) oder ~S. Die Kombinationen zu 
zweien sind 1 + 2, 1 + 3, 2 + 3. Die erste, 1 + 2, steht in der ersten Zeile von 
Tabelle 5 und gibt 3 P, die zweite, 1 + 3, steht in der zweiten Zeile und gibt 3 P, 
die dritte, 2 + 3, steht in der dritten Zeile und gibt auch 3 P. Resultat W (1, 2) 
+ W (2, 3) + W (3, 1) = 33 P. Als zweites, etwas komplizierteres Beispiel nehmen 
wir die achte Zeile: Kombination 1 + 2 + 6. Die Kombinationen zu zweien 
sind: :\) 1 + 2; (3) 1 + 6; y) :2 + 6. 

x) 1 + 2. Erstc Zeile von Tabellc 5 gibt 3 P, 

(3) 1 + 6. Achte PP +,\ ID + pS, 
y)2+6.Elfte 5 PP+PD. 

Zusammen 2 3 P + tID + .~ 15, in Ubereinstimmung miL Tabellc 6. 
\Yir sind jetzt imstande, die Formel (e) anzuwenden. \Vir erhalten: 

TV 1 (P3 !S) =) TV (P2 3 P) -HV(P 2 P) , ) 
H' I (P3 2D) = t W(P2 3 P) + t TV(P21D) - 3 TV(P 2 P) , (i) 

WI (P3(2D + 2P)) =,.TV(P23 P) + -.kTV(P21D) + FV(P21S) - 6W(P 2P) 
oder Tr I (p32p) = ~Tr(P23P) + i:Tr(p21D) + ~Tr(p21S) - 3Tr(p2P). 

Diese Ablcitung genugt wohl, urn die Methode zu demonstrieren. Einige 
weitere Formeln fUr drei und vier Elektronen seien ohne Beweis hier angegebcn. 
Der Kurze halber ist fUr W ( .... ) einfach ( ... ) gcschrieben. 

(sP2!P) = (P23P) + 2(sP 3P) - 2(P 2P) - (S2S) , ) 
(SP22 P) = (P23P) + f(SP3P) -+- }(SPlP) - 2(P2P) - (S2S) , (j) 
(SP22D) = (P21D) + ~ (sP 3P) +HsP lP) - 2 (P 2P) - (s 25) , 
(SP22S) = (P21S) + c}(sP 3P) + f(sPlP) - 2(P 2P) - (S2S) , 

(S2P 2P) = (S21S) + .~_(SP3P) + f(SPlP) - (P2P) - 2(S2S). (k) 

(P4 3 P) = (P3)[t 45 +P D + 2 PJ - (P2)[ 4 3 P + .-.~ 1 D + P 5] + (P) 4 2 P , 1 
(p4lD) = (P3)[ 32D + 2PJ - (P2)[J3P + pD + PSJ + (P) 4 2P, (1) 
(P41S) = (P3)[ 4 2PJ - (P2)[33P + pD + t1SJ + (P) 42P. 

Fur weitere Formeln, fUr die Konfigurationen pz, spz, S2pZ mit z bis 6 sei auf 
die Arbeit von BACHER und GOUDSMIT verwiesen. 

Die folgende Tabelle enthiilt den Vergleich der Formeln (i), (j), (k) mit der 
Erfahrung. Obwohl diese fUr die auf die vorhergehende geschlossene Schale 
bezogenen Energien gemeint ist, ist hier nachtraglich die Reduktion auf das 
vorhergehende Ion vorgenommen. So bedeutet z. B. die Zahl 617295 em -1 die 

und 1 + 4 -+- 5 in Tabelle 6 fUr p3. Diese geben eindeutig "D, und miissen darum dieselbe 
Paarenergie haben. Die Paarenergie zweier Elektronen sei w (m", mil; m d • m 12); die totale 
Paarenergie fur 2D sei w(2D). Dann ist fur 1 + 2 + 4: 

w(2D) = 1£'(1 + 2) + 1£'(1 + 4) + w(2 + 4) = 1£'(3P) + 1£'(lD) + w(± 0, -} 1) 

und fur 1 + 4 + 5: 
1£'(2D) = 1£'(1 + 4) + w(1 + 5) + 1£'(4 + 5) = weD) + 1£'(~ 1, -to) + W(3P). 

Hiernach ist: w (± o. -± 1) = w (} 1, -10) , 
d. h. die Paarenergien der Zustande 1 + 5 und 2 + 4 sind gleich. Beide zusammen geben 
3 P + 1 D, also jede allein 13 P + ± 1 D. Analog leitet man die Linearkombinationen fur 
Ms = ML = 0 abo Die Linearkombinationen der Konfiguration p3, d. h. die dritte Spalte 
der Tabclle 6, werden aus einer entsprechenden Tabelle fur p4 erhalten. 
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Tabelle 7. 

Konfiguration 0 :-,- C 
und Tenn Ber. Beob. Differenz Ber. Beob. Differenz Ber. Beob. Differenz 

2s22p2p 617.295 624.139 6.844 374.365 382.509 8.144 187.067 196.617 9.550 

2s2p24p 539.026 553.022 13.996 311.645 325.742 14.097 139.289 153.608 14.319 
2p 423.717 443.753 20.036 215.987 236.666 20.679 64.073 86.007 21.934 
2D 482.302 497.454 15.152 266.117 281.599 15.482 105.768 121.728 15.960 
25 426.115 460.030 33.915 219.632 251.622 31.990 69.123 100.165 31.042 

2p345 372.737 393.121 20.384 175.642 196.220 20.578 33.830 54.615 20.785 
2D 345.305 369.228 23.923 155.179 179.546 24.367 21.155 46.194 24.039 
2p 307.850 335.376 27.524 124.189 152.218 28.029 -3.272 27.915 31.187 

(252) 2p3 45· 261.376 283.244 21.868 94.803 117.214 22.411 
2D 231.271 256.428 25.157 71.961 97.991 26.030 
2p 216.001 242.777 26.776 60.382 88.374 27.992 

Termdifferenz 2s22P2P(OIV) - 2S215(OV). Die Abweichungen sind meistens 
kleiner als 10%. Man bedenke. daB Tabelle 7 die Zahlenverhaltnisse in einem 
besonders ungunstigen Lichte zeigt. da jeder Wert die Differenz zweier groBer 
Zahlen darstellt. So ist z. B .• wenn man die empirischen Werte fur 0 V und 0 VI 

1s22p 2 3p - 1S 215 = 1819006cm-1 
1s 2 2s2P3P - = 1950515 
1s22s2p1P - = 1873643 
1 s 2 2 P 2 P - = 1 017280 
1 S2 2s 25 - = 1114009 

benutzt, der nach der zweiten Formel (j) berechnete Termwert 2s 2p2 2 P des 0 IY: 
2s 2p22p - 1 s215 = 2456158 cm- 1 

gegen 2476194 em -1 als beobaehteten Wert. Diese Ubereinstimmung ist durehaus 
befriedigend; erst bei Reduktion auf den Normalzustand des yorhergehenden 
Ions wird die Prozentabweiehung ziemlieh groB. - Man erinnere sieh aueh, 
daB fUr drei Elektronen die Formeln nur eine erste Naherung darstellen. 

Fur vier Elektronen ist daher aueh die Ubereinstimmung erheblich besser -
die Abweichungen selbst der auf das vorhergehende Ion bezogenen TermgroBen 
betragen oft nur wenige Prozent (s. Tab. 8). 

Tabelle 8. 

Konfiguration 0 N e 
und Term Ber. Beob. Differenz Ber. Beob. ' Differellz Ber. Beob. Differenz 

2S22p23p 440.345 442.602 2.257 235.965 238.584 1 2.619 88.155 90.786 2.631 
ID 420.342 422.536 2.194 220.707 223.357 2.650 77.910 80.622 2.712 
15 401.681 399.623 -2.058 207.238 205.986 1- 1•252 71.431 69. 167,-2.264 

-----
252p355 382.399 382.912 513 191.449 192.005 556 55.894 - -

35 244.756 245.720 964 81.456 83.543 2.087 -24.412 -14.984 9.428 
3D 322.816 322.768 -48 146.062 146.429 367 26.053 26.727 674 
ID 253.993 255.757 1.764 91.066 94.484 3.418 -14.027 - -
3p 301.469 300.420 -1.049 129.740 129.453 -287 17.827 15.560 -2.267 
Ip 232.648 232.348 -300 74.744 71.907 -·2.837 -22.326 - -

--. --,---
2p43p 158.228 158.943 715 18.191 -

ID 144.657 144.517 -140 9.603 -
15 99.288 99.504 216 -25.896 -

------ ------ ----- ---
(2s2)2P43P 108.516 109.761 1.245 

ID 92.827 93.970 1.143 
15 74.787 76.045 1.258 
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c) ZEEMAN - Effekt. 
24. g-Werte beim Ubergang von der {LS}- zur {iti2}-Koppelung. Die an

gegebenen Formeln (85) haben inzwischen durch Beobachtungen von C. J. BAK
KER! und von B. POGANy 2 der ZEEMAN-Effekte der roten Argon-, Krypton- und 
Xenonlinien weitere Bestatigung erhalten. Es handelt sich hier urn die g-Werte 
der Niveaus J = 2, 1, 1,0 der Konfiguration np5(n + 1)s, deren AbsHinde 
(ohne Feld) wir in Tabelle 39 und in Abb. 7 mit der theoretischen Formel (62) 
verglichen. Der g-Wert von J = 2 ist von Koppelungsanderungen unabhangig; 
POGANY findet in der Tat 1,50. lndem wir zur Berechnung von g(l) (1) und g(2) (1) 
die betreffenden X-Werte aus Tabelle 39 iibernehmen, konnen wir Tabelle 50 
in folgender Weise veryollstandigen: 

Tabelle 9. 

I Kon- X aus Berechnet Beobaehtet 
Spektrum 

figuration Tabelle 39 gil) g(:?1 gil) gl') 
, 

Ne 2p535 5,77 { 1,036 1,034 
1,+6-1- 1,+64 

A. 3p5-1-5 3,10 { 1,101 1,10 
1,399 1,+0 

Kr -I-P5 55 0,92 J 1,257 1,26 
l 1,2-1-3 1,245 

5p5 6s 0,66±(J,13 { 
1,281 -

1,219 1,18 
x 

Nur in X, wo schon die feldfreien Aufspaltungen nicht mit der Theorie stimmten, 
sind groJ3ere Abweichungen merkbar. Nachstehende Abb. 5 enthalt die beiden 
g-Werte als Funktion von X mit den ~'r--'-r-------r-----"------, 
obigen Wert en eingetragen. 

Was hier fUr den einfachen Falll} = 0 ~, 
getan wurde, ist von l~GLIS und GINS
BURG3 fUr den viel komplizierteren Fall 
der sog. PASCHENschen p-Terme p5p 
des Ne-Spektrums durchgefUhrt worden. 
Folgende Tabelle zeigt in der zweiten und 
dritten Kolumne die Ubereinstimmung 
der Energien (auch schon aus Abb. 3 zu 
ersehen), und in der vierten und fUnften 
Kolumne die der g-Werte. Die beob- f,P(J 

achteten ""erte sind von BACK 4• Die 
Ubereinstimmung der g-Werte ist, wie 

8 'I 
J'-

Abb.5. 

6 7 

zu erwarten, ebenso mittelmaJ3ig wie die der Energien. DaJ3 hier noch Storungen 
ganz anderer Art existieren, sieht man schon daraus, daJ3 g (J = 3), das von der 

] 

0 
1 
I) 

2 
1 

Tabelle 10. 

E (em-I) g 

beob. ber. beob. ber. 

3313,7 3292 0,0 0,0 
1381,+ 1376 1,340 1,40 
1260,4 1282 0,0 0,0 
1201,5 1201 1,301 1,38 
1115,1 1151 0,999 1,05 

1 Arch Neerland (IlIA) 13, S. 121 (1931). 
3 Vgl. Anm. 2, S. 270. 

] 

2 
1 
2 
3 
1 

E (em-l) g 

beob. ber. beob. ber. 

658,8 729 1,229 1,14 
464,6 370 0,6695 0,63 
167,2 128 1,137 1,15 

0 0 1,329 1,333 
-1399,2 -1328 1,984- 1,907 

2 Z f Phys 86, S.729 (1933). 
4 Ann d Phys 76, S. 317 (1925). 
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Koppelung unabhangig sein sollte, nicht den Wert 1- hat. Die anderen g-Summen 
stimmen gut mit der Regel von Ziff.22 uberein: Lg(1) = 4,9925 statt 5,000 
und Lg(2) = 3,667. 

d) IntensiUiten und Auswahlregeln. 
28. Intensitatsvergleich in verschiedenen Multipletts bei normaler Kop

pelung. Die SLATERschen Arbeiten haben auch weitere Berechnungen von 
Intensitaten moglich gemacht. UFFORD1 sowie einfacher CONDOK und UFFORD 2 

berechnen die Intensitaten von Ubergangen zwischen allen Termen zweier Kon
figurationen. Dabei ist {LS}-Koppelung vorausgesetzt. Wir geben im folgenden 
einige ihrer Resultate: 

Tabelle 11. Tabelle 12. 

p2 S oder p4 s p4 s2 

25 2p 2D 3p ID 15 

p s2 } 2p 9 p5 s CP 
9 

p5 Ip 5 

Tabelle 13- Tabelle 14. 

p2 S oder p4 s p3 S 
, , 

4p 2D 2p 25 35 3p 3D Ip ID 

p3 r5 
12 p2 S2 rp 

12 9 15 
oder 2D 15 15 oder 15 .j. 

1'3 52 2p 5 9 .j. pI ID 5 15 

Ta belle 15. 

d3 

4ji 4p 2H 2G 2p 22D 2p 

4G 180 
4F 1260 

24D 1080 570 
4p 240 
45 370 

d 2p 2H 396 44 
22G 1584 576 180 
3 2P 1000 420 470 
3 2D 660 625 215 
3 2P 705 255 

25 70 

Am Rande der Tabellen sind die einzelnen Terme der betreffenden Konfigura
tion angegeben. Eine Ziffer vor einem Termsymbol zeigt die Haufigkeit des 
Auftretens eines Terms dieser Art in der Konfiguration an. Die im Innern der 
Tabellen befindlichen Zahlenwerte geben die Gesamtintensitat eines jeglichen 
Multipletts an. Urn die Intensitat einer Linie zu erhalten, muB man jenen Zahlen
wert dann noch nach (87a, b) zerspalten. Die Lucken entsprechen den zahl
reichen Kombinationen, denen (bei Dipolstrahlung) nach den Auswahlregeln (88) 
S. 677 Ubergangswahrscheinlichkeit Null zukommt. Man beachte in Tab. 11 
und 14 die Abweichung von der qualitativen Intensitatsregel (von S. 678). DaB 
das Intensitatsmaximum bzw. -minimum in der Mitte der drei Dublett- bzw. 

1 Phys Rev 40, S.974 (1932). 2 Phys Rev 44, S. 740 (1933). 
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Triplettmultipletts liegt, ist danach ganz unerwartet. Auch ist die einfache 
Summenregel nicht mehr giiltig. Diese Abweichungen sind wohl durch die 
beteiligten aquivalenten Elektronen verursachtl. 

29. EinfluB der Koppelung auf die Intensitaten. Interkombinationen. 
Von G. R. HARRISON und H. M. JOHNSON 2 wurden Supermultipletts, d. h. 
Kombinationen zweier vollstandiger Konfigurationen, bei beliebiger Koppelung 
betrach tet. Die Verfasser lei ten die folgende allgemeine Summenregel ab: Die 
Totalintensitat aller Linien, die Kombinationen zwischen allen Niveaus mit 
] = ]1 der einen Konfiguration und allen Niveaus mit ] = ]2 der anderen 
sind, ist unabhangig von der Koppelung. (Vorausgesetzt ist hier, daB keine 
Konfigurationswechselwirkung vorliegt.) Diese Summenregel ist viel weitergehend 
als die in Ziff. 29, S. 680 behandelte. Die invarianten Intensitatssummen kann 
man aus den Werten bei {LS}-Koppelung (s. vorhergehende Ziffer) berechnen. 

34. "Verbotene" Linien in den Spektren von Himmelskorpern. Die 
Literatur iiber verbotene Linien ist betrachtlich gewachsen. Wir erwahnen hier 
kurz cine Arbeit von D. B. McLAUGHLIN 3, der die Quadrupollinien des Fe+ 
im Spektrum von VV Cephei fand. Die Spektren der Novae zeigen diese Linien 
ebenfalls, so z. B. Nova Pictoris und, nach freundlicher Mitteilung von Herrn 
McLAUGHLIN, auch die Nova Herculis 19344. 

1m Spektrum dicser letzteren Nova sind aber auch von A. BEER und F. ]. 
M. STRATTON 5, von W. GROTRIAN und W. RAMBAUSKE 6 und von R. H. STOY 
und A. B. WYSE 7 die drei schon in Tabelle 62 angefiihrten 0+ +-Linien 4363, 
4958, 5006 sowie die Linicn des neutralen Sauerstoffs 

2P4(ID2 - 150) A 5577, 
2p4 (3P2 - ID2) A 6300, 
2p4(3P1 - 1D2) A 6363 

beobachtet worden. Die erste ist natiirlich die griine Nordlichtlinie; die beiden 
anderen sind auch schon im Spektrum des Nachthimmels bekannt 8• 

Die Erklarung des Auftretens dieser "verbotenen" Linien als Quadrupol
linien ist inzwischen noch ganz sichergestellt worden durch Beobachtungen des 
ZEEMAN-Effekts von 25 - 2D durch E. SEGRE und C. J. BAKKER9. Sie fanden 
volle Dbereinstimmung mit den Aufspaltungsformeln von RUBINOWICZ 10 und 
BRINKMANN 11. 

e) Serien in Komplexspektren. 
36a. Anomale Serien. Schon seit langem ist bekannt, daB in manchen Term

serien betrachtlichc Abweichungen von der RYDBERG-RITzschen Termformel (S.688) 
vorkommen. Von SCHRODINGER12 wurde zuerst Resonanz mit einem ebergang 
des vorhcrgchcnden Funkenspektrums zur Erklarung herbeigezogen. Auf Grund 
der Quantenmechanik hat LANGER13 eine Formel abgeleitet, die, wie RUSSELL 
und SHENSTONE 14 zcigten, alle anomalen Serien aufs befriedigendstc darstellt. 
Diese Formel ist: 

T.~ ( HZ' P r n+ ~_,n_. 
~ Tn- T { 

i 

1 J. H. BARTLETT, Phys Rev 35, S.229 (1930). 
3 Ap J 79, S. 380 (1934). 
• Nature 135, S.346 (1935). 
7 PublASP 47, S.61 (1935). 
9 ZfPhys 72, S.724 (1931). 

11 Zur Quantenmechanik der Multipolstrahlung. 
12 Ann d Phys n, S.43 (1925). 
14 PhysRev 39, S.415 (1932). 

2 Phys Rev 38, S.757 (1931). 
4 Pop Astr, im Druck. 
6 Naturwiss 23, S.248 (1935). 
8 J.A.BoWEN,ApJ81,S.12(1935). 

10 Z f Phys 61, S.338 (1930). 
Diss. Utrecht 1932. 

13 Phys Rev 35, S.649 (1930). 
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Aus der an eine Dispersionsformel erinnernden Form ersieht man, daB die 
Abweichungen von der RITz-Forme 1 durch Resonanz mit einem anderen Term 
desselben Spektrums, hier T i , zustande kommen. Die GroBe der Storung hangt 
von einem Matrixelement P'in ab, das praktisch gewohnlich als numerischer 
Parameter behandelt wird, und vom Termabstand Tn - T i . Die Summe uber i 
deutet an, daB theoretisch alle Terme einen bestimmten Tn storen konnen; aber 
praktisch kommen wegen des I~esonanznenners nur die in der N~ihe 1iegenden in 
Betracht. Schlief3lich muB das Mat rixclement einen von Null verschiedenen 
Wert haben, was nur fur zwei Ti und Tn' die gleiches ] und gleiche 2: lk haben, 

'ISM 

1,2 

48 

der Fall ist. k 

Es ist klar, daB es sich 
hier urn eine Phase der Kon-

figurationswechselwirkung 
(s. Zif£. 20a, S. 273) handelt. 
Hand in Hand mit der Ver
schiebung des Schwerpunkts 
geht namlich auch eine 
anomale VergroBerung der 
J-Aufspaltung. 

Betrachten wir genauer 
die Serie 4snd 3D, ID des Ca
Bogenspektrums, die sche
matisch in Abb. 13 , S. 689 

4t'1-.L...---':~-=--------.l...-"":""---=---~---..L.I reproduziert ist. Betrachtet 
~ man die Quantendcfekte 

n* - n (s. Zif£. 25 des Kap. 5, 
S.519), so findet man statt 
konstanten oder doch wenig
stens von n nur schwach 

ffO 

.\bb.6. 

abhangenden Werten die in 
Abb.6 (obere Halfte) fUr 3D! 

dargestellte Kurve. An der 
Resonanzstelle , etwa bei 
2000 cm - 1, liegt der storende 
Term3d5 s 3Dl' Einganz ent-
sprechendes Verhalten zeigen 

die Aufspaltungen der 4snd 3])-Termc (s. Abb. 6, unterc Halfte). Stati monoton 
nachNull abzunehmen (da ja die Serie nach dem einfachen Term 48 25 konvergiert), 
zeigen sie ein plotzliches Maximum an der ]~esollanzstcllc, um dalln spater rasch 
zu verschwinden. Die Forme1, der diese Scric genligt , ist: 

R 
T n = -( - -- ~ " )~' ..... 6 r \ ) 

n - 0,8705 - ,) ,39·10 . T" - 'i'" _ 1::>49 

wo n ~; 3. Fur das crste Glied ist die Abweichung 2504 cm ' 1 (fUr ein crstes 
Glied nicht erheblich), von da an liegt die Abweichung zwischen + 3 und -3 cm - I, 

selbst an der Resonanzstelle. Die Anzahl der Serienkonstanten ist nur drei, 
denn 1849 ist ja die nicht willkiirliche Termgro l3c des sWrendcn Terms (vgl. 
jedoch BEUTLERS 1 Auffassung). 

1 ZfPhys 84, S.289 (1933); 91, S . 143 (1934). 
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Andere Serien, die von RUSSELL und SHENSTONE SOWle von H. BEUTLER l 

mit Erfoig behandelt wurden, sind 
Cu I, 3d10np2p gestOrt durch 3d94s4p2P, 
Hg I, 5d10 6snp3,lP 5d96s26plP, 
Al II, 3snf3F 3d 3p3F, 
Tl I, 6s 2ns 2S 6s6p24P. 

39. Die RONTGEN-Spektren und ihr Zusammenhang mit optisehen Spek
tren. Hier sei auf die schonen Untersuchungen von H. BEUTLER und Mitarbeitern 2 
hingewiesen, in welchen zum erstenmal die in Abb. 17 (S. 696) eingezeichneten 
hoheren Sericn gefunden wurden. Diese Verfasser untersuchcn Metalldampfe 
(Zn, Cd, Hg; K, Rb, Cs; Th) in Absorption im auGersten Ultraviolett und finden 
zahlreiche Serien, die dcn unwahrscheinlicheren, d. h. zu hohcrcn Zustanden dcs 
Ions fiihrenden Ionisationsprozessen entsprechen. Dabci erweisen sich die ersten 
negativen Seriengliedcr3 als ungewohnlich un scharf, da die Lebcnsdauer dieser 
Zustande yic1 geringer ist, weil das Atom in cincn Zustand des Kontinuums 
jenseits der Grenze ciner gcwohnlichen Scrie ubergeht (Autoionisation oder 
AL'GER-Effckt4). 

1m Quecksilber, dessen Absorptionsscricn bekanntlich 

5dI06s2IS0 - 5dI0 6snp3,lPI 

sind - also Serien yon ech tcm Erdalkalitypus -, findet BEUTLER etwa 35000 cm - I 
weitcr im "Cltra\'ioIettcn dic Serien 

5dIo6s21So- 5d96s 2 (np oder nd)3,IPI . 

Wahrcnd die ersteren nach dem Grundterm \'on Hg II 5 dlO 6s 2St kon\'ergieren, 
haben die letzteren den Term 5 d9 6s 2 2D;. 3, der kurzlich von F. PASCHEN 5 cnt-
deckt wurde, zur Grenze. " , 

Als anderes Beispiel sei die Absorption des Rb I erwahnt. Die gcwohnliche 
Absorptionsserie ist: 

4P65s - 4p6 n P, konvergiercnd nach 4p61S0 . 

BEUTLER findct auGcrdem: 
4P65s - 4p55snp, konvergierend nach 4p5 5s 3&lP. 

Bemcrkenswerterweise liegt diese neue Seriengruppe rund 170000 em -1 weiter 
im kurzwelligen Gebiet. 

In beiden Fallen wird also die vorhergehende normalerwcise schon ab
geschlossenc Schale angeregt und schlieGlich wird das Atom in ihr ionisiert. 
In Tl rcgen BEUTLER und DEMETER (auGer dem Ietzten Elektron 6P) auch 
Elektronen der zwei vorhcrgehenden geschiossenen Schalen 6s 2 und 5 dlO an. 

f) Betrachtung der einzelnen Perioden und ihrer Spektra. 
41. Die d-Sehalen LZU x) Ende, S. 714J. Inzwischen ist die dort gestellte 

Fragc des Verfassers nach solchen Konfigurationen in Elcmenten der d-SchaIen, 
die auch dic \'orhergehende p6-Schale in Mitleidcnschaft ziehen, durch die Resul-

1 Vgl. Anm. 1 auf vorhergehender Seite. 
2 ZfPhys 86, S.495, 710 (1933) und folgende Bande. 
3 Vgl. hier das in Bd. III, S.689 tiber negative Terme Gesagte. 
4 Zuerst von P. AUGER im Rontgengebiet entdeckt [siehe J ourn d Phys 6. S. 205 (1925); 

A.nn de Phys 6, S. 183 (1925)]. Theorie von G. WENTZEL, Z f Phys 53, S.524 (1927), der 
auf den analogen optischen Effekt aufmerksam machte. Dieser wurde von A. G. SHENSTONE, 
Ph,'s Rev 38, S.873 (1931), gefunden und ,-\utoionisierung genannt, 

5 Sitzber d PreuJ3 .-\kad d Wiss 1928, S. 536. 
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tate BEUTLERS zum Teil beantwortet wordenl • Die starkste Absorptionslinien
gruppe, die BEUTLER beobachtet, ist bei K: 3 p6 4s 2S - 3 p5 4s2 2 P (bei Rb und 
Cs mit entsprechenden n-Werten). Dies entspricht einfach einem Ubergang 
eines 3 p- in ein 4s-Elektron. Fur hahere K-ahnliche Funkenspektren muJ3 in
dessen die Gruppe 3 p6 3 d - 3 p5 3 d2 prominenter sein, die aber noch nicht 
beobachtet worden ist. 

Zu Ziff. 41 y) Die Theorie des Paramagnetismus der Eisengruppe ist in
zwischen durch Arbeiten von VAX VLECK, PEKNEY und SCHAPp 2 auf Grund 
der BETHEschen3 Theorie der Energieniveaus in KristaIlen aufgeklart worden. 
Wir muss en hier auf die Originalarbeiten verweisen. 

42. Die seltenen Erden. Als Beispiel fUr einfache Spektren in den seltenen 
Erden, die aber auch die 4i-Elektronen unangetastet lassen, seien die Spektren 
von Europium I und II erwahnt, die neuerdings von RUSSELL und KING 4 bzw. 
von ALBERTSOX5 analysiert wurden. Die Terme des Eu I sind aIle vom Typus 
4/'6s(6s, 6p, (5d,)6d .. . ), die des Eu II vom Typus 4f7(6s, 6p, 5d . .. ). Beide 
Spektren sind auf 4 j7 8 S a ufge ba u t und zeigen darum fast reine {LS}-Koppelung. 

1 Siehe besonders Z f Phyg S7, S. ISS; SS, S. 25; 91, S.131 (1934). 
2 Phys Rev 41, S. 194 u~d S.20S sowie 42, S.666 (1932). 
3 Ann d Phys 3, S. 133 (1929), 
4 Phys Rev 46, S. 1023 (1934). 
5 Phys Rey 45, S. 500 (1934). 



Band III. 

Kapite17. 

Bandenspektra. 
Von 

K. WURM-Potsdam. 

Mit 10 Abbildungen. 

Einleitung. In dem folgenden N achtrag zu dem Artikel Bandenspektra 
im Band IIIj2 des Handbuches der Astrophysik hat zunachst der Inhalt zweier 
Ziffern (19. Potential der Bindungskrafte, Dissoziation und 25. Pradissoziation) 
eine ausfUhrlichere Darstellung erfahren, weiterhin ist dann ein neues Kapitel f 
"Astrophysikalische Anwendungen" hinzugefUgt worden. Wegen des nur in 
beschranktem MaBe zur VerfUgung stehenden Raumes war es von vornherein 
notwendig, eine bestimmte Auswahl in dem darzustellenden Stoff zu treffen. Die 
Zahl der astrophysikalischen Arbeiten, in denen bandenspektroskopische Er
gebnisse herangezogen werden, hat in den letzten J ahren merklich zugenommen. 
Durch die spektroskopische Erforschung der Planetenatmospharen sind tiber die 
zweiatomigen Molekiile hinaus, auf die frtiher allein bezug genommen wurde, 
auch die Spektren der mehratomigen Molekiile astrophysikalisch von Interesse 
geworden. Auf eine Wiedergabe der allgemeinen Grundlagen dieser Molekiile muBte 
jedoch verzichtet werden, da damit der zur Verftigung stehende Raum bereits auf
gebraucht worden ware. Es sei deshalb auf die anderseits vorliegenden Bearbei
tungen zur Orientierung verwiesen1• Die Spektra der Planet en sind hier nur 
so weit bertihrt worden, als in einer Tabelle die bisherigen Resultate der Identi
fizierung zusammengestellt sind. Der groBere Teil der andern Arbeiten be
schaftigt sich mit dem spektroskopischen Nachweis von Molekiilen in den ver
schiedenen Spektralklassen. Die diesbeztiglichen Ergebnisse sind tabellarisch zu
sammengefaBt worden. Dariiber hinaus liegt jedoch eine Reihe von Arbeiten 
vor, die in starkerem MaBe bandenspektroskopische Ergebnisse bzw. Vor
stellungen heranziehen. Es sind dies zunachst die Versuche der Temperatur
bestimmung aus den Bandenintensitaten, dann weiter die Deutung der Leucht
erscheinungen der Kometen. Der Inhalt dieser Arbeiten ist in den Ziff.25 und 26 
naher ausgefUhrt worden. Da das Verstandnis derselben bereits ein tieferes Ein
dringen in bandenspektroskopische Vorstellungen erfordert, so sind die notwendigen 
Grundlagen ausftihrlicher in Ziff. 19 und 25 zur Darstellung gekommen. Zum Teil 
geht das dort AusgefUhrte schon tiber den eigentlichen Rahmen der Bandenspektro
skopie hinaus und greift in Gebiete der physikalischen Chemie tiber. Die gegebene 
Darstellung schien jedoch deshalb noch besonders gerechtfertigt, da die darin 
bertihrten Fragen sich zweifellos ganz allgemein fUr das Problem der Molekiile in 
Sternatmospharen als von besonderer Bedeutung erweisen werden. Solche Arbeiten, 

1 Vgl. Literaturyerzeichnis, Abschnitt "Zusammenfassende Darstellungen". 



286 Bd. III. Kap.7. K. \\"URM: Bandenspektra. Ziff. 19. 

deren Zusammenhang mit der eigentlichen Bandenspektroskopie sehr locker ist 
und die starker rein chemische Fragen beruhren, wiedas Problem der Disso
ziationsgleichgewichte und weiter die yom Verfasser gegebene Deutung des 
Zustandekommens der Linienemission in den langperiodischen Veranderlichen, 
sind wegen Raummangel in der Behandlung ganz zuruckgestellt worden. 

An den eigentlichen, allgemeinen Grundlagen der Bandenspektroskopie, die 
in Band III/2 dargestellt sind, hat sich seit dem Erscheinen desselben nichts 
Wesentliches geandert, abgesehen davon, daB die einzelnen Probleme in star
kerem MaBe eine quantenmechanische Umarbeitung erfahren haben. 

Das Literaturverzeichnis am SchluB ist eine Fortsetzung des entsprechenden 
Verzeichnisses von Band III/2. Jedoch muBte wegen der ungeheuer groBen 
Zahl der seit 1930 erschienenen Arbeiten eine starke Kurzung erfolgen. Diese 
ist so vorgenommen, daB in allen den Fallen, wo uber ein Molekiil mehrere 
Arbeiten vorliegen, immer nur die letzte Arbeit angefiihrt ist, wenn dort die 
fruheren im Zit at entnommen werden konnen. AuBerdem sind in vielen Fallen 
die Titel der Arbeiten gekurzt aufgeftihrt oder auch, wo das angangig erschien, 
nur die behandelten :\lolekule angegeben. 

e) Spektroskopische Bestimmung der Dissoziationsarbeit von 
Molekiilen. 

19. Veri auf des Potentials der Bindungskrafte, Dissoziation durch Strah
lungsabsorption, Beispiele. In Ziff. 19, Bd. III/2 war naher ausgefiihrt worden, 
wie beim Dbergang von einem Elektronenzustand eines Molekiils in einen an
deren die Bindungsfestigkeit desselben sich andem kann. Es besteht nun in 
vielen Fallen die Moglichkeit, daB ein Molekiil im AnschluB an den Dbergang 
aus dem Grundzustand in einen hoheren Elektronenzustand dissoziiert; ebenso 
gibt es genugend Beispiele fur die Dissoziation eines Molekiils beim Dbergang 
von einem hoheren in einen tieferen Zustand. Da diese Prozesse astrophysikalisch 
von besonderem Interesse sind, so solI hier naher darauf eingegangen werden. 

In spektraler Hinsicht hebt sich die mit den genannten Prozessen verbundene 
Absorption oder Emission dadurch hervor, daB sich ein kontinuierliches oder zu
mindest ein unscharfes (diffuses) Spektrum ergibt; die Energieniveaus sind nicht 
mehr scharf, sondem haben eine gewisse Breite. Das letztere gilt wenigstens von 
einem der beteiligten Elektronenzustande. Die diffusen Spektren nehmen eine 
gewisse Mittelstellung ein zwischen den streng diskreten und den rein konti
nuierlichen und bestehen aus mehr oder weniger stark verbreiterten Linien, die 
unter Umstanden zu einem Kontinuum zusammenflieBen konnen. Diese Zwischen
stellung besteht auch in bezug auf die Stabilitat des Molekiils. Wahrend jedem 
Dbergang in das Gebiet eines kontinuierlichen Termbereiches ein Dissoziations
vorgang folgt, trifft dieses bei einem diffusen Term nur fiir einen gewissen Bruch
teil der ubergehenden Molekiile zu. Innerhalb dieser Ziffer seien zunachst nur 
die Spektren der ersten Art und die damit zusammenhangenden verschiedenen 
Formen der Potentialkurven naher behandelt. Dber die diffusen Spektren (sog. 
Pradissoziationsspektren) wird in Ziff. 25 noch weiteres ausgefiihrt. 

In Abb. 1 sind eine Reihe von Potentialkurventypen wiedergegeben. Es 
lassen sich zunachst zwei Arten unterscheiden, solche mit einem ausgepragten 
Minimum und andere, die kein Minimum aufweisen. 1m letzteren Falle stoBen 
sich die Atome in jedem Abstande r voneinander ab, das Molekul ist fur solche 
Konfigurationen instabil. Ein Dbergang von einem stabilen Niveau auf eine 
AbstoBungskurve muB also stets zu einem Zerfall des Molekiils fuhren, wie 
beispielsweise (s. Abb.1) ein Quantensprung aus den Schwingungsniveaus des 
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Zustandes IX in den Zustand e, oder auch von ?; nach e. Eine Ubergangsstufe 
zwischen den stabilen und den reinen Absto13ungskurven bilden die Zustande 
mit ganz schwach ausgepragtem, flachem Minimum. Die Bindung der Atome 
aneinander ist bei diesen sehr locker, 
die Dissoziationsarbeit entsprechend sehr 
klein. 

In Ziff. 12 war naher auseinander
gesetzt worden, wie man bei Kenntnis 
des Verlaufes der Potentialkurven zweier 
kombinierender Elektronenzustande auf 
Grund des FRANcK-CoNDoN-Prinzips die 
haufigsten Ubergange (v", v') ermittcln 
kann. Will man die sUlrksten Ubergangc 
von einem bestimmten Niveau v" aus be
stimmen, so errichtet man in den beiden 
Schnittpunkten dieses Niveaus v" mit der 
Potentialkurve Senkrechte und stellt fest, 
wo diese Senkrechten die andere Potential
kurve treffen. Dann sind solche Niveaus v' 
des Endzustandes besonders stark bevor
zugt, deren Schnittpunkte mit der zu
gehorigen Potentialkurve den Schnitt
punkten zwischen clen Senkrechten und 
der Potentialkurve am nachsten liegen. 
So kommt man beispielsweise (s. Abb. 1) 
yom Niveau v" = 1 des Zustandes LX 

rechts auf clas Niveau v' = Odes Zu
standes y und links auf Niveaus, die ganz 
dicht an der Dissoziationsgrenze liegen. 

r _ 

Abb. 1. Verschiedene Formen von Poten
tialkurven der Elektronenzustande von 

Molekiilen. 

Flir clen Ubergang IX ~ ?; gelangt man ausgehencl von demselben Niveau v" = 1 
rechts wiecler auf v' = 0, links aber bereits liber die Dissoziationsgrenze. Die 
auf diese Weise ermittelten Ubergange sind natiirlich nicht die einzigen. Zu den 
Niveaus, deren Schnittpunkte weiter abliegen, finden ebenfalls Quantensprlinge 
statt, jedoch sind diese wesentlich seltener. Das ganze Verfahren muB noch 
auf Grund der neuen Quantenmechanik etwas modifiziert werden. Flir das 
tiefste Niveau v = ° hat man ausnahmsweise nicht von den Umkehrpunkten, 
sondern von cler Mitte aufwarts zu loten. Dann sind weiterhin flir die nachsten 
Niveaus v = 1, 2, 3 ... nicht exakt die Schnittpunkte allein, sonclern die nachsten 
Umgebungen derselben in Betracht zu ziehen. Mit wachsendem v ziehen sich die 
Bereiche aber mehr und mehr auf den eigentlichen Schnittpunkt zusammen. 

Bei einem Ubergang zwischen einem stabilen Niveau und einer reinen 
Absto13ungskurve (Beispiele: IX ~ e und ?; -~ e) hat man ein reines Kontinuum zu 
erwarten, dessen Maximum nach clem geracle ausgehihrten Verfahren leicht zu er
mitteln ist; diskrete Banden konnen nicht entstehen. Ein Beispiel dahir liefert 
clas bekannte kontinuierliche Emissionsspektrum des H 2-Molekiils, das clurch 
einen Ubergang der Art ?; ~ e in Abb. 1 zustande kommt. Dagegen wircl man 
hir Ubergange, bei denen die Form unci relative Lage cler Potentialkurven 
durch (x und y charakterisiert sind, vorzliglich mit diskreten Banclen zu rechnen 
haben. In Emission sind nur disk rete Banden zu erwarten, cia aus clen Schwin
gungszustanden von y bis zu den hochsten v-Werten hin aile Ubergange nach 
un ten wieder zu diskreten Termen fiihren. Im Fall der Absorption IX ~ Y liegen 
die Verhaltnisse dagegen etwas anders. Bei erhohter Temperatur, wenn die 
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Niveaus v" = 2, 3 merklich besetzt sind, ergeben die auf der linken Seite vor 
sich gehenden Quantenspriinge von v" = 2 ab bereits eine kontinuierliche 
Absorption, die sich an die diskrete nach Hi.ngeren Wellen hin ansch1ieBt. Aus 
dem Niveau v" = 0 heraus fUhrte die Absorption nach dem FRANcK-CoNDoN
Prinzip vorziiglich auf die Niveaus v' = 2, 3, 4 des hoheren Terms y. In 

12, 

7,5 -
Of-Of 

0+0 

kaltem Gase werden allein diese Banden 
v" = 0 ~ v' = 2, 3,4 mit merk1icherInten
sitat auftreten. 

Fur die Dissoziation info1ge Licht
absorption sind besonders Quanteniiber
gange zwischen Potentia1kurven 1X ~ () 

giinstig. Die Mo1ekiile C12 , Br 2' J 2 sowie 
021iefern dafUr gut bekannte und vielfach 

1,96// untersuchte Beispiele. Die Absorption 
des O2 moge hier als Beispiel etwas naher 
besprochen werden. In Abb. 2 sind drei 
der bekannten Elektronenzustande des 
O2 bzw. deren Potentia1kurven wieder
gegeben. Der Grundzustand ist ein 3£t;
Term, dieser kombiniert nur sehr schwach 

M A mit dem Term 1£ und ergibt fUr diesen 
Ubergangdie bekannten atmospharischen 

Abb. 2. Potentialkurven der bekannten Sauerstoffbanden im roten Spektral

2,0 2,5 
r--

3,0 

Elektronenzustiinde des °2 , gebiet. Uber dem 1£-Term 1iegt wiederum 
ein Triplett-Term 3£,;i. Der Ubergang, 

der sowohl in Absorption wie in Emission untersucht ist, zeigt ein teilweise konti
nuierliches und teilweise diskretes Spektrum im Ultravio1ett. Abb. 3 zeigt die 
Reproduktion einiger Absorptionsaufnahmen von LEIFSON 1 bei verschiedenen 
Drucken. Man sieht (A), daB zunachst bei geringem Druck die Absorption sich vor
nehmlich im Gebiet A 1400 bis}.1500 (""'9 bis 10Volt) bemerkbar macht. Bei h6heren 

Abb·3· Absorption des Sauerstoffs 02 (nach LEIFSON). Schichtdicke 25 mm. 
Hz Lichtquellc allein, A 18 mill Druck, B 240 111m Druck, C 7-W JIlin Druck. 

Drucken dehnt sich das Kontinuum beiderseitig aus, und zwar nach langen Wellen 
bis }. 1751, an diese Stellen fUgen sich weiter (5 . Abb. 3) diskrete Banden an. Da 
bei der vorliegenden Temperatur des 02-Gases die Molekiile sich bis auf einen 
verschwindenden Bruchteil aBe im tiefsten Schwingungszustand v" = 0 des 
Grundzustandes befinden, so gibt die Stelle },1751 (7,05 Volt) die Hohe an, wo 
die Dissoziationsgrenze des 3£i-Zustandes, gerechnet yom tiefsten Schwingungs-

1 Ap J 63. S. 573 (1926). Diese Absorption erleidet das Sonnenkontinuum beim Durch
gang durch die Erdatmosphare; nach langeren Wellen schliel3t sich daran die starke Ozon
absorption mit dem Maximum bei ),2500. 
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zustand des tiefsten 3 E; -Termes, liegt. Da13 die Dissoziationsgrenze und weiter 
die diskreten Banden erst bei hoherem Druck auftreten, ist nach dem FRANcK
CONDoN-Prinzip zu verstehen. Dbergange auf Teile der oberen Potentialkurve, 
die bei gro13eren (oder kleineren) Werten y liegen, als es dem Werte Yo der 
Ruhelage im Grundzustand entspricht, sind wesentlich seltener als auf Punkte 
der Potentialkurve des 3E.iZustandes, fUr die y gleich oder ungefahr gleich Yo 

ist. Die Dissoziationsenergie des 02-Molektils im Grundzustand betragt 5,09 Volt. 
Bei einem Dbergang in den 3E~-Zustand und anschlie13endem Zerfall hat das 
02-Molekiil einen gro13eren Energiebetrag aufgenommen, als zur Dissoziation 
eigentlich notwendig ist. Diese iiberschiissige Energie V - 5,09 Volt mu13 
sich in den Zerfallsprodukten wiederfinden. Der Zustand 3E.i zerfallt nicht in 
zwei normale O-Atome, sondern in ein 3P-Atom (norm ales Atom) und ein ange
regtes im 1D-Zustand mit 1,96 Volt 1. Anschlie13end an jeden Dissoziationsakt 
iiber den 3EA,-Zustand wird also von einer Atomkomponente die "verbotene" 
Sauerstofflinie i. 6300,23 (oder i. 6363,88) ausgestrahlt. Wie oben bereits erwahnt, 
liegt die Konvergenzgrenze des 3Ei-Zustandes bei 7,05 Volt (Einsatz des Kon
tinuums bei 1.1751), es ist also die Dissoziationsenergie (Grundzustand + An
regungsenergie der Zerfallsprodukte) = 5,09 + 1,96 = 7,05. Fiir die Absorptions
gebiete jenseits ;. 1751 nach kurzen Wellen erhalten die Zerfallsprodukte a uch 
noch kinetische Rela ti venergie iibertragen, da die gesamte aufgenommene 
Energie den Betrag 7,05 Volt iibersteigt. Die Absorption ist im Gebiet i,1400 
bis }, 1500 am starksten. Es entstehen also vorwiegend so1che O-Atome, die 
mit gro13er Geschwindigkeit auseinanderfliegen. 

1m Gebiet 1.1365 (9,05 Volt)werden auf die beiden Atome E rel = 9,05 - 7,05 
= 2 Volt iibertragen. Nach der elementaren Formel 

(1 ) 

[m = Masse der Atome, mH = 1,663 .10- 24 Gramm, 1 Volt (= 1,591,10- 12 Erg)] 
ergibt sich eine Relativgeschwindigkeit der Atomkomponente von 7.105 em/sec. 
N ach den Angaben von LEIFSON erstreckt sich die Absorption bis mindestens 
A 1300. 

Aus den vorstehenden AusfUhrungen folgt, da13 02-Molektile in Stern
atmospharen trotz der relativ gro13en Dissoziationsenergie von 5,09 Volt nicht 
sehr bestandig sein werden, da sie durch Lichtabsorption im Ultraviolett leicht 
dissoziiert werden konnen. J edes unterhalb i. 1751 absorbierte Lichtquant fUhrt 
zum Zerfall. Bei hoherer Temperatur kann der Proze13 schon bei langeren Wellen 
einsetzen, da dann bereits ein gewisser Bruchteil der Molekiile von hoheren 
Schwingungsniveaus v" aus zu absorbieren vermag. In den hoheren Schichten 
der Erdatmosphare werden durch die Einstrahlung der Sonne standig freie 
Sauerstoffatome geschaffen. 1st der Druck in den absorbierenden Schichten 
relativ hoch, so bilden die Atome sich schnell zuriick, neben del' Riickbildung 
zu O2 tritt auch eine Anlagerung von O-Atomen an O2, also Ozonbildung ein. 
Ozon (03) kann wiederum durch Ultraviolettabsorption, wahrscheinlich bereits 
von },2700 an, in O2 und 0 gespalten werden2. Da in den au13eren Sternatmo
spharen die Drucke relativ niedrig sind, so kann man hier mit einer schnellen 
Riickbildung nicht rechnen. Das gilt insbesondere fUr Riesensterne. 

Dber das photochemische Verhalten der haufigsten Molekiile in den Stern
spektren laJ3t sich vorlaufig noch wenig Sicheres sagen, da die Elektronenniveaus 
im allgemeinen noch recht mangelhaft bekannt sind. Ganz klar liegt aber der 

1 Vgl. G. HERZBERG, Z f phys Chern (B) 4, 5.223 (1929). 
2 O. R. \YULF U. E. H.l\IELvr"', Phys Rev 38, 5.333 (1931). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 19 
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Fall beim Wasserstoff. Wasserstoffmolekiile sind durch Strahlungsabsorption schwer 
zur Dissoziation zu bringen. Die Moglichkeit einer Dissoziation durch Licht
absorption besteht erst in der Gegend von i.850 (14,; Volt). 1m kalten H2-Gas be
obachtet man das Einsetzen einer kontinuierlichen Absorption bei i.849 nach 
kurzen \VeHen hin. Die Dissoziationsprodukte sind ein normales H-Atom plus ein 
angeregtes im zweiquantigen Zustand. In den Sternspektren wird diese Absorption 
wegen ihrer Lage im fernen Ultraviolett kaum eine Rolle spielen, da die Photo
spharenstrahlung in dieser Gegend bei solchen Sternen, wo man mit starker 
Molekiilkonzentration in den umkehrenden Schichten zu rechnen hat, auBerst 
schwach sein wird. 

Auf die unterschiedliche Lebensdauer (Stabilitat) von Molekiilen in einem 
Strahlungsfeldist vom Verfasser1 die Verschiedenheit der Kopf - und Schweifemission 
in Kometen zuruckgefUhrt worden. Das Problem der Bandenemission in Kometen 
wird weiter unten in einer besonderen Ziffer behandelt. An dieser Stelle soil nur 
kurz auf die in den Kometen vor sich gehenden Prozesse der Dissoziation durch 
Lichtabsorption hingewiesen werden. Wegen der extrem hohen Verdunnungen 
kann eine Vernichtung der aus dem Kometenzentrum nach auBen stromenden Mole
kiile nur durch Lichtabsorption bewerkstelligt werden. Da der Lichtdruck die 
fluoreszierenden Molekiile gleichzeitig in Richtung zum Schweif beschleunigt, 
so wird die Reichweite der einzelnen Molekiile in den Schweif hinein von deren 
Lebensdauer abhangen, da die Beschleunigung durch den Lichtdruck in erster 
Naherung fUr aIle im Sichtbaren absorbierenden Molekiile wie CN, C2 und CO+, 
urn die es sich im wesentlichen handelt, gleich ist. Denken wir uns die Resonanz
systeme der drei genannten Molekiile CN, C2, COT durch die beiden Potential
kurven IX und y in Abb. 1 dargestellt2, so werden die Molekiile im Strahlungs
feld der Sonne vornehmlich in dies en Systemen absorbieren und ausstrahlen. 
Dbergange nach hoheren Zustanden sind wegen des starken AbfaHs des Sonnen
kontinuums nach kurzen Wellen hin wesentlich seltener. Besitzen die genannten 
Molekiile hohergelegene instabile Terme 3 , so wird ein Dbergang zu diesen das 
Verschwinden der Molekiile, also auch deren Fluoreszenz zur Folge haben. Da 
die Zeit 1" bis zum Einsetzen dieser Prozesse im Mittel umgekehrt proportional 

1 
-::-.: B:x1.. (l, .. 
T ·,xl 

(2) 

ist, wo BIX1. die Absorptionswahrscheinlichkeit des betreffenden Dberganges 
und (lv lX 1. die Strahlungsdichte fUr diese Frequenz im Sonnenspektrum bedeutet, 
so ist die Lebensdauer fUr eine Molekiilart urn so kleiner, je groBer B IX 1.· (l,.c<1. ist. 

Aus den Beobachtungen an Kometen muB man schlieBen, daB fUr COT 
der Ausdruck wesentlich kleiner ist als fur C2 und CN. Fur mittlere Sonnen
distanzen (r = 0,5 bis 1 Astron. Einh.) entfernen sich die C2- und CN-Molekiile 
etwa 104 bis 105 km vom Kometenzentrum, die COT Molekiile dagegen mindestens 
107 bis 108 km. 

Da die hoheren instabilen Terme bei den genannten Molekiilen jedoch noch 
unbekannt sind, so bleibt es offen, welcher Art die Instabilitat der Terme ist, 
ob also die Dissoziation uber eine reine AbstoBungskurve (IX ->- 8 in Abb. 1) 
erfolgt oder uber einen an und fUr sich stabilen Term (Dbergang IX ->- i; fur 

1 Z f Ap 8, S.281 (1934). 
2 Die Differenzen der Kernabstande I';{ - r~ sind fiir die P.inzelnen :\iolekiile etwas 

verschieden. 
3 Es mage der Einfachheit halber bei jedem Molekiil ein instabiler Term Z angenommen 

werden, der also mit il oder e in Abb. 1 identifiziert werden kann, wenn IX und )' das 
Resonanzsystem darstellen. Vgl. jedoch weiter unten. 
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v" :c: 1 auf der linken Seite der Potentialkurve). Weiter kann mit der Mag
lichkeit einer Instabilitat infolge Termuberlagerung (Pradissoziation) gerechnet 
werden (vgl. Ziff. 25). 

Weiter sei in die:"er Ziffer noch auf einen Punkt eingegangen, welcher bei 
der Intensitiitsverteilung der Banden in kosmischen Lichtquellen zu beachten 
bleibt und eng mit dem Verlauf der Potentialkurven zusammenhangt. Jeder 
bestimmten Temperatur entspricht bekanntlich im thermodynamischen Gleich
gewicht eine genau definierte Besetzung der unteren Schwingungsniveaus 
v" = 0, 1, 2. .. Es ist die Zahl N v" der Molekiile im Zustand v" gleich 

/t- C(,J"v" 

Nv,,=N'e k'1' 

Fur v" = 0 ist also N v" = N. Bei kosmischen Lichtquellen bcfindet man sich 
sehr haufig an den Grenzen, wo die Bedingungen eines thermodynamischen 
Gleichgewichtes wegen starker Verdunnung der Gase garnicht mehr oder nur 
noch angenahert erfullt sind. Die StoBzahlen kannen evtl. nicht mehr ausreichend 
sein, urn die Verteilung auf die einzelnen Schwingungsniveaus mit der "Trans
lationstemperatur" der Atmosphare in Dbereinstimmung zu bringen. Dann ist 
fur die Besetzung der Schwingungsniveaus die relative Lage der Potential
kurven, zwischen denen durch Strahlungsabsorption Dbergange stattfinden, von 
besonderer Bedeutung. Es laBt sich dies ohne weiteres auf Grund des FRANCK
CONDoN-Prinzips an Hand der Potentialkurven einsehen. Liegen die Potential
kurven stark unsymmetrisch und finden Absorptionsprozesse statt, so faUt bei der 
anschlieBenden Reemission ein groBer Teil der Molekule auf hahere Niveaus v" 
zuruck. Unter Umstanden kann so eine starke Besetzung der haheren Niveaus v" 
resultieren. Dann bleibt aber weiter noch festzustellen, ob die Molekiile zwischen 
zwei Absorptionsprozessen Gelegenheit finden, Schwingungsenergie auszustrahlen. 
1st dies der Fall, so werden die Molekiile aus den haheren v"-Niveaus, in welche 
dieselben im AnschluB an einen Elektronenubergang nach oben und nachfolgender 
Ausstrahlung gelangt sind, alle auf die tiefsten v" -Niveaus zuruckfallen. ImExtrem
falle erhalt man so dauernd cine Ansammlung im Niveau v" = 0. DafUr licfern 
die CN-Banden in den Kometen cin BeispieP. Man beobachtet im Kometen
spektrum beim violetten System stark, und zwar ganz extrem stark nur Dber
gange von solchen Niveaus v' des oberen Zustandes, die nach dem FRANcK
CONDoN-Prinzip mit graBerer Wahrscheinlichkeit von v" = ° erreicht werden 
kannen. Aus der Intensitatsverteilung im CO+-Spektrum des Schweifes laBt sich 
Ahnliches schlieBen. Bei symmetrischen Molekiilen wie C2 ist nun cine Aus
strahlung von Schwingungsenergie bekanntlich nicht maglich, weshalb sich der 
fur CN angefiihrte Effekt im Spektrum auch nicht bemerkbar macht. 

Man wird also bei kosmischen Lichtquellen in jedem Falle untersuchen 
mussen, welche Prozesse vorwiegend fUr die auftretende Verteilung verant
wortlich zu machen sind. Solange die Zeit zwischen zwei Zusammenst6Ben klein 
ist gegenliher dcr Lebensdauer der Schwingungsniveaus, was bei etwa P> 10-;' 
bis 10- H Atmospharen der Fall ist Cr. = 10- 2 bis 10-:1 Sekunden), wird man 
mit einer wirklichen Temperaturverteilung rechnen kannen, vorausgesetzt, daB 
keine anderen auBeren St6rungen vorliegen. Bei symmetrischen Molekiilen wie 
C2, N2 usw. wird die Grenze noch merklich tic fer liegen konnen. In diesen 
Fallen handelt es sich wesentlich darum, wie haufig pro Sekunde Dbergange zu 
haheren Elektronenniveaus vorkommen, die eine Anderung der Verteilung be
werkstelligen. Bei der Rotation liegt die Druckgrenze wesentlich tieier als fUr 

1 Vgl. K. WURM, Z f Ap 5, S. 10 (1932) n. 10, S.285 (1935). 

19* 
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die Schwingung, da die H.otationszustande wiederum groBenordnungsmaJ3ig 
langlebiger sind und ein Ausgleich zwischen Translationsbewegung und Rotation 

c '" .- ~ 
c 
.2 .... 
co: 
'N 

co: 
-r 
.ci 
.0 ..... 

relativ schnell vor sich geht. 
25. Pradissoziation. Die diffusen Spektren sind nicht mit 

den Linienverbreiterungen zu verwechscln, die durch auBere 
Storungen des Molektilsystems, wie etwa Stol3e, verursacht werden. 
Die Diffusitat hangt hier, wie in Ziff. 25 Band III /2 betont wurde, 
mit einer auch ohne jede auBere Storung bestehenden Unscharfe 
der Quantenniveaus zusammen. 1m allgemeincn ist ftir diese 
Linienverbreiterung nur einer der beiden beteiligten Terme (oberer 
oder unterer) verantwortlich, wahrend der andere die normale 
Scharfe besitzt. Unter gewissen Anregungsbedingungen konnen 
die diffusen Linien, wie weiter unten noch auseinander gesetzt 
werden wird, praktisch ganz zum Verschwinden gehracht werden. 
Man erhalt dann ein Abbrechen der Linienserien in den Banden 
(s. Abb. 4b). 

Ein diffuser (pradissoziierender) Term liegt dann vor, wenn 
eine an und fUr sich diskrete Termfolge energetisch auf gleicher 
Hohe liegt wie ein kontinuierliches Termspektrum und gleich
ze i t ig eine endliche Wahrscheinlichkeit hesteht, daB die Molektile 
aus den diskreten Niveaus in das benachbarte Kontinuum iiber
gehen. Die Dberlagerung von gequantelten Niveaus mit einem 
kontinuicrlichen Encrgiehereich allein gentigt also noch nicht, 
damit der genannte Effekt eintritt. In Abb. 1 iiberlagern sich 
bcispielsweise die diskreten Niveaus des Elektronenzustandes y mit 
dem Dissoziationskon tinuum des Grundzustandes iX. Ene r get is c h 
besteht also die MoglichkeiP, dal3 aus dem Zustand y heraus ein 
Dbergang in das Kontinuum von iX, d . h. also strahlungsloser 
Zerfall, eintritt. Eine endliche Wahrscheinlichkeit dafiir besteht 
aber nur dann , wenn einer Reihe einschrankender Bedingungen 
gentigt wird. Wie bei den 110rmalen Dbergangen mit Strahlung 
gelten hier bestimmte Auswahlregcln, und zwar fUr aIle drei 

co 

Termarten, Elektronen-, Schwin
gungs- und l~otationsterme. Fiir 
Elektronen- und Rotations
hewegung hat KRONIG 2 fol
gende A uswahlregeln auf q uan ten
mechanischem Wege abgeleitet3. 

1. Der Gesamtdrehimpuls ] 
mul.l beim strahlungslosen Dher
gang unverandert bleiben (iJ] = 0 
gilt streng). 

2. Beide Zustande mtissen 
gleiche Multiplizitat haben. (Gilt 

1 Dicse Moglichkcit bcsteht 
naWrlich an und flir sich flir aile 
Zustande cines Molekiils, dcrcn An
regungscnergie gro/Jer als die Dissozia
tionscnergic im Crundzustand isL 

2 ZfPhys 62, S.300 (1<>3U). 
3 Auf cinc nahcre Diskussion dicser Auswahlrcgeln muG wegen Raummangcl hicr ver

zichtet werden. Es sei dcshalb diesbezliglich auf die a llsflihrlichcrc Darstcllung bci (; . H ER Z

BERG (Ergebn d cxakt Naturwiss 10, S. 232 fL) vcrwiesen. 
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mit derselben Scharfe wie bei Dbergangen mit Strahlung, also nicht mehr 
bei groBer Aufspaltung.) 

3. L1 A = 0 oder ± 1 (wie bei Strahlungsprozessen). 
4. Ein positiver Term kombiniert nur mit einem positiven, ein negativer 

nur mit einem negativen. (Umgekehrt wie bei Strahlungsprozessen.) 
5. Bei gleichen Kernen mtissen beide Terme entweder symmetrisch oder 

beide antisymmetrisch in den Kernen sein. (Wie bei Strahlungsprozessen.) 
Bei der Ableitung dieser Auswahlgesetze ist die Schwingungsbewegung der 

Atome noch unberticksichtigt geblieben. Zu den weiteren Einschrankungen, die 
sich ergeben, wenn man diese mit in Betracht zieht, gelangt man auf eine an
schauliche Weise durch Heranziehung des schon mehrfach erwahnten FRANcK
CONDoN-Prinzips, das auch bei strahlungslosen Dbergangen seine Gtiltigkeit 
behaltl. Nach dem genannten Prinzip sollen Dbergange mit groBerer Wahr
scheinlichkeit nur dann stattfinden, wenn sich Kernabstand und kinetische 
Energie der schwingenden Atome beim Quantensprung nur wenig zu andern 
brauchen. Daraus folgt aber, daB ein Dbergang von einer Potentialkurve auf 
eine andere nur an einer soIchen Stelle vor sich gehen kann, wo sich zwei Potential
kurven schneiden. So kann in Abb.1 das Molektil aus dem Zustand y im Schnitt
punkt mit fJ in dies en letzteren tibergehen und gelangt so in ein Dissoziations
kontinuum, ohne daB sich beim Sprung Kernabstand und kinetische Relativ
energie sprunghaft zu andern brauchen 2. Es ist aus der Abb. 1 leicht ersichtlich, 
daB ein Dbergang von y auf [\ ohne Abgabe von Strahlung nur mit einer groBeren 
sprunghaften Anderung von r sowie auch von E kin des Molektils moglich ware, was 
einen VerstoB gegen das FRANcKsche Prinzip darstellen wtirde. Der Dbergang 
von y ist nun nicht genau auf den Schnittpunkt der beiden Kurven beschrankt, 
sondern kann innerhalb einer gewissen Umgebung desselben stattfinden, ist 
jedoch von den Schwingungsniveaus aus, die in nachster Umgebung liegen, 
besonders wahrscheinlich. Diesem Umstand entsprechend werden im Absorp
tionsspektrum [\ --+ Y soIche Banden diffus erscheinen, deren obere Schwingungs
niveaus in der Umgebung des Schnittpunktes liegen, also besonders die, 
weIche auf den oberen Schwingungsniveaus v' = 2 und 3 endigen. Ftir weiter 
nach unten liegende Terme wie v' = 1 sind normale scharfe Linien zu erwarten. 
Liegen die Verhaltnisse so, wie in dem betrachteten Falle, dann wird die Un
scharfe der Bandenlinien allmahlich bei der Annaherung an den Schnittpunkt 
einsetzen und bei weiterer Entfernung wieder langsam abnehmen 3. Urn den 
wirklich vorliegenden Verhaltnissen beim Molektil ganz gerecht zu werden, sind 
die Dberlegungen aber noch weiter dadurch zu vervollstandigen, daB auch die 
Rotation des Molektils mit in Betracht gezogen wird. Die Potentialkurven in 
Abb. 1 entsprechen dem rotationslosen Molektil. In Wirklichkeit entspricht 
jedem Rotationszustand eine besondere Potentialkurve. Man erhalt somit 
entsprechend den Quantenzahlen J = 1, 2, 3 . . . eine Schar von Potential
kurven, die mit wachsendem J immer weiter nach oben rticken (vgl. Abb. 7). 

1 Betreffs der wellenmechanischen Deutung vgl. den Artikel von G. HERZBERG, 1. c. 
bzw. dort zitierte Originalarbeiten. 

2 Das Molekiil geht also nicht in das Dissoziationskontinuum von IX, sondern in den 
kontinuierlichen Term f3 iiber, die sich beide energetisch iiberlagern. 

3 DaB die Pradissoziation schon vor Erreichung des Schnittpunktes einsetzt, erklart 
sich dadurch, daB das FRANCK-CONDoN-Prinzip nicht mit aller Scharfe gilt (quantenmechani
sche Ungenauigkeit). Die Abnahme der Unscharfe der Linien oberhalb des Schnittpunktes 
laBt sich auf Grund des FRANCK-CONDoN-Prinzips verstehen. Der Schnittpunkt bzw. dessen 
nahere Umgebung wird von den Molekiilen urn so schneller durchlaufen, je hoher das 
Schwingungsniveau liegt, wodurch sich entsprechend die \Vahrscheinlichkeit des Cbergangs 
herabsetzt. 
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Es wird so verstandlich, daB in den einzelnen Banden (v', v") die Diffusitat 
der Linien bzw. das Abbrechen der Linien bei verschiedenen Rotationsquanten
zahlen ] einsetzt. 

Aus der Breite der diffusen Linien laBt sich der Bruchteil der Molekiile 
bestimmen, welcher aus den pradissoziierenden Niveaus heraus zerfallt. \Venn 
von den in einem Niveau y (v', ]') des Zustandes y (s. Abb. 1) vorhandenen 
Molekiilen N der Bruchteil aN strahlungslos pro Sekunde zerfallt, der Teil bS 
unter Strahlung in den tieferen Zustand zuruckgeht, so ist die mittlere Lebens
dauer im Zustand (v", ]') gleich 

(4) 

a ist gleich der spontanen Ubergangswahrscheinlichkeit A yp und b gleich A"". 
Vnter Benutzung der HEISE::-;'BERGSchen Vngenauigkeitsrelation 

T·L1v"-'1 

laBt sich aus der Unscharfe L1 v bzw. L1;. die mittlere Lebensdauer T bestimmen. 
Der Wert von A y "" die Ubergangswahrscheinlichkeit fur normale Dipolstrahlung, 
ist nach der Quantenmechanik gleich 1 

(5) 

und ergibt fur das optische Ge biet 2 einen Wert von 108 bis 109 sec 1 bzw. 

To = A~ = 10- 8 sec. Daraus findet man nach der HEISENBERGSchen Relation 
y'" 

eine naturliche Linienbreite von einigen Zehntausendstel Angstromeinheiten3 • 

Wenn man mit L1 }.o und L1}. respektive die Breite einer normalen und 
einer diffusen Linie bezeichnet, so ist 

To' L1 ;'0 = T' L1 Ie. (6) 

Da To = 10 - 8 sec und L1 }.o im optischen Gebiet rund 5 . 10 -! A, so ist 

_5'10->'10-" 1 
T - Lli. sec 

5.10- 12 

= Ll i. sec. 

(7) 

Einer Breite von 0,01 A entspricht demnach eine mittlere Lebensdauer 
von rund T = 5 . 10 -10 sec. Dann ist das Verhaltnis der zerfallenden Molekiile 
zu den ausstrahlenden a 

T; = 0,5 . 102 ; 

fur L1 A. = 1 A ist.bereits alb = 0,5 . 104• Da die Breite einer Spektrallinie nor
malerweise durch die Dopplerbreite bestimmt ist, diese aber meist bis in die 
Hundertstel Angstrom geht, so folgt, daB die Linienverbreiterung infolge 
strahlungslosen Zerfalls erst merklich wird, wenn die mittlere Lebensdauer des 
betreffenden Zustandes bereits nur noch 10 -10 bis 10 -11 Sekunden betragt. 
Dann ist aber bereits die Zahl der von dem betreffenden Niveau ausgehenden 
Ubergange mit Strahlung ein verschwindender Bruchteil (ex> 10- 2 bis 10- 3) der 
zerfallenden Molekiile 4• Es ist so ohne weiteres verstandlich, daB die in Absorption 

1 Wegen der Bedeutung der Q." Q., Q, sei auf die diesbezuglichen theoretischen Dar-
stellungen verwiesen; vgl. beispielsweise S. ROSSELAND, ds. Bandb. 3/1, S. 389. 

2 Es ist vr« fur dieses Gebiet von der GriiBenordnung 10'5 sec- 1 (104 bis 1Q5 cm -l). 

3 Es ist Llv = 108 see-" dem entspreehen rund 5 '1Q-4A. 

41st die Ubergangswahrseheinliehkeit mit Strahlung wesen tlieh kleiner als 108 (T 0 ~ 10 - S), 
so ist b/a naturlieh entspreehend kleiner. 
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auftretenden diffusen Linien 1 in Emission fehlen oder sehr stark geschwacht 
sind (vgl. Abb. 4 b); denn die in das pradissoziierende Niveau eintretenden Mole
kiile sind stets nach einer Zeit, wenn ein Ubergang mit Strahlung wahrschein
Hch wird (10- 8 sec), bereits praktisch alle strahlungslos dissoziiert. Nur fUr 
solche Niveaus, fUr die a von gleicher GroJ3e ist wie b oder nur wenig groJ3er, 
wird man in allen Fallen auch eine Fluoreszenz der pradissoziierenden Niveaus 
beobachten. 

Das Abbrechen der Linienserien wird bei elektrischer Anregung durchweg 
bei niedrigem Drucke beobachtet, wah rend bei hoheren Drucken die diffusen 
Linien wieder auftauchen. Auf diesen Druckeffekt, iiber den mancherlei Unter
suchungen erschienen sind, kann hier nicht ausfUhrlich eingegangen werden 2. 

Offenbar hangt das Auftreten und Verschwinden bzw. Schwacherwerden der Linien 
damit zusammen, in welchem Grade die durch Zufall entleerten Niveaus wieder 
aufgefiillt werden. Dies kann verstandlicherweise urn so eher bewerkstelligt 
werden, je hoher der Druck ist. Bei wirklichem Temperaturgleichgewicht (reiner 
Temperaturanregung) ist natiirlich nach dem KIRCHHOFFschen Gesetz keine 
Intensitatsschwachung der diffusen Linien zu erwarten. Es ist hier jedoch darauf 
zu achten, daB fUr pradissoziierende Zustande die Bedingungen eines Tem
peraturgleichgewichtes in Druckgebieten nicht mehr erfiillt sind, bei denen man 
sonst normalerweise noch mit einem solchen rechnen kann. Eine von dem Ver
fasser ausgefUhrte Untersuchung der rein thermischen Anregung des Pradis
soziationsspektrums von AIR zeigt, daJ3 in diesem Fall bereits bei 10 mm 
Gesamtdruck eine Schwachung der diffusen Linien einsetzt und bei einem Druck 
von 0,1 mm die Linien ganzlich fehlen 3 (vgl. Abb. 4 b). 

1st der pradissoziierende Zustand der untere (Beispiel C ->- y in Abb. 1), 
so ist in Emission keine Schwachung der diffusen Ubergange zu erwarten, da 
hier ja der Zerfall erst nach der Ausstrahlung erfolgt. Die Linienverbreiterung 
tritt deshalb doch auf, da fUr die Linienbreite die Verweilzeiten in beiden Niveaus 
(Anfang- und Endniveau) mitbestimmend sind 4. 

Die Potentialkurven der storenden Terme, die cine Pradissoziation ermog
lichen, sind natiirlich nicht auf reine AbstoJ3ungskurven beschrankt, Kurven 
mit mehr oder weniger stark ausgesprochenen Maxima konnen ebenfalls Pra
dissoziation hervorrufen (vgl. Abb. 5, Kurven b' und d'). Es ist selbstverstand
lich, daJ3 die Dissoziationsgrenzen der letzteren dann tiefer liegen miissen als 
die Dissoziationsgrenze des Termes, aus dem heraus der strahlungslose Ubergang 
stattfindet. Eine Betrachtung der Potentialkurven laJ3t leicht einsehen, daJ3 in 
diesen Fallen der Zerfall erst fUr solche Schwingungsterme eintreten kann 5> 

die hoher liegen als die Dissoziationsgrenze des storenden, stabilen Termes. 
Weiter besteht noch die Moglichkeit, daJ3 eine Potentialkurve von der 

storenden zweifach geschnitten wird, wodurch sich dann zwei pradissoziif!rende 
Gebiete ergeben (a' in Abb. 5). 

1 Es ist hier nach wie vor vorausgesetzt, da13 der obere Zustand der pradissoziierende ist 
(Beispiel), -->- fJ in Abb. 1). 

2 Vgl. Literaturangaben im Anhang. 
3 Der dort gegebene Schlu13, da13 nach dem KIRCHHOFFschen Gesetz die entsprechenden 

Linien in Absorption bei so nicdrigen Drucken auch fehlen mussen, ist nicht bcrechtigt. 
Fur das Pradissoziationsspcktrum ist also bereits bei 10 mm Druck die Bedingung eines 
Temperaturgleichgewichtes nicht mehr erfullt. Bei Anregung im Bogen brcchen die Linien
sericn bcreits bci 380 mm Hg abo 

4 Obcn war die Lcbensdauer des untercn Zustandcs au13er acht gclassen, da das untere 
Niveau IX als normal angesehcn wurdc, 1:;C; 10- sec; die dadurch bedingte Verbreiterung 
macht sich darum nicht bemcrkbar. Imlctztbctrachtetcn Falle giltdicsfUr dcn oberen Zustand 1;. 

6 Weitcr bleibt wiederum die durch die Rotation bedingtc Andcrung der Potentia)· 
kurven zu berucksichtigen. 
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Liegt der pradissoziierendc Zustand hoher als die Dissoziationsgrenze des 
die Pradissoziation bedingendcn Termes, so erhalten die Zcrfallsprodukte diese 
Energiedifferenz als kinetische Relativenergie. Diese kann unter Umstanden 
recht betrachtlich sein. Bei der Bestimmung der Dissoziationsenergien aus den 
diffusen Spektren ist diesem Punkte besondere Aufmerksamkeit zu schenken. 
Fur solche Verhaltnisse, wie sic durch die Kurven b' und ti' Abb. 5 charakteri
siert sind, ist Hir die langwellige Grenze der Pradissoziation die Relativenergie 

d' 

oL-~~-------------------
r---

gleich Null. Falls sich entscheiden laBt, welche 
Zerfallsprodukte vorliegen mussen, lam sich 
dann aus der Grenze der diffusen Banden die 
Dissoziationsenergie bestimmen. Dagegen ergibt 
sich in anderen Fallen wie a' in Abb. 5 nur cine 
obere Grenze, da hier bereits fur die langwellige 
Grenze ein merklicher Betrag der Anregungs
energie in kinetische Energie umgewandelt wird. 

Zu den Pradissoziationserscheinungen wird 
weiterhin noch der Zerfall cines Molektils infolge 
hoher Rotation gerechnet. Da in den meisten 
Fallen die Rotationsenergie eines Molekuls klein 
ist gegenuber der Schwingungsenergie, so wird 
bei normal erreichbaren Temperaturen die An
zahl der Molekulc, Hir welche die gesamte 
Energie (Rotation plus Schwingung) uber die 
Dissoziationsgrenze hinausreicht, sehr gering 
sein, so daB deren Emission oder Absorption im 
Spektrum nicht bemerkbar wirel. 1st jedoch die 
Dissoziationsarbeit eines Elektronenzustandes 
sehr klein, so kann der genannte Effekt leicht 

Abb. 5. Pradissoziierende Termc. eintreten. Bei dem in Abb. 4 teilweise wieder-
gegebenen Spektrum des AIH scheint ein solcher 

Fall der Pradissoziation vorzuliegen. Es ist hier nicht der Grundzustand, sondern 
der angeregte Term III, welcher die kleine Dissoziationsarbeit hat, und infolge
dessen werden die Rotationslinien von bestimmten Laufzahlen ab diffus bzw. ver
schwinden sic bei niedrigen Drucken in Emission. In Abb. 6 sind die H.otations
niveaus dieses III-Zustandes nach einem Diagramm von RYDBERG dargestelltI. 
Es existieren Hir den Zustand In zwei Schwingungsniveaus v' = 0 und v' = 1. 
Die Dissoziationsenergie des III-Zustandes betr~igt etwa 1200 cm!. Es liegen 
dann Hir v' = 0 die Rotationsniveaus J = 0 bis 14 unterhalb der Disso
ziationsgrenze, Hir das Schwingungsniveau v' = 1 die Rotationsquanten 2 J = 0 
bis 7. Fur die hoheren Rotationsquanten sind also energetisch die Bedingungen 
Hir einen spontanen Zerfall gegeben. Die KRONIGSchen Auswahlregeln sind ins
gesamt erHillt. Diffusitat bzw. Abbruch von Linien zeigt sich Hir die Linien, 
die in Abb. 6 gestrichelt gezeichnct sind, also fur v = 0 von J = 18 ab und 
Hir v = 1 fur J = 8. Urn die Verhaltnisse richtig verstehen zu konnen, ist es 
notwendig, auf eine auf OLDEN BERG zuriickgehencle Konstruktion cler Potential
kurven mit Berucksichtigung cler Koppelung von Schwingung und Rotation 
zuruckzugreifen 3. Danach sind die direkt uber der Dissoziationsgrenze liegenden 
Niveaus durch einen mehr oder weniger hohcn Potentialhugel von dem Disso
ziationskontinuum getrennt. In Abb. 7 ist der Verlauf einiger Potentialkurven 

1 Z f Phys 89, S.693 (1934). 2 Vgl. H.. l{YIlBER(;, 1. c. 
3 Z f Phys 56, S. 563 (1929). (!uantenmechanisch \)('handclt YOIl E. DE KRONIG, 

Z f Phys 62, S. 30() (1 (30). 
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beim AIR nach RYDBERG wiedergegeben. Die stark ausgezogene tiefste Kurve 
bezieht sich auf das rotationslose Moiekup. Die nachste entspricht der Oszilla
tion v = 1 und der Rotation J = 7, die folgende v = ° und J = 15 usw. Ener
getisch liegen 11 = 1, J = 7 und v = 0, J = 15 auf gleicher Rohe und fallen in 
die direkte Nahe der Dissoziationsgrenze. Wie aus der Abbildung zu ersehen, 

----Z3 

----22 

- - -- 21 

----20 

- - -- 19 

----18 
- ---12 

--17 ----11 

--10 
-- -- 10 

- -- - 9 

ist fUr das letzte Niveau v = 0, J = 15 der Potential
hugel aber wesentlich hOher als fUr das v = 1, J = 7, 
weshalb den direkt uber der Dissoziationsgrenze ge
legenen Rotationsniveaus fur v = ° eine hohere Stabilitat 
zukommt als den Niveaus fUr v = 1. Die Lebensdauer 
des Zustandes ist namlich urn so groBer, je hoher die 
Potentialschwelle ist. Fur die Rotationsniveaus J = 16 
und 17 ist die Lebensdauer noch von der normalen GroBe, 
wahrscheinlich = 10 - K sec, weshalb diese Linien weder 
verbreitert sind, noch bei niedrigen Drucken abbrechen. 

/Jissoz. ...::c::=_-i.,.. -- 15 -_-_-_- ~ __ ..::o..:.:.is.s::o~:::.'ZC.:c.(Jf'e",rl:.::;'Ze,---.-__ 
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Abb. 6. Rotationsterme des AIH (1 Il-Zustand). 
Abb. 7. Potentialkurven bei Mit

beriicksichtigung der Rotation. 

f) Astrophysikalische Anwendungen. 
26. Bestimmung von Temperaturen kosmischer LichtqueUen aus Banden

intensitiiten. Es ist schon fruh darauf hingewiesen worden, daB die Unter
suchung der Intensitaten in Bandenspektra ein vorzugliches Mittel zur Be
stimmung von Sterntemperaturen liefern sollte 2 • Die in dieser Richtung bisher 
vorliegenden Arbeiten sind jedoch noch sehr vereinzelt und eines weiteren Aus
baues bedurftig. Prinzipiell gibt es zwei verschiedene Wege, urn aus der Struktur 
eines Bandensystems einen RuckschluB auf die Temperatur einer absorbierenden 
oder emittierenden Atmosphare zu ziehen, da sowohl die mittlere Rotations
energie wie auch die mittlere Schwingungsenergie mit der Temperatur sich 
andern und diese Anderungen sich getrennt voneinander im Bandenspektrum 
bemerkbar machen. Einmal auBert sich ein Temperaturanstieg im Intensitats
verlauf innerhalb der einzelnen Linienserien der Banden, dann weiter in der 
Anderung der rclativen Gesamtintensitaten der verschiedenen Banden. 

Es sei zunachst der erste Weg naher betrachtet. Nach der Quantentheorie ist 
bekanntlich diegesamte pro Sekunde pro Volumelement fUreine Bandenfrequenz aus
gestrahlte Energie gleich ZJ',J" = N J,. AJ"J'" hv, (8 a) 

1 Nach HULTHEN und RYDBERG [Nature 121, S. 470 (1933)J soil auch diese bereits eine 
Potentialwelle aufweisen. 

2 Vgl. R. T. BIRGE, Ap J 55, S. 273 (1922); A. EDDINGTON, Internal Constitution of 
the Stars, S. 351. 1926. 
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wobei N J , gleich ist der in dem Volumelement stationar vorhandenen Molekiil
zahl im Zustand ]' und AJ"J" die Wahrscheinlichkeit der spontanen Emission 
angibt. Fur den Fall der Absorption ergibt sich entsprechend der Ausdruck1 

ZJ",J' = N J" • BJ",.I' • h v • e (v) (8 b) 

fUr die pro Sekunde aus dem Strahlungsfcld der Energiedichte e (v) hera us
absorbierte Energie der Frequenz v. Da nun hier nur die IntensiUiten innerhalb 
einer Linienserie (Zweig P(J) oder Q(J) oder R(J), ] = 0,1,2 ... ) interessieren, 
so kann von der Angabe der Schwingungsquantenzahlen abgesehen werden 
und der Zustand ] = 0 als der energetisch tiefste Term gelten. Da somit 

_?'Cl1J(J+l) 
N J = Ngr e-Erot/k1' = N(2] + 1) e k'l' , so ergibt sich fUr den Intensitats-
verlauf innerhalb eines Zweiges einer Bande 

he· B' J'(l' I) .) 
1 A - k'l" • -I- (EmissIOn, 

J',J" = Const· h· V· J',J'" g.T' . e 

he· B" J"(J" ( .) ---,n . ,11) Absorl)tIOn . 
(1J".J') = Const . h· V· BJ",J" g.l" • e k L 

(9a) 

(9b) 

1J'I,J" gibt also die Gesamtemission innerhalb einer Linie an, (1.T', J") ist aber dem Ab
sorptionskoeffizien ten IX (v) gleich zu set zen 2• Das Produkt A.I', J" • gJ' = A J', J" (2] + 1 ) 
wird allgemein als Intensitatsfaktor, konst.· i, bezeichneP, dessen Werte in Ziff.10 
(Band III) aufgduhrt sind. Man erhalt also dann (vgl. Anmerkung 2 diese Seite) 
fUr 1 und IX 

- "-" ~Jj~J'(J'+ 1) 
1J"J" = C'. v4 • i· e k'l' (Emission), (10a) 

(v) _ C" . -~Nr.'.J"(J"+l) (Absorption). 
IXJ".J'- ·v·z·e (10b) 

Die Gleichungen (10) k6nnen nun in der Weise benutzt werden, daB man die 
theoretischen Intensitaten bzw. die theoretischen IX~r.>...I' fUr verschiedene Werte 
von T errechnet bzw. auch graphisch aufzeichnct und dann mit dem experimen
tellen Intensitatsverlauf vergleicht. Man kann auch so vorgehen, daB man im 
Serienverlauf eines Zweiges den Wert] max feststellt, fUr den die Intensitat im 
Zweig ihr Maximum erreicht und dann nach den Gleichungen (10) den zu
geb6rigen Wert von T ermittelt. Dazu ist in den Gleichungen der Wert i ein
zusetzen, und dieselben sind dann in bekannter Weise nach ] zu differenzieren 
und aufzu16sen. Diese letzte Methode kann jedoch nur rohe Werte lidem, da 
J max im Serienverlauf kaum scharf hervortritt und deshalb auch nur angenahert 
bestimmt werden kann 4. Gr6Bere Tcmperaturdiffcrenzcn von etwa 500 bis 

1 B",. ",,'= A .1,. J" - gJ' • ~3' gJ" llnd gJ' sind glcich den statistischen Gewichten der 
g.1'" 8 uk!' 

entsprechenden Zustande. 
2 Es ist leicht einzusehen. daB im Falle der Absorption 1"" . .1' identisch ist mit dem 

Absorptionskoeffizienten IX (v). wenn dieser entsprechend der Gleichung I = Io' e- "'" II 
(LAMBERTsches Gesetz) definiert ist; d = Schichtdicke. Der Zusammenhang ist dargelegt 
beispielsweise bei C. FDcHTBAUER, Phys Z 21. S. 322 (1920) und R LADENBURG. Z f Phys 4. 
S.451 (1921). 

3 Die i-Faktoren sind Zllerst von HONL und LONDON korrespondenzmaBig abgeleitet 
worden [Z f Phys 33. S. 803 (1925)]. Die Quantenmechanik fiihrt zu denselben Resultaten. 

64. J1;4. v3 
Nach derselben ist bekanntlich A J , .1" ~c -3- ~ (/'. IN) • ~ (IN. j'). worin ~ (J', IN) 

. 3 ell' 
das Matrixelement (J', IN) des elektrischen Momentes bedeutet. Der Intensitatsfaktor 
const • i = A", .1" • g", ist proportional i \13 (J'. IN) 12 • gJ" dem Produkt aus dem Quadrat 
des Matrixelementes und dem statistischen Gewicht. Erstrecken sich die Zweige liber einen 
groBen Frequenzbereich, so muB noeh der Faktor ,,3 in AJ, • .1" berlieksichtigt werden. 

4 Vgl. die theoretischen und experimentclkn Kurven in Abb. 12, Bd. III. S. 767. 
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1000 Grad und mehr lassen sich jedoch auch so sieher erkennen. Die Glei
chungen (10) werden bei experiment ellen Untersuchungen auch haufig in der 

Form log(c~~'~ri)=-J'(]I+ 1)h'C.B;.MOd .• ;, (11a) 

10 (~) = - I" (]" + 1) h· c· B"Mod . . ~. 
g ,C"· 1" t k T (11 b) 

benutzt. Tragt man log (1/e' . 114 • i) bzw. log (ex/e" 11 • i) gegen die Rotations
energie I(] + 1) h· c . B auf, so erhalt man eine Gerade, deren Neigung durch T 
bestimmt ist. Wenn also die relativen Werte von 1 bzw. ex flir einen Banden
zweig aus den Plattenschwarzungen bestimmt werden konnen, so bietet die Be
stimmung von T keine weiteren Schwierigkeiten. 

Die richtige Anwendung vorstehender Methoden verlangt nattirlich, daB die 
Bandenzweige wenigstens zu einem Teil spektroskopisch aufge16st sind. AuBer
dem muB die Analyse der Banden bereits durchgeftihrt sein, da sowohl die rich
tigen Quantenzahlen I wie auch die genauen Werte der Rotationskonstanten B 
benotigt werden. Bei den astrophysikalischen Lichtquellen ist aus diesem Grunde 
cine Temperaturbestimmung vorlaufig nur flir die Sonne durchflihrbar. Wie 
die bisher vorliegenden Untersuchungen in dieser Richtung zeigen, bilden jedoch 
die StOrungen durch "Blends" ein betrachtliches Hindernis flir eine exakte 
Durchflihrung. Dies gilt besonders flir die starkeren Zyanbanden, die eigentlich 
das beste Material liefern sollten. In den Flecken sind die Uberlagerungen 
nattirlich noch viel starker als im eigentlichen Sonnenspektrum. 

Als erster hat BIRGE! in einer Arbeit aus dem Jahre 1922 den Versuch unter
nommen, die Temperatur der umkehrenden Schicht der Sonne aus dem Zyan
spektrum zu bestimmen, und zwar indirekt durch einen Vergleieh des Intensitats
verlaufs innerhalb bestimmter Liniengruppen der (o,O)-Bande). 3883 im Spektrum 
des Kohlebogens mit dem im Absorptionsspektrum der Sonne. Aus der Lage des 
Maximums der Intensitat (] max) wird von BIRGE flir einen 4 Ampere-Bogen 
T = 3900° C ± 300° und flir einen 13 Amperebogen 4500° C ± 300° abgeleitet 
und die Sonnentemperatur dann zwischen diesen Grenzen liegend gefunden, 
so daB sich rund Tsonne = 4300° ± 500° abs. ergibt. Verglichen mit dem nach 
der Ionisationstheorie ermittelten Werte von T = 5600° abs. ist derselbe offen
sichtlich viel zu klein. Die Resultate von BIRGE tiber die Rotationstemperaturen 
der Zyanbanden im Bogen stehen aber nun im Widerspruch mit neueren Unter
suchungen von ORNSTEIN2 und Mitarbeitern. Die Rotationslinien in den Zyan
banden im Kohlebogen bei normalem Druck zeigen nach ORNSTEIN unabhangig 
von der Stromstarke eine Temperaturverteilung, die rund 6000° abs. entsprieht. 
Die BIRGESche Untersuchung bedarf also jedenfalls einer Nachprtifung urn so 
mehr noch, als auch das benutzte Sonnenmaterial ziemlich karglich isP. Eine 
zweite vorliegende Arbeit von R. S. RICHARDSON 4 aus dem Jahre 1931, deren 
Resultat schon sicher eine gr6Bere Genauigkeit zugesprochen werden kann, 
ergibt denn auch Werte, die mit den Temperaturbestimmungen nach anderen 
Methoden gut im Einklang stehen, wenn auch der offengelassene Bereich 
flir T noch recht groB ist. Benutzt wird von RICHARDSON der R-Zweig der 
Bande (O,O)}. 5165 d(s SWANspektrums (C2), das sowohl in den Flecken wie im 

1 Ap J 55. S.216 (1922). 
2 PhysZ 32. S. 517 (1931); dort finden sich weitere Literaturangaben. 
3 In der BlRGESchen Arbeit wird das verwendete Material nicht naher aufgefuhrt. 

so daB eine genauere Uberpriifung sich nicht durchfiihren laBt. Man kann jedoch soviel 
schlie Ben. daB bei Annahme einer Temperatur von 6000° abs. fur den 13 Ampere-Bogen 
TSonne sich Z.l 5500° bis 6000° abs. ergeben kann. 

4 Ap J 73. 216 (1931). 
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normalen Sonnenspektrum erscheint. Das Material ist auch in diesem Falle 
nicht als besonders gut zu bezeichnen, weniger infolge der geringen Anzahl der 
Linien als wegen deren Schwache, was besonders fiir das Sonnenspektrum gilt. 
Die Intensitaten im Sonnenspektrum bewegen sich zwischen - 3 bis - 2,3 
(nach ROWLAXD), im Fleckenspektrum zwischen - 2,3 bis - 1,4. Die von 
RICHARDSOX im Vergleich mit anderen Bestimmungen zusammengestellten Er
gebnisse seien nachfolgend wiedergegeben: 

Temperatur der Sonnenflecke 

Nach der spektralen Energie
verteilung (RICHARDSO~ und 
PETTIT) . . . . . . " 4860' abs. 

\ Y asserzellena bsorption 
(RICHARDSO~ u. PETTIT) 

Intensitaten in der SWA~-Bande 
3165 (RICHARDSO;';): 

::\Iethode I . . . . . . . . . 
Yergleich der beobachteten und 

theoretischen Intensitaten: 4900 :::: 600 

::\Iethode II. . . . 
Lage von J max· 

::\Iethode III . . . 

Y 1 f 1 [ .x (I') ] er au von og e" .--;;:; . 

4900 ± 730 

4500 ± 400 

Temperatur der normalen umkehrenden Schicht 

Xach der Ionisationstheorie 
(RUSSELL) . . . . . . .. 5600° abs. 

Intensitaten in der SWA;.;-Bande 
5165 (RICHARDSO~): 

::\Iethode I ........ . 
Yergleich der beobachteten und 

theoretischen Intensitaten: 6000 ± 700 

::\Iethode II. . . . 
Lage von J rna' . 

::\Iethode III . . . 

- [ .x (1') 1 \ erlauf von log C,,--, . 
• ~ •• Z J 

5700±1600 

5300± 400 

Die drei angegebenen Methoden sind prinzipiell nicht voneinander ver
schieden; sie unterscheiden sich nur darin, auf welche Weise die angegebenen 
Intensitatsgleichungen in Verbindung mit dem Beobachtungsmaterial benutzt 
werden. Alle drei Arten der Behandlung sind in den einleitenden AusfUhrungen 
oben bereits klar gelegt worden. Wegen weiterer Einzelheiten mu13 auf die 
Originalarbeit verwiesen werden. Die Bestimmungsgenauigkeit ist, wie man er
wart en kann, bei der dritten Methode am gro13ten, la13t aber auch hier noch 
immerhin ein Intervall von 800 0 offen. 

Die Erhohung der Bestimmungsgenauigkeit wird wohl im wesentlichen von 
der Benutzung bzw. Schaffung besseren Linienmaterials abhangen, was wahr
scheinlich durch Herstellung von Aufnahmen noch gro13erer Auflosung und 
Dispersion, als bisher benutzt wurden, moglich ist. Neben den CN-Banden 
kommen besonders im reinen Sonnenspektrum noch die CH-Banden in Frage, 
da die Linien dieser Molekiile geniigend intensiv absorbiert werden. 

Fiir den zweiten Weg der Bestimmung von Sterntemperaturen (aus den 
re1ativen Gesamtintensitaten der verschiedenen Banden eines Systems) liegt 
bisher nur eine Untersuchung von K. WUR:\11 vor, und zwar ist dieselbe fUr das 
Spektrum der Sternklasse N an Hand der C2-Banden durchgefiihrt worden. 

Da die Gesamtintensitaten der einzelnen Banden in Vergleich zu ziehen 
sind, so ist natiirlich die Frage, wie weit sich diese bei der haufig vorliegenden 
Ausdehnung von Banden iiber einen grofieren Wellenlangenbezirk messen lassen, 
von Wichtigkeit. Ubedagern sich die einzelnen Banden, so ist eine solche 
Messung kaum moglich. Giinstiger liegen die Verhaltnisse, wenn starke Kanten
gruppen ausgepragt sind und innerhalb derselben die Trennung der Kanten gut 
in Erscheinung tritt. Man kann dann haufig, ohne einen groberen Fehler zu 
begehen, einfach die Kantenintensitaten in Vergleich setzen; wenigstens gilt dies 
fUr die ersten zwei oder drei Banden jeder Gruppe. Hat man ein ziemlich kanten-

1 ZfAp 5, S.260 (1932). 
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bzw. bandenreiches System vor sich, wie dies beim C2-SwANsystem der Fall ist, 
so wird elie Temperaturbestimmung sehr einfach, da es dann nur darauf an
kommt, fUr einige Banden festzustellen, ob diese sHirker oder schwacher sind 
als eine bestimmte Bande. Man hat nur die Reihenfolge der Intensitaten Iv" v" 

fur eine Anzahl Bandcn (v', v") festzulegen, so daB genauere Intensitats
messungen uberhaupt uberflussig sind, falls nicht eine besondere Genauigkeit 
verlangt wird. 

Da die Verteilung der Molektile auf die einzelnen Schwingungszustande z, 
hC(I)l'(v +}) 

durch N v .~~ N· c-- E ,.!k7' = N. e /,;7' 

relativen "Verte von N v interessieren, 
Banden (v', v") hzw. (v", v') 

J v', v" =--=: c' . yl ~ ('[I', vI!) ! 2 • e 

gegeben ist und wiederum nur die 
so erhalten wir fUr die Intensitaten der 

h.c.(t,;·(v'·r-~) 

kT 

It· c· (J);,'(v"+ l) 
/';1' 

(Emission) , ( 12a) 

(Absorption) . ( 12b) 

I,l5 bedeutet hier das Matrixclement fUr den entsprechenden Schwingungsubergang 
(v', v" hzw. v", v'), das durch die Beziehung Av',v,,·h'V = const.'V1 il,l5(v', v")i 2 

mit der Dbergangswahrscheinlichkeit A""v" verbunden ist. Die einzelnen relativen 
Werte von ~ lassen sich durch Einsetzen der entsprechenden Molektilkonstanten 
in (etwas komplizierte) Formcln, die von HUTcHIssoN wellenmechanisch abge
leitet sind, crrechnen 1 . Auch in diesem Fall ist es notwendig, daB die Analyse 
des Bandensystems durchgefUhrt ist, da man fUr die Intensitatsformeln sowohl 
die Werte der Schwingungsfrequenzen wie auch die Kernabstande r in den 
beteiligten Elektronenzustanden benotigt. Die Werte von r mussen sogar mit 
groBer Genauigkeit hekannt sein. Fur die DurchfUhrung der Temperaturbe
stimmung errechnet man zweckmaJ3igerweise fUr verschiedene T innerhalb 
eines groBercn Temperaturintervalls die Werte von I bzw. IX, ordnet diese 
insgesamt fUr aIle Banden oder innerhalb der Gruppen der GroBe nach und 
stellt fest, welche H.eihenfolge mit der beobachteten Intensitatsanordnung 
u bereins timm t. 

Die Bestimmung der Tcmperatur ist von WURM nicht an Originalaufnahmen, 
sondern an }{eproduktionen solcher Aufnahmen von HALE, ELLERMANN und 
PARKHURST 2 durchgcfuhrt worden. Es kann aber lcicht gezeigt werden, daB die 
Methode trotzdem ein engeres Temperaturintervall abzuschatzen gestattet, was 
speziell an einer besonders geeigneten Bandengruppe des C2 (Jc 5635, Gruppe L1 v 
= v' - v" = -- 1) noch kurz gezeigt werden solP. 

In der Abb. 8 sind direkt maBstablich durch senkrechte Striche die relativen 
Intensitaten der vier ersten Banden dieser Gruppe dargestellt, wie dieselben 
sich fUr die verschiedenen Temperaturen nach den theoretischen Berechnungen, 
welche experimcntell nachgepruft wurden, ergeben. Die Intensitatsverhaltnisse 
sind am FuBe der Geraden zahlenma13ig angcfugt, die Intensitat der ersten 
Bande (0,1) ist stets gleich 8 gesetzt. Man sieht, daB das Intensitatsverhaltnis 
der aufeinanderfolgenden Banden sich innerhalh des angegebenen Intervalls 
2500° bis 1000 0 abs. stark ~inelert. So hat man fUr die beiden ersten Banden 
8: 1,4 fUr T =,1000° unel 8: 5 fUr T = 2500°. Bei T = 3500° werden die 

1 Phys Rev 36. S. 410, Teil 1 (193U); 37, S. 45, Teil2 (1930); vgl. auch J. L. DUNHAM, 
Phys Rev 36, S. 1553 (1930). Die Wertc von 1-15 (v', v") sind bei HUTCHISSON mit J bezeichnet. 

2 Publ Yerkes Obs 2 (1903). 
3 In der Originalarbeit ist auGer dieser Gruppe weiter noeh die rote Gruppe i.6191 

herangezogen worden. 



302 
(v Y)= (J,¥) (2,J) (tc) (o,t) 

T=2500 

T=2000 

8 

T =1500 

0,2·0,8. J ·8 

T =1000 

0,'01 .. 0,1" 1,'1 .. 8 

Bd. III. Kap. 7. K. WURM: Bandenspektra. Ziff.26. 

Intensitaten beider gleich, und bei noch hoherer Tcmperatur 
wird die zweite starker als die erste 1 . 

In Abh.8 sind nun zum Vergleich cine H.eihe Reproduk
tionen der Sternaufnahmen der Klasse N wiedergegeben. 
Am schwachsten erscheint die C2-Absorption in dem Stern 
280 Sch jellerup, der als N i-Stern klassifiziert worden ist, am 
intensivsten in 132 Schjellerup N3. Es ist nattirlich nicht 
moglich, aus den Reproduktionen bestimmte relative Werte 
der Intensitaten abzuleiten. Man erkennt aber jedenfalls an 
den Aufnahmen, auf denen die C2-Absorption noch relativ 
schwach ist, daB die Bande (0,2) sehr viel starker sein muB 
als die folgende (1,2), was eindeutig auf Temperaturen in 
der Hohe von 1500° abs. und klciner hinweist2. 

Besonders auffallig zeigt sich der starke Intensitats
abfall von der Bande (0,1) zu (1,2) usw. in dem Spektrum 
von 280 Schjellerup (N 1), die hoheren Glieder der Gruppe 
treten tiberhaupt kaum in Erscheinung. Diese Intensitats
verteilung ist kaum mit einer Temperatur merklich tiber 
1000° abs. vertraglich, man konnte eher an T< 1000° abs. 
clcnken. Fi.ir die andern wiedergegebenen Spektren ist das 
Verhaltnis der IntensiUi.t der ersten zur zweiten Bande kleiner. 
Es ist jedoch nicht gam ausgeschlossen, daB der Unterschied 

5S S~'JS 
SS(lf ss. 
I 1 I 
, , , t 

. . . 
I I I 

S5Ot55I1Q,SS. 'S,55JS 
(,-:,-'-(J.¥) (ZJ) (/2) (0.1) 

i 

IJ2Sd1/ N2 ltr1ril/~ 
{l/.Hyrlro~ 

J8ScII/ NJ 

IJ2 f!ch/ N 2 I'Ilril/bel 
((jHydro~ 

191'Is(. ) 
l NO 

JI8eirm.] 

im wesentlichen nur 
durch die groJ3ere Ge
samtabsorption bedingt 
ist und nicht durch 

1 In Abb. 8 sind die 
Werte fUr T> 2500 ° nicht 
mehr aufgefuhrt . - - Bei 
einer exakteren Durchflih
rung der Temperaturbe
stimmung ware natlirlich 
zu berucksichtigen, daO die 
angegebenen theoretischen 
Intensitaten in Wirklichkeit 
<Xv" v' - Werte sind. 

, 2 U III ein richtiges Hi leI 
der wirklich vorliegenden 
Starke der einzelnen Banden 
zu erhalten, ist es schon 
notwendig, daO man die 
verschiedenen Spektra be
trachtet und miteinander 
vergleieht . So scheint bei
spielsweise inden beidenNO
Spektren die Bande ,( 5540 
(2,3) aus dem theoretischen 
Yerlauf der Intensitaten 
herauszufallen, was jedoeh , 
\Vie die andcrcn Spektren 
z('igen, nicht ckr Fall ist. 

;, 'OSdlj HI 
Abb. 8. Intensilaten 
in der Bandengruppc 

i. 5635 . 
SSf/4 S58S; S6JS 
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einen groBeren Temperaturunterschied. Darum kann man wahrscheinlich damit 
rechnen, daB in den Spektren mit starkerer Absorption die Intensitat der 
hoheren Glieder im Vergleich zum ersten Glied zu stark herauskommt und dem
entsprechend die daraus abgeschatzten Temperaturen noch etwas zu hoch 
sind. Diese Frage muB offen gelassen werden. Um dieselbe zu klaren, wird es 
notwendig sein, die Gesamtabsorption in den einzelnen Banden durch photo
metrische Messungen an Originalaufnahmen zu bestimmen. 

Kl1nlt' 

t7 t1 18 
Kl1nle ~-r---,.._ 

T;;;' 15000abs. 

16 If 

If'Ilnle 

T = 1000° abs. 

t7 tV t1 18 If tt 9 5 J J5lft 
J(l t7 tV /!f 1815 

T=5000abs. _u.~p~ 
t7 t~ /!f 18 15 1l! 8 5 J J 5 912 

t7 tV /!f18 
15 

Abb. 9. Intensitatsverlauf innerhalb der Zweige des C2-Spektrum (Bande 1 5635) bei 
verschiedenen Temperaturen. 

Einige Bemerkungen verdient noch die eigentiimliche Struktur der Banden, die 
sich hesonders clE'utlich bei cler (0,1)-Bancle A 5635 zeigt. Dieselbe hangt direkt mit 
der Temperatur des absorbierenclen C2-Gases zusammen. Das Zustanclekommen 
laBt sich am einfachstcn an einer schematischen Darstellung des Intensitats
verlaufes der Linien innerhalb der einzelnen Bande verstehen. In Abb. 9 ist fUr ver
schiedene Temperaturen T = 500°, 1000°, 1500° abs. der Intensitatsverlauf fUr je 
einen R- und einen P-Zweig der Bande (0,1) A 5635 schematisch dargestellt. Wegen 
der clichten Linienhaufung besonders in der Kantengegend ist nur jede dritte 
Linie eingczeichnd. In Wirklichkeit existieren auBerdem drci R- und zwei 
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P-Zweige1. Bei fallender Temperatur riickt das Intensitatsmaximum immer 
weiter nach niedrigen Rotationsquantenzahlen j, fiir die R-Zweige immer naher 
an die Nullinie, fiir die P-Zweige dagegen bis zu 500° abwarts naher in die 
Kantengegend. Es laI3t sich leicht iibersehen, daB dadurch in der Umgebung 
der Nullinie ein relatives Intensitatsminimum entsteht, welches bei nicht zu 
groBer Gesamtabsorption, also fUr NO-, N1- und evtl. N2-Sterne, sich durch 
eine Aufhellung bemerkbar macht. Diese Struktur weist ebenfalls auf eine 
niedrige Temperatur hin, cine Temperaturbestimmung laBt sich daraus jedoch 
kaum ableiten. 

Zusammenfassend ergibt die Untersuchung also bei der Sternklasse N fUr 
die Schichten, in denen die C2-Molekiile vorliegen, eine Temperatur gleich oder 
kleiner als 1500° abs., wobei mit der Moglichkeit gerechnet werden muB, daB 
die Temperatur bis auf 1000° abs. oder noch tiefer heruntergeht, wie dies in einem 
Falle (280 Schjellerup N1) sicher zutrifft. Eine gro13ere Temperaturanderung 
von mehr als einigen oder mehreren hundert Grad innerhalb der Unterklassen 
von N ist nicht angedeutct. 

Diese Resultate lassen sich vergleichen mit den Bestimmungen der Tem
peratur aus der Gesamtstrahlung der Sterne der Klasse N. Es bleibt aber zu 
beachten, daB in beiden Fallen nicht die Temperatur dersc1ben Gebiete (Schichten) 
bestimmt wird. Man wird von vornherein erwarten konnen, daB die radio
metrisch bestimmten Temperaturen etwas hoher liegen als die aus den Banden
intensitaten, da man es im ersten FaIle mit der Photospharentemperatur zu tun 

Tabelle 1. Tcmperaturcn dcr N -Sterne. 

Aus bolometrischell Mcssungen def Gesamtstrahlullg' 
(Was~('rzf'll('nabsorption) 

19 Piscium No. 
U Hydrae N2 . 
X Cancri N3 . 
VX Andromedae N 7 
VCygni N .... 
280 Schjellerup N 1 . 

I Tabs. 

2000° bis 2500 ° 
2000 .. 3000 
2000 .. 2500 
1800 .. 2500 

1400 0 

Aus Bandell~ 
intcllsitatl'1l C2 

l' abs. 

1500° 
1500 

woo 

hat, bei den Molekiilen 
dagegen mit den auBeren 
Schichten des Stemes. Die 
neueren Messungen an 
fUnf N -Stemen 2 liefem 
(s. Tab. 1) bei vier Ob
jekten Temperaturen zwi
schen 1800° bis 3000° abs., 
in einem Falle (V Cygni) 
jedoch cine Temperatur 
ctwas unter 1500° abs. 

Die vorstehend beschriebenen Methoden der Temperaturbestimmung set zen 
bekanntlich voraus, daB innerhalb der absorbierenden Schichten Temperatur
gleichgewicht besteht, weil eben nur dann das BOLTZMANNsche Verteilungs
gesetz gilt. In kosmischen Lichtquellen sind nun bekanntlich die Falle nicht selten, 
wo von einem eigentlichen Temperaturgleichgewicht nicht mehr die Rede sein 
kann, was in den me is ten Fallen entweder durch die Existenz besonders niedriger 
Gasdrucke oder anomaler Anregungsverhaltnisse bedingt ist. Es bleibt darum 
in jedem Falle zu untersuchen, ob sich in der Intensitatsverteilung in den Banden 
wirklich die Temperatur des Gasraumes wiederspiegelt bzw. iiberhaupt noch von 
einer eigentlichen Temperatur gesprochen werden kann. Uber diesen Punkt ist 
bereits oben in Ziff. 19 im Zusammenhang mit den Prozessen bei der Strahlungs
absorption von Molekiilen einiges ausgefiihrt worden, worauf hier verwiesen sei. 
In den vorhergehend behandelten Fallen, sowohl bei der Sonne wie auch bei 
den N-Stemen, kann man durchaus damit rechnen, daB die Temperatur
bestimmung aus den Bandenintensitaten noch sinnvoll ist. Allerdings hat man 
vielleicht bei den N -Veranderlichen - bzw. bei allen Veranderlichen - in 

1 Auf die richtige Deutung diescr als scchs H-Zweige und vier P-Zwcige mit abwechsclnd 
ausfallenden Linien braucht hier nicht niiher Hiicksicht genommen zu werden. 

2 E. PETTIT u. S. B. NICHOLSON. Ap J 78. S.320 (1933). 
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den Zeit en sUirkeren Helligkeitswechsels mit einer Starung des Temperatur
gleichgewichts zu rechnen, so daB cine Temperaturbestimmung aus den Banden
intensitaten illusorisch werden kann. Es wird dies dann der Fall sein, wenn 
in den Schichten der absorbierenden Molekiile in starkerem MaBe cine Re
kombination von Atomen zu Molekiilen vor sich geht und dabei die Anregung 
einer Bandenemission stattfindet, die sich der Absorption uberlagert. 

27. Die Bandenemission in den Kometen. Bekanntlich besteht das diskrete 
Emissionsspektrum der Kometen zur Hauptsache aus Banden, wovon am stark
sten die von CN, C2 und CO + auftreten. Es sind dies, eingeschlossen noeh Nt, 
aueh die einzigen Molekiile, die mit Sicherheit identifiziert werden konnten. 
Das Vorhandensein von CH bleibt noch ungewiB. Nach den Angaben von 
BALDETI zeigt das Kometenspektrum im Kern noch eine sehr groBe Anzahl 
von (etwa 50 und mehr) Emissionsmaxima, deren Trager noch vollstandig 
unbekannt sind, und die sich besonders in der Gegend von A 4000 haufen. 
Es ist gelcgentlich versucht worden, diese letzteren mit Banden des CH- oder 
C2-Molekiils 2 zu identifizieren. Nach BALDET laUt sich eine solche Zuordnung 
nicht aufrcchterhalten. Es mage hier jedoch darauf hingewiesen werden, daB 
man allgemein nicht damit rechnen kann, daB ein Bandensystem in der An
ordnung und Struktur der Banden im Kometenspektrum genau so auftritt wie 
in den normalen Laboratoriumslichtqucllen unddeshalb die Identifizierung mit be
sonderer Aufmerksamkeit durchgefUhrt werden muB. Das Beispiel der Zyan
banden zeigt dies deutlich genug. Die Struktur derselben im Kometenspektrum 
weicht ganz wesentlich von dem gewohnten Bild, wie man es sonst vom Bogen 
oder vom Sonnenspektrum her hnnt, ab. Beim C2- (Sw AN -) Spektrum ist dies 
dagegen nicht cler Fall. 

Die Intensitatsverteilung innerhalb dieser Bandensysteme (CN, C2) und 
die Verschiedenheit derselben fUr die beiden genannten Molekiile ist deshalb 
von besonderer Bedeutung, weil sie den eigentlichen Schlussel fur das Ver
sHindnis der Vorgiinge in den Kometen liefern, wie dies vom Verfasser 
dieses Artikels 3 gezeigt worden ist. Versucht man namlich auf die Weise, wie 
das in voriger Ziffer fUr das C2-Spektrum der N-Sterne auscinandergesetzt 
wurde, festzustellen, auf welche Temperatur die C2-Banden in den Kometen 
hinweisen, so kommt man unabhangig von der Sonnendistanz der Kometen auf 
Temperaturen uber 3000° abs. 1m Gegensatz dazu deuten die Zyanbanden 
hochstens auf Zimmertemperatur. Da die beiden Gase in demselben Gasraum 
existieren, ist es klar, daB diese Intensitatsverteilung nichts mit der H.aum
temperatur zu tun hat bzw. von einer Temperatur nicht mehr gesprochen werden 
kann; es sind hier ganz andere Vorgange als die MolekiilzusammenstaBe, welche 
die Verteilung cler leuchtenden Molekiile auf die einzelnen Quantenstufen 
bestimmen. Man hat ein typisches Beispiel fUr den Fall, wo eine Tem
peraturbestimmung aus den Bandenintensitaten keinen Sinn mehr hat, da die 
ZusammenstoBe zwischen den Molekiilen wegen ihrer Seltenheit nicht mehr 
wirksam sind. Dies macht zunachst deutlich, daB die Gasdichten in den Kometen
atmospharen sehr gering sein mussen. Dies war zwar bereits fruher sicher ange
nommen, da man beobachtete, daB bedeckte Sterne ohne merkliche Schwachung 
durch den Kometennebel hindurchscheinen, jedoch hatte man kein sicheres MaB 
der Verdiinnung, so daB man immerhin nicht ausschlieBen konnte, daB inner
halb der Kometenatmospharen noch chemische Reaktionen (StoBreaktionen) vor 

1 Annales de l'Observatoire d'astronomie physique de Paris, Tome VII, 1926. 
2 Es handclt sich urn die sog. RAFFETTY-Banden (CH?) bzw. urn die DESLANDRES

D'AzAMBuJA-Banden (C2). 

3 ZfAp 8, S.281 (1934); 9, S.62 (1934); 10, S.285 (1935). 

Handbuch dcr Astrophysik. Ed. VII. 20 
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sich gehen, wie sie beispielsweise BOBROVNIKOFF1 ftir die Entstehung und Ver
nichtung bzw. Umwandlung der durch ihre Emission nachgewiesenen C2-, CN
und CO+-Molekiile heranzuziehen versucht. Diese mtissen jedoeh nieht nur in 
der Koma, sondern aueh im Kerngebiet der Kometen ausgesehlossen werden 2. 

Das Auftreten und Verschwinden der Molekiile kann deshalb aueh nur dureh 
eine den Kometen durehsetzende Strahlung bewirkt werden, d. h. dureh photo
chemische Prozesse (Licht absorption) 3. Diese Prozesse sind oben in Zif£' 19 
ausfiihrlieher behandelt worden, wobei speziell auf das Kometenproblem Bezug 
genommen wurde. Unter diesem Gesiehtspunkt laBt sieh dann cine ganze 
Reihe bisher noeh ungeklarter Beobachtungen an den Kometen, wie die Ver
sehiedenheit von Kopf- und Sehweifbanden, die Kontraktion der Kometen
kopfe mit der Perihelannaherung und die Strukturen der Banden erklaren. Weiter 
kann die bisher hypothetisehe Repulsivkraft des Kometenkerns auf die Wirkung 
tibersehtissig absorbierter Liehtenergie zuriiekgcfiihrt werden. 

I I 

I 

1 
J881(CN) '1737 5155 55J5(C'e) 

Abb. 10. Spektrllm des hometcn Brooks. 

Die Beobaehtung, daB man die Molekiile C2 und CN im Gegensatz zu CO+ 
und Nt nur im Kopf des Kometen beobachtct, laBt sieh aUein dureh die ver
schiedene Lebensdauer der Molekiile im Strahlungsfcld der Sonne deuten, die 
Kontraktion der Kometenkopfe dureh die Abkiirzung der Lebensdauer bei Zu
nahme der Intensitat der Strahlung mit der Sonnenannaherung. In Ziff. 19 
(tiber die Dissoziation von Molekiilen durch Strahlungsabsorption) ist das vor
genannte Problem als Beispiel etwas naher erliiutert worden, worauf deshalb 
zur weiteren Oricntierung verwiesen werden kann. Dber das Zustandekommen 
der verschiedenen Temperaturen der CN- und C2-Molekiile war dort bereits 
ebenfaUs einiges ausgefiihrt worden. Die Beobaehtung, daB die Zyanbanden 
eine niedrige Schwingungstemperatur zeigen, beruht darauf, daB das Zyan
molekiil wegen des Vorhandenseins eines elektrisehen Momentes Sehwingungs
energie auszustrahlen vermag, infolgedessen die Molekiile sich immer wieder im 
tiefsten Sehwingungszustand v" = 0 ansammeln und von diesem Niveau aus 
durch das Sonnenkontinuum angeregt werden. An Hand der Potentialkurven 
laBt sich dann auf Grund des FRANcK-CoNDoN-Prinzips ohne weiteres einsehen, 
wie die auBergewohnliche Starke der Banden (v' = 0, v" = 0) und (v' = 1, v" = 1) 
zustande kommt 4 • Desgleiehen ist die niedrige "Rotationstemperatur" der 
CN-Molekiile dureh die Mogliehkeit der Ausstrahlung von Rotationsquanten be
dingt, infolgedessen sieh die Molekiilc aueh in den niedrigen Rotationszustanden 

1 Publ Lick Obs 17, S. 478 usw. (1931). 
2 Man kiinnte hiichstens daran denken, da/3 dirckt auf oder tiber der Oberflache der 

festen Materic, aus der die Gase ausstriimen. die Gasdichten noch so hoch liegen. da/3 Zu
sammenstQ/3e haufiger sind. Das bleibt jedoch noch sehr fraglich. 

3 Es kommcn nattirlich nur photochemische Primarprozesse in Frage. 
4 Vgl. diesbezuglich K. WURM. Z f Ap S. S. 10 (1932). wo auch die Potcntialkurvcn 

wiedergegeben sind. 
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ansammeln1 und von diesen aus angeregt werden und emittieren. Die Banden 
schrumpfen deswegen auf einige wenige Linien in der Umgebung des Banden
ursprungs zusammen und geben den Eindruck von etwas verbreiterten Linien. 
Ganz anders liegen die Verhaltnisse beim C2-Spektrum. Es ist schon oben gesagt 
worden, daB die C2-Molekiile relativ hohe Temperaturen von 3000° bis 4000° abs. 
zeigen, wie man ohne wei teres aus der Betrachtung der Gruppe A 5635 schlie Ben 
kann 2. Ebenfalls sind die Rotationsquanten bis zu hohen Laufzahlen ausgebildet, 
was sich aus dem Intensitatsabfall nach kurzen Wellen hin ersehen laBt. Da das 
C2-Molekiil kein elektrisches Moment besitzt, so kann dasselbe keine Schwingungs
und Rotationsenergie ohne gleichzeitigen Elektronensprung ausstrahlen. Wei I die 
C2-Molekiile, wie aus den spektroskopischen Aufnahmen folgt, bereits im Kern 
mit dieser Intensitatsverteilung auftreten, so muB also beim EntstehungsprozeB 
der C2-Molekiile diesen die Schwingungsenergie schon mitgeteilt werden. Dies 
deutet darauf hin, daB das C2 im Gasraum durch photochemischen Zerfall 
einer komplizierteren Kohlenstoffverbindung gebildet wird. Es ist bekannt und 
theoretisch verstandlich 3 , daB bei einem solchen ProzeB Molekiile mit hoheren 
Betragen an Schwingungs- und Rotationsenergie entstehen. Die Ausgangs
produkte, welche also die eigentlichen Ausstromungsprodukte sind, bleiben vor
laufig noch unbekannt 4 • 

Neben Schwingungs- und Rotationsenergie wird in vielen Fallen den Zer
fallsprodukten noch kinetische Relativenergie mitgeteilt, so daB dieselben mit 
hoher Geschwindigkeit auseinanderfliegen 5. Es ist sehr wahrscheinlich, daB hierin 
die bisher ihrer Natur nach unbekannte "Repulsivkraft" des Kometenkerns ihre 
Erklarung findet. Zur weiteren Orientierung der vorstehend beriihrten Fragen 
muB auf die zitierten Originalarbeiten verwiesen werden. 

28. Vorkommen und Nachweis zwei- und mehratomiger Molekiile in 
kosmischen Lichtquellen. Bandenabsorptionen werden in Sternen allgemein 
erst in den spateren Spektralklassen in auffalligem MaBe beobachtet, da erst 
bei tieferen Temperaturen die Moglichkeit zu starkerer Molekiilbildung gegeben 
ist. Die Bestimmung des Vorkommens von Verbindungen (Dissoziationsgleich
gewichte) in den verschiedenen Sternatmospharen stellt ein ganz ahnliches 
Problem dar, wie die Berechnungen der Ionisationsgleichgewichte der Atome, 
und das Dissoziationsgleichgewicht hangt ebenso neben der Temperatur weiter 
noch von den Partialdrucken der reagierenden Partikel abo Dem ProzeB der 
Ionisation bei den Atomen entspricht beim Molekiil die Dissoziation in seine 
Komponenten. Als erster hat ATKINSON 6 eine Anwendung der Dissoziations
theorie auf Molekiile (TiO) in Sternatmospharen versucht. Seine Resultate sind 
jedoch aus verschiedenen Griinden als ganzlich iiberholt anzusehen. Eine um
fassendere und die Grundlagen im wesentlichen klarende Arbeit aus dem Jahre 
1929 riihrt von WILDT her 7. Nach \\-TILDT hat das Problem weitere Darstellung 

1 Auf die Tatsache, daB die Rotationsstruktur der Zyanbanden auf niedrige Temperatur 
hindeutet, ist zuerst von BOBROVNIKOFF (1. c. S.479) hingewiesen worden; eine ErkHirung 
fur das Zustandekommen der Rotationsstruktur ist dort jedoch nicht gegeben worden. 

2 Vgl. diesbezuglich die Ausfuhrungen in Ziff.26. 
3 V gl. Ziff. 19. 
4 Fur die verschiedentlich vorgebrachte Ansicht, daB die leuchtende Materie in den 

Kometen durch Bombardement der festen Materie durch Korpuskularstrahlung hoher oder 
mittlerer Energie befreit wird, HiBt sich kaum eine Stutze vorbringen. Es ist z. B. auch nicht ein
zusehen, weshalb dann nicht stets neben den Kohleverbindungen auch Metalldampfe wie Eisen 
usw. auftreten. Gerade die Tatsache, daB das leichtfluchtige Natrium stets erst bei mittlerer 
bis kleinerer Sonnendistanz erscheht, bei groBer Distanz aber fehlt, beweist, daB die Be
freiung der Gase und Dampfe in Kometen einfach durch Erwarmung der festen Materie 
geschieht. 

5 Vgl. oben Ziff.19, S.289. 6 MN 82, S.396 (1922). 7 ZfPhys 54, S.856 (1929). 
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und erganzende Bearbeitung durch CAMBRESIER und ROSEN
FELDl und RUSSELL2 erfahren. Eine Erklarung der Beobach
tungen ist durch die genannten Arbeiten in groBen ZUgen 
erreicht, jedoch vorlaufig nur in einer ersten, graben An
nii.herung. Die Darstellung des Problems, auf die wegen Raum
mangels auch verzichtet werden mUBte, erUbrigt sich hier, 
da die Originalarbeiten (insbesondere die letztgenannte) eine 
vollsHindige Ubersicht des Gesamtproblems geben 3. 

Die spektroskopische Nachweisbarkeit der in den Stern
atmospharen vorliegenden Verbindungen ist wegen der Un
zuganglichkeit der ultravioletten Spektralgegend A < 2900 
nicht fUr alle Molekiile moglich, da fUr eine ganze Reihe nur 
Absorptionsbanden unterhalb dieser Grenze erwartet werden 
konnen. Die Beschrankung der N achweisbarkeit geht hier 
viel weiter als bei den Atomen, da vorwiegend nur Resonanz
systeme in Absorption auftreten konnen. Liegt ein hoherer 
Elektronenzustand tiefer als die Dissoziationsgrenze des Grund
zustandes, so kann ein von diesem Term ausgehendes Banden
system natUrlich in Absorption auftreten. Solche Banden 
werden jedoch aus energetischen GrUnden meist sehr schwach 
sein. Auch fUr solche Falle, bei denen der Ausgangszustand 
eines Systems (in Absorption) hoher als die Dissoziations
grenze des Grundzustandes liegt, kann man das Auftreten 
solcher Bandensysteme fUr Sternatmospharen nicht Uber
haupt ausschlieBen. Das Viellinienspektrum des H 2, das 
PICCARDI 4 in der Sonne nachgewiesen zu haben glaubt, 
wUrde dafUr ein Beispielliefern. Die Richtigkeit der Identi
fizierung muB jedoch noch nachgeprUft werden. 

In den Tabellen 2 und 3 sind die bisher in kosmischen 
Lichtquellen nachgewiesenen Molekiile sowie die zugehorigen 
Bandensysteme zusammengestellt und mit den Anmerkungen 
versehen, fUr welche Objekte der spektroskopische Nach
weis gefUhrt ist. Die diesbezUgliche Literatur ist im Lite
raturanhang unter der Abteilung "Astrophysikalische An
wendungen" aufgefUhrt. Tabelle 2 enthalt die zweiatomigen, 
Tabelle 3 die mehratomigen Verbindungen. FUr die letzteren 
handelt es sich bei den auftretenden Absorptionen vornehm
lich urn Rotationsschwingungsspektren. Die Molekiildaten in 
den Tabellen sind zum groBten Teil dem neueren Tabellen
werk von H. SPONER 5 entnommen. 

FUr die Anfertigung der Zeichnungen und Reproduktionen 
in Ziff. 19 ist Verfasser Herrn E. STROHBUSCH, fUr die in Ziff. 26 
sowie fUr Mitarbeit an den Tabellen und dem Literatur
verzeichnis Fraulein G. SCHRODER zu Dank verpflichtet. 

1 MN 93. S. 710 u. 724 (1933) . 
2 Ap J 79. S. 317 (1934). 
3 Bei RUSSELL (1. c.) sind die Resultate in einer Reihe von Dia

grammen dargestellt. 
4 Mem S A It 4. S. 379 (1929). 
5 H. SPONER. Molekiilspektren und ihre Anwendung auf chemische 

Probleme. 1. Tabellen. (Sammlung: Struktur und Eigenschaften der 
Materie.) Berlin 1935. 
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Tabelle 3. 

~!ole- Grundfrequcnzen 
Modell Aktivitat Vorkommen (Bemerkungell) kiil in cm- 1 

H 2O "1 = (3600) HAH CCltrarotabs.) Atmospharische Absorption 
RAMAN-Effekt 2 ~'1 + "3 (i. = 0,92 Pi 

1"1 -+- "2 -T- 1'3 (i. = 1,1 /'1 
"2 = 1595,4 0 Ultrarotabs, 1'1 + )'3 Ii. = 1,-+ ,Il) 

"~ , RAMAN-Effekt 

I 

1'3 = 3756 

~ 
Ultrarotabs. 

(RA:lIAN -Effekt) 

Mehrere kontinuierliche und diskrete A bsorp-
tionsge biete (Elektronenii bergange) unterhalb 

;. 1800 

0 3 "I = 10-+6 Ultrarotabs. 
i(RAMAN-Effekt) 

Erdatmosphare 

"2 = iOO wahrscheinlich Ultrarotabs. 
wie H 2O (RA:lIAN-Effekt) 

"a= 1357 (Ultarotabs.) 
(RAMAN -Effekt) 

An bekannten Elektronenspektren besitzt das 
Ozon folgende Absorptionsgebiete 

6100biS4300} schwaehe Absorption 
10 000 bis 6900 

I 

3660 bis 2900} starke .\bsorption .\tmosphiirisehe Absorption im Son-
2900 bis 2300 nenspektrum unterhalb 2900 

CO2 "I = 1285 0 C 0 
RAMAN-Effekt 1m Yenusspektrum sind die Banden 

EO • . .,): inaktiv in 51'a = 11 -+96,5 em - 1 
Ultra rota bs. 

_, +{"I}_{12672,5 em - 1 

1'2 = 667 t C -f "Cltrarotabs. )Ia 21'2 - 1277-+,7 em- 1 

0 l o , von ADA:lIS und DuxHAM identifiziert 

I'a = 2352 
I<~ C 0 Ultrarotabs. 

e;;r E. 

C\Iehrere diskrete und kontinuierliehe Absorp-
tionsge biete (Elektronenspriinge) liegen unter-

halb J.. 1700 

NHa "I = 950 ! 

H~ 
Ultrarotabs. 1m J upiterspektrum von \VILDT 
und RAMAN- identifiziert: 

I 
Effekt 4"a = 12622 em- 1 (J. 7920) 

"2 = 1630 N Ultrarotabs. 5"3 = 15451 em- 1 (J.. 6470) 

~ (und RAMAN-
Effekt?) 

va = 3334 N Ultrarotabs. 

H~H und RAMAN-
Effekt 

1'4= 3300? N (Ultrarotabs.) 

~H RAMAN-Effekt 

Ein bekannter Elektroneniibergang vom Grund-
zustand des Molekiils liegt bei i. 2260 naeh 
kurzen \" ellen hin. Die Banden sind diffus 

(Pradissozia tion) 
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Tabelle 3 (Fortsetzung). 

Identifikation nach AOEL u. SLIPHER 
Mole- Grundfrequenzen Modell Aktivitat 
kill in cm- 1 WellenIange Obergang 

Planeten 
in ,uft J 51 u N 

CH4 VI = 2915 H RAMAN-Effekt 886 4"3 * 
H~H 

inaktiv in 725 5 "3 * * 'Cltrarota bs. 619 6"3 * * * * 
H 543 7"3 * * * * 486 8"3 * * 441 9"3 * 

"2= 1520 

~ 
RA:WA~-Effekt 980 8"4 * inaktiy in 874 9"4 * Vltrarotabs. 788 10 "4 * 720 11 "4 * * 662 12 )'4 * * 614 13 } 4 * * 566 14 "4 * * 534 15 "4 * 502 16"1 * 

"3 = 3U14 

+ 
L'ltrarotabs. 861 3"3 + VI * 702 4"3+ "I * * * * 595 5"3+ "I * * * 521 6"3+ "I * 

987 3"3+ "2 * 782 4"3+ "2 * * 656 5"3+ "2 * * 568 6"3+ "2 * * 504 7"3+ "2 * 
V4 = 1304 H 'Cltrarotabs. 1009 31'3+ "4 * 

H~H 
798 4"3+ "4 * 668 5"3 + V4 * * * * 576 61'.+ "4 * * * * H 509 7"3+ "4 * * (459-560) 8"3+ "4 

i 

* 
643 10"4+"3 * * 597 11"4 + "3 * * 557 12"4+ v3 * * 523 13"4+"3 * 

Die Banden J. 543. 619 und 720 sind vor ADEL u. SLIPHER bereits von WILDT identifiziert 
worden, CH4 zeigt kontinuierliche Absorption (Elektronenubergange) von i. 1800 abwarts. 
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Band IV. 

Kapitel 1. 

Strahlung und Temperatur der Sonne. 
Von 

w. E. BERNHEIMER-Wien. 

Mit 4 Abbildungen. 

a) Helligkeit der Sonne. 
4. Die Helligkeit der Sonne im Verhaltnis zu der des Vollmondes. In Bd. IV 

wurde flir die visuelle Helligkeit des Vollmondes aus den Ergebnissen alterer 
Arbeiten der Wert H. N. RUSSELLS -12m,55 ± om,07 angegeben. Die Zu
verlassigkeit dieses Wertes wird nunmehr bestatigt durch neue thermoelektrische 
Untersuchungen, die E. PETTIT! auf dem Mt. Wilson vorgenommen hat. Er findet 
als radiometrische Helligkeit des Mondlichtes bei Vollmond Mr = -13m,4 und 
aus der Wasserzellenabsorption flir den Warmeindex (W. I.) +om,77. Demnach 
ergibt sich flir die visuelle Vollmondhelligkeit 

Mv = W.1. + M, = -12m,63. 

Der Wert fiir die Vollmondhelligkeit weicht demnach von der bisherigen Annahme 
nur urn om ,08 abo Verbinden wir den neuen Wert mit dem in Bd. IV, Kap. 1, Ziff. 2 
gegebenen, derzeit geltenden Wert der visuellen Sonnenhelligkeit von - 26m,n, 
so ergibt sich nunmehr eine GroBenklassendifferenz zwischen Sonne und Voll
mond im Betrage von 14m,09. 

5. Absolute GroBe und Farbenindex der Sonne. Die in Ziff. 2 und 3 an
gegebenen letzten Werte der visuellen und photographischen Helligkeit der Sonne 
in GroBenklassen sind weiter in Geltung, da neuere Beobachtungen nicht vor
liegen. Dasselbe gilt demgemaB fiir die absoluten Helligkeiten und den Farben
index. Allgemein wird fiir die absolute bolometrische Helligkeit der Sonne 4M,85 
angenommen. Dagegen rechnet A. S. EDDINGTON 2 in seiner Arbeit iiber den 
Wasserstoffgehalt der Sterne mit einem neuen Wert 4M,60. Die Frage nach dem 
endgiiltigen Wert der absoluten Helligkeit bedarf zweifellos noch weiterer Klarung. 
Sie ist auch wichtig im Hinblick auf das Problem der Stellung der Sonne im HERTZ
SPRuNG-RussELL-Diagramm. Betrachtet man die Sonne als einen Stern dGO, 
so erkennt man jedenfalls, daB ein Mv von + 4M,85 mit dem Normalwert der 
Fixsterne dieser Klasse nicht iibereinstimmt. Es ergibt sich namlich aus den 
Daten von J. J. NASSAU und S. W. MCCUSKEy3 in Dbereinstimmung mit TRUMP
LER und anderen Untersuchungen 4 fiir dGo + 4M,4 und flir dG5 + 5M,2. Demnach 
entspricht der bisher gebrauchliche Wert einem spateren Spektraltypus, der 

1 Mt Wilson Contr Nr. 504 (1934). 2 M N 92, S.471 (1932). 
3 M N 94. S. 564 (1934). 
4 Siehe W. E. BERNHEIMER. Z f Ap 9. S. 134. TabelJe 8 (1934). 
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EDDINGTONSche Wert dagegen wiirde die Diskrepanz verringern. Eine ahnliche 
Anomalie zeigt sich bezuglich des Farbenindex. Nach den bisher vorliegenden 
Daten ist der Farbenindex der Sonne +om,79, gegenuber einem normalen Farben
index von +om,6 ffir dGO-Sterne. Zur Klarung dieser Frage waren auch Neu
bestimmungen des Farbenindex kleiner Planeten heranzuziehen. Bezuglich der 
Spektra von 12 Asteroiden liegt eine Untersuchung von N. T. BOBROVNIKOFF1 

vor. Es fanden sich keine Emissionslinien, die Spektra entsprachen dem Sonnen
typus; demnach ware die Strahlung als reflektierte Sonnenstrahlung anzusehen. 
Wichtig sind jedoch charakteristische Anomalien. Verglichen mit entsprechenden 
Teilen des kontinuierlichen Spektrums der Go-Sterne zeigte sich im kontinuier
lichen Spektrum der untersuchten kleinen Planeten eine Schwachung im violetten 
und ultravioletten Gebiete. Dieses Ergebnis spricht demnach ebenfalls fur einen 
roteren Charakter der Strahlung. Aus den Beobachtungsdaten von E. HERTZ
SPRUNG2 findet man ffir Ceres, Pallas, Vesta und Flora im Mittel einen Farben
index von +om,80, also auch einen FarbenexzeB. Direkte photographische Be
stimmungen des Farbenindex der kleinen Planeten hat neuerdings A. W. RECHT3 
vorgenommen. Die Farbenindizes von 35 Objekten sind ziemlich gestreut, die 
maximale Haufigkeit entspricht jedoch dem Farbenindex der Sonne, wobei om,79 
von RECHT als zutreffend angenommen wird. Dieses Material vermag wohl noch 
nicht ein eindeutiges Bild zu geben, wie aus der zweiten Reihe der folgenden 
Tabelle 1 entnommen werden kann. Hier sind die Frequenzen angegeben fur 
Farbenindexgruppen einer Breite von om,2. Rechnet man jedoch die Frequenzen 
aufeinanderfolgender Dreiergruppen (letzte Reihe der Tabelle), so tritt die Be
vorzugung sonnenahnlicher und demnach in Dbereinstimmung mit dem Charakter 
des kontinuierlichen Spektrums anomaler Farbenindizes deutlicher hervor. Nach 

Tabelle 1. Zur indirekten Ermittlung des Farbenindex der Sonne. Haufigkeit 
der Farbenindizes von 35 kleinen Planeten. 

-0.01 +0,11 +0,31 +0,51 +0,71 +0,91 +1.11 +1.31 +1.51 
Farbenindexgruppe bis bis bis bis bis bis bis bis bis 

+0.10 +0,30 +0,50 +0,70 +0,90 +1,10 +1,30 +1,50 +1,70 

Gruppenfrequenz. 1 0 7 8 8 4 6 1 0 
Frequenz aufeinanderfol-

gender Dreiergruppen. 1 8 15 23 20 18 11 7 1 

dem derzeitigen Stand ware also die Sonne unter den Zwergen sowohl absolut 
schwacher als auch roter als normal. Die wichtige Frage verdient weitere Priifung, 
neue Bestimmungen der visuellen und photographischen Helligkeit der Sonne 
erscheinen dringend geboten. 

6. Beobachtung der Sonnenhelligkeit an den Planeten. Diesbezuglich sind 
nach den bereits behandelten Messungen auf der Lick-Sternwarte aus dem 
Jahre 1927 keine neuen Untersuchungen mehr vorgenommen worden. Es ware 
ungemein wichtig, wenn dieses Programm von Sternwarten mit lichtelektrischen 
Photometern wieder aufgenommen wiirde, da es sich zweifellos hier um die 
sicherste Methode handelt, durch differentielle Messungen eventuelle kurzperio
dische Schwankungen der Sonnenstrahlung, vor allem im kurzwelligen Bereiche, 
festzustellen. 

Die Auffindung von langperiodischen Helligkeitsschwankungen bei den 
Planeten durch W. BECKER' gewiihrt weitere Prufungsmoglichkeiten evtl. gleich-

1 Lick Bull 14. S. 18 (1929). 
S Potsdam Publ Nr.63. S.39 (1911); Ap J 42. S.114 (1913). 
3 A J 44. S.25 (1934). 
, Sitzber FreuI3 Akad d Wiss Math-phys Kl 1933. XXVIII. 
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zeitiger Vorgange auf der Sonne. Bei Jupiter stimmen die Zeiten der Helligkeits
maxima im allgemeinen mit jenen der Maxima der Fleckenhaufigkeit iiberein. 
Dagegen fehlt die Beziehung beim letzten beobachteten Maximum 1917. BECKER 
verweist im iibrigen darauf, daB gleiehartige Helligkeitsschwankungen bei den 
anderen Planeten diese Zusammenhange nieht aufweisen. Dadurch ergibt sich, 
daB eine reale Beziehung nieht vorliegen kann. 1m iibrigen miiBten so1che Ver
gleiehe, solange die Zusammenhange zwischen Sonnenaktivitat und Sonnen
strahlung nieht geklart sind l , zwischen Planetenhelligkeit und Solarkonstante 
vorgenommen werden. VerlaBliches Material iiber die Solarkonstante liegt jedoch 
erst seit 1920 vor, so daB nur in beschranktem MaBe verglichen werden kann. 
Fiihrt man dies durch, so erkennt man, daB das Minimum der Saturnhelligkeit 
fUr 1922 auch in der Solarkonstante auftritt, dagegen fehlt jede Beziehung bei 
Jupiter und Mars. Da reelle Veranderungen der Sonnenhelligkeit in gleieher Weise 
bei allen Planeten widergespiegelt werden miissen, sind die Resultate der bis
herigen Vergleiehungen als negativ zu betrachten. In diesem Zusammenhang sei 
auch ein Versucherwahnt, Veranderungen der Sonnenstrahlung auf dem Wege iiber 
Kometenhelligkeiten zu untersuchen. So hat B. W. KUKARKIN 2 die Differenzen 
zwischen reduzierter Totalhelligkeit und beobachteter Helligkeit des Kometen 
1929d (WILK) mit simultanen Relativzahlen der Zentralzone verglichen. Es er
gab sieh ein Korrelationskoeffizient r = + 0,37 ± 0,25. Der hohe m. F. macht 
die Beziehung bedeutungslos. 1m iibrigen miiBten derartige Untersuchungen auf 
so1che Kometen beschrankt werden, fiir die wesentlich langere Beobachtungsreihen 
vorliegen, wobei noch zu bemerken ist, daB Kometen wohl iiberhaupt nur schwer 
zur Entscheidung iiber Helligkeitsschwankungen der Sonne herangezogen werden 
konnen, da sie ja selbst Helligkeitsschwankungen aus astrophysikalischen Pro
zessen unterworfen sind. 

b) IntensWitsverteilung auf der Sonnenscheibe. 
8. tiber Randverdunklung der Gesamtstrahlung. Das in Bd. IV behandelte 

Verfahren von W. H. JULIUS zur Bestimmung der Randverdunklung bei Finster
nissen gab AniaB zu neueren Arbeiten. M. MINNAERT3 untersucht die Frage 
iiber den Charakter der Helligkeitsabnahme in der auBersten Randzone und 
leitet einfache Formeln fiir die Intensitatskurve dieses Gebietes abo Vergleiehe 
mit den Ergebnissen einiger Finsternisexpeditionen werden vorgenommen. Der 
Autor findet, daB die Intensitat nach dem Rande zu einen raschen Abfall aufweist. 
Eine Untersuchung der Finsternis von 1929 durch MINNAERT' behandelt das 
Spektrum der auBersten Randzone. Eigentiimlicherweise zeigen die Linien
intensitaten dieser Zone gegeniiber den Intensitaten der zentralen Zone nur ge
ringe Unterschiede. 1929 veroffentlicht P. HARZERo eine Methode zur Bestim
mung der Randverdunklung bei Finsternissen in Anlehnung an seine friihere 
Arbeit iiber die Helligkeitsabnahme von Bedeckungsveranderliehen6• Das Ver
fahren gipfelt in einer Ausgleiehsrechnung zur Bestimmung der drei Konstanten 
seiner Grundformel aus Vergleiehungen mit den Beobachtungen. 1931 gibt 
P. HARZER in einer ausfUhrliehen Abhandlung 7 eine zum Teil verbesserte Dar
stellung seiner Theorie und analysiert auf ihrer Grundlage die bereits von JULIUS 
verwendeten Daten der Finsternis von 1912. Die Ergebnisse, die ungeachtet des 
abweiehenden Verfahrens mit den Ergebnissen von JULIUS befriedigend iiberein
stimmen, geben dem Autor AnlaB, sein Verfahren fUr kiinftige Untersuchungen 

1 Siebe Ziff.21 u. 25. 2 AN 243, S. 113 (1931). 
3 M N 89, S. 197 (1929). 4 BAN 6, S.151 (1931). 
5 AN 235, S.307 (1929). 6 Kiel Publ 16 (1927). 
7 Miinchen Akad d Wiss Abhandlungen N F 8 (1931). 
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zu empfehlen. Fiir Finsternisse, bei denen der Mondradius den Sonnenradius urn 
mehrere Prozente unterschreitet, zeigen O. HECKMANN und H. SIEDENTOPFl ein 
praktisches Naherungsverfahren zur Bestimmung der Randverdunklung. Der 
Vorteil der Methode liegt darin, daB Voraussetzungen iiber einen bestimmten Ver
lauf des Helligkeitsabfalles hier nicht notig sind. Mit der Methode von JULIUS 
beschaftigt sich 1932 N. LVOFF2. Er weist neuerlich darauf hin, daB die Ergeb
nisse, insofern nicht die Strahlung eines engen Wellenbereiches behandelt wird, 
durch die Wirkung der Erdatmosphare verfalscht werden. Dies wirkt sich so 
aus, daB der Kontrast zwischen Zentrum und Sonnenrand eine kiinstliche Ver
ringerung erfahrt. Der Autor zeigt, daB die Verfalschung der Intensitatswerte 
in der Randzone auf etwa 12% ansteigt. LVOFF empfiehlt bei kiinftigen An
wendungen der Methode eine strenge Beriicksichtigung des atmospharischen 
Effektes und gibt eine Formel zur Bestimmung der notigen Korrektionen. 

Der sog. Halationseffekt, der sich Z. B. auch in einer Intensitatszunahme 
des Himmelslichtes in unmittelbarer Sonnennahe auBert, wurde mehrfach unter
sucht. Die Beobachtungen von B. FESSENKOFF3 am Monde und von E. PETTIT 
und S. B. NICHOLSON4 an der Sonne flihrten zu einem empirischen Ausdruck 
flir den genannten Effekt: 

DH=KJAA 
r2 +z 

Hier sind K und z empirische Konstanten, DH die Intensitatszunahme eines 
FHichenelementes, bewirkt von der Intensitat ] des Flachenelementes L1 A im 
Abstande r. P. PARCHOMENK0 5 entwickelte 1933 ein Verfahren, den Halations
effekt, integriert iiber die ganze Sonnenscheibe, abzuleiten. Es wird gezeigt, 
daB der Halationseffekt H von der Randverdunklung unabhangig ist, daB er 
aber seinerseits natiirlich die Randverdunklung beeinfluBt. Es ist moglich, 
diesen EinfluB abzuschatzen, wenn man den Halationseffekt fiir die Mitte H] 
und flir den Sonnenrand H 0 berechnet. Die Differenz H 0 - HI kann dann als 
MaB flir die Korrektion der Randverdunklung dienen. Es ist noch zu beachten, 
daB die Konstanten z und K obiger Formel nicht nur von J. und von den herrschen
den atmospharischen Bedingungen, sondern offenbar auch von der Zenitdistanz 
der Sonne abhangig sind. 

Neuere Beobachtungen im Zusammenhang mit diesen theoretischen Unter
suchungen, wie iiberhaupt zur Bestimmung der Helligkeitsverteilung auf der 
Sonnenscheibe auBerhalb von Finsternissen sind seit der in Bd. IV behandelten 
Arbeit von H. KIENLE und A. JU5KA nicht veroffentlicht worden. 1934 schlagt 
H. STREBEL6 vor, die Helligkeitsverteilung auf der Sonnenscheibe durch licht
elektrische Intensitatsmessungen an einem groBen Projektionsbild der Sonne 
vorzunehmen und verspricht sich von diesem Verfahren gewisse Fortschritte. 

c) Die Energieverteilung irn Sonnenspektrum. 
13. Grenzen des gemessenen Sonnenspektrums. Beziiglich der Erstreckung 

des meBbaren Sonnenspektrums in das langwellige Gebiet mit Hilfe spektralbolo
metrischer Methoden sind keine neuen Fortschritte zu verzeichnen, dagegen ge
lang es, durch Entwicklung verschiedener Sensibilisatoren in der photographischen 
Untersuchung des infraroten Sonnenspektrums betrachtliche Fortschritte zu er
zielen. Dariiber, wie iiber einige wichtigere Ergebnisse wird im Nachtrag zu Bd. I, 

I Veroff.Gottingen I, S.225 (1929). 2 RAJ 10, S.155 (1933). 
3 Charkow Publ Nr. 7 (1915). ' Ap J 62, S.202 (1925). 
5 RAJ 10, S. 394 (1933). - Frl. PARCHOMENKO sei auch an dieser Stelle fiir die freund

lichst besorgte 'Obersetzung ihrer russischen Originalarbeit bestens gedankt. 
6 AN 254. S. 169 (1935). 
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Kap. 5, Zif£' 6 berichtet. Zur Frage nach dem Vorkommen von Strahlung aus 
dem elektromagnetischen Gebiete ist zu bemerken, daB die in Bd. IV, Kap.1, diese 
Zif£' genannten Untersuchungen von M. BAUMLER einer neuen Erklarung be
durfen. Es muB angenommen werden, daB die kurzperiodischen Radioemissionen 
(Storungen), die gleichzeitig an mehreren Orten beobachtet wurden, ihren Ur
sprung nicht in der Sonne haben, sondern durch elektrische Entladungen in der 
Erdatmosphare entstehen. Bezuglich anders gearteter Zusammenhange zwischen 
Sonnenstrahlung und Radiowellen s. folgende Ziff. 13 a. 

Hinsichtlich der Grenzen des ultravioletten Sonnenspektrums liegen neuere 
Untersuchungen vor. Die von WIGAND! beobachtete Grenzwellenlange von 
A. 2896 wurde bereits 1920 durch FABRY und BurSSON auf A. 2885 verlegt2, eine 
Wellenlange, die 1929 auch von F. W. P. GOTZ erfaBt werden konnte. Neue Ver
suche wurden ein Jahr spater, ebenfalls von GOTZa, in Arosa durchgefuhrt. Der 
Spektrograph gab mit dem ersten Kameraansatz ein normales ultraviolettes 
Spektrum. Mittels eines zweiten Kameraansatzes wurden die Grenzwellenlangen 
erfaBt, wobei das kurzwellige Ende des ersten Spektrums als Lichtquelle fur einen 
zweiten gekreuzten Spektrographen diente. So gelang es, einen neuen Teil des 
UV-Spektrums zu erfassen, u. a. die intensive FRAUNHOFERsche Linie A. 2884 bis 
A. 2881, und als Grenzwellenlange A. 2863, ein Wert, der bisher noch nieht unter
schritten worden ist. Dieser Rekord gelang mit leistungsfahiger Apparatur bei 
dreistundiger Belichtung in etwa 1700 m Seehohe. Von verschiedener Seite wurde 
auch vor kurzem die Frage behandelt, ob durch Spektralaufnahmen im hohen 
Norden die Grenzwellenlange weiter erstreckt werden konnte. Es ware der Fall, 
wenn das Ozonfilter in diesen Breiten tatsachlich geringere Intensitat besaBe. 
Diesbezuglich ist jedoch bisher noch keine endgultige Klarung erfolgt. Dagegen 
besteht nunmehr die Moglichkeit, das Sonnenspektrum kurzester Wellenlangen 
durch Stratospharenaufstiege leichter zu erfassen. E. und V. H. REGENER 4 haben 
den gegluckten Versuch gemacht, durch Registrierballons einen UV-Spektro
graphen bis auf 31 km Hohe zu bringen und mit dieser Apparatur photographische 
Dokumente des ultravioletten Spektrums aus verschiedenen Hohen zu liefern. 
In Abb. 1 sind die Ergebnisse des Aufstieges vom 31. Juli 1934 in vergroBerter 
Wiedergabe dargestellt. Aus den erreichten Grenzwellenlangen in den einzelnen 
Phasen des Auf- bzw. Abstieges ergab sich zum erstenmal die Moglichkeit, den 
Zusammenhang zwischen Schiehtdieke und Hohe des Ozons uber der Erdoberflache 
zu bestimmen. Auf diese Weise konnten die 1931 von F. W. P. GOTZ6 fur Spitz
bergen und sodann die von F. W. P. GOTZ, A. R. MEETHAN und G. M. B. DOBSON6 
fUr unsere Breiten angegebene neue Schwerpunktshohe der Ozonschieht von etwa 
22 km (gegenuber 40 bis 50 km gemaB der alteren Annahme) bekraftigt werden. 
Fur die Moglichkeit zukunftiger Untersuchungen des Sonnenspektrums kurzester 
Wellenlangen ist es nun wesentlich, daB die Stratospharenaufstiege REGENERS, 
bei denen nur ein lichtschwacher Spektrograph zur Verwendung kam, bereits bei 
einer Exposition von 10 Minuten in 29300 m SeehOhe ohne Schwierigkeit eine 
Grenzwellenlange von A. 2875 erbracht haben. Mit dieser Methode, einem leistungs
fahigeren Spektrographen und langeren Belichtungszeiten konnten zweifellos in 
Zukunft bedeutsame Fortschritte fUr die Astrophysik erzielt werden 7. 

1 Siehe Bd. IV, Kap. 1, S.22, FuBnote 2. 
2 Gerlands Beitr 24, S. 1 (1929). 
3 Strahlentherapie 40, S.690 (1931). 
4 Phys Z 35, S. 788 (1934). 
5 Gerlands Beitr 31, S. 119 (1931). 
8 Nature 132, S.281 (1931) - Proc Roy Soc London A 145, S.416 (1934). 
7 Nach freundlicher brieflicher Mitteilung von Herrn REGENE~ werden Untersuchungen 

in der angedeuteten Richtung demnachst in Angriff genommen. 
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In Bd. IV, Ziff.13, S. 22 wurde bereits die Frage behandelt, inwieweit es 
aussichtsreich ware, jenseits der Ozonabsorption im ~iuBersten Ultraviolett weitere 
Bereiche des Sonnenspektrums zu erfassen. Insbesondere wurde auf E. MEYER 
verwiesen, der ebenso wie J. DUGLAUX und P. JEANTET auf cine Lucke zwischen 

Abb. 1. Spektralallfnahmcn HE
GENERS im auf.\crsten Ultraviolctt 
gelegentlich cines Registricr
ballon-Allfsticgs in die Straicl
sphare. In 29,3 km Hohe erstrcckt 
sich die Aufnahme bis ;. 21>75. 

den 0;)- und 02-Absorptionen bei A 2100 aufmerk
sam machte. Inzwischen hat auch LAUCHLI fest
gestellt, daB die Ozonbande bereits bei A 2540 zu 
den kurzeren Wellen hin rasch abfallt. Die Strah
lung in der Lticke kann wegen der einsetzenden 
02-Absorptionen nur schwach sein und lie Be sich 
nur in groBer Seehohe mit empfindlicher Apparatur 
erfassen. Eine derartige Apparatur, die mit Zahl
rohr arbeitet (Zahl der Proton en ist der unter
such ten kurzwelligen Strahlung proportional), 
wurde von M. SCHEIN und B. STOLL! entworfen. 
Messungen kamen bereits in Arosa und auf dem 
Jungfraujoch zur AusfUhrung. Nach der ersten 
Mitteilung von E. MEYER, SCHEIN und STOLL 2 
wurde das Gebiet von }, 2000 bis A 2850 unter
sucht und tatsachlich festgestellt, daB die °3 -

und 02-Absorptionen einen schmalen Streifen 
des Sonnenspektrums freilassen. Das Maximum 
granter Durchlassigkeit lag bei }, 2100. Bemerkens
werterweise ergaben die Messungen auf dem 
Jungfraujoch eine bereits urn 3 Zehnerpotenzen 
gral3ere Strahlungsintensitat als in Arosa. Auf 
Grund der vorlaufigen Ergebnisse ist zu erwarten, 

daB dieser aul3erste Teil des Sonnenspektrums auch photographisch erfaBt werden 
konnte , wenn mit verfeinerter Apparatur nach der Methode H.EGENERS in der 
Stratosphare gearbeitet wtirde. 

13 a. Zur Frage der Sonnenstrahlung kleinster Wellenlangen. Die in der 
vorhergehenden Ziffer behandelten Untersuchungen fiber die Ultraviolettstrahlung 
der Sonne um }, 2100 werden erganzt durch Arbeiten auf dem Gebiete des Radio
wesens, die fUr die Sonnenphysik von Bedeutung sind. Schon 1927 berechnete 
P.O. PEDERSEN 3 , daB der Anteil der Sonnenstrahlung unter }. 2900 einen nennens
werten Betrag der Gesamtenergie ausmachen mtisse. Auf der Grundlage der 
Entwicklungen von PEDERSEN brachten dann 1931 K. FORSTERLING und H. LAs
SEN 4 Kurven zur Veraffentlichung, aus denen die extraterrestrische Ultraviolett
strahlung der Sonne zwischen der Wellenlange 0 und einer beliebigen Welle bis 
A 1400 zu entnehmen ist. In diesem Bereiche sind die Energicquanten bereits 
groB genug, um die Gase der h6chsten Atmospharenschichte photoelektrisch zu 
dissoziieren und zu ionisieren. Es entstanden mehrere Theorien tiber die Ausbrei
tung der H.adiowellen in jenen Schichten der Atmosphare, die durch ultraviolette 
Sonnenstrahlung des genannten kurzwelligen Bereiches ionisiert werden 5. Wie 
u. a. H. RUKOP 6 zeigt, lassen sich alle hisher gemachten Beobachtungen uber die 
Ausbreitung der H.adiowellen durch diese Theorie zwanglos erklaren. Umgekehrt 

1 Helv l'hys Acta 7, S.485 (1934). 
2 Nature 134, S. 535 (1934). 
" Propagation of Radio Wavcs, Kopenhagcn, S.71 (1<)27). 
4 Z ftechn Phys 12, S.459 (1931). 
5 Siehc z. B. J. BARTELS, Elektr. Nachrichten-Tcchnik 10, Sonderheft (1933) und 

S. CHAPMAN, Quart J Roy Met Soc GO, S. 127 (1934) . 
6 Elcktr. Nachrichten-Technik 10, S.41 (1933). 
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geben die Radiobeobachtungen AufschluB tiber diesen ktirzestwelligen Teil des 
Sonnenspektrums und seine eventuellen Veranderungen, eines Spektralgebietes, 
das der direkten Beobachtung von der Erde aus tiberhaupt nicht zuganglich ist. 
Urn diesbeztiglich einen ersten Anhaltspunkt zu gewinnen, studierte H. PLENDLI 
den EinfluB der Fleckenperiode auf die Radiowellenausbreitung. In Amerika 
beschaftigte sich H. T. STETSON 2 mit den Beziehungen zwischen Radioempfang 
und Sonnenaktivitat. 1932 machte auch H. MOGEL3 darauf aufmerksam, daB 
der Radiokurzwellenempfang Veranderungen mit der Phase des Fleckenzyklus 
unterworfen ist. Einen noch 

7fJ 
klareren Uberblick gewann 11l 

man aus den Kurzwellen- of) 

erfahrungen im drahtlosen 
Uberseeverkehr, die aus der 
Zeit von 1926 bis 1934 vor-~i'fJ 
liegen und tiber die MOGEL4 ~ 
berichtet. Da die Elektronen- ~ Jf) 

dichte der Ionosphare im 
Fleckenminimum geringer ist 
als zur Zeit des Flecken
maximums, mtiBte dasselbe 
auch nach der herrschen-
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.J i' S 0 7 If If} 
fillternullg rlel't'UI'Zwel/ellsellt/e1' den Theorie fUr die extra

terrestrische Ultra violett
strahlung im Bereiche urn 
Ie 900 gelten. Die Beobach
tungen, die zu dieser Er

Abb. 2. Die Beziehung zwischen gfinstigster Sendewelle 
und Distanz im transozeanischen Kurzwellenverkehr bei 
Tag und Nacht sowie zur Zeit maximaler bzw. minimaler 

Sonncnaktivitat. (Nach H. ::\IOGEL.) 

kenntnis fUhren, sind in Abb. 2 zusammengefaBt. Man sieht, daB also in den 
Jahren starker Sonnenaktivitat groBere Sendefrequenzen fUr eine bestimmte Ent
fernung notig sind, da die Leitfahigkeit der hoheren Atmosphare zur Zeit des 
Maximums groBer ist als im Minimum. Sind die Anschauungen richtig, so 
mtiBten in dem jetzt beginnenden neuen Sonnenfleckenzyklus die gtinstigsten 
Kurzwellen des Radioverkehrs wieder allmahlich hinaufrticken, entsprechend 
einer allmahlichen Zunahme der Elektronendichte der Atmosphare. Die Fragen 
nach einer Korpuskularstrahlung der Sonne sind in diesem Zusammenhange nicht 
zu erortern. Sie stehen in Verbindung mit den elektromagnetischen Vorgangen 
der aktiven Sonne, wortiber G. ABETTI in Kap. 2 des Bd. IV berichtet. 

13 b. Bemerkungen tiber die kosmische Ultrastrahlung. Bei der Behand
lung der Reichweite des Sonnenspektrums gegen die ktirzesten Wellenlangen be
darf es auch eines Hinweises auf die bisherigen Forschungen tiber eine solare 
Komponente der Ultrastrahlung. Schon 1912 behandelt V. F. HESS 5 diese Frage 
und stellt fest, daB wahrend einer Sonnenfinsternis Intensitatsunterschiede in 
der Ultrastrahlung nicht auftraten. Ahnlich auBert sich spater W. KOLHORSTER 6 • 

1930 ftihrt eine Analyse der LINDHOLMSchen Messungen auf Muottas Muraigl 
HESS7 zur Erkenntnis, daB in diesem Material eine sonnenzeitliche Komponente 
offenbar vorhanden ist. Ahnliche Ergebnisse lieferte auch eine Analyse der 
Beobachtungen in Halle durch HESS und W. S. PFORTE8. Weiter ergab sich aus 

1 Jahrb d drahtl Tel 38, Heft 3 (1932). 
2 Publ Am Astr Soc 6, S.244 (1929); :\fonthly Weather Rev 61, S.l (1933). 
3 Telefunkenzeitung 1932, Nr. 60. 4 Telefunkenzeitung 1934, Nr. 67. 
S Phys Z 13, S.1084 (1912). 6 Z f Phys 48, S.95 (1928). 
7 Naturwiss 18, S.1094 (1933); Nature 127, S.lO (1931). Siehe auch V. F. HESS U. 

A. CORLIN, Gerlands Beitr 31, S. 169 (1931). 
8 Z f Phys 71, S.171 (1931). 

22* 
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den Beobachtungen von 15 Monaten auf dem Hafelekar (Tirol), daB ein sonnen
zeitlicher Gang zweifellos gesichert seil. In einer weiteren Mitteilung zu diesen 
Beobachtungen berichten V. F. HESS, H. TH. GRAZIADEI und R. STEINMAURER 2, 

daB wohl die Existenz eines solaren Effektes auf den Tagesgang der Ultrastrahlung 
nachgewiesen werden konne, daB aber die wichtige Frage nicht geklart sei, ob 
es sich urn primare oder sekundare Effekte handelt. Als primarer Effekt gedeutet, 
ware fUr die solare Komponente eine GroBenordnung von 0,3 % anzusetzen. 
Die Autoren neigen jedoch eher der Ansicht zu, daB es sich urn einen sekundaren 
Effekt handelt. Die Strahlung miiBte demnach als Korpuskularstrahlung ge
deutet werden, die in den hoheren Atmospharenschichten der Erde infolge wech
selnder Zustandsanderungen der Schichten eine nach Tageszeit verschiedene Ab
sorption erfahrt und so den Effekt einer sonnenzeitlichen Periode bewirkt. Auch 
A. WAGNER 3 glaubt einen primaren Effekt ablehnen zu miissen und halt meteo
rologische Einfliisse fUr eine wahrscheinliche Ursache des sonnenzeitlichen Ganges. 
Die bereits genannten Messungen auf Muottas Muraigl sind auch in anderer Be
ziehung vom astronomischen Standpunkte aus von Interesse. Aus ihrer Analyse 
findet namlich 1933 O. FREYTAG', daB der tagliche Gang jener Komponente der 
Ultrastrahlung, die eine starkere Durchdringungsfahigkeit aufweist, dann besser 
ausgepragt erscheint, wenn die Sonnentatigkeit zunimmt. Diese Frage wurde 
hinsichtlich des groBen Materials vom Hafelekar durch HESS und STEIN MAURER 5 

naher untersucht. Es ist jedoch nicht gelungen, einen diesbeziiglichen Zusammen
hang aufzudecken. Noch einmal findet sich ein positives Anzeichen gelegentlich 
der Messungen der kosmischen Ultrastrahlung, die E. REGENER 6 mit unbemannten 
Registrierballons in der Stratosphare vorgenommen hat. Der Aufstieg vom 
29. Marz 1933, der in 15 km Hohe fUhrte, brachte gegeniiber anderen Aufstiegen 
eine gesteigerte Strahlungsintensitat. REGENER halt es fUr moglich, daB diese 
zusatzliche weichere Strahlung mit der Sonnenaktivitat im Zusammenhang 
steht, da die Durchgangszeit eines groBen Fleckens durch den Zentralmeridian 
mit dem Zeitpunkt dieser Stratospharenmessung der Ultrastrahlung nahezu ko
inzidierte. Wie A. CORLIN 7 feststellen konnte, ist eine gewisse Korrelation auch 
zwischen Ultrastrahlung und Sonnen-Flocculi angedeutet, insbesondere in den 
Daten von 1932/1933. 

1m allgemeinen laBt sich zusammenfassend wohl sagen, daB das Vorhanden
sein einer solaren Komponente der Ultrastrahlung angenommen werden kann, 
daB aber eine endgiiltige Klarung bisher noch nicht gegeben ist, insbesondere 
dariiber, inwieweit es sich bei den heute vorliegenden Beobachtungen urn primare 
oder sekundare Effekte handelt. Eine enge Zusammenarbeit zwischen Ultra
strahlungsforschern und Astronomen wird in Zukunft sicherlich fUr beide Gruppen 
erfolgversprechend sein. 

14. Vergleichung verschiedener Messungsergebnisse. Die derzeit wichtigste 
Aufgabe bei der Bestimmung der Energiekurve der Sonnenstrahlung liegt in der 
KHitung der Verhaltnisse des kurzwelligen Gebietes, wo offenbar die Abweichungen 
vom theoretischen Verlauf weiterer Untersuchung bediirfen. Die Unterschiede 
zwischen den theoretischen Energiekurven nach LINDBLAD und den Beobachtun
gen von WILSING und ABBOT sind aus Abb.8, S.25 des Bd. IV zu erkennen, 
wie auch die gute Ubereinstimmung der Beobachtungsreihen untereinander. 
Verwiesen sei auch auf Abb.16, S. 538 des Bd. I, wo die Energiekurve des 

1 v. F. HEss u. R. STEINMAURER, Sitzber PreuB Akad d Wiss 1933, XV. 
2 Sitzber Akad d Wiss Wien 143, S. 313 (1934). 
3 Sitzber Akad d Wiss Wien 143, S. 533 (1934). 
4 Gerlands Beitr 39. S. 10 (1933). 5 Nature 132. S.601 (1933). 
6 Nature 132. S.606 (1933). 7 Lund Ann 4 (1934). 
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schwarzen Strahlers von 6000° mit den endgultigen Werten der Smithsonian
Beobachter verglichen ist. Die letzten sorgfaltigen Untersuchungen mit dem 
UV-Kronglasprisma wurden von ABBOT und seinen Mitarbeitern 1 veroffent
licht. Sie reichen herab bis etwa A 3500. Gleichzeitig erschienen zwei weitere 
wichtige Arbeiten, die bereits auch im Zusammenhang mit dem Problem der 
Sonnentemperatur (Bd. IV, Kap. 1, Ziff.28) behandelt wurden. FABRY und 
BUISSON 2 untersuchen die Energieverteilung im Bereiche J. 3940 bis J.2922 und 
H. H. PLASKETT 3 die relative Energieverteilung im Gebiete A 6687 bis A 4000. 
Gegenuber den ABBoTschen Resultaten ergeben sich aus beiden Arbeiten Ab
weichungen, fUr die mogliche Ursachen angegeben werden. Eigentumlicher
weise kommt die franzosische Arbeit zum Ergebnis, daB die Energieverteilung 
zwischen A 2922 und A 3940, und die amerikanische, daB die Energieverteilung 
zwischen }.4000 und A 6700 dem theoretischen Verlauf eines schwarzen Strahlers 
entspricht. Nun wurden 1931 mit der in Bd. I, Kap. 5, Ziff. 26, S.463 bereits 
beschriebenen Apparatur von E. PETTIT 4 neue sorgfaltige Messungen der Energie
verteilung im ultravioletten Gebiete vorgenommen, aus denen hervorgeht, daB 
die Energiekurve fUr die Wellenlangen <4000 A wesentlich unter der Kurve des 
schwarzen Korpers liegt, in ahnlicher Weise also, wie dies bereits aus den Smith
sonian-Beobachtungen hervorgegangen war. 1934 wird die wichtige Frage durch 
Arbeiten von G. SHAJN 5 und G. F.W. MULDERS 6 eingehend behandelt. U. a. werden 
hier die obengenannten Unstimmigkeiten diskutiert und eine Klarung dadurch 
versucht, daB bd den Messungsreihen der EinfluB der Totalabsorption durch die 
FRAuNHoFERschen Linien berucksichtigt wird. Tatsachlich ergeben die Berech
nungen von MULDERS, daB sowohl die franzosischen als auch die PLASKETTschen 
Werte nach Berucksichtigung des Einflusses der FRAuNHoFERschen Linien mit den 
ABBOTschen Daten der Energieverteilung im wesentlichen in Ubereinstimmung zu 
bringen sind. Nennenswerte Abweichungen ergeben sich nur mehr im auBersten 
Ultra violett, offenbar deshalb, weil hier auch die ABBoTschen Ergebnisse nicht mehr 
genugend genau sind. MULDERS gibt schlieBlich eine Kurve der Energieverteilung 
im kontinuierlichen Sonnenspektrum, gegrundet auf die drei Messungsreihen von 
FABRY und BurSSON, ABBOT und PLASKETT. Diese Kurve, dargestellt in Fig. 2 
der genannten Dissertation, kann als die derzeit beste Wiedergabe un serer Er
kenntnisse angesehen werden. Es ergibt sich, daB die Abweichungen zwischen der 
theoretischen Kurve fUr schwarze Strahler von 6000° K und dieser Kurve der 
Energieverteilung im kontinuierlichen Spektrum der Sonnenmitte recht bedeutend 
sind. Dies gilt nicht nur fUr den allgemeinen Verlauf, sondern auch fUr die Lage 
des Maximums. Wahrend theoretisch eine maximale absolute Energie (s. die in 
Ziff.10 und 28 Bd. IV, Kap.1 besprochene Arbeit von M. MINNAERT7) von 
3,22· 1014 erg bei A 4800 zu erwarten ist, zeigt die neue Kurve eine maximale 
Absolutenergie von 4,65.1014 erg bei A 4250, also eine ganz wesentliche Ver
schiebung gegen den kurzwelligen Teil des Spektrums. (Siehe auch unten Ziff. 28.) 

d) Gesamtstrahlung, Solarkonstante. 
18. Der absolute Wert der Solarkonstante. In dieser Ziffer, Bd. IV, Kap.1, 

wurde u. a. dargelegt, daB die Beobachtungen der Smithsonian Institution, die 
einzige Quelle exakter Absolutwerte der Solarkonstante, seit 1920 in besonders 

1 Smithson Misc Coil 74, Nr. 7 (1923). 
2 C R 175, S. 156 (1922). 3 Publ Astrophys Obs Victoria 2, S.242 (1923). 
4 Ap J 75, S. 185 (1932). 5 M N 94, S.642 (1934). 
6 Aequivalente breedten van Fraunhoferlijnen in het zonnespectrum. Dissertation. 

Nymwegen (1934). 
7 BAN 2, S.75 (1924). 
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ausgewahlten klimatischen Lagen vorgenommen werden. Von den drei Stationen 
Montezuma, Table Mountain und Mt. Brukkaros, deren Ergebnisse 1932 von 
ABBOT l in zusammenhangender Form veroffentlicht wurden, erwies sich die 
alteste Station Montezuma als die geeignetste Beobachtungsstatte. Eine neue 
Station Mount St. Katherine (Agypten) wurde Dezember 1933 aktiviert 2 in kli
matischer Lage, deren Gtite etwa zwischen Montezuma und Table Mountain liegt. 
Beobachtungsergebnisse sind bisher noch nicht mitgeteilt. Die veroffentlichten 
definitiven Monatsmittel von 1920 bis 1930 erschienen bereits in Bd. I, Kap. 5, 
Ziff.20, Tabelle 4. Den Ergebnissen von Montezuma ist hierin von ABBOT das 
Gewicht 2, den beiden anderen Stationen je das Gewicht 1 gegeben worden. Will 
man den allgemeinen Verlauf der Solarkonstante von Jahr zu Jahr verfolgen, 
so empfiehlt es sich, zwecks Elimination sekundarer Schwankungen ausgeglichene 
Monatsmittel zu berechnen, in gleicher Weise, wie es in Ziff. 25 fUr die Monats
mittel der ultravioletten Sonnenstrahlung geschiehP. In der folgenden Tabelle 2 
sind diese Werte angefUhrt unter Benutzung des Materials von Juli 1921 bis 
Juni 1934. Die letzten mit einem * versehenen Werte haben noch nicht definitiven 
Charakter, da fur diese Zeit Beobachtungen der besten Station Montezuma 
fehlen. AusJ den ausgeglichenen Monatsmitteln 1922 bis 1933 dieser Tabelle 
ergibt sich ein Durchschnittswert von 1,938, mit AusschluB der beiden letzten 
Jahre mit geringerem Gewicht 1,939. In Bd. IV hatten wir aus dem gesamten 

Tabelle 2. ABBoTsche Solarkonstante (Ausgeglichene Monatsmittel nach BERNHEIMER). 
Die vorliegenden Daten sind abgeleitet aus dem Material vom J uli 1921 bis J uni 1934. 
Die mit * bezeichneten \Verte beruhen zum Teil auf Daten, die nach ABBOT noch vorlaufigen 

Charakter besitzen. 

1922 1923 1924 1925 1926 1927 1928 1929 1930 1931 1932 r 1933 I 
1,9410 1,9246 1,9399 1,9452 1,9425 1,9411 1,9434 1,9338 1,9382 1,9416 1,9493 1,941 2*1 Januar 

382 265 4°3 456 420 412 432 331 390 421 490 405* Februar 
357 285 404 460 41 6 41 4 429 323 396 428 485 403* Marz 
327 3°4 409 460 407 41 9 421 319 4°0 438 478 409* April 
300 31 9 416 457 397 427 41 0 323 4°2 447 471* 41 5* Mai 
277 327 425 457 389 434 398 333 401 455 463* 422* Juni 
259 334 432 457 386 434 390 342 4°2 460 460* 426* Juli 
242 344 438 452 389 432 38;; 348 4°5 467 458* 427* August 
227 354 440 448 394 433 375 354 408 477 450* 427* Septembe r 
223 364 441 443 400 433 367 360 412 485 433* 4~ * .)1 Oktober 
226 , 375 445 434 4°5: 433 359 366 41 3 493 41 7* 436* November 
23;1 388 449 429 406 ' 435 349 373 41 3 495 41 4* 438* Dezember 

1,928811,93251,94251,94501,94031,94261,93961,9343 1,9402 1,9457 1,9459 ,1,9421* Jahresmitte 

Beobachtungsmaterial der Jahre 1902 bis 1924 den Wert 1,937 festgelegt. Das 
Ergebnis aus den neuesten Beobachtungen bestatigt demnach den fruheren Wert. 
Verzichten wir auf die Elimination der sekundaren Schwankungen und beschran
ken uns auf die Originalwerte, so erhalt man fUr die gesamten 15 letzten Jahre 
1920 bis 1934 den Wert 1,943. SchlieBt man die letzten 4 Jahre aus, so ergeben 
die endgiiltigen ABBoTschen Werte 1920 bis 1930 einen Mittelwert von 1,940. 
Zusammenfassend erscheint daher ein Absolutwert der Solarkonstante 

S = 1,940 = 1,354.106 erg cm- 2 sec- l 

hinreichend gesichert zu sein, vorausgesetzt, daB die bei den bisherigen Reduk
tionsmethoden benutzten verschiedenartigen Korrektionswerte nicht eine nach
tragliche Anderung erfahren mussen (s. folgende Ziffer). 

1 Smithson Ann 5 (1932). 2 C. G. ABBOT, Smithson Report 1934, S.54. 
3 Siehe auch Tabelle 2 in Ziff. 23 des Nachtrages zu Bd. I, Kap. 5. 
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19. Die ZuverHissigkeit des Absolutwertes der Solarkonstante. In dieser 
Ziffer des Bd. IV wurden die Abanderungen in der Korrektion Kr fUr den nicht
registrierten ultravioletten und infraroten Teil eingehend behandelt, und zwar 
nach dem Stande der Veroffentlichungen ABBOTS aus dem Jahre 1927. Aus dem 
inzwischen erschienenen Bd. V der Smithson Ann geht hervor, daB daruber 
neuere Untersuchungen nicht erfolgt sind, aber auch, daB in den definitiven 
Werten eine Berucksichtigung dieser Korrektionsanderungen nicht stattgefunden 
hat, da nach Mitteilungen ABBOTS inzwischen aufgedeckte andere Fehler im ent
gegengesetzten Sinne den Effekt kompensiert hatten. Mi:iglicherweise sind in 
Zukunft noch diesbezugliche Abanderungen zu erwarten. Inzwischen sind aber 
andersgeartete Umstande aufgetreten, die eine Abanderung des Absolutwertes 
der Solarkonstante allem Anschein nach erforderlich machen dadurch, daB die 
Grundlage, auf die alle Messungen bezogen sind, die Smithsonian Revised Scale 
1913, offenbar einer Korrektion bedarf. AnlaB zur Behandlung dieser Frage ergab 
die EinfUhrung verbesserter Absolutpyrheliometer, deren Konstruktion in Bd. I, 
Kap. 5, Ziff. 39 bereits auseinandergesetzt wurde. Das TINGWALDTSche Instru
ment deutete auf cine Korrektion der Smithsonian Skala von - 1,8 %, das ver
besserte Water-Flow-Pyrheliometer von ABBOT auf eine Korrektion von -2,5%. 
1934 konnte die vorlaufige Feststellung ABBOTS aus 1932 sorgfaltig nachgepruft 
und bestatigt werden 1. Die ni:itige Korrektion der Smithsonian Revised Scale 
wird nunmehr auf 2,3 % festgelegt. Wenn man dies berucksichtigt, so muBte der 
oben in Ziff. 18 angegebene Mittelwert der Solarkonstante im Betrage von 1,940 
abgeandert werden auf 

1,895 gcalcm- 2 min- 1 = 1,322· 106 erg cm- 2 sec- 1• 

Eine endgultige Festlegung dieser fUr viele astrophysikalische Fragen bedeutungs
vollen Konstante ist dringend geboten. 

e) Schwankungen der Solarkonstante. 
21. Langperiodische Schwankungen, J ahres- und Monatsmittel. Die ersten 

Untersuchungen der langperiodischen Schwankungen auf Grund des alteren 
Materials zeigten, wie in Bd. IV auseinandergesetzt, einen Zusammenhang mit 
der Sonnenaktivitat in dem Sinne, daB die Solarkonstante bei gri:iBerer Flecken
zahl hohere Werte erreichte und umgekehrt. 1924 machte W. E. BERN HEIMER 
darauf aufmerksam (SEELIGER-Festschrift), daB eine GesetzmaBigkeit hier nicht 
vorliege und daB positive und negative Korrelationen miteinander abwechseln. 
Dies wird 1928 von 1. Y AMAMOT0 2 bestatigt, der feststellt, daB, statistisch ge
sprochen, praktisch keine Beziehung bestehe. Weitere Beitrage in demselben Sinn 
geben 1930 F. BAUR3 und BERNHEIMER4. 1932 untersucht BAUR das Material 
von 1919 bis 19315 und kommt zu dem Schlusse, daB der Zusammenhang weder 
parallelen noch entgegengesetzten Verlauf habe, daB aber die Maxima der Solar
konstante in den Jahren mittlerer Sonnentatigkeit, die unternormalen Werte der 
Solarkonstante sowohl zur Zeit des Fleckenminimums, als auch zur Zeit des 
Maximums eintreten. Die Annahme BAURS, fUr die auch eine theoretische Er
klarung versucht wird, kann jedoch durch die neuesten Daten nicht bestatigt 
werden. Wie auch aus Abb. 4, Ziff. 25, S. 347, in der der Gang der ausgeglichenen 
Monatsmittel fUr Relativzahlen, Solarkonstante und Ultraviolettstrahlung zu
sammengestellt ist, hervorgeht, brachte die Zeit des jungsten Sonnenflecken
minimums keineswegs die erwarteten Tiefstwerte wie in der Nahe des Flecken
maximums. Die Solarkonstante hatte im Gegenteil in den Jahren 1932 bis 1934 

1 Smithson Mise Coll 92, Nr. 13 (1934). 2 Kyoto MemA11.Nr. 4 (1928). 
3 MetZ 46, S.42 (1930). 4 MetZ 46, S.190 (1930). 5 ZfAp 4, S.180 (1932) 
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durchweg ubernormale Werte, wie auch aus den unausgeglichenen Monatsmitteln 
der Abb. 3 entnommen werden kann. Die vermuteten Zusammenhange mit der 
Sonnenaktivitat sind demnach nicht zutreffend. Da dasselbe gilt fur die Be
ziehung zur Ultraviolettstrahlung, sowie nach unveroffentlichten Untersuchun
gen von BERN HEIMER auch fUr den Zusammenhang mit Wasserstoff- und Kal
ziumflocculi und Protuberanzen, so bleibt die QueUe der beobachteten Schwan
kungen, falls es sich uberhaupt urn reelle Vorgange in der Sonne handelt, weiterhin 
ungeklart. 

Bezuglich der eigentumlichen jahrlichen Periode der Monatsmittel, auf die 
zuerst C. F. MARVIN! hingewiesen hat, ergab neueres Material, daJ3 dieser jahrliche 
Gang keine GesetzmaJ3igkeit besitzt 2• 1m Zeitraum 1924 bis 1930 ist der Jahres
gang gerade umgekehrt wie im Zeitraum 1919 bis 1923. F. BAUR 3 halt es fUr 

{g18 ~ ~ :~ ~ .~ .~ ~ ~ ~"t-.: ~ " S;: ~ :~ ~ ~ ~ ~ ~ 1t 'to.: ~ ~ 
~~~~~~~~~~~~~~~~~~~~~~~~ 
19JJ 19J'I 

Abb.3. Beobaehtete Monatsmittcl dcr Solarkonstantc in den Jahren 1933 und 1934, ver
gliehen mit einer Prognose ABBOTS, abgelcitet aus dcr Analyse der Datcn friiherer Jahrc. 

(1m iibrigcn sichc Text.) 

moglich, daJ3 die Umkehr durch die 1925 eingefiihrte Verbesserung der Methode 
bedingt ist in dem Sinne, daJ3 jetzt eine Dberkompensation fruherer Fehler er
folgte. Die wahre Ursache ist jedoch noch nicht zu erkennen. Bearbeitet man 
namlich das letzte Material 1930 bis 1934, so zeigt sich wieder ein Gang im Sinne 
des ersten untersuchten Zeitraumes. Eigentiimlicherweise besteht eine Periode 
von 11 Monaten, die in allen drei genannten Zeitabschnitten deutlicher zum Aus
druck kommt als die physikalisch leichter erklarliche 12monatliche Periode. 
Auf diesen Umstand hat 1931 zuerst C. G. ABBOT4 hingewiesen. Er analysiert 
das Material von J uli 1918 bis September 1930 und findet auJ3er der Periode von 
11 noch weitere Perioden von 8, 25, 45 und 68 Monaten. Auf Grund dieser 5 Pe
rioden wird im November 1930 eine Voraussage des Ganges der Solarkonstante 
bis 1932 gegeben. Wenn auch die in zwischen erfolgten Beobachtungen mit der 
Voraussage in den Einzelheiten nicht ubereinstimmten, so erfullte sich doch die 

1 Siehe Abb. 16 in Ed. IV, Kap. 1. 
2 W. E. BERNHEIMER, III Rep. Solar and Terr Relationships, S.16 (1931); C. G. ABBOT, 

Smithson Ann 5, S.252 (1932). 
3 Z f Ap 4, S. 180 (1932) = Monthly Weather Rev 60, S.242 (1932). 
4 Smithson Mise Coll 85, Nr. 1 (1931). 
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Voraussage von ubernormalen Werten fur diese Epoche. Die definitiven Werte 
1920 bis 1930 wurden 1932 von Frau A. M. BONDI neuerlich analysiert, wobei 
zwei weitere Perioden von 7 und 21 Monaten hinzukamen. Die letzte Analyse 
von C. G. ABBOT 2 arbeitet mit folgenden sieben, mit Hilfe eines neu konstruierten 
Periodometers 3 abgeleiteten Perioden: 62/ 3 , 8, 11, 21, 25, 45, 68 Monate. Auf 
ihrer Grundlage gibt ABBOT Voraussagen der Monatsmittel der Solarkonstante 
fUr 1933 und 1934. Diese empirische Methode fuhrt zu Voraussagen, die einer 
physikalischen Begrundung entbehren mussen. Tatsachlich kann die Voraussage 
durch die neuen Beobachtungen nicht bestatigt werden. Vergleicht man in Abb. 3 
die Voraussage c mit den Originalwerten von Table Mountain a bzw. mit den 
auf die Skala von Montezuma reduzierten Werten b, so erkennt man einen in 
allen Einze1heiten abweichenden Verlauf. 1m allgemeinen sieht man, da.13 die 
Solarkonstante in den beiden letzten Jahren den Normalwert uberschritt, wahrend 
nach der Voraussage eine unternormale Gesamtstrahlung zu erwarten war. 
Zweifellos ist der Augenblick noch nicht gekommen, die Solarkonstante auch fUr 
kurzere Zeitabschnitte vorauszusagen. 

23. Schwankungen auf Grund gleichzeitiger Messungen an verschiedenen 
Orten. Die Messungen der Solarkonstante werden nunmehr regelma.l3ig an zwei 
bis vier Beobachtungsstatten gleichzeitig vorgenommen, woruber C. G. ABBOT 
19324 eingehend berichtet. 1m allgemeinen ergibt sich ein gleichsinniger Gang 
der extrapolierten Strahlungswerte. Es mu.13 jedoch hervorgehoben werden, daB 
die Endergebnisse fur jede Station voneinander nicht vollig unabhangig sind, da 
die Skalen anderer Stationen auf Montezuma reduziert werden. Diese Reduktions
werte sind au.l3erdem fUr die einzelnen Monate verschieden, wie aus Abb. 3, S. 344 
Zif£' 21 ersichtlich ist. Hier entspricht Kurve a den Originalwerten der Station 
Table Mountain, Kurve b zeigt dieselben Ergebnisse nach durchgefuhrter Re
duktion auf die Montezuma-Skala. Zur Beurteilung der Realitat simultaner 
Schwankungen ware es sicherlich von Bedeutung, wenn in Zukunft gleichzeitige 
Messungen an mehreren Orten der Erde erfolgen, jede Messungsreihe unabhangig 
von der andern auf extraterrestrische Strahlungswerte reduziert wird und dann 
erst Vergleichungen des Ganges der simultanen Endergebnisse erfolgen. 

24. "Selected Pyrheliometry". Die in dieser Ziffer des Bd. IV angedeuteten 
Moglichkeiten wurden bisher nicht weiter entwickelt; zweifellos ware aber eine 
Weiterverfolgung dieser Methoden sicherlich erfolgversprechend. 1m ubrigen 
wurde nunmehr auch ein anderes Verfahren zur verbesserten Bestimmung der 
Solarkonstante von B. FESSENKOFF 5 vorgeschlagen; es ist hauptsachlich dadurch 
bemerkenswert, da.13 der storende Einflu.13 der Erdatmosphare starkere Beruck
sichtigung erfahrt. Dber die Methode wird im Nachtrag zu Bd. I, Kap. 5, Ziff. 18 
berichtet. 

25. Spezielle Schwankungen der ultravioletten Sonnenstrahlung. Die Unter
suchungen uber die Schwankungen der Ultraviolettstrahlung wurden 1931 mit 
zwei weiteren Arbeiten durch W. E. BERN HEIMER fortgesetzt6. Der fruher auf
gedeckte jahrliche Gang wurde aus einem Material von 1238 Tagen bestatigt und 
an weiteren Vergleichsdaten nachgewiesen, da.13 es sich hier tatsachlich urn 
Trubungserscheinungen in der Erdatmosphare handelt. Eliminiert man den jahr
lichen Gang, so verbleibt eine restliche Strahlungsanderung mit der Zeit, deren 
Gang jedoch fUr die Periode 1925 bis 1930 mit dem Gang der SonnenaktivitaF 

1 Smithson Mise Coll 87, Nr. 9 (1932). 
3 Smithson MiseColl 87, Nr.4 (1932). 
5 RAJ 10, S.249 (1933). 

2 Smithson Mise Coll 89, Nr. 5 (1933), 
4 Smithson Ann 5 (1932). 

6 Lund ObsCire Nr. 2 (1931); CommSolar and Terr Relationships III. Report, S. 16 (1931). 
7 Vgl. E. PETTIT, Pop Astr 37, S.322 (1929). 
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nicht tibereinstimmt. In der zweiten Arbeit wird gezeigt, daB auch zwischen 
Ultraviolettstrahlung und Solarkonstante die erwartete Beziehung nicht auftritt, 
im Gegenteil: der Korrelationskoeffizient erweist sich als negativ. Vergleicht 
man den jahrlichen Gang der Ultraviolettstrahlung und den des Ozongehaltes 
in der Erdatmosphare, so ergibt sich eine Phasenverschiebung von 4 Monaten, 
wodurch die Anschauung von G. M. B. DOBSON Bestatigung findetl, daB der 
Ozongehalt nicht direkt von der ultravioletten Sonnenstrahlung dieses Spektral
bereiches verursacht werden kann. 1932 gibt E. PETTIT 2 eine ausfUhrliche Dar
stellung seiner Methode, verbunden mit einer Diskussion moglicher Fehlerquellen. 
Uber diese Arbeit und das MeBverfahren wurde bereits in Bd. I, Kap. 5, Ziff. 24 
berichtet. Wenn auch die Moglichkeit von restlichen atmospharischen Einfltissen 
in den Ergebnissen nicht ausgeschlossen wird, so vertritt doch E. PETTIT weiter
hin die Anschauung, daB die Extrapolation auf Luftmasse m = 0 gegltickt sei, 
die veroffentlichten Intensitatsverhaltnisse UV jGrtin demnach extraterrestrische 
Strahlungswerte darstellen. Ftir 29 Monate (von Februar 1930 bis Juni 1932) 
verftigt man tiber Beobachtungsreihen, die mit gleicher Apparatur und zur selben 
Zeit wie auf dem Mt. Wilson in Tucson (Arizona) von G. E. DAVIS und J. L. Me 
CARTHy3 vorgenommen wurden. Eine unmittelbare Vergleichung mit den Daten 
des Mt. Wilson ist nicht moglich, da die Tucsonwerte nicht auf m = 0 reduziert 
wurden. Immerhin zeigt sich, daB die Abweichungen von der theoretischen Durch
lassigkeit der Atmosphare im Laufe des Jahres sowohl im Ultravioletten, als auch 
im Grtinen erfolgen, in letzterem Gebiete sogar in starkerem MaBe. Die Ab
weichungen werden von den Tucson-Beobachtern im allgemeinen auf atmospha
rische Einfltisse zurtickgefUhrt, dagegen halten sie vereinzelte charakteristische 
Abweichungen fUr kurzperiodische Intensitatsanderungen der extraterrestrischen 
Sonnenstrahlung und bringen als Beispiel die Beobachtungen von September 1930 
und Mai 1931. Es laBt sich jedoch leicht zeigen, daB auch diese Schwankungen 
ihren Sitz nicht in der Sonne haben konnen, da sie, wie eine Zusammenstellung 
ergibt, in dem gleichzeitigen Beobachtungsmaterial des Mt. Wilson nicht auf
treten. - Eine Neubearbeitung aller bis Juni 1933 vorliegenden Messungsergeb
nisse der ultravioletten Sonnenstrahlung hat schlie13lich BERNHEIMER gegeben4. 
Das urn 50% gegen frtiher erweiterte Material zeigt die Realitat des jahrlichen 
Ganges fUr den ganzen achtjahrigen Zeitraum in gleicher Weise wie fUr die beiden 
Vierjahrsperioden. Demnach kann von Daten extraterrestrischer Strahlung wohl 
nicht gesprochen werden. Eliminiert man den jahrlichen Gang durch Berechnung 
ausgeglichener Monatsmittel, so verbleibt ein sakularer Gang der Ultraviolettstrah
lung, charakterisiert durch eine 40prozentige Abnahme des Intensitatsverhaltnisses 
UVjGriin in der Zeit von 1926 bis 1932. Es ist moglich, daB dieser Gang reelle 
Veranderungen in der Sonne anzeigt, wenn auch die GroBe der Veranderung 
vollig unwahrscheinlich ist, verglichen mit der Tatsache, daB photoelektrische 
Untersuchungen an Planeten5 niemals Schwankungen der ultravioletten Sonnen
strahlung tiber 1 % ergaben haben. In Abb. 4 wurde auch das neueste Material 
herangezogen und der restliche Gang der ultravioletten Sonnenstrahlung mit den 
entsprechenden Kurven fUr Sonnenfleckenrelativzahlen und Solarkonstante, die 
auf Grund derselben Rechnungsmethode gewonnen sind, dargestellt, so daB die 
Verhaltnisse unmittelbar verglichen werden konnen. Bemerkenswert ist, im Wider
spruch zu den bisherigen theoretischen Annahmen, der meist entgegengesetzt 
verlaufende Gang von Ultraviolettstrahlung und Solarkonstante. Auffallend ist 

1 Nature, 1931, May 2. 2 Ap J 75, S. 185 (1932). 
3 Monthly Weather Rev 60, S.237 (1933). 
4 Sitzber Akad d Wiss Wien 142, S.449 (1933). 
6 Siehe Bd. IV, Kap. 1, Ziff.6. 
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aber auch die Tatsache, daB zur Zeit des Sonnenfleckenmaximums im Jahre 1928 
die Intensitatskurve der Ultraviolettstrahlung keine Veranderung im allgemein 
absteigenden Verlaufe erfahrt. Neuerdings hat man auf dem Mt. Wilson auf die 
Ubereinstimmung zwischen Sonnenfleckenminimum und dem Minimum der 
Ultraviolettstrahlung hingewiesenl, wobei aber betont wird, daB die Realitat 
dieses Zusammenhanges noch nicht feststehe. Tatsachlich erkennt man bereits 
aus den Daten der Abbildung, daB von einer Koinzidenz wohl nicht gesprochen 
werden kann, da ja das heute bereits eindeutig festzulegende letzte Sonnenflecken
minimum nicht weniger als 13 Monate spater erfolgte als das Minimum der ultra
violetten Sonnenstrahlung. Ein Zusammenhang zwischen Sonnentatigkeit und 
Ultraviolettstrahlung ware noch eher verstandlich im Sinne einer Nachwirkung, 
d. h., daB eine verminderte Fleckentatigkeit erst allmahlicheine verminderte Ultra
violettstrahlung aus16st. Dagegen ist der tatsachlich beobachtete Vorgang im 
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Abb. 4. Der Gang ausgeglichener Monatsmittel fUr Sonnenflecken-Relativzahlen, Solar
konstantc und ultraviolette Sonnenstrahlung. 

umgekehrten Sinne als kausaler Zusammenhang nicht zu erklaren. Moglicherweise 
bestehen noch unbekannte Urvorgange, deren Wirkungen verschiedenartig bei 
Ultraviolettstrahlung, Solarkonstante und Fleckenzahlen zum Ausdruck kommen. 
Hierher gehort wohl auch die eigenttimliche, zuerst von S. A. MITCHELL hervor
gehobene Tatsache, daB die groBte Abplattung der Sonnenkorona dem Sonnen
fleckenminimum nicht folgt, sondern etwa bereits 14 Monate vor dem Flecken
minimum in Erscheinung tritt. Bemerkt sei noch, daB die eigentiimliche Phasen
verschiebung zwischen Ultraviolettstrahlung und Fleckenhaufigkeit nicht nur 
beim Minimum festzustellen ist. Aus Abb. 4 ersieht man, daB dasselbe auch ftir 
das letzte Maximum gilt. Auch hier ist der Zeitunterschied von der GroBen
ordnung eines Jahres, genauer von 15 Monaten. Bei ktinftigen Untersuchungen 
ware es von Interesse, zu gleicher Zeit auch die Frage moglicher Veranderungen 
in der Intensitat der FRAUNHOFERschen Linien zu verfolgen. Auf Grund von 
Messungen, die M. MINNAERT, W. PLEEKER und A. P. H. VAN DER MEER2 ver
offentlicht haben, besteht eine Andeutung daftir, daB derartige Schwankungen, 
insbesondere zur Zeit des Sonnenfleckenmaximums, eintreten. Veranderungen 
der Struktur der FRAUNHOFERschen Linien sind auch von H. BRUCK3 beobachtet 

1 MtWilson Ann Report 33{34, S.125 (1934). 
2 Z f Ap 8, S. 59 (1934). 3 Z f Ap 1, S. 58 (1930). 
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worden. Als Ursache werden Veranderungen in der Absorption der Atmospharen
schichten der Sonne angegeben. Uber weitere Erscheinungen, speziell im Zu
sammenhang mit der ultravioletten Sonnenstrahlung, siehe oben Ziff. 13 a. 

f) Temperatur der Sonne. 
28. Die modernen Beobachtungsergebnisse. 30. Ergebnisse aus der Ioni

sationstheorie. In Band IV, Ziff. 28 wurde fUr die effektive Sonnentemperatur, 
berechnet aus dem WIENschen Gesetz, als Mittelwert von vier Bestimmungen 
T = 6079° angegeben. Wollte man das neue Amax = 4250 A aus der Arbeit 
von MULDERS (s. oben Ziff. 14) heranziehen, so ergabe sich nunmehr aus dem 
genannten Gesetze eine effektive Temperatur von ca. 6770°. Wenn auch dieser 
Berechnungsmethode gegenuber den anderen nur geringere Bedeutung zukommt, 
so mag doch festgestellt sein, daB man damit ein T. von der GraBenordnung der 
Farbtemperatur To erhalt. Aus PLASKETTS (Ziff.28, Bd. IV, Kap.1) Unter
suchungen des kontinuierlichen Untergrundes zwischen den Absorptionslinien 
ergibt sich namlich fUr das Zentrum der Sonnen scheibe cine Farbtemperatur von 
6850°. Veranschlagt man weiter nach R v. D. R. WOOLLEY! die Temperatur
differenz: Zentrum - ganze Scheibe zu ca. 350°, so erhalt man mit PLASKETTS 
Daten eine Farbtemperatur der ganzen Sonnenscheibe Tc = 6500° ± 200°. Der 
TemperaturuberschuB To - T. wurde andererseits (Bd. IV, Kap. 1, Ziff. 28, 
S. 50) auf Grund der MILNEschen Untersuchungen zu 4,3 % im Zentrum und zu 
3,1 % fUr die ganze Scheibe angegeben. Neuere Rechnungen von MILNE2 brachten 
etwas graBeren UberschuB, namlich fUr die zentrale Zone 5,6%. Dementsprechend 
ergibt sich auch fUr die ganze Scheibe eine gegenuber der effektiven Temperatur 
urn etwa 4% hahere Farbtemperatur, ein mit der theoretischen Erwartung 
ubereinstimmender Wert. 

Fur das Temperaturproblem ist auch die Festlegung des sog. "Blanketing"
Effektes der umkehrenden Schicht von Bedeutung, die Bestimmung des Fak
tors 'YJ, der angibt, welcher Bruchteil der gesamten aus der Photosphare aus
tretenden Strahlung in der umkehrenden Schicht absorbiert und wieder in die 
Photosphare zuruckemittiert wird. Die erst en wichtigen theoretischen Unter
suchungen von B. LINDBLAD ('YJ = 0,162 fUr T. = 6000°, bzw. 'YJ = 0,134 fiir 
T. = 5950°) und von E. MILNE ('YJ = 0,097 fiir T. = 5890°, bzw. endgiiltigerWert 
'YJ = 0,102) wurden bereits gelegentlich der Behandlung der Randverdunkhmg 
im Beitrag MILNE Bd. III/1, Chap. 2, ciph. 17 and 18 und im Beitrag BERN
HEIMER Bd. IV, Kap. 1, Ziff. 9 und 28 angefUhrt. Inzwischen liegen diesbeziiglich 
neuere Beobachtungen und Rechnungen vor. 1927 gibt M. MINNAERT3 eine vor
laufige Abschatzung, und zwar 'YJ = 0,15. Nahezu denselben Wert erhalt 1934 
G. SHAJN' ('YJ = 0,14). In seiner bereits in anderem Zusammenhange behandelten 
Dissertation (oben Zif£' 14) gelingt es MULDERS, die wahrscheinlichsten Werte 
von 'YJz fiir die aus dem Zentrum kommende Strahlung eng abzugrenzen. Er 
findet 0,08 < 'YJz < 0,09, als endgiiltiger Wert wird 

'YJ = 0,083 

festgelegt, wobei angenommen ist, daB 'YJz mit 'YJ praktisch ubereinstimmt. Zweifel
los verdient der neue Wert mit Riicksicht auf die verbesserten Grundlagen groBes 
Vertrauen. Mit diesem 'YJ und dem aus der Solarkonstante errechneten Werte der 
effektiven Temperatur 5 T. = 5767° erhalt MULDERS fiir die Temperatur an der 
Grenze der Photosphare nunmehr To = 5050°, gegenuber der friiheren Annahme 

1 MN 94, S.713 (1914). 2 Siehe Bd. Ill/1, Ziff.1S. 
4 M N 94, S.642 (1934); s. auch obcn Ziff. 14. 

3 Z f Phys 45, S. 610 (1927). 
5 Bd. IV, Kap. 1, Ziff.28. 
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von 5850°. Weiterhin erfahrt auch der oben angefUhrte Wert Te eine Ver
besserung, wenn auf Grund der Untersuchungen von MULDERS die Absorption 
in der umkehrenden Schicht berucksichtigt wird. Man erhalt dann 

Te = 5900°. 

R. v. D. R. WOLLEy l behandelt 1933 das Problem, eine unabhangige Bestimmung 
der Ionisationstemperatur der Sonne aus Beobachtungen von Aquivalentbreiten 
der Linien der neutralen und ionisierten Ca-Atome durchzufUhren. 1st die Ober
flachengravitation g bekannt, so kann man mit CHANDRASEKHARS Absorptions
koeffizient den Elektronendruck P in der optischen Tiefe .. , und mit der SAHA
schen Formel die Temperatur in der betreffenden optischen Tiefe berechnen. 
WOOLLEY bestimmt das Verhaltnis der Zahl der ionisierten zu der der neutralen 
Atome nl/nO aus dem beobachteten Verhaltnis der Aquivalentbreiten der 
Linien A 3933 Ca II und A 4226 Ca I, multipliziert mit einem Faktor CPo Fur 
die gewahlte optische Tiefe .. = 0,3 und einen plausiblen Wert des genannten 
Faktors cP = 0,59 ergibt sich nl/nO = 377. Man erhalt sodann To = 5300° und 
als Ionisationstemperatur Ti = 6310° ± 50° fur die ganze Scheibe und Ti 
= 6690 ° im Zen trum. 

1m folgenden Jahre gibt WOOLLEy2 gewisse Abanderungen dieser Zahlen, 
die dadurch bedingt sind, daB nunmehr der Absorptionskoeffizient k = konst. 
gesetzt wird, cine fUr das betrachtete Gebiet wohl zulassige Annahme 3 • Das 
Verhaltnis der ionisierten zu den neutralen Ca-Atomen wird nunmehr nl/nO 
= 218 und weiterhin To = 5145°, demnach nur wenig verschieden von dem Wert 
von MULDERS. Die Ionisationstemperatur der Sonne schlieBlieh ergibt sich auf 
Grund der letzten Berechnungen WOOLLEYS zu 

Ti = 6180°. 

Wenn man auch diesen Wert gewiB noch nieht als endgultig ansehen kann, so 
laBt sich doch mit einiger Sieherheit festlegen, daB die Ionisationstemperatur 
der Sonne groBer ist als ihre effektive Temperatur und kleiner als ihre Farb
temperatur. 

In Erganzung der in Bd. IV, Kap. 1, Ziff. 30 angefUhrten Untersuchungen 
uber die Temperatur der Sonnenflecke finden sich entsprechende Angaben uber 
die neuesten Ergebnisse im folgenden Beitrage von G. ABETTI, Kap. 2, Ziff. 19a. 

1 MN 93, S.691 (1933). 2 MN 94, S. 713 (1934). 
3 Siehe z. B. A. PANNEKOEK, Publ Astr lnst Amsterdam 1935, Nr. 4. 



Band IV. 

Chapter 2. 

Solar Physics. 
By 

G. ABETTI-Firenze . 

With 6 illustrations. 

b) Instruments for the Observation of the Sun. 
5. Solar Spectroscopes, Spectrographs, Spectroheliographs, Spectrohelio

scope. In 1928 while continuing his experiments with the spectrohelioscope, 
HALE devised one of modest dimensions which could be produced at a small 
cost. It is intended to be used at a large number of places in different lati
tudes to examine the development and progress of solar phenomena of brief 
duration as continuously as possible! . 

.. - -.--~+-'~ 

14/itl---_++-----

Fig. 1. General arrangement of coelostat telescope and spectrohelioscope [Mt Wilson Contr 
No. 31>8, p. 11 (1929)]. 

The general arrangement of the various parts of this spectrohelioscope is 
shown in fig. 1. A horizontal telescope throws an image of the sun of 5 cm. 
diameter on to the first slit, the ray is then reflected by a concave mirror on to 
a grating below the first slit. The diffracted ray is reflected by a second 
concave mirror, below but in the same plane as the first mirror, and produces 
an image of the spectrum in the plane of the second slit where it is viewed by 

1 G. E. HALE, The Spectrohelioscope and its Work, Part I, II, III. Mt Wilson Contr 
No. 388, 393, 425 (1929/31). 
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the observer. The two slits, mounted on the same bar, are made to oscillate 
rapidly in a horizontal plane by means of a small motor, that may be seen close 
to the observer. The oscillating slits may be replaced by an arrangement devised 
by ANDERSON in which the slits are fixed and the rapid succession of images is 
obtained by means of two rectangular prisms (fig. 2) vertically above the slits 
and mounted on a vertical axis that is rotated by an electric motor. The rota
tion of the first prism causes the various sections of the solar surface cast upon 
the first slit to fall in succession on the second slit so that, after dispersion by 
the second prism, the successive monochromatic sections can be examined. 

Fig. 2. ANDERSON'S rotating prisms, for use with fixed slits [Mt Wilson Contr No. 388, 
plate XIX (1929)). 

The instantaneous shape of the dark and bright hydrogen flocculi and their 
changes can therefore be studied, and by means of a line shifter, that is a plane 
glass with parallel surfaces mounted below the grating to intercept the rays 
before they reach the second slit and that can be rotated about a vertical axis, 
it is possible slightly to vary the wave length under examination. The various 
levels of line H LX can be readily observed, the angle through which the line shifter 
is rotated gives the displacement of the wave length and hence the level under 
observation, as well as the velocity of the flocculi and of their various parts. 

Notable observations on the distribution, rapid motion, and radial velocities 
of the hydrogen flocculi close to sunspots have been carried out by H. W. NEWTON 
at the Greenwich Observatory (p. 355). Recently (1935) a chain of observatories 
distributed round the world, provided with spectrohelioscopes similar to or of 
the type described, has been established by the International Astronomical 
Union, to examine the sun as continuously and as frequently as possible, especially 
for those violent and rapid eruptions which appear to have a direct influence 
on terrestrial phenomena. 
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c) Visual and Photographic Observation of the Sun's Surface 
and Inferences therefrom. 

7 a. Photometric Study of Sunspots and Faculae. The theory of the 
formation and presence of sunspots makes it necessary to determine their in
tensity relative to the surrounding photosphere at various distances from the 
centre of the solar disc. This investigation has been undertaken by RICHARDSON! 
on photoheliograms taken at Mount Wilson on two types of plates without 
a filter and with a yellow filter, for effective wave lengths A 4330 and A 5780; 
the solar image was 17 cm. in diameter. Assuming that the intensity on the 
disc is that given by ABBOT, microphotometric measurements indicate that the 
ratio between the intensity of any part of a sunspot and that of the surrounding 
photosphere is independent of the distance of the spot from the centre of the 
disc, and is about 0,7. This leads to the conclusion that the observations can be 
better represented if we accept the hypothesis that the spots are in radiative 
rather than adiabatic equilibrium. RICHARDSON has also investigated the relation 
between the intensity and the area of the spots by measuring the intensity of 
the penumbra in 15 groups of spots. Taking areas varying from 78 to 2860 mil
lionths of the sun's visible hemisphere, corrected for foreshortening, the logarithms 
of the areas appear to be connected by an approximate linear relation with the 
ratio of the intensity of the penumbra to that of the photosphere. 

The ratio of the intensity of the faculae to the photosphere measured on 
the same photoheliograms varies between 1,04 at a distance of 0,60 from the 
centre of the disc, to 1,17 at a distance of 0,95. Taking the ratio of specific heat 
as 1,14, RICHARDSON finds fair agreement between these measurements and the 
theory advanced by MINNAERT and WANDERS that the faculae are due to an 
ascending column of expanding adiabatic gas 2• 

Photometric studies on the granulation of the photosphere and on the 
spots have been made recently by STREBEL3 in Miinchen. 

9. Distribution of Sunspots and Faculae, Periodicity, etc. A fresh inves
tigation of the sunspot frequency curve has been undertaken by LUDENDORFF 4 

based upon WOLF'S relative numbers from 1750 to 1924. He confirms and firmly 
establishes that increased solar activity corresponds to shorter eleven year 
periods, already suspected by R. WOLF, and also to probable differences between 
alternate eleven year cycles, already indicated by TURNERS. Taking 11,3 years 
as average duration of the cycle, LUDENDORFF finds that during maximum acti
vity the mean relative number is 100; if the relative numbers are greater 
in any given maximum, that maximum as well as the succeeding one is 
anticipated. Relative numbers less than the mean show that the maximum is 
retarded. The relative numbers of two consecutive cycles give, as a rule, values 
that are alternately larger or smaller than the mean value, so that, if the times 
of maxima and minima are reduced to the mean relative number 100, the indi
vidual cycles show a systematic variation with a difference of about a year 
between the odd and even cycles: this variation might be connected, as has 
already been suggested, with the sunspots' magnetic period which is equal to 
the sum of two eleven year cycles, that is about 23 years. 

The last cycle (1923-1934) may be said to have begun about the middle 
of 1923 and to have ended towards the close of 1933. Compared with the previous 
maximum (1917,6) its period is 10,8 years, while the period between the two 

1 MtWilsonContrNo.480(1933). 2 ZfAp S. p.297 (1932); also HandbdAstrophys1, p.4S3. 
3 ZfAp 3, p.270 (1931); 5. p.96 (1932); 5, p. 348 (1932); 6, p. 313 (1933); AN 246, 

p. 189 (1932). 
4 Z f Ap 2, p. 370 (1931). I> Handb d Astrophys 4, p.96. 
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maxima is 10,3 years. The previous maximum may be taken as having been of 
medium intensity as compared with the others; and as regards its general activity 
and intensity it was similar to that of 1829. BRUNNER! notes that there appears 
to be a characteristic feature in the maxima of low or mean intensity, that is 
that the curve of observed relative numbers shows a series of secondary periodic 
waves that follow regularly at equal intervals of time. During the last hundred 
years the maxima in 1829, 1894, 1906, and 1928, all of mean or low intensity, 
show a regular sequence of secondary maxima. The maximum of 1829 has four 
secondary waves with their maxima at equal intervals of 11 months; the maximum 
of 1894 has three, 12 and 11 months apart; that of 1906 has fivefrom 7 to 11 months 
apart; and the last maximum has three at intervals of from 15 to 17 months. 

The characteristics of groups of spots consisting of a couple of nuclei more 
or less separated were investigated by BRUNNER2, who had more material to 
work upon than JOY. He concluded that in low latitudes the axis of a group 
of spots is almost parallel to the sun's equator, in higher heliographic latitudes 
the mean inclination increases to 19°, and its direction is such that the pre
ceding spot is always nearest to the equator, the direction being taken in the 
sense of the sun's rotation. 

BRUNNER has also proved that there is a connection between the mean 
inclination of the axis of a group and its subsequent development. Three types 
may therefore be distinguished: the first contains those with small spots beginning 
to develop; the second those in which preceding and following spots have already 
formed, often with small spots between them, and the third in which the latter 
have disappeared leaving only the principal spots, the preceding and following. 
After examining about one thousand spots of each of those groups observed in 
1906-08, BRUNNER found that the inclination of the groups to the equator 
depends upon their state of development, that is that it decreases with the age 
of the groups; it is on the average: 

1st group 
2nd 
3rd 

and is probably connected with the proper motion in longitude 3. The progres
sive forward motion of the principal spot in the first stage of the group's de
velopment, and the decrease in the inclination of the axis as the spot develops 
are different aspects of the same phenomenon, both depending upon the same 
unknown productive causes. 

11. The Figure of the Sun and its Probable Variations. Theoretical consid
erations relating to the determination of the sun's diameter have been put forward 
by HAMy4. After having shown that the diameter of a star like the sun varies 
with the instrument used, the intensity of the focal image, the illumination of 
the field in which the measurement is made, etc., he suggests an absolute method 
of measurement based on diffraction and explains the theory. The method has 
so far not been tried practically. 

d) Spectroscopic Observations of the Sun's Surface and 
Results obtained. 

12. Observations with the Spectroheliograph. Monochromatic Photographs 
of the Sun. Bright and Dark Flocculi. An interesting summary of the study of 
the solar atmosphere undertaken with the spectroheliograph has been published 

1 Astr Mitt Ziirich No. 124. p.74 (1930). 2 Astr Mitt Zurich No. 124, p.67 (1930). 
3 Handb d Astrophys 4. p.101. 
4 Detcrm. du diamctre solaire. Annuaire Bureau de Long, 1929. B. 1. 

Handbllch der Astrophysik. VI l. 23 
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by D'AzAMBUJAl. In addition to the usual calcium and hydrogen lines he has 
made use of other lines, including those of iron, neutral calcium, magnesium, 
sodium, and ionized strontium. With these lines, as with ionized calcium, the 
faculae and flocculi zones are only visible with the centre and not the wings 
of the lines, and show no trace of vortices as is the case with line H IX. His 
investigation confirms the view that granulation constitutes the essential struc
ture of all chromospheric vapours. 

The appearance and duration of the flocculi zones may be said to last longer 
than the spots; the flocculi usually make their appearance as a small regular 
flocculus in some definite zone. The flocculus lengthens and tends to take up 
a particular position in a more or less extensive zone in which one or more spots 
have already appeared. The initial phases succeed each other rapidly in the 
course of a day or two, while the zone continues to extend and becomes 
more compact. After attaining its complete development it remains stationary 
for a while, then it begins to disintegrate, the spots disappear, the brighter 
portions fade away and the perturbed region regains its normal aspect as a 
granulated surface. The direction of the flocculi zones when they have attained 
their normal elongation is not fortuitous. In each hemisphere the zones are 
so inclined to the equator that the western portion dips towards the equator, 
the inclination varies from 0 0 to 40 0 and is independent of heliographic latitude. 
It has been shown above that groups of spots also have their axes inclined, but 
their inclination does not attain a maximum until the groups reach latitude 
11 0 and then it increases with the latitude. The flocculi zones undergo the 
same changes in intensity and displacement in latitude. 

The presence of flocculi is therefore an important index of solar activity; 
with spectroheliographs and spectrohclioscopes in all the principal observatories 
in the world their changes can be followed and their areas and intensity measured 
during their various phases. Inasmuch as the measurements involve a lengthy 
and complicated process, an international agreement has been arrived at to 
enable early information of solar activity in the calcium and hydrogen atmo
spheres to be obtained. An empirical scale of numbers from 0 to 5 has been laid 
down; 0 indicates a total absence of flocculi, and 5 the maximum area and 
intensity observed during maximum solar activity. These so called character 
figures are given separately for (a) the calcium flocculi observed with the 
central portion of line K (K2 and K3); (b) the bright hydrogen flocculi; and (c) the 
dark flocculi and filaments observed in line H IX (H IX2 and H IX3)' 

The character figures, estimated day by day from spectrohcliograms, are 
given separately not only for whole the disc but also for a zone limited by a 
circular area formed by the sun's semidiamcter. The figures are collected at 
various observatories; at Zurich they are published by BRUNNER in a quarterly 
Bulletin 2. The central zone has been adopted in order that the direction of the 
corpuscular currents, which might influence the terrestrial magnetic field may 
be better defined. In addition to the character figures the Bulletin publishes 
WOLF'S numbers for sunspots, chromospheric eruptions observed with the spectro
helioscope, and the sun's ultraviolet radiation as determined daily at Mount Wilson. 

Since 1919 the MEUDON section of the Paris Observatory 3 has compiled 
synoptic diagrams showing for each synodic rotation of the sun all the filaments 

1 Revue gcnerale des Sciences pures et appliquees 43, p. 563 (1932). 
2 Int. Astr. Un. Bull for Character Figures of Solar Phenomena, pub!, by the Eidgen 

Sternw Zurich. 
3 Annales de l'Observatoire de Paris .. Cartes synoptiques de la chromosphere solaire 

etc. 6 (1928), et seq. 



ciph.13. Determination of the Sun's Rotation from the Motion of Flocculi. 355 

visible in the ionized calcium images together with the facular zones and 
sunspots. 

From HALE'S observations with the spectrohelioscope it appears that in the 
bright masses of hydrogen flocculi line H IX is generally displaced towards the 
violet end of the spectrum, indicating an ascension of gas. The dark filaments, 
on the contrary, are displaced towards the red of HIX and are produced by the 
absorption of the masses of hydrogen receding from the observer, that is des
cending towards the sun's centre. The small filaments found in the immediate 
vicinity of the spots may be looked upon as bridges above the chromosphere; 
one extremity is generally based upon a spot and ends in a small circular patch 
on the extreme edge of the penumbra. The motion of the gases along the filament 
is always towards the spot, and often with marked radial velocity, namely between 
25 and 115 km/sec. The shape of the filaments and their rapid changes suggest 
that they are just eruptive prominences projected on the sun's disc. 

H. W. NEWTON! at Greenwich finds that the dark flocculi can be grouped 
into two classes: 

a) Markings that tend to avoid sunspots though not the sunspot zone. These 
flocculi are usually well-defined extensive filaments, though some are diffused 
patches, their duration is of the order of days. These flocculi generally have 
inappreciable or small radial motion, but larger velocities are not entirely absent. 

b) Markings associated with sunspots and with the bright flocculi that 
accompany spots and outlive them. These markings are smaller than those of 
class (a), and include straight or curved filaments, as well as tiny patches. Their 
duration is usually of the order of hours or minutes. These flocculi have frequent 
large radial motions, although about 30 per cent of them have no appreciable 
velocity. 

The two classes of flocculi described above have their counterpart at the 
sun's limb, where (a) is represented by the large massive prominences and allied 
types and (b) is represented by smaller type prominences of an eruptive nature. 

13. Determination of the Sun's Rotation from the Motion of Calcium and 
Hydrogen Flocculi. Measurements of the mean rotation period of the dark H IX 

flocculi have been carried out by ROYDS on spectroheliograms taken at Kodai
kanal between 1926 and 1929 2• The velocity of hydrogen absorption markings 
has been determined by measurements near the central meridian for successive 
rotations of the same marking. The results given in the table below do not vary 
greatly from marking to marking in the same latitude, nor from year to year. 
Comparing these values with similar values 
obtained with calcium flocculi 3 it is 
evident that both are sensibly the same, 
so that the two phenomena must occur 
at the same level. 

The height of the hydrogen and 
calcium flocculi has also been deduced 
by ROYDS from the time required for a 
marking to pass from the eastern limb 

Table 1. Hex. Dark Flocculi. 

'I' i; r ., 
0° 14 °,55 25° 14°,13 
5 14 .47 30 14 ,06 

10 14 ,35 35 13 ,93 
15 14 ,30 40 13 ,90 
20 14 ,21 

22 14 ,19 Mean 

of the sun to the central meridian, or from the central meridian to the western 
limb. He finds that the mean height is about 30", while the mean height of 
the lower parts of the bright flocculi on the edge of the dark ones, is about 
12", that is very little higher than the mean height of the chromosphere. 

1 M N 94, p.472 (1934). 
2 Kodaik Obs Bull No. 89, p.227 (1930). 
3 Handb d Astrophys, Solar Physics p. 126. 

23* 
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14. The Spectra of the Centre and Limb, Spots, Reversing Layer, and 
Chromosphere. Absorption Lines due to the Earth's Atmosphere. In 1928 a 
Revision of ROWLAND'S Preliminary Table with an extension to the infrared 
(to ). 10218 A) which contains all the lines in ROWLAND'S table, but with wave 
lengths reduced to the primary standard in the International, or LA., system 

10786. 6 { \; 

107 1.93 II 

10729.H C 
10;27.32 I 

10;07.32 c 

1069-1.22 . i 
10691.24 • 
10689.i3 'i 

10683.10 C 

10660.98 

10627,63 S l 

bO of wave lengths, was published at Mount 
§ Wilson l . The Revision contains, in addition, 
t; the iden tification of numerous lines, a classi-
~ fication of lines according to temperature 
f-; and pressure, the known excitation poten-
"8 tial, and the intensity of the lines on the 
~ sun's disc and in the spots. Subsequently 
8 H. BABCOCK 2 extended the measurements 
:s still further in the infrared by measuring 
~ 

~..-.:.. 5000 lines between .it 7100 and }, 12425, 
,.CJ G referred to suitable fundamental lines. 

<l.> 0 

~ hl Regarding the possibility of extending 
,.CJ .; 
~ >Q the region of the sun-spectrum an inter-
~ :; esting observation is reported by MEYER, 
@ S SCHEIN and STOLL3, who, with a mono-

U3 ~ chromator and a sensitive photon counter, 
u~ ~ have succeeded in recording the solar 
'0 b spectrum at .it 21 OOA between the HARTLEY 
[j ~ ozone hand and the oxygen absorption 
~ . 
~ ~ bands. The intensity of this new radiation 
~ S falls rapidly with increasing zenith distance 
moo 

1:: 0 of the sun and increases very much with 
0-
;?< . ..., the height above sea-Ievcl 4• 

.S.;!l Various investigations have since been 
~ ~ carried out for the purpose of identifying 
~ P.. lines which are still unknown in the solar 
S <l.> spectrum, and to establish the presence or 
b :: absence of elements that have not as yet 
i;:; 0 heen found in the spectrum. C. E. MOORE 
~§ and RUSSELL5 have calculated the positions 

(3 CJ of lines which should occur in the multi-
rn':;; 
'd 
~~ 
m 
H <l.> 

]B 
~ § 
+> .~ 

+> '+<p. 
o H o 

+> U) 

... ..0 am 

plets of Fe but have not been observed 
in the laboratory. A search in the solar 
spectrum has revealed 289 of these lines 
among the previously unidentified solar 
I ines and 41 others not com pIe tel y accoun ted 
for by other elements; 57 of the predicted 
lines have been measured on plates of the 
Fe arc taken with a long exposure. 

1 ST. JOHN, C. E. MOORE, L. lVI. \YARE, 

E. F. AlJAMS and H. D. llA13cOCK, Carnegie 
J nstitu tion of Washington. 1928. 

2 Obs 57. 1'.261 (1934). 
3 Nature 134, p. 535 (1934). 
1 Cf. llERNIfEIM E R, Supplement to Chap. 1, 

ciph. 13 and 13:!. 
5 The Presence of] 'rcdictC'c1 I ron l.incs in the 

Sol:!r Spectrum etc. ]\HWilso!1 Conir No. 36S( 1928). 
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The presence of rare earth elements has been investigated by ST. JOHN and 
C. E. MOOREl. It is known that those elements lie at comparatively low levels 
in the solar atmosphere. Ten elements in the ionized state: La, Ce, Pr, Nd, Sa, 
Eu, Gd, Dy, Er, and Yb, are present with varying degrees of probability. 
For the others the data are inadequate, either to indicate a fair probability 
of their presence in the sun, or to eliminate them from further consideration. 
Later measurements of emission lines by ABETTI2 photographed at the sun's 
non eclipsed limb give clear evidence of ionized Praseodymium in the reversing 
layer. Neutral as well as ionized Ytterbium and ionized Lutecium have recently 
been identified by C. E. MOORE and MEGGERS 3 in the solar spectrum. The 
presence of Boron has been established by NICHOLSON and PERRAKIS 4 by 
identifying certain lines in the spectra of sunspots with lines in the band spectrum 
of boric acid. MEISSNER 5, BARTELT and ECKSTEI!-; 6 have identified a large number 
of multiplets of ionized Sulphur, and C. E. :.\100RE and H. R\I3COCK 7 have 
confirmed the presence of Sulphur in the infrared. They and KIEss 8 have also 
identified numerous Phosphorus lines in the infrared. 

With regard to the presence of molecular compounds in the solar spectrum. 
RIcHARDsm;9 has identified numerous lines of the CH bands, }.3143, 1,3900, 
}. 4300. The identification of these CH lines accounts for several of the strongest 
unidentified solar lines in ROWLAND'S table. During his investigation RICHARDSON 
derived a formula, from the theory of the intensity of the lines in these bands 
and from the equation of dissociated equilibrium for molecules, that enables 
the relative pressure of the atoms and molecules in sunspots and in the reversing 
layer to be calculated. The Mount Wilson spectrograms show that the well 
isolated lines in the P branch of the CH band at }, 4300 have practically the same 
intensity on the disc as on the spots. This result combined with the adopted 
temperatures: spot = 4750° K, disc = 5080° K, leads to the ratio of pressures 
for Pc + PH + PCH , spot to disc = 0,5. 

A detailed investigation of the physical conditions in sunspots has been 
carried out by C. E. MOORE who has compiled a table of the atomic lines present 
in the spots; it is the second of three tables lO resulting from her investigation. 
The table gives the intensity on the disc and on the spots, the identification of 
the lines, the difference between the wave length in the sun and in the laboratory, 
and the high and low excitation potentials of each line. 

As a consequence of this investigation and of the theory of ionization, 
C. E. MOORE 11 has determined the effective temperature, the pressure, and the 
amount of matter in the spots. Assuming the temperature of the photosphere 
to be T= 5740° K, that of the spots is 4720 0 ±40° K while the pressure of the 
electrons on the spots is 0,60 ± 0,10 greater than on the disc. The amount of 
matter per unit area above the spots deduced from the percentage of ionization 
for disc and spots is about 1,7 times that on the disc. 

An extensive investigation of the molecular lines in the spot spectrum has 
been undertaken by RICHARDSON on spectroheliograms taken at Mount Wilsonl2. 

1 MtWilsonContr No. 364 (1928). 2 PubblROsservArcetri Fasc. 49, p.15 (1931). 
3 Publ ASP 42, p. 346; 44, p. 175 (1930/32). 4 Mt Wilson Contr No. 370 (1928). 
5 Z f Ap 6, p.330 (1933). 6 Z f Ap 7, p.272 (1933). 
7 Mt Wilson Contr No. 396 (1934). 8 Ap J 80, p. 59 (1934). 
9 Hydrocarbon Bands in the Solar Spectrum. Mt 'Wilson Contr No. 466 (1933). 

10 A Multiplet Table of Astrophysical Interest. Atomic Lines in the Sunspot Spectrum. 
Term Designation for Excitation Potentials. Princeton 1933 - 34. 

11 Some Results from a Study of the Atomic Lines in the Sunspot Spectrum. Art \Yilson 
Contr No. 446 (1932). 

12 Mt Wilson Contr No. 422 (1931). 
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About 5; per cent of the lines in the J. 5165 SWAK band (C2), 1,5167, 1,4954 bands 
of TiO, I, 5211 MgR band, and the A band of CaR were identified with lines 
in the solar spectrum with an average difference of 0,014 A. The identity of 
82 per cent of the stronger unobscured lines in the }. 4368,22 band of SiF with 
the previously unidentified solar lines made the presence of fluorine in the sun 
probable. Thus the presence of AIO in the spots, and AIR in the spots and 
reversing layer, has been established. The ZrO band at ;,6474, the most intense 
of the S class bands, is also present in the sunspot spectrum. 

The presence of molecular hydrogen (H2l in sunspots which might be expected 
from chemico-physical considerations of the state of equilibrium R2 +>- 2 R has 
been established by PICCARDI 1 who has identified numerous lines in the laboratory 
spectrum. RICHARDSOX has also calculated the temperature of sunspots and 
of the reversing layer taking the distribution of the intensity of the various lines 
in the SWAN band ;. 5165, and obtained a mean value of 4800 0 K for the spots 
and 5700° K for the reversing layer. 

The presence in the reversing layer of the neutral molecule OR already 
demonstrated by A. FOWLER, has been confirmed in bands J. 3064 and ? 3122 
by W. SHAW 2• 

A spectroscopic study of the reactions Mg-R20, AI-H20 at very high 
temperatures and in a homogeneous gaseous system by PICC.-\RDI shows 3 

how in such condition the above reactions lead to the contemporaneous forma
tion of oxides and hydrides as the result of a complex system of equilibrium. 
PICCARDI has compared the laboratory and astrophysical results, that is with 
the presence in the sunspot spectrum, and also partly in the photosphere, of the 
various molecular biatomic bands referred to above. Since 90 per cent of the 
solar atmosphere consists of hydrogen, as will be mentioned later (p. 376f£.), if the 
mass-law is applicable to conditions in the sun, the dissociation of all the hydrides 
is checked and delayed by the vast excess of hydrogen present in the solar 
atmosphere. This also explains why a large number of the molecules already 
identified are compounds of hydrogen. The presence of the CaR is highly 
significant and is a striking confirmation of the application of the mass-law in 
those conditions, because the formation energy of the molecule CaR is very 
inconsiderable compared with that of other molecules in the spots (23000 calories). 
With regard to oxides the reduction due to the excess of hydrogen is much greater 
in the case of elements that combine to form oxides or hydrides owing to some 
peculiar state of equilibrium affecting oxides, hydrides and OH; it is very much 
less for those elements that cannot combine to form hydrides. This explains the 
presence of titanium oxide and the absence of magnesium oxide in sunspots, 
although the formation energy of the former is somewhat less than that of the 
latter. 

14a. Intensity and Profile of FRAUNHOFER'S Lines. The precision which has 
now been attained in the photometric measurements of absorption lines enables 
the quantity of energy absorbed in any line of the spectrum to be determined. 
The quantity is termed "equivalent breadth", and represents the width in 
angs trams of the line were the absorption total. 

The first steps in this direction were taken by VON KL·(.\BER 4 , MINNAERT5 , 

and UNSOLD 6 who, by their determinations of the more intense lines in the solar 

1 PubblR Osserv Arcetri Fasc. 46, p. 7 (1929); and H. N. RrssELL, }Icm S.-\ It ), p. 5 (1929). 
2 Ap J 76, p.202 (1932). 
3 Mcm R Accad d'Italia Classe Sc Fis Mat 2, Chimica No.7 (1931). 
J .-\ N 231, p. 417 (1927). 5 Z f Phys 45, p.610 (1927). 
6 Z f Phys 46, p. 765 (1928). 
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spectrum, have laid the foundations of the theoretical study of the formation 
of FRAUNHOFER lines, and have linked up with the works of SCHUSTER and of 
SCHW ARZSCHILD 1. 

RUSSELL, ADAMS, and MOORE 2 have devised another method for determining 
the intensity of the lines, using those given by ROWLAND. They have calculated 
the number of atoms in the solar atmosphere which are effective in producing 
lines of various intensities. The relative intensities in multiplets are expressed 
by approximate formulae based on the correspondence principle, involving only 
the quantum number of the lines, and which can give correct average results. 
Since these theoretical intensities may be assumed to be proportional to the 
numbers of active atoms producing the lines, the above authors compute a 
calibration of ROWLA)JD'S scale in terms of N, number of active atoms. An 
examination of 228 multiplets gives a relation between 10gN and the ROWLAND 
intensity which was found to depend on wave length. By successive approxi
mations they obtain the formula: 10gN = Blog A, where A is a function of the 
ROWLAND intensity, and B a function of A. 

As the result of these investigations an increasing number of measurements 
of the intensity of FRAUNHOFER lines with spectrophotometric methods have 
been made, especially at Utrecht. Two papers by MINNAERT 3 in collaboration 
with VAN ASSENBERGH and MULDERS give the equivalent breadth of the lines 
between }.4400 and }. 4550, and between }, 5150 and }. 5270. Comparing these 
results with those obtained by RUSSELL, ADAMS, and MooRE it is shown that a 
linear relation exists only in the case of the less intense lines. Further the lines 
in the same class of ROWLAND'S scale show that their measured intensities are 
1,3 times greater in the green region of the spectrum than in the blue. The 
profiles of two lines in the green magnesium triplet have been determined and 
it is found that the ratio of the width, in angstroms, between the two lines 
is about 1,3, as required by the theory, and that it is systematically less only 
at the centre. 

Theoretical and experimental research on the intensity and the profile of 
the lines has since increased in a remarkable degree. V. D. R. WOOLLEY 4 has dealt 
with the problem of the central intensity of some absorption lines in the solar 
spectrum and has found that existing theories and observations on the K calcium 
lines do not agree. He has also measured 5 the width of solar lines, including a 
titanium multiplet, in the region between },4500 and }. 4600, with the 75-foot 
spectrograph at Mount Wilson. Comparing the intensities obtained from RUSSELL 
and ADAMS' calibration of ROWLAND'S scale with the corresponding lines in 
emission spectra obtained in the laboratory, a notable discrepancy is apparent: 
the weaker lines are relatively much stronger in the solar spectrum than in emission 
spectra. 

The results obtained at Utrecht for the total intensity of the lines as a 
function of the resonator number are better explained by MINNAERT and MULDERS 6 

working on W. SCHUTZ'S theory that the width of FRAUNHOFER'S lines of low 
intensity is due to the DOPPLER effect, while in the case of high intensity lines 
it is due to damping. Thus, for example, the actual damping of the radiation 
of the green and violet magnesium lines has been calculated and the result shows 

1 Cf. Handb d Astrophys. 3, Chap. 2. 2 Ap J 68, p. 1 (1928). 
3 ZfPhys 53, p.248 (1928); ZfAp 1, p.192 (1930). 
4 M N 90, p. 170 (1929); cf. also YV. CLARKSON, On the Intensities of some Fe II :VIultiplets 

in the Arc and Chromosphere Spectra. Phil Mag 7, p.98 (1929). 
5 :VIt Wilson Contr No. 413 (1930). 
6 ZfAp 2, p.165 (1931); cf. PANNEKOEK, MN 91, p. 139 (1930); ProcAmsterdam 34, 

p.755 (1931). 



360 Bd. IV. Chap. 2. G. ABETTI: Solar Physics. ciph.14a. 

that it may attain a value which may be much greater than the classic value. 
On the basis of PANNEKOEK'S theory MINNAERT and SLOB l have computed the 
relation existing between the equivalent breadth and number of oscillators 
adopting various values of the damping constant. They establish in this way 
that, for a small number of atoms, the total intensity is still proportional to N, 
then the intensity changes only slow, and at last increases again with 1'/1,'. 
Successively MINNAERT2 summarises this important problem in a note on the 
measurement of equivalent breadths as it provides a method for the investi
gation of line profiles. 

Pursuing theoretical considerations WOOLLEy3 concludes that the equivalent 
breadth should be independent of resolving power. The best check of the effect of 
finite resolving power on measurements of breadth seems to be the observational 
method of determining the width of a line in different orders of a grating. He has 
applied this to the measurement of lines of intensities 3 and 4 on ROWLAND'S scale 
and has found no disagreement between the measures of various wave lengths up 
to a minimum of 60 milliangstroms in the second and third order of the grating. 

The profile of the green triplet of magnesium (1 3 P - 13 5) in the spectrum 
of the photosphere has been determined by RIGHINI~ and PLASKETT 5 • As regards 
the profile of the lines at the centre of the disc, the measurements agree satis
factorily with those by MINNAERT and MULDERS already mentioned, but those by 
the former were taken, not only at the centre, but also at various distances 
between the centre and the limb. From these results RIGHINI finds that the optical 
depth at the limb is very much less than at the centre, and that the nearer any 
given line approaches the limb the higher its level. PLASKETT compares the 
observed variations of the profiles of these lines across the disc with the predictions 
given by models of pure absorption, pure scattering, and combined absorption 
and scattering. The comparison has led to the rejection of the two models. The 
third model, due to EDDINGTON, satisfactorily represents the observations, and 
the still outstanding anomalies may be accounted for by simplifications introduced 
for mathematical convenience. 

PANNEKOEK 6 , whose theoretical investigations on the central intensities of 
FRAUNHOFER'S lines still continue, discusses the discrepancies noted between 
theory and observation, and shows that they may be partly attributed to instru
mental errors. Accurate observations by SHANE 7, with an interferometer placed 
in front of the spectrograph, show that the amount of scattered light, ghosts, 
etc. is 0,09. It follows therefore that one cannot be certain of measured central 
intensities of less than 0,1, and it is quite possible that in the case of intense 
lines the actual central intensity may only be of the order of 0,01. On the other 
hand one cannot doubt that for a number of rather strong lines the central 
intensity is far above this value, and may reach 0,2 and more. In the strongest 
line measured by SHANE (8 on the scale of ROWLAND) with well marked wings, 
the corrected central intensity was 0,17, while after the theoretical results of 
PANNEKOEK the central intensity could not be more that 0,01. 

Further spectroscopic research on the solar spectrum has been carried out 
by WOOLLEY 8 at the Solar Observatory at Cambridge (England), on spectrograms 

1 Proc Amsterdam 34, p. 542 (1931). 2 Obs 57, p. 328 (1934). 
3 Mt \Vilson Contr No. 421 (1931). 
4 Pubbl R Osserv Arcetri Fasc.48, p. 31 (1931); Rend Acc Lincei 14, p.285 (1931). 
5 M N 91, pp. 870 and -1007 (1931); cf. KORFF, On the Measurement and Interpretation 

of Fraunhofer Lines. Mt Wilson Contr No. 459 (1932); Z f Ap 4, p. 319 (1932). 
6 BAN 7, p. 151 (1933). 7 Lick Bull 16, p.76 (1932). 
8 MN 92, p. 806 (1932). Annals Solar Physics Obs Cambridge 3, Pt. 2(1933); cf.THACKERAY, 

Anomalous Multiplet Intensities in Stellar Spectra and Sunspots. M N 94, p.99 (1933). 
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taken by EVER SHED at Ewhurst. After restating EDDINGTON'S theory of 
absorption line formation, a simple "raster" method of calibrating plates photo
metrically is described and central intensities and equivalent breadths for nearly 
500 lines in the region V. 4040-4390 are given. After examining the error due 
to finite resolving power, WOOLLEY corrects his equivalent breadths for DOPPLER 
effect, and from his data tests the validity of the relation: 210g W' (DOPPLER 
corrected equivalent breadth) = rlogI (theoretical intensity). Of the eight 
multiplets examined, only one gives the theoretical relation (r = 1), six give the 
MINNAERT-WOOLLEY effect (r < 1, theoretically weak lines appear too strong) 
and two show the reverse effect. By classifying the mUltiplet lines as diagonal 
and satellite members, \VOOLLEY shows that the satellite lines appear too strong 
relative to the diagonal lines, and that among the diagonal lines the faint lines 
appear too faint. 

WOOLLEY further observes that the mathematical theory of the formation 
of FRAuNHoFER lines leads us to expect that lines formed at different levels in 
the solar atmosphere will have different types of profile: for example a line 
formed deep in the photosphere is expected to show a shallow profile, with a 
higher true central intensity than a line with the same equivalent breadth, formed 
higher up in the solar atmosphere. We have hardly, as yet, reached a point 
where this prediction can be tested in detail on the profiles of solar lines of 
ROWLAND intensity less than 10, but an effect of this kind is seen when the appa
rent central intensities of the lines are plotted against their equivalent breadths. 
Molecular lines, due to CH and CN, stand out as having higher central intensities, 
for a given equivalent breadth than metallic lines. The figures given by WOOLLEY 
are enough to show that the theoretical prediction is fulfilled, since the molecular 
lines are formed lower down in the solar atmosphere than the metallic lines. 
Methods of assigning depths in the solar atmosphere to individual lines from 
observations of their profiles will certainly develop with further improvements 
in photometric technique. 

Fresh measurements of the equivalent breadth of the K line of Ca II have 
been made by WOOLLEy1 with the MCCLEAN spectrograph for comparison with 
those of line J. 4227 of Ca I measured by EVERSHED. Adopting CHANDRASEKHAR'S 
formula for the continuous absorption coefficient, WOOLLEY obtains the electronic 
pressure at a given optical depth and the corresponding ionization temperature; 
this is found 2 to be 6310° for the integrated solar disc. 

RIGHINI 3, at the Arcetri solar tower, has determined the intensity of 100 lines 
in the region I.A 5288- 5472 of the solar spectrum both at the centre of the disc 
and at the limb. He confirms the characteristics of the spectrum at the limb 
which had already been pointed out by HALE and ADAl\fs 4 , and shows how in 
the limb spectrum the excitation of the atomic levels is checked, but increases 
at levels of greater energy. In a later investigation ABETTI and CASTELU 5 

determined the central intensity of about 100 FRAUNHOFER lines of neutral and 
ionized atoms and cyanogen bands in the region I,A 3750-3940, both at the centre 
and at the equatorial and polar limbs. From a discussion of the results it is found 
that the level where the ionized atoms are formed is deeper than that of other 
lines. The central intensities increase with the excitation potential and are a 
maximum for lines of ionized elements and for the C1\ bands, and moreover the 
differences between the centre and the limb increase in the same way. In 

1 M N 93, P.091 (1933). 
2 Cf. BERNHEIMER, Supplement to Chap. 1, ciph. 28, 30. 
3 Pubbl R Osserv Arcetri 51, p. 57 (1933). 
4 Cf. Handb d Astrophys 4, p.132. 5 Pubbl}( Osserv Arcctri 53, p.25 (1935). 
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addition a systematic difference is apparent between the observed intensities 
at the equatorial and polar limbs which is probably in relation to the greater 
height of the chromosphere at the poles and to the difference of temperature 
between the equator and the poles 1, in accordance with the latest solar theories. 

The most extensive measurements of the equivalent breadths of FRAUN
HOFER lines carried out so far are those by MULDERS 2 at Utrecht. He exa
mined 462 lines at the centre of the disc distributed in eight different parts of 
the spectrum between A 3900 and A. 8600 and found that the equivalent breadth 
corresponding to a certain ROWLAND intensity, does not remain constant for 
different wave lengths. There are two maxima at A. 5200 and A 5500, and two 
minima at A 5350 and A 5900; in the second minimum the equivalent breadths 
are reduced to about a third of their values at A 5500, while at A. 8600 the equival
ent breadth for a given ROWLAND intensity is about five times as much as in 
the minimum at A 5900. With the calibration curves obtained MULDERS deter
mines also the total energy, as a function of wave length, which has disappeared 
from the continuous spectrum in the formation of the FRAUNHOFER lines. 

The differences between ABBOT'S curve of the mean energy distribution in 
the solar spectrum and the measurements of PLASKETT and FABRY in the 
continuous spectrum are shown to be wholly due to the absorption of the FRAUN
HOFER lines. In accounting for this absorption the energy distribution in the 
continuous spectrum of the centre of the sun's disc is obtained from these 
measures and is found to differ notably from the black body curve. 

Later observations have been made by KEENAN and H. W. BABCOCK on 
the spectrum of the chromosphere outside of eclipses. The former 3 has carried 
out photometric observations with the RUMFORD spectroheliograph of lines 
H{J and Hex: at the limb and at various heights of the chromosphere. The width 
of H{J is found to be strikingly constant throughout the lower 2000 km. of the 
chromosphere. In the same region the total intensity also varies but little. The 
width of Hex: decreases more rapidly than that of H{J. 

High dispersion observations of the chromosphere by H. W. BABCOCK 4 with 
the 150-foot tower telescope show the presence of various lines having consider
able astrophysical interest. Most prominent are the great lines of Ca II near 
A. 8600, the important groups of oxygen lines near A 7775 and ), 8446, and nine 
wide diffused members of the PASCHEN series of hydrogen. The green auroral 
line }, 5577, and the coronal line A 5303 have been noted as very weak emission 
lines in the spectrum of the lower chromosphere. In the infra-red some inter
esting cases of obliteration of normal solar absorption lines are found, analogous 
to those noted by previous observers in the visible. 

15. Form and Height of the Chromosphere and Prominences. Spectrum 
of the Prominences, their Motion, Changes, and Distribution. An increasing 
number of measurements of the height of the chromosphere have been carried 
out in recent years, especially with visual methods on line Hex:. They confirm 
the increased height of the chromosphere at the poles 5, at any rate during the 
period of minimum activity. PETRIE 6, who measured the height of the chromo
sphere in lines Hex:, H{J, and D3 with the spectroheliokinematograph, found that 
the average height is in fair agreement with the results obtained by other methods. 

1 Cf. Handb d Astrophys 4, pp. 139 and 226. 
2 Aequivalente Breedten etc. Diss. utrecht 1934. 
3 Ap J 75. P.277 (1932); 76. p. 134 (1932). 
4 Publ ASP 44. p.323 (1932). 
• Cf. Mt Wilson ContrNo. 451. p. 12 (1932); Tokio Astr Bull No. 90 (1933); ENGELHARDT 

Obs Bull NO.3. Kasan (1934); Bull Tashkent Obs NO.3 (1934); Bull Czech AstrSoc July (1934). 
6 Ap J 79. p.365 (1934). 
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The problem of the formation, development, and distribution of the prom
inences continues to be actively investigated, both theoretically and practically. 
As the result of theoretical research by PIKE! and MILNE the former concludes 
that if the velocity and acceleration of the atoms are entirely controlled by 
gravity and radiation pressure their motion in the neighbourhood of the spots 
and eruptive prominences must have different limiting values for different 
elements. The main controlling factor is the width of the absorption lines, not 
the atomic weight. The limiting velocities for ea II and Sr II have been calculated 
and are found to be so different as to cause the separation of the two gases. 
Determinations by PEREPELKIN 2 at Poulkovo of the velocity of the atoms of 
ea II and of hydrogen in the prominences seem to prove that the velocity of the 
former is greater than that of the latter, in agreement with PIKE'S theory. Sub
sequent determinations of radial velocities and of the relative intensities in the 
spectral lines of various elements lead PEREPELKIN 3 to the conclusion that, while 
radiation pressure plays an important part in the production of the prominences, 
yet it does not explain satisfactorily the various observed phenomena, especially 
in the case of quiescent prominences. ROYDS 4 on the other hand finds, from 
spectroheliograms of the prominences taken at Kodaikanal with the K line and 
H IX, that in both cases quiescent prominences are essentially of the same shape 
and height. But since only the ea II atoms are subject to considerable radiation 
pressure, his observed results are directly opposed to the theory that it is radiation 
pressure only that supplies the force required to maintain and project the promi
nences into the solar atmosphere. H.OYDS also finds a difference in the relative 
intensities of the K and H IX lines in different prominences, and often in various 
parts of the same prominence. He observes that on account of the DOPPLER effect 
it is not possible for spectroheliograms to give conclusive evidence as to whether 
these variations in brightness are really due to varying proportions of ea II 
and H atoms. PEREPELKIN 5 finds, from observations made between 1928 and 
1933 on the relative intensities of the H l3 and H lines in the prominences, that 
there is a progressive decrease of intensity during the above period, probably 
in relation to solar activity. He considers that since the ionized calcium line H 
is a resonance line it might be influenced by the conditions in the spectral region 
near t. 3950, while H l3 which is not a resonance line, possesses a higher excitation 
potential. The variations of the ratio of intensity should therefore represent 
the variations of the intensity of the ultraviolet solar radiation since other 
methods appear to indicate that those variations are related to solar activity 6. 

The question of the forces acting on the prominences has been dealt with 
by BODROVNIKOFF 7 using the same methods he employed for calculating the 
repulsive force acting on comets. In thirteen cases of calcium prominences, and 
in eight hydrogen prominences, he finds that the repulsive force is always greater 
in the case of hydrogen, and that it increases with the mean distance of the 
prominence from the solar surface. This may be interpreted as due to increased 
velocity and the resulting DOPPLER effect, in accordance with MILNE'S theory. 
The investigation reveals a remarkable analogy between prominences and comets. 
The motion of COr in a comet's tail is also influenced by the sun's repulsive 
force, and the sudden changes of velocity and of the repulsive force, frequently 
observed in comets, have all the characteristic of real explosions. The problem 
of the nature and extent of the forces which give rise to the prominences has also 

1 MNS8,pp.3 and365 (1928). 
4 Kodaikanal Bull 95 (1932). 
6 Handb d Astrophys 4, p.219; 
7 Ap J 74, p. 157 (1931). 

2 Zf Ap 1, p. 326 (1930). 3 Z fAp 3, p. 338 (1931). 
5 l'oulkovo Obs Cire NO.9 Nov (1933). 

also BERNHEIlIIER, Supplement to Chap. 1, ciph.25. 
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been studied by CHIDAMBARA IYEH 1 who has investigated the variations of 
the height and the extension of the base of the prominences, in relation to the 
variation of their areas. 

An exhaustive study of the characteristic features of the prominences has 
been undertaken by PETTIT 2 in continuation of his previous investigation 3, 

and based in part on data obtained at Mount Wilson and in part at the Yerkes 
Observatory. In the spectrum of the prominences he has found all the more in
tense lines of the flash spectrum, and that except in brilliancy there is probably 
no real difference between the spectra of common and metallic prominences. 

Fig. 4. Types of prominences, showing structural changes at intervals 
(G. C.T. ) (Mt Wilson). 

Class 1. Active type. February 28.1929: a) 191015'''; b) 
Class 2. 
Class 3. 
Class 4. 
Class 5. 

Eruptive type. April 5.1930 : a) 17 10 08"'; b) 
Spot type. August 19. 1927: a) li' 43"'; b) 
Tornado type . July 5. 1928: a) 1710 11"'; b) 
Quiescent type. August 21. 1930: a) 16" 45"'; Il) 

1911 34"1; 
17 h 13 111 ; 

17" 47"'; 
li'17'''; 
1i'00"'; 

c 

of a few minutes 

c) 19" 45"'. 
c) 1i'19"'. 
c) 17"51"'. 
c) 1i' 24"'. 
c) 1i' 06'''. 

He proposes a more extended classification than that of SECCHI as follows; 
1. acti ve, which appear to be torn apart by an area of attraction or by a neigh
bouring spot, 2. eruptive, which ascend in a more or less vertical direction, 
3. spot, which often have the appearance of closed loops or a fountain of spikes 
with external wings; generally their appearance is best described by the word 
"splash"; 4. tornado, which appear like vertical spirals or tightly twisted 
ropes; 5. quiescent, which show only minor changes from minute to minute. 

1 MN 90, p.496 (1930). 2l\lt\YilsonContr No. 451 (1932). 
3 Handb d Astrophys 4, p. 151. 
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All prominences are active, only their activity differs in intensity. Classes 1-
and 2. are closely connected, the same prominences may exhibit both phases 
at the same time, or may change over from one to the other. A spot mayor may 
not be associated with prominences of either class, yet both classes may be 
coupled with class 3. 

The prominences, seen on the sun's limb, obviously do not extend in only 
two dimensions. The third dimension can be determined by comparing the shape 
of the prominence, as projected on the solar disc, with its shape as seen at the 
limb. Prominences projected on the disc appear as bright or dark flocculi, also 
known as filaments (p.354). They are often curved, and when they are radial, 
or near the centre of the disc, their actual breadth can be measured. Mea
surements by PETTIT l show that they are extremely narrow, their breadth from 
a large number of measurements is found to vary between 6000 and 12000 km. 
Their length is also very variable, few are shorter than 60000 km. and a length 
of 600000 km. is exceptional, although cases are known of a row of prominences, 
not however continuous, which extended over a distance greater than one quarter 
of the solar circumference; the "synoptic charts" published at Meudon show 
several of this type. The height of the prominences, especially those of the first 
four classes, is also very variable; an eruptive prominence photographed by 
ROYDS on 19th Noyember 1928 reached out to 929000 km., the greatest height 
recorded so far. 

The three-dimensional form of a prominence may therefore be likened to 
a thin tongue of incandescent gas rising above the chromosphere for some 
thousands of kilometres and connected to it by columns of gas, much in the same 
way as a tree is rooted in the earth. The dimensions of a typical prominence may 
be taken as: length 200000 km., breadth 10000 km., height 50000 km., its volume 
is therefore about 90 times that of the earth. 

Regarding the mass of the prominences, PANNEKOEK and DOORN have 
found that the hydrogen in an ordinary prominence contains 2· 1013 atoms per 
cubic centimetre, the calcium content is negligible. The mass of a typical prom
inence of the dimensions given above would therefore be that of a cube of water 
with 15 km. sides. The mass of the prominence of the 29th May 1919, which is 
one of the largest observed hitherto, is estimated to be about four times that of 
a typical prominence. 

MENZEL2 has also studied the physical theory of solar prominences by investi
gating the behaviour of ionized gases under specific conditions of temperature, 
pressure, and excitation. Various possibilities for the support of prominences 
were considered, and all rejected in favour of radiation pressure from a very 
small but intensely hot spot at the root of the prominence. 

Recent observations, between 1927 and 1934 of remarkable prominences, are 
described by ELLERl\IAN 3 , ROUlIIENS and D'AzAlIiBUJA4, KEENAN and RUDNICK 5, 

PETTIT and HICKOX 6 , etc. 
Two investigations with fresh material by W. ]. S. LOCKYER' and G. Boc

CHINOS on the distribution and frequency of prominences in various latitudes, 
during the eleven year cycle have been undertaken for the purpose of defining 
their characteristics more precisely. RESPIGHI 9 was the first to discover the 
existence of two frequency zones, one in high and the other in low latitudeslo• 

1 Loc. cit. P.51. 2 Pub! Amer Astr Soc 7, p. 179 (1933). 
3 Pub! ASP 40, p.261 (1928). 4 Bull Soc Astr France 44, pp.21 and 27 (1930). 
5 Ap J 80, pp.157 and 377 (193+). 6 Pub! ASP 46, pp. 353 and 355 (1934). 
7 l\I N 91, p. 797 (1931). S Pubb! ROsser\" Arcetri Fasc. 51, p.5 (1933). 
9 Osserv. Spettr. de! Bordo etc. l\ota V. Atti R Accad Lincei, 5 c\Iaggio 1872, Roma. 

10 Handb d Astrophys 4, p. 156. 
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BOCCHINO in her recent work has calculated the mean daily areas of the pro
minences instead of their number from that part of the series "Immagini 
spettroscopiche del bordo solare", which refers to the period between 1880 and 
1932. The material is homogeneous and therefore it is possible to follow the zones 
year by year in their migrations with respect to the poles and the equator. The 
results confirm the previous ones, but fresh characteristics have been brought 
to light which may be summarized as follows. 

The laws which govern the two prominence zones are different and well 
defined. The high latitude prominences in both hemispheres appear one or two 
years after sunspot maximum in latitude 45 ° about, there they remain stationary, 
or nearly so, until sunspot minimum, then they move rapidy towards the poles 
which they reach at sunspot maximum when they disappear almost immediately. 
The low latitude prominences make their appearance at about latitude 30°, 
about a year after minimum and then move slowly towards the equator, so that 
at maximum they are in latitude 25°, and at minimum at about 17°. It is 
evident that the high latitude zones are in no way connected with the sunspot 
zones, but it is interesting to compare the motion of the low latitude prominence 
zones with that of the sunspot zones. It is found that the prominences are not 
in phase with the sunspotJby about a year; in other words prominences in high 
latitudes appear about a year later than high latitude spots, and throughout 
the eleven year cycle continue to maintain a constant distance from them of 
about 10°, the latitude of the prominences being always greater than that of 
the spots. 

LOCKYER l , who examined a series of similar observations between 1870 and 
1930, confirms that the forms of the corona are dependent on the latitude of 
the prominence zones and gives forecasts of the coronas up to the eclipse 
of 1940. 

Investigations 2 on a possible relation between the form of the corona 
and the frequency and distribution of the spots have been dealt with in 
detail by MITCHELL in the chapter on eclipses. It is sufficient to mention 
here that in his second work, LUDENDORFF takes the areas of the prominences 
into consideration to obtain more accurate results than LOCKYER'S, and arrives 
at the conclusion that there is a closer connection between the form of the corona 
and the area of the prominences than between the form of the corona and sunspot 
relative numbers; but from the material at present available it is not possible 
to say whether the form of the corona changes as rapidly as the conditions on 
the sun, or whether it changes slowly. 

15 a. Structure and Constitution of the Chromosphere. The structure of 
the chromosphere, the distribution of its elements, and its equilibrium under 
the forces acting upon it, are questions that continue to be the subject of theoret
ical discussion 3 with the material which recent observations have provided. 
One would expect the elements above the reversing layer, where the turbulent 
region ends and where the ascending and descending vertical currents meet, 
to be stratified according to their atomic weights, much in the same way as 
in the terrestrial atmosphere. But the presence of calcium, whose atomic weight 
is greater than that of hydrogen at a much greater height than hydrogen leads 

1 M N 91, p. 797 (1931). 
2 Sitzber Preuss Akad \Viss Phys-math Kl 1928, 16; 1934, 16; also BERGSTRAND, Medd 

Upsala 46 (1930); 60 (1934); 62 (1935) and BERNHEIMER, Lund Medd (I) 126 (1931). 
3 MILNE, Pressure in the Calcium Chromosphere and Reversing Layer. ~l N 88, p. 188 

(1928); The Sun's Outer Atmosphere. Nature, June (1928); \VOLT]ER, BAN 5, p.43 (1929); 
MCCREA, MN 89, p.483 (1929); UNSOLD, ApJ69, p.209 (1929); PEREPELKIN, ZfAp6, 
p.245 (1933); CHANDRASEKHAR, MN 94, pp. 14 and 726 (1933-34). 
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one to suppose that there must be other forces in the chromosphere different 
from gravity, forces which act differently on the various elements. 

MILNE'S theory! that has given rise to much theoretical and experimental 
work, explains that those forces, excluding gravity, are probably due to the 
pressure of light; that is to say all the atoms in the chromosphere which absorb 
the greatest quantity of light in relation to their weight are probably those that 
are more likely to float in the chromosphere. 

Taking any particular atom in the solar atmosphere and any frequency it 
can absorb or emit, the spectrum will show an absorption line of that frequency 
and a certain residual intensity. The atom will be subjected to the force of 
gravity tending to make it fall and to radiation pressure to make it ascend, the 
resulting force being proportional to the residual intensity of the line. If the 
radiation pressure is less than the force of gravity, equilibrium will be maintained 
by the pressure gradient of the gas as it increases towards the interior. In 
consequence, if the radiation pressure is greater than the force of gravity, the 
atom will be expelled. The expulsion process will continue until a state of 
stability is reached where the atoms at a great height are supported by radiation 
pressure, or in other words are exactly balanced by the force of gravity; the 
density will then be so low that collisions, and also the pressure gradient, may 
be neglected. 

There is reason to suppose that the higher gases, observed in the flash 
spectrum during eclipses, are maintained in equilibrium in this way, and that 
what is known as the chromosphere is an atmosphere of atoms entirely, or almost 
entirely, supported by radiation pressure. In this condition the chromosphere 
will be in a state of radiative equilibrium, but whereas the radiation is limited 
to the spectral lines of the gases composing it, MILKE has investigated the ideal 
case of a gas which radiates and absorbs only one frequency. The radiative 
equilibrium is therefore monochromatic, and the theory holds good as far as 
the intensity and frequency of that radiation is concerned. 

The case of lines Hand K of Ca II is particularly interesting. Ionized calcium 
possesses an excitation orbit slightly greater than its normal orbit, so that the 
electron may revolve between the two orbits without much danger of falling 
spontaneously. In the case of other elements the first orbit is relatively much 
greater, the energy required to reach that orbit is not very much less than that 
necessary entirely to detach the electron, and it is not easy to obtain a continuous 
source of light capable of producing orbital jumps without losing an electron. 
The great difference between the excitation and ionization energy of calcium 
is what enables it to live at a high level in the solar atmosphere. The mean time 
taken by an electron to pass from one orbit to another is one twentythousandth 
part of a second and it remains in that orbit for about one hundredthousandth 
of a second before falling back into the nucleus. During this time the number 
of revolutions made by the electron in the larger orbit is of the order of one 
million. 

Lines Hand K are not quite dark but have a certain residual intensity 
sufficient to maintain the calcium atoms in suspension notwithstanding solar 
gravity; as soon as the light emitted becomes so feeble as to be unable to sustain 
more atoms it emerges into space with this limit intensity. The measure of the 
residual intensity has enabled the constants of calcium atoms, and the life of 
the atom in its state of excitation, to be calculated. 

There is no doubt that chromospheric equilibrium is very unstable, as shown 
by MILNE and other investigators, so that the least deviation from exact equilib-

1 Cf. Handb d Astrophys 3, p. 173. 
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rium may lead to catastrophic results. The unstable conditions may, on the one 
hand, cause the solar atmosphere to fall slowly into the sun, as proved by the 
descending currents observed by ST. JOHN in all lines of the high atmosphere 1 

or the descending currents may be counterbalanced by the gases expelled with 
high velocity by local perturbations. This is evident in the flocculi and pro
mmences. 

CAMPBELL'S photographs of the flash spectrum during the eclipses of 1898, 
1900, 1905, and 1908, taken with the moving plate method, have been used by 
MENZEL for an extensive work on the chromosphere 2. He gives the positions 
and intensities of the chromospheric lines and their relative heights on the plates, 
together with the identification and the designation of the multiplets. The inten
sities of a large number of lines at six different levels determined with MOLL'S 
microphotometer show that at any given level all the lines appear to have the 
same shape, those at high level are however found to be somewhat broader than 
those at lower levels; this can be explained as due to turbulence. 

After an exhaustive theoretical discussion for the interpretation of the 
results, the main conclusions are that the density gradient in the chromosphere 
was determined by MENZEL from the relation of the intensities to the heights 
of the flash spectrum lines and from the measured intensities at different levels. 
Both methods agree in giving a gradient corresponding to that of an atmosphere 
of hydrogen in gravitational equilibrium at low levels, while at high levels the 
chromosphere is even more distended. MILNE'S theory of a chromosphere fully 
supported by radiation pressure is found to be untenable, while his theory of 
a partially supported chromosphere is satisfactory only in the presence of a great 
excess of hydrogen. Turbulence is shown to be an important factor in supporting 
the chromosphere and increased turbulence at great heights leads to a smaller 
density gradient, such as is observed. The gases rise over faculae, and the hor
izontal components of velocity resulting from lessened radiation pressure from 
neighbouring cooler places increase with height, in accordance with PIKE'S 
theory of atmospheric circulation. The chromosphere seems to be, a "hot spot" 
phenomenon, the spikes that form it being rooted in superheated areas of the 
sun's surface. 

All the material collected by MITCHELL in various eclipses (which includes 
a wider field of wave lengths than that available to MENZEL) has been discussed 
by him and E. WILLIAMS 3 for the purpose of arriving at an independent determina
tion of the density distribution in the lower chromosphere. The two most striking 
results of this work are that, with the exception of helium, all elements show 
very closely the same density gradient, and secondly, that the density decreases 
exponentially with the height rather more slowly than it would in an isothermal 
atmosphere of hydrogen at a temperature of 5000°. Other results of this inves
tigation are to be found in the chapter on "Solar Eclipses". 

D'AzAMBUJA4 has investigated the structure of the chromosphere in great 
detail both in the hydrogen and calcium lines and also by the radiation of elements 
characteristic of the lower chromosphere. This has already been referred to 
above (p.353). Spectroheliograms taken at Meudon with the infrared ionized 
calcium lines }.8948 and A 8542 reproduce the faculae more closely. The lines 
are weak also in the prominences, yet with the selecting slit set centrally on 

1 Handb d Astrophys 4, p.183. 
2 Publ Lick Obs 17 (1931); cf. also this volume Chap. 3: :\IITCHELL, Eclipses of the Sun. 
a Relative Distribution and Abundance of Elements in the Lower Chromosphere. 

Ap J 77, p. 1 (1933). 
4 Ann Obs Paris Section Meudon 8, II (1930). 
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line;' 8542, the absorption mar, kings due to the prominences seen in projection 
are distinctly shown. It is concluded from the various features shown in these 
images that the higher layers of Ca II are more transparent to the radiation 
from below in the infrared lines than in Hand K. 

16. Observations of the DOPPLER Effect. Spectroscopic Observations of 
the Rotation Period and its Supposed Variability. Comparison with Direct 
Observations. To facilitate the determination of the sun's rotation period by 
the spectroscopic method, ZAGAR1 has computed new tables to replace those 
by DUNER2. Used in conjunction with the ephemerides for the physical ob
servation of the sun given in the Nautical Almanac and the American 
Ephemeris, the first table enables the polar distance of any point to be cal
culated; the second gives the correction for the component of the earth's orbital 
motion; and the third the correction depending upon the position of the poles 
with respect to the limb. The required corrections are obtained from these tables 
with ease and rapidity, and the results are more accurate than those given by 
the tables hitherto adopted. 

DE LURy 3 has also constructed tables and mechanical devices for deter
mining the heliographic positions and the components of the velocities involved 
in solar spectroscopy. 

Spectroscopic determinations of the sun's period of rotation continue to 
be carried out in various spectral regions at various observatories, but as the 
resulting material is not very homogeneous and comparative data are lacking, 
little progress has been made to ensure uniformity in the results. The problem 
of the supposed variation of the period therefore still awaits solution. 

EVERsHED4, RASE and PEREPELKIN5 have determined the sun's period of 
rotation from lines Hand K in the prominences. The former obtains: 

v + VI = 2,30 km./sec.; ~ = 16°,9 

from a large number of prominences at a mean height of 34" and at mean latitude 
25°. In the measures there is no evidence of a polar retardation of angular 
motion. The two latter, using the same method but with fewer data, arrive at 
a somewhat smaller value. In any case the conclusion is that the mean value 
of the rotation period given by the prominences is greater than that given by 
line Ks. 

Since 1928 systematic research on the sun's rotation period has been 
undertaken by ABETTI and NovAKovA6 at the Arcetri solar tower. They have 
determined the rotation velocity of the hydrogen layers which produce the 
components H IX! and H IXs with the following results: 

Table 2. Arcetri (1928,8). 

Reversing Layer Hot2 Hot3 
q; 

" + "1 km./sec. ~ ,,+ "1 km./sec. I ; " + 111 km./sec. ; 

0° 1,99 14 °,1 1,95 

I 

13 °,9 2,07 14 °,7 
30 1,60 13 ,1 1,46 11 ,9 1,66 13 ,6 
60 0,78 11 ,0 0,65 9 ,1 0,78 10 ,9 

The above results, compared with those for the reversing layer, are on the whole 
less for the components of H IX2' and the equatorial acceleration is more pro
nounced; they are greater for the dark central line HIXs , but the equatorial 

1 Pubbl R Osserv Arcetri Fasc. 52, p. 1 (1934). a Handb d Astrophys 4, p. 161-
3 J Can R A S 28, p.385 (1934); and also Publ Dom Obs Ottawa 6 (1922-31). 
, M N 88, p.126 (1927); 89, p.250 (1929). 6 AN 236, p. 117 (1929). 
8 Pubbl R Osserv Arcetri Fasc.46, p.27 (1929). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 24 
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acceleration is the same as that of H1X 2 • These results are confirmed by measure
ments at Poulkovo by PEREPELKIN l • 

RIGHINI 2 in 1930 determined the rotation period from 14 lines in the green 
portion of the spectrum in the neighbourhood of 15100 which included the 
magnesium triplet, his results are: 

Table 3. Arcetri (1930,4). 

Reversing Layer Triplet Mg 
rp 

v + Vl km./sec. I; v + Vl km./sec. I; 

0° 1,85 13 °,2 1,90 13 °,5 
30 1,53 12 ,5 1,55 12 ,7 
60 0,63 8 ,9 0,65 9 ,1 

ABETTI and RIGHINI 3 obtained the following results for emission lines at 
the equator from spectrograms taken at Mount Wilson with the 150-foot solar 
tower: 

HfJ3 v + VI = 1,91 ± 0,31 km./sec. } 

Metallic emission lines V + VI = 2,06 ± 0,03 km./sec. 
1930,7 . 

Since the level of the observed lines may be taken as lying between 2000 
and 5000 km. the value for the metallic lines agrees with that previously obtained 
for high' chromospheric levels 4 • 

From measurements of 108 lines between 13750 and 16065, ABETTI, 
CASTELLI, and NovAKovA5 obtained the following mean value: 

V + VI = 1,97 ± 0,01 km./sec. 1933,6. 

Grouping the lines due to neutral and ionized atoms and to the CN bands 
separately, they find that the respective velocities, within the limits of observa
tion errors, are approximately the same, but perhaps the velocity is slightly less 
in the case of ionized atoms. It would also appear that the velocity increases 
slightly with the intensity of the lines measured, that is from 1,95 km./sec. for 
intensities 1 to 3 to 1,97 km./sec. for greater intensities. 

As a consequence of measurements of wave lengths from the centre to the 
limb in and at about 14500, FREUNDLICH, V. BRUNN, and BRUCK 6 obtain: 

V + Vl = 1,89 km./sec. at the equator 1929,6. 

EVERSHED 7 at Ewhurst gets: 

V + VI = 2,01 ± 0,03 km./sec. 1931,8 

from six lines in the region of lines Hand K, and seven between 1 4000 and 
14100. 

Systematic measurements of the rotation period have also been made by 
BELOPOLSKy8 at Poulkovo in the years 1931-32-33, by STOREY at Edinburgh 
since 19149, and at Mount Wilson 10. 

1 Dber die Rotationsgeschwindigkeit der verschiedenen Schichten der Sonne. Z f Ap 6, 
p. 121 (1932). 

a Pubbl R Osserv Arcetri Fasc.48, p. 7 (1931). 
3 Pubbl R Osserv Arcetri Fasc.49, p.25 (1931). 
4 Cf. Solar and Terrestrial Relationships. Third Report, Table 1B, p.121 (1931). 
5 Pubbl R Osserv Arcetri Fasc. 52, p.85 (1934). 
6 Z f Ap 1, p.43 (1930). 7 M N 92, p. 105 (1931). 
8 Z f Ap 7, p. 357 (1933). 9 M N 92, p. 737 (1932). 

10 ST. JOHN, Variability of Solar Rotation. Third Report Comm. Solar Terrestr., 
Relationships, p.116 (1931); and also Ann Rep MtWilson Obs. 
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With regard to the problem of the variability of solar rotation it may be 
observed that the determinations, based upon the motions of the sunspots, 
give a mean value for the sun's rotation corresponding to a linear velocity of 
2,02 km./sec., and as far as one can judge from results obtained by a method of 
somewhat doubtful accuracy, it appears that that value has kept constant 
during the last eighty years l • 

If the results obtained with spectroscopic methods at Mount Wilson and 
Edinburgh 2, where the longest series of observations since 1915 have been made, 
are compared, it will be seen that in one or the other results, or in both, systematic 
errors must exist. One cannot therefore obtain from them any correlation between 
the velocity of rotation and the maxima and minima of solar activity 3. On the 
other hand taking the observations at Mount Wilson made with the powerful 
150-foot solar tower and with the 75-foot spectrograph, with every precaution 
to ensure homogeneous results, one must admit that it is difficult to assert that 
the difference amounting to about 0,10 km.jsec., between 1923 and 1933, is due 
to errors of observations when the mean error of each yearly mean must be of 
the order of ±O,01 km.jsec. 

If all the data obtained at different observatories' with different instruments 
are collected, it does not appear possible to deduce any periodicity from the values 
of the velocities obtained so far, especially as less powerful instruments were in 
use previous to 1911 and because the earlier values are the result of visual ob
servations. Taking the mean values obtained by the various observatories since 
1912 without distinction of wave lengths, or selection of lines, a mean value is 
approached that appears to have remained constant from 1912 to the present 
epoch (1934). 

At the moment it does not appear possible to make any positive statement 
regarding the variation of the sun's rotation period. Subsequent determinations 
will doubtless lead to more accurate and concordant results, but it should be 
noted: 

a) that because of their diverse intensities, their various energy levels, 
and the different spectral regions in which they appear, or for other reasons 
due to the superposition of other lines, the various FRAUNHOFER lines may give 
widely differing results; 

b) instrumental conditions and different methods may give discordant 
results due to systematic errors, especially on account of the size of the image 
and the point in the limb observed; 

c) with the same instrument differing results may be obtained from day 
to day, probably due to atmospheric conditions (clearness of sky, diffused light, 
steadiness at the limb, etc.), and also because of possible perturbations and 
variations of velocity at the region observed. 

17. Radial Motion in Sunspots. Distribution of the Elements and their 
Circulation in the Solar Atmosphere. During the last sunspot maximum, between 
1926 and 1930, ABETTI5 carried out a fresh series of observations at Arcetri on 
the motion of the metallic vapours in sunspots. The displacements of the lines, 
due to the EVERSHED effect, were referred to the positions of the lines at the 
centre of the disc. Thirty spots were observed with a radial and tangential slit, 

1 H. W. NEWTON, The Sun's Rotation derived from Recurrent Sunspots, 1924-1933. 
M N 95, p.60 (1934). 

2 Cf. Rend R Accad Lincei 19, p.836, June (1934). 
3 Third Report Comm. Solar and Terrestr. etc., loco cit. p. 117. 
4 Cf. MITCHELL, Eclipses of the Sun, 4th Ed., p. 321 (1935); Rend R Acc Lincei, 1. c. p. 838. 
Ii Pubbl R Osserv Arcetri Fasc. 50, p.47 (1932). 

24* 
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and the spots were followed in their rotation with the sun. The results obtained 
lead to somewhat different conclusions from those obtained by previous ob
servations, mainly because it cannot be said that the EVERSHED effect is constant 
and regular for all spots. In fact the outward velocities of the metallic vapours 
are very variable and run from very small velocities approaching zero to as much 
as 6 km./sec. for the radial components. Although tangential components show 
considerably smaller velocities up to 3 km./sec. yet they can often be measured. 

Taking all the spots and lines observed, the components of radial motion 
give a mean velocity of 1,5 km./sec., while that of the tangential components 
may be taken as about 1 km./sec. It is not strictly correct to speak of mean 
velocities because, as has been already said, the motion of the vapours is very 
irregular and varies from spot to spot. This appears to agree with the explanation 
of the generation of spots. Moreover the velocities are not a maximum at the 
outer edge of the penumbra, for the maximum displacement of the line from its 
normal position occurs just between the umbra and penumbra. 

18. Pressure in the Solar Atmosphere. Limb Effect. EINSTEIN Effect. 
ST. JOHN! has been seeking a correlation between the excitation potential, the 
red shift, and outflow from spots in Fe multiplets. 

The effect at the limb of an iron multiplet has been measured by FREUNDLICH, 
V. BRUNN, and BRUCK 2 at 72 places on the solar surface referred to the centre 
of the disc. They have traced the behaviour of the limb effect at different 
latitudes from the centre to the limb, but it cannot be explained either by 
convection currents put forward by ST. JOHN 3 or by the COMPTON effect. HUNTER4 

has also compared the measures of ten metallic lines in the red portion of the 
spectrum with 24 telluric lines and found a limb effect very close to that deter
mined by ST. JOHNS. Taking ST. JOHN'S hypothesis that the limb effect is due 
to an outward radial motion of the gases in the sun's atmosphere, HUNTER 
concludes that the variations observed, first by EVERSHED and ROYDS6, then 
by FREUNDLICH, V. BRUNN, and BRUCK, cannot possibly be reconciled with 
those predicted by ST. JOHN. MCCREA and MITRA7 also discuss the observations 
and comparing them with a model atmosphere of the sun, show that after allowing 
for variations of velocity in relation to the density at different levels, more precise 
calculations lead to an explanation of the "limb shift" across the disc consistent 
with ST. JOHN'S hypothesis. 

19. Solar Vortices. Magnetic Fields in Sunspots. Magnetic Classification 
of Sunspots. The Law of Sunspot Polarity. A determination of the radial and 
tangential components of the motion of the metallic vapours in sunspots enables 
their actual outward motion from the centre of the spots to be calculated. 
CALAMAI8 has evolved a general method for that calculation and has applied it 
to five spots observed at the Arcetri solar tower. The projection of the motion 
on the plane of the spots is found to be a logarithmic spiral, which gives the direc
tion of rotation of the vortices at the spectroscopic level under observation. The 
absolute value of the tangential components is always less than that of the radial, 
as stated above (p.371), and from the series of observations at Arcetri the evidence 
of a definite rotary motion is established, as well as the direction of the vortex. 

Comparing the direction of the vortices as given by measurements at Arcetri 9 

with that deducible from contemporaneous observations with the spectrohelio-

1 Mt Wilson Contr No. 389 and 390 (1929). 2 Z f Ap 1, p.43 (1930). 
3 Mt Wilson Contr No. 348 (1928). " M N 94, p.594 (1934). 
Ii Loc. cit. p.31. 6 Kodaikanal Obs Bull 49 (1916). 
7 Obs 57, p. 379 (1934). 8 Pubbl R Observ Arcetri Fasc. 52, p. 39 (1934). 
9 Pubbl R Osserv Arcetri Fasc.50, p.47 (1932). 
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graph and from the polarity of the nuclei of spots observed at Mount Wilson, it 
is evident that the great majority of vortices at the level of the metallic vapours 
in the reversing layer are of opposite sign to those at the higher hydrogen level. 
In other words, the direction of the hydrogen vortices in the northern hemisphere 
is counter-clockwise, that of the metallic vapours is clockwise; the directions 
are reversed in the southern hemisphere. 

Almost all the spots examined are the preceding ones in bipolar groups 
({Jp), therefore it must be concluded that during the cycle 1932-33 the direction 
of the vortices in those with south-seeking or negative polarity in the northern 
hemisphere, was clockwise and opposite to the direction of the hydrogen vortex 
at the level of the H IX. flocculi. The rotary or vortical motion of the metallic 
vapours is therefore closely associated with the overlying hydrogen vortices, at 
any rate in the case of spots preceding bipolar groups, and since the motion is 
probably of a hydrodynamic nature it will have all the characteristics of ter
restrial anticyclones, which are also caused by two systems of vortices in 
opposite directions, one above the other. The fact that the rotational motion of 
the metallic vapours is rather small and uncertain, because there is often an 
outflow of the gases in one direction only, might tend to confirm the hydrodyna
mical hypothesis. Further theoretical and observational research is necessary 
to explain how the hydrodynamic phenomena are connected with electro
magnetic effects in the spots possessing the sign of the dominating charge, and 
with the reversal of polarity. 

The relation between the area of a sunspot and the intensity of the magnetic 
field has been investigated by NICHOLSON 1• The magnetic field is most intense 
at the centre of the spot's umbra and decreases continuously to zero near the 
outer edge of the penumbra. The curves of fig. 5 were determined by NICHOLSON 

from approximately one thousand observations made in the years 1917, 1918, 
1919, and 1920 on unipolar spots or the preceding members of bipolar groups. 
The central line shows the mean field strengths at the centre of spots of various 
areas. The outer lines indicate the mean deviation of the individual spots from 
their mean values. For the spots studied, the ratio of the area of the umbra 
to that of the penumbra was 0,175 and showed no appreciable variation with 
the size of the spots. The same curve represents the relation between the central 
field strengths and the areas of the umbrae if the scale of areas is changed by the 
factor 0,175. The large deviations of the individual spots from mean' are due 
partly to errors of measurement, but other factors, such as the different ages or 
temperatures of the spots, also contribute to the divergence. A spot darker 
(cooler) than normal, usually has a field strength above the average for its area. 

A preliminary study of the ZEEMAN effect in the sunspot spectrum based 
upon Mount Wilson plates, has been made by R..B. KING2. The apparent 
correlation between spot intensity of lines and field strength is confirmed for the 
average of all lines, the field strength decreasing with increasing line intensity. 

COWLING3, discussing the magnetic field of sunspots, suggests that the 
currents induced by the motion of the gas in the vicinity of the spot will produce 
a large disturbance in any external field, and assuming a rapid increase of the 
general magnetic field of the sun with depth, he is able quantitatively to account 
for some of the observed features of spots. In this connection it should be 
emphasized, as EVERSHED has pointed out", that the general magnetic field of 
the sun is just within the limits of detectability with our present resources and 
there is no certainty as yet how the field varies with optical depth. LARMOR5 

1 Publ ASP 45, p. 51 (1933). 2 Ap J 80, p.136 (1934). 3 M N 94, p.39 (1933). 
4 MN 94, p.96 (1933). 5 MN 94, p.469 (1933). 
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briefly discusses COWLING'S hypothesis and supports his suggestion that the 
magnetic field of a sunspOt is maintained by the currents it induces in moving 
matter. 

In conclusion it may be noted that the first group of the current solar cycle 
(1933-44) appeared on 10th October 1933 at latitude +26 01• The new cycle 
began by developing rapidly, and since the large majority of the new groups 
of this cycle show magnetic polarity opposite to that of the preceding one, it 
may be concluded that the reversal of polarity during minimum activity is now 
definitely confirmed. 

Area of I/mbl'll in millionlhs of II I1emispl1el't 
0 1M 3S sz.s 70 8 'U 

~ -V --~ V 
/ L--r--

JfIfJD 

2500 

JV/ V V 
/ 

1fIfJD II V/ 
VI 
V 

o 100 200 300 '100 SOD 
Area of' penl/mol'll in millionths Of'1I hemisphel'e 

Fig. 5. Area of a sunspot and intensity of its magnetic field (NICHOLSON). 

During the ensuing cycle the polarity of unipolar groups and of the pre
ceding members of bipolar groups in the northern hemisphere will be like that 
of a north seeking pole, while in the southern hemisphere similar spots will be 
of opposite polarity. 

19 a. Energy Distribution and Structure of Sunspots. The ratio of the 
energy in the umbra of the spot to that in the photosphere between 1 0,4 fl 
and 12,2 fl has been measured by PETTIT and NICHOLSON 2 with a thermopile 
attached to a monochromator mounted in the focal plane of the 150-foot tower 
telescope. That portion to the violet of 1 0,4 fl was determined by photographic 
photometry with an all-speculum optical system, the image-forming mirror being 
of 6o-feet focal length. The mean curve shows that the spot photosphere ratio 
varies almost linearly from 0,21 at 10,3 fl to 0,80 at 11,7 fl, after which it is 
nearly constant. Curve A in fig. 6 is ABBOT'S solar energy curve for the 
centre of the disc to which the spot measurements refer. Curve C is obtained 
by multiplying the ordinates of curve A by the ratio of the energy in the umbra 
of the spot to that in the photosphere for the corresponding wave lengths. 
Curve D is a black body energy curve for this temperature having the same area 
as the sunspot energy curve C. It appears from curves D and C that, generally 
speaking, the sunspot has more energy than the black body curve for wave 
lengths to the violet of 10,7 fl, and correspondingly less for wave lengths to the 
red. In conclusion the resulting spectral energy curve is much like that for the 

1 Publ ASP 46, p.225 (1934). 2 Mt Wilson Contr No. 397 (1930). 
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photosphere and corresponds in total energy to a black body at 4860 0 K. The 
total energy in the umbra has been measured directly with the thermocouple 
and found to be 0,471 that of the photosphere. The value computed from the 
curve of the ratio of spot to photosphere is 0,477. 

PETRlE l has calculated the temperature and pressure at the base of the 
spots on the theory that the cooling is caused by adiabatic expansion, finding 
depths for the spots of about 100 km. MILNE2 takes account also of radiation 
pressure showing that the outflow effect is dominant over the rotation, while 
the cyclonic motion set up by the solar rotation is negligible compared with the 
velocity of outflow. This is in agreement with the bulk of the observational 
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Fig. 6. Energy curve of sun-spots (PETTIT and NICHOLSON). 

material, though it does not exclude the possibility of spots possessing occasionally 
a cyclonic structure. Outflow is a necessary part of spot-structure, cyclonic 
rotation an accidental one. 

UNSOLD 3 , investigating convection currents in the solar atmosphere, obtained 
an upper limiting value for the decrease of temperature in spots. The difference 
of temperature between the spots and the neighbouring regions is in agreement 
with theory. 

A further contribution to the sunspot theory has been made by MINNAERT 

and WANDERS 4 on the hypothesis that they are masses of ascending gas which 
is expanding and cooling, and taking the transparency of the gas into account 
they have calculated the radiation emitted by the spot. The calculation, compared 
with experimental results by PETTIT and NICHOLSON, referred to above, shows 
that the ratio of intensity spot to photosphere increases more slowly with 
wave length than that given by observation, and also that the ratio should 
decrease as the spot approaches the limb. These deductions are not confirmed 
by observation 5. The authors are seeking to improve the adiabatic theory by 

1 MN 90, p.480 (1930). 2 MN 90, p.487 (1930). 
3 Z f Ap 2, p.209 (1931). 4 Z f Ap 5, p.297 (1932). 
6 Cf. also WANDERS, Die Anderung der Sonnenfleckintensitat fiber der Scheibe. Z f Ap 

10, p . 15 (1935). 
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exploring other possibilities, but so far have not been able to reconcile theory 
and observation. If simple radiative instead of convective equilibrium is 
assumed, so that the convective processes take place well below the level to 
which we can see, they find that there is good agreement between the observa
tion and the computations. On this hypothesis the fact that ascending currents 
from the central portion of the umbra cannot be observed, is fully explained. 
The effective temperature of the spots is found to be about 4300°. 

The approximate shape of the spots has been investigated by PARCHOMENKOl 
on the theory of radiative equilibrium. The results are in agreement with the 
measurements of the intensity curve in the spots determined by BARABASCHEFF 
and SEMEJKIN 2 from photographs taken at the Charkow Observatory. 

20. The Sun's General Magnetic Field. CHAPMAN has summarised the 
existing theories on the origin of terrestrial and solar magnetism, including 
LARMOR'S semi-hydrodynamic aI, which still appears to hold the field 3. He 
has also investigated the radial limitation of the sun's magnetic field 4, a subject 
that has also been discussed and dealt with by COWLING 5, GUNN 6, and FERRARO 7. 

CHAPMAN shows that the combined effect of the gravitational, electrostatic, 
and magnetic fields in the reversing layer produces an eastward drift current of 
electrons, and that this current is of the right order of magnitude to explain 
the radial limitation of the sun's magnetic field. The reduction of the magnetic 
intensity from 50 to 10 gauss probably occurs in a layer only about 25 km. 
thick. 

He further shows that the observed downward increase of intensity of the 
sun's magnetic field probably continues to a depth of about 100 km. below the 
photosphere, where the intensity rises to about 10000 gauss. The drift currents 
in the sun's upper layer merely confine within the atmosphere tubes of magnetic 
force of internal origin, which would otherwise spread out into space. The internal 
field, the intensity of which, just below the drift current layer, is between 3000 
and 4000 gauss must be produced by a system of westward electric currents 
in a deeper layer. The westward current system is attributed to electromagnetic 
induction by internal circulation of solar matter in meridian planes. The orders 
of magnitude involved in CHAPMAN'S theory are not unreasonable if the circu
lation is similar to that postulated by BJERKNES in his theory of the sunspot 
cycleS. As in the upper reversing layer and chromosphere radiation pressure 
becomes important, CHAPMAN shows how this affects his theory, based on uniform 
temperature and ordinary gas pressure of the solar atmosphere and, further, 
th\lt the strong eastward motion in the chromosphere affords evidence that the 
general magnetic field of the sun cannot extend appreciably into the chromosphere. 

21 a. Composition of the Sun's Atmosphere. The quantitative analysis 
of the sun's atmosphere has been initiated by RUSSELL9 based upon our present 
knowledge of the energy binding of an electron in different quantum states by 
neutral and singly ionized atoms and of the structure of the spectra. 

The sun's surface is not well defined, the highest parts of its atmosphere 
gradually fade away into space, as in the case of the terrestrial atmosphere, but 
the gases in the inner layers gradually become more dense and opaque, so that 

1 Z f Ap 7, p.22 (1933). 2 Z f Ap 5, p. 54 (1932). 
3 Nature 124, Supplt. July 6, p. 19 (1929). 
4 M N 89, pp. 57 and 80 (1928). 5 M N 90, p. 140 (1929). 
6 Phys Rev 32, p. 133 (1928); 33, pp. 614 and 832 (1929); 34, p. 335 (1929); Ap J 69, 

p.287 (1929). 
7 M N 95, p. 280 (1935). 8 Handb d Astrophys 4, p.223. 
9 Mt Wilson Contr No. 383 (1929); RUSSELL, The Composition of the Sun. Smithsonian 

Rep p. 199 (1931). 
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only relatively thin layers can be observed. The increasing opacity is due to 
electrons and ions in the gas, as demonstrated by STEWART and MILNE. The 
latter's calculations indicate that the change from a very low density to opacity 
takes place in a layer barely 30 km. in depth, and this explains the clear defi
nition of the sun's limb in the largest telescopes. The greater part of the ab
sorption that produces FRAUNHOFER lines occurs in this thin reversing layer; 
the quantity of matter it contains is incredibly small as shown by LOCKYER, 
40 years ago, in the case of sodium. Modern physics confirms this, and also 
enables the width of the absorption lines produced in a rarefied gas, and the 
number of atoms producing those lines in a given area in the reversing layer, 
to "be measured irrespective of depth. 

The more intense solar lines are sufficiently wide for their profiles to be 
measured, and it is found, for example, that the lines Hand K of Ca II taken 
together must contain 2· 1019 atoms per sq.cm. equivalent to the number of 
molecules in a layer of air about 8 mm. thick. The number of atoms in sodium 
lines is about nine hundred times less, confirming LOCKYER'S experimental 
conclusion. 

The measurements of the thousands of weaker lines are too uncertain to be 
of any significance, because their width depends upon a number of factors, solar, 
atmospheric, instrumental, etc.; but the abundance of the various elements in 
the solar atmosphere can be calculated by making use of ROWLAND'S calibration 
already referred to (p.359). RUSSELL shows that the excitation potential E, for 
the more intense FRAUNHOFER lines in the visible part of the spectrum, is the 
principal factor to account for the presence or absence of the lines of various 
elements. Nearly all the elements possessing a low excitation potential are 
present in the sun, and there are few solar lines where E exceeds 5 volts; the 
only intense lines are those of hydrogen. 

The absolute calibration of ROWLAND'S scale of intensity by RUSSELL, 
ADAMS, and MOORE enables the number of effective atoms in the various energy 
levels to be calculated, and hence the abundance of the various elements. 

A line of zero intensity in ROWLAND'S scale is calculated to contain 1013 atoms 
active per sq.cm. equivalent to a layer of gas about 2,5' 10-6 mm. thick; the 
layer is naturally very much thinner in the case of weaker lines. 

To determine the total number of atoms producing the observable lines, 
the existence of the atoms producing lines in the invisible spectrum, ultraviolet 
and infrared, must be considered. The determination can be made if we can 
observe the important lines which are absorbed by the atom in, at least, one of 
its energy states because knowing the sun's temperature the thermodynamic 
theory enables the number of atoms in the other layers to be calculated. RUSSELL 
has thus determined the number of atoms for many elements. 

The majority of ionized atoms have their more important lines in the far 
ultraviolet, nevertheless it is possible to calculate the number of atoms for 
some of these lines. It has been stated above that SAHA'S formula enables the 
percentage of ionized atoms to be calculated if we can find suitable hypotheses 
regarding temperature and pressure distribution in the solar atmosphere. A calcu
lation based on a probable level of the photosphere shows that an element with 
an ionization potential of 8,5 volts must be both ionized and neutral in equal 
proportions. The majority of the elements have a lower ionization potential, 
for example only one atom of sodium in a thousand is neutral, and one in one 
hundred in the case of calcium. One fifth of iron atoms and one third of those 
of silicon are neutral, but in the case of zinc, whose ionization potential is higher, 
it is found that 85 per cent of its atoms are neutral and 99,6 per cent in the case 
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of carbon; finally out of 30000 hydrogen neutral atoms only one is ionized. 
On the above data RUSSELL has succeeded in calculating the total quantity of 
metals in the solar atmosphere. Six elements, namely sodium, magnesium, 
silicon, calcium, and iron, constitute 95 per cent (by weight) of the metallic 
vapours, and nine others go to make up almost the whole of the remaining 5 per 
cent, as shown in the table below. 

Table 4. Amounts of the Metals in the Solar Atmosphere, by Weight. 
(Unit 100 mg. per square metre.) 

Li . 0,0006 Zn 5 Sb 0,001 
Be 0,0006 Ga. 0,006 Ba. ,25 
Na. 400 Ge ,08 La ,008 
Mg. 1500 As'. ,0003? Ce ,04 
Al 60 Rb. ,004 Pr ,001 
Si 600 Sr ,15 Nd. ,015 
K 250 Yt ,03 Sa ,005 
Ca 200 Zr ,03 Eu. ,004 
Sc 0,2 Cb ,001 Gd • ,002 
Ti 8 Mo. ,003 Dy. ,006 
V 5 Ru ,005 Er ,0002 
Cr 25 Rh. ,0003 Hf. ,0004 
Mn. 40 Pd ,0012 W ,0003 

" 

Fe 1000 Ag. ,001 Ir ,0001 
Co 25 Cd ,015 Pt ,008 
Ni 60 In ,0001 TI ,005? 
Cu 6 Sn O,O02? Pb. 0,003 

CN. 0,04 CH. 0,012 OH 0,015 
C2 0,0005 NH. 0,002 BO. 0,0006 

The abundance of any element is probably a function of the structure of 
the atomic nucleus; this may be definitely ascertained in the near future. 

The quantity of compounds in the solar atmosphere is very small, but it 
must be realized that molecules are more easily detected because of their band 
spectra. The displacement of an electron that at its maximum excitation produces 
a few multiplets, produces in the molecule a series of bands containing thousands 
of lines. 

The relative abundance of elements in the sun, as shown in the table above, 
is about the same as on the earth. CLARKE and WASHINGTON'S results, from a 
careful analysis of hundreds of typical rocks, show they contain large quantities 
of silicon, aluminium, and titanium, which represent the constituents of the 
earth's crust up to a depth of about 15 km. which is richer in those three 
elements than are the far thicker layers of dense rocks deeper down. Nickel and 
cobalt are much more scarce in terrestrial rocks than in the sun, but in 
meteorites, which perhaps more closely resemble the general composition of the 
solar system those metals are found in the same proportions as in the sun. 

The quantity of rare elements in the sun -is practically the same as in the 
earth, with the exception of scandium which appears to be more abundant; it 
is possible that much of the small amount of the rare elements present in the 
rocks has escaped chemical analysis. 

The quantity of non-metallic elements in the solar atmosphere is difficult 
to determine because the observable lines due to atoms are in a high state of 
excitation. For every atom in that state there are numbers in a normal state, 
at times millions, an accurate determination is therefore extremely difficult. 
Nevertheless RUSSELL has calculated that carbon, sulphur, and nitrogen must 
be just as abundant in the sun as the more abundant metals which exist in large 
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quantities. Oxygen, and even to a greater degree, hydrogen, are far and away 
more abundant than all the other elements. At least 90 per cent of all the atoms 
in the solar atmosphere, perhaps as much as 95 per cent or even more, are 
hydrogen atoms; two thirds of what remains consists of helium and oxygen; 
the metals, including carbon and sulphur, make up the rest. These are the 
approximate proportions by volume of the various constituents of the solar 
atmosphere; the metals, whose atoms are heavier, account for about one quarter 
of the total weight, perhaps a little less. 

The table below gives the probable composition of the solar atmosphere. 
Log T represents the logarithm of the total number of neutral and ionized atoms 
of the element, and logQ the logarithm of the total mass of the atoms or molecules 
of the element per unit area of 
the solar surface. Table 5. 

The remarkable differences Probable composition of the sun's atmosphere 
in the abundance of the elements 
are as yet not wholly explained. 
One general relation is conspi
cuous. Elements of odd atomic 
number are much less abundant 
than those of the adjacent even 
numbers, with hardly an exception 
among the 56 elements included 

Element 

Hydrogen 
Helium 
Oxygen 
Metals. 
Free electrons 

Total 

By Volume 

60 parts 
2? 
2 
1 
0.8 

65.8 

By Weight logT logQ 

60 9.9 9.9 
8? 8,4? 9,0? 

32 8.4 9.6 
32 8,1 9,6 

0 8,0 -
132 - -

in the study of the sun's atmosphere, and on the average the even elements 
are eight times as abundant as the odd ones. 

RUSSELLI has also dealt with the problem of the molecules in the solar 
atmosphere, making use of the most reliable data, to calculate the abundance 
of various compounds, especially those which show conspicuous band spectra 
in the accessible region. The results are in close agreement with observation, 
and show that the problem of band intensities in stellar spectra, like that of line 
intensities, is solved to the first approximation. He has deduced the molecular 
constants of the band spectra for about thirty diatomic molecules and their 
dissociation constants. From these and his determinations of the abundance 
of elements in the sun and the pressure prevailing above the disc and the spots, 
the amounts of various compounds have been calculated. 

The logarithms of the number 5 of the molecules per unit area as computed 
by the theory are given in the following table together with the number which 

Table 6. Molecules in the Sun. 
(Logarithms of the number of molecules per unit area.) 

Disc spot Disc Spot 
Camp Obs Comp Obs Camp Obs Camp I Obs 

6.0 ' 
I 

H2 a 7.41 ? O2 2,9 - 4,4 -
BH -0.3 ..... 2,1 ...... BO 0.2 a 2,3 1.4 
CH 3.1 3.0 4,1 3 CO 5,1 - 7,3 -
NH 4,0 2,1 5,3 - NO 3,4 - 5,0 -
OH 5.3 3,0 6,7 - AlO. -1,9 a 0,4 1 
MgH 1,4 1 2,'9 3 SiO 3,1 - 5.3 -
AlH . -0.7 a 1,4 1 TiO . -0.6 a 2.2 3 
SiH. 2.2 1 3,5 2 ZrO. -2,4 a 0.3 0 
CaH. -0,4 a 1,5 3 C2 · 0.9 1,3 2,4 2 
CuH. -0.7 .... . 0,7 .0 •••• CN 2.3 3.2 3,9 3 
ZnH. -1,3 ..... -0,5 . ..... N2 • 3,4 - 5,4 -
SiF 0.9 1,5 2.6 2 SiN 1,3 a 3,2 ..... 

1 Mt Wilson Contr No. 490 (1934). 
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has been identified in the disc or in spots from the molecular spectra. Since 
the faint band lines are often blended in the spot spectrum and only rough estimates 
are possible, logS has been taken as 3,2, 1, or 0 according as the lines are con
spicuous, medium, weak, or barely visible. The letter a denotes that the bands are 
definitely absent; a dash that they are out of reach in the ultraviolet; and a 
blank the absence of data. 

The prominence of hydrides results from the great abundance of hydrogen 
and affords an independent proof of its abundance. The moderate weakening 
of the bands of non-metallic compounds in passing from the spot to the disc 
arises from dissociation, the great weakening for metallic compounds from the 
combined effect of dissociation of compounds and ionization of metallic atoms. 
Some of the most abundant molecules (H2' N 2, CO) have strong bands only beyond 
A. 3000. 

22. The Sun's Electromagnetic Influence. Relation between Solar and 
Terrestrial Phenomena. Since the publication of the first Report! of the Interna
tional Commission appointed to further the study of solar and terrestrial relation
ships, CHAPMAN has issued two others, for 1929 and 19312. 

From them it is concluded that the principal terrestrial phenomena which 
undoubtedly depend upon the sun's inherent variations or upon the sun's position 
with respect to the earth are: 

a) the earth's magnetic conditions and terrestrial currents, 
b) polar aurorae, 
c) climatic and meteorological variations. 

Other phenomena very probably depending upon solar variations are: 
d) atmospheric electricity (potential gradient and general ionization of the 

atmosphere), 
e) quantity of ozone in the atmosphere, 
f) radiotelegraphic transmission, 
g) extra-polar auroral light, 
h) atmospheric absorption at high altitudes, 
i) penetrating radiation of the atmosphere, 
1) light of the night sky. 

The following are the principal solar phenomena which undoubtedly influence 
terrestrial conditions: 

a) the sun's general radiation, 
b) local pertubations on the sun, such as sunspots, faculae, and prominences, 
c) the general behaviour of the solar cycle. 

Other solar phenomena which perhaps may influence terrestrial phenomena but 
which still require investigation are: 

d) solar perturbations showing intense magnetic fields, 
e) the reversal of magnetic polarity in the spots with every eleven year 

cycle, 
f) absorbing matter emitted by the sun as indicated by the prominences 

and corona. 
While it is certain that some solar phenomena have their counterpart on 

the earth, it is also very evident that some terrestrial phenomena, especially 
magnetism, sometimes have no originative manifestations that can be observed 
in the sun. It is doubtful whether with the means now at our disposal it will be 
possible to discover other aspects of solar activity. 

1 First Report etc. Paris 1926. 
2 Second and Third Reports etc. 1929-1931. 
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An exhaustive study of the corpuscular action of solar phenomena in the 
terrestrial atmosphere is to be found in BRESTER'S work on the sun l . 

CHAPMAN 2 has also published a summary of the correlation of solar and 
terrestrial phenomena, and investigated the effect of solar eclipses on the diurnal 
magnetic variation. 

The last few years have seen a vast amount of work done in the geophysical 
field on that subject, while in the astrophysical field three notes by GREAVES 
and NEWTON 3 containing the latest data on the correlation between magnetic 
storms and solar activity, must be mentioned. They have investigated all the 
magnetic storms and the large sunspots observed systematically at Greenwich 
between 1874 and 1927 and have confirmed that storms and individual spots 
are associated with each other more often that can be ascribed to mere chance. 
The tendency to association appears to be greater for the very largest storms 
of all. It would seem that whatever solar activity is responsible for a magnetic 
storm, if it is sufficient to produce an unusually large storm it will probably 
manifest itself as a large sunspot. No very definite evidence has been found 
of a tendency for these large storms to be followed by another magnetic 
disturbance after an interval of one solar rotation. The evidence available 
suggests that there may be a slight tendency for recurrence, but it is not very 
conclusive. 

The investigation confirms that on the average, at the time of large magnetic 
storms, larger sunspots will be found near the centre of the sun's disc than at 
the times of smaller disturbances. The results suggest that magnetic disturbances 
have their origin in some solar disturbance which will be situated in the central 
portion of the disc at the time of the outbreak of the storm, and that if the solar 
disturbance is capable of giving rise to a large magnetic storm, there will be 
a tendency for it to be accompanied by a large spot. That the spots themselves, 
however, are not to be regarded as the origin of magnetic disturbances is shown 
by the occurrence of storms during spotless periods. 

GREAVES and NEWTON' also confirm the retardation between the beginning 
of a magnetic storm and the passage of a sunspot across the solar meridian. 

In finishing this account I desire to record here once more my gratitude 
to Mr. W. P. HENDERSON, who has been so kind as to translate it from Italian 
into English. 

1 Le Solei!; VAN STOCKUM, La Haye 1924. 
B Nature 1928, June 23. 
3 M N 88, p.556 (1928); 89, pp.84 and 641 (1928-29). 
4 Handb d Astrophys 4, p.212. 



Band IV. 

Chapter 3. 

Eclipses of the Sun. 
By 

S. A. MITCHELL - Charlottesville, Va. 

With 1 illustration. 

a) History. 
7a. Eclipses after 1927. Since the publication of Band IV, five total eclipses 

have been observed. The eclipse of May 9, 1929 was visible in northern Sumatra, 
the Malay States, Siam and the Philippines. Many expeditions were attracted 
to the eclipse track in spite of the great distances that must be travelled and 
the uncertainty of tropical weather. The Potsdam expedition of FREUNDLICH, 
GROTRIAN, and VON KLUBER was located at Takengon in Sumatra with a well 
planned program, spectroscopic and photometric, together with an investigation 
of the relativity displacement. Near by. was the Swarthmore party with the 
63-foot tower telescope, with a pair of is-foot EINSTEIN cameras and with smaller 
instruments. Regarding the weather MILLER writes!, "At the time of first contact 
the sun was invisible, but the blue circular patch still drifted slowly on. Some
times during the partial phase one could tell by using field glasses that the sun 
was eclipsed. Ten minutes before second contact we took our places at the in
struments, having decided to make all exposures regardless of the clouds. At 
that time one could not tell with the unaided eye that the sun was in partial 
eclipse. Five minutes before totality it was considerably brighter, and at totality 
the sun was in the center of the circular blue patch, which to the eye seemed 
perfectly clear. It remained clear during the entire period of totality; then the 
clear patch moved on, and half an hour after totality the sun was again obscured 
by clouds." 

One British expedition was located at Alor Star in Kedah, another at Pattani 
in Siam. The former photographed through haze, the latter was blotted out 
by clouds. STETSON, JOHNSON and ARNOLD at Alor Star used an illuminometer. 
The U. S. Naval Observatory expedition was at Iloilo in the Philippines. Good 
photographs of the corona were secured through thin clouds. In Cebu, the 
Hamburg party had thin clouds. Dutch, French and Japanese expeditions were 
partly successful. 

The results secured by the German expedition have been elaborated into 
a series of eleven articles of more than three hundred pages. Reference will be 
made to their valuable observations in the future pages of this memoir. 

The annular-total-annular eclipse of April 28, 1930 presented special 
problems. Observations during the one second of totality in California and 

1 Pop Astr 37. p.495 (1929). 
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Nevada were greatly hampered by heavy rain and clouds. Through good fortune, 
the Lick observers had a clear sky. Two prism spectrographs were employed, 
each with a moving plate according to the method developed by CAMPBELL. 
The photographs by both instruments recorded l the lines of intermediate and 
high levels but the timing was too late to obtain the reversal of the lines of the 
lowest level. The expedition from Mount Wilson was hampered by clouds. 
Photographs of the flash spectrum were obtained by two concave grating spectro
graphs, one of 10-foot radius used with moving plate and the other of 21-foot 
radius with minified images of the crescents. 

The second total eclipse in 1930 started on October 22 in the North Pacific 
Ocean and ended off the coast of Patagonia on October 21. The observation of 
the eclipse was dramatic and spectacular in all of its details. The only available 
site was a small isolated, volcanic island of diameter 10 km, not far from the 
International Date Line and at 15 0 south latitude. There were two expeditions 
on the island, a small one from New Zealand and a larger one from the U. S. 
Naval Observatory with an equipment of 115 cases of scientific instruments 
and supplies, 60 tons of stores and 11000 feet of lumber. A mine sweeper, U. S. S. 
TANAGER, assisted in the work. The expedition was on the island a total of ten 
weeks. 

The island of Niuafoou in the Tonga group is known to travellers as "Tin
Can Island". The island being both small and volcanic, there are no bays nor 
landing places where a boat could run alongside. The only sure method of bringing 
the mail ashore is to seal it up in a tin can and lower it over the ship's side; then 
one white trader and two natives swim out for the tin can, at the same time 
carrying the outgoing mail. The writer saw the "tin-can mail" arrive on two 
separate occasions four weeks apart. In 1930, there were 1100 mi.tives of the 
Polynesian race on the island and three white men. 

The erection of the big cameras was no easy task. There was the 63-foot 
tower telescope, a camera of 65-foot focus placed horizontally with a coelostat, 
a pair of EINSTEIN cameras of 15-foot focus on a separate equatorial mounting, 
together with smaller cameras, all under the supervision of MARRIOTT of Swarth
more. The writer used without slit two concave gratings of 10-foot radius and 
15 000 lines per inch. 

The recent eclipse expeditions to the tropics, in 1926 and 1929, had fared 
wretchedly with the weather. What was in store for us on "Tin-Can Island"? 
The weather conditions had been bad enough during the weeks of preparation 
but on eclipse day they were even worse than usual. Totality was to occur at 
gh 51 m in the morning. Two hours before this a light rain was falling; first contact 
was observed through clouds. However the clouds soon after began to get thinner, 
and fifteen minutes before totality they had entirely cleared away. The total 
phase was observed under nearly perfect conditions. One half an hour after 
totality, clouds again gathered and continued throughout the balance of the day. 

When all the photographic plates, direct coronal and spectroscopic, were 
developed the members of the eclipse expedition felt thrilled. We had been 
fighting against tremendous odds, with the clouds and the lava dust-but after 
a great scare, we had won out. I have never seen more exquisite detail than is 
found on the coronal photographs taken under the direction of MARRIOTT. The 
corona was more nearly of 'minimum type' than had been expected. On the 
eastern side were two long streamers, both connected with prominences. The 
new scientific information accruing from the 1930 eclipse will be unfolded in the 
following pages. 

1 Publ ASP 42. p.131 (1930). 
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The ninth total eclipse of the writer on August 31, 1932 was filled with 
disappointments. The eclipse took place in the middle of the holiday season of 
the year along an easily accessible track passing through a beautiful section 
of North America. Moreover, the meetings of the International Astronomical 
Union had been arranged to begin in Cambridge, Massachusetts, two days after 
the eclipse had occurred. The result was that more astronomers attempted to 
see and to observe this particular eclipse than ever before in history. Every few 
kilometers along the moon's shadow path, from Parent away north of the St. Law
rence River in Quebec and south eastward to the end of Cape Cod, Massachusetts, 
there were expeditions of all sizes and descriptions, from amateur equipment of 
small dimensions to the largest and most perfect of professional instruments. 

The weather records for five years carefully assembled and analyzed seemed 
to predict a fifty-fifty chance of clear skies. Unfortunately, the law of averages 
did not work out, clouds being the rule rather than the exception. In fact, the 
skies were pretty generally overcast throughout the whole of the eclipse path 
except for a hole here and there through the clouds near where the sun was 
found at totality. A partly clear patch greeted the expedition from Greenwich 
Observatory at Parent. Similar conditions, a little better or a little worse, were 
experienced as far east as the St. Lawrence River. It was cloudy in Montreal 
and cloudy generally eastward where there were large well-equipped expeditions 
throughout Quebec, Vermont and New Hampshire. At the boundary between 
New Hampshire and Maine a few clear patches of sky brought partial success 
to parties from Lick, Michigan, VanVleck, and Georgetown Observatories. 
Nearer the Atlantic Ocean where advance predictions promised less, were found 
the clearest skies of all. 

The largest group of instruments at anyone location was at Magog in 
Quebec, 150 km east of Montreal. Here was the British party under the direction 
of STRATTON of Cambridge, a Canadian party from McGill University, MINNAERT 
from Holland and an American expedition from the Leander McCormick 
Observatory. Four nations were represented, a total of thirty instruments and 
sixty astronomers on eclipse day. On the eventful day, clear skies remained with 
us all morning. At noon clouds began to gather. Unfortunately, as time pro
gressed, conditions went from bad to worse. First contact was observed through 
heavy clouds. A little thinning of the clouds took place now and then. Two 
minutes before totality, the sun's crescent appeared. At the calculated time 
of totality, the sun was still visible in a telescope. Three seconds later the crescent 
disappeared and the signal "Go" rang out. With the irony of fate, there was 
a small clear patch of sky directly over our heads-but'in the direction towards 
the eclipsed sun there was nothing but heavy clouds. 

The personnel of the many expeditions in the field and the observations 
attempted will be found in the contemporary astronomical journals. A bird's
eye view will be given here of the chief results obtained at this widely observed 
eclipse, while greater details will be given later at the appropriate pages. For 
the Greenwich party at Parent it was cloudy practically continuously throughout 
eclipse day. After noon there were a few breaks in the clouds, one of them about 
five minutes before totality. "The corona l was seen before second contact, 
but the clouds were thickening, and after mid-totality nothing was visible till 
near the end when prominences and corona were again faintly visible. When the 
eclipse was over and before the photographs were developed, it was expected 
that no results of value had been obtained." Fortunately, the photographs 
with the 45-foot camera and 21-foot prismatic camera far exceeded expectations. 

1 MN 93, P.3 (t932). 
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Reproductions of the Greenwich flash spectrum at second contact (loc. cit.) 
show a sudden termination of the crescent lines of the spectrum which was 
caused by a distinct flattening of the edge of the moon. This effect is similar 
to the 1905 flash spectrum also taken at second contact as shown by the illus
tration at page 287, Bd. IV. To prove that the flattening of the moon's edge 
was real and not apparent caused by irradiation, other photographs were measured, 
from which it was concluded that "there was a depression amounting to 2" 
extending almost 8 0 on either side of position angle 132°-the point of second 
contact". On account of the increasing density of the clouds, the Greenwich 
photographs taken toward the end of totality showed nothing. 

The holes in.the clouds were more favorably placed near the St. Lawrence 
River, especially at Louiseville and Actonvale where the clouds broke immediately 
before totality, permitting valuable observations on polarization by DUFAY 
and GROUILLER, to which reference will be made later. South and east of the 
St. Lawrence River, the Mt. Wilson expedition was completely blotted out by 
clouds. East of the White Mountains, the clouds were just about as thick as those 
experienced south from Montreal. A few miles farther southeast at Center 
Conway and Fryeburg, totality began through clouds, but fortunately conditions 
greatly improved, though thin clouds still persisted to the end of totality. The 
corona was photographed in excellent detail by the Lick, Van Vleck, George
town, and Michigan expeditions. Closer to the Atlantic Ocean, in the State of 
Maine, conditions were much better than were expected. At Limerick, the U. S. 
Naval Observatory party through thin cirrus clouds secured successful photo
graphs of the corona with 65-foot, is-foot and smaller cameras. At Alfred, 
conditions were still better, permitting the Japanese expedition to obtain photo
graphs of corona and flash spectrum. The Harvard party at Gray had the best 
luck with the weather of all the expeditions, for a perfectly clear sky prevailed 
throughout all phases of the eclipse. Their program was chiefly photometric. 

As expected, all photographs of the corona showed it to be of minimum type. 
The shape of the corona and its dependence on the sun-spot cycle will be taken up 
later. Valuable;photographs of the spectrum of the chromosphere and the corona 
were obtained 'by . the Lick and Michigan expeditions. 

The distingulshed' aviator, Captain A. W. STEVENS, U. S. Army, gives a 
thrilling account! of photographing the moon's shadow projected on the dense 
sea of clouds from an airplane at a height of five miles above the surface of the 
earth. The U. S. Navy and astronomers in civilian planes also photographed the 
moon's shadow. The best photographs appear to be those of STEVENS (loc.cit.) 
which showed the advancing moon's shadow displaying an edge none too sharply 
defined. 

Thermometers were read at more than 200 stations in order to record the 
drop in temperature during the progress of the eclipse, the work being organized 2 

by the Blue Hill Meteorological Observatory. The wide spread clouds that 
existed at five different levels which played such havoc with the astronomical 
observations were a blessing in disguise for the temperature records. It was found 
that temperatures fell from 1 0 to 6 0 C, the smaller values occurring where clouds 
were dense, the larger where the weather was clear and the surface of the ground 
sandy. With the assistance of three U. S. Navy airplanes, temperature records 
were made at Fryeburg 3 at eight different levels above the ground at altitudes 
of 5, 25,\50, 75, 100, 866, 3261, and 10122 feet respectively. The observations 
show: (1) that the greatest range in temperature occurred at the earth's surface, 

1 Nat Geogr Mag 57, p.281 (1932). 2 Bull Amer Met Soc 13, p. 159 (1932). 
3 Ann Dearborn Obs 4. P.27 (1933). 
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(2) that the range decreased rapidly with altitude, and (3) that the effect of 
atmospheric refraction upon the deflection of star light by the sun during an 
eclipse is entirely negligible. 

With this widely observed but disappointing eclipse a matter of history, 
astronomers turned their attention to the 1934 eclipse. Like the Tin-Can Island 
eclipse, the one that passed over the Caroline Islands on February 14, ended by 
the calendar one day earlier, on February 13, the shadow track having passed 
across the International Date Line. The National Research Council had been 
authorized by the Imperial Japanese Government to invite astronomers the world 
over to be the guests of Japan for the observation of the eclipse. Only two 
foreigners, both from California, W. M. COHN and J. J. JOHNSON, availed 
themselves of the generous offer. The cruiser "Kasuga" of the Japanese Navy 
conveyed the eclipse parties on the eight day voyage from Yokohama. Three 
busy weeks were spent on the island in preparation. The largest part of the 
expedition was from the Tokyo Imperial University under the direction of SOTOME. 
A well planned series of observations was carried out covering the most important 
problems dealing with eclipses. Special stress was placed on securing photo
graphs to test the relativity displacement of star images, the 1934 eclipse being 
specially favorable because! the sun was projected against an unusually rich 
field of stars. In fact, for the next two decades there will not be as favorable 
a star field for measuring the EINSTEIN displacement. The party from the Kyoto 
Imperial University duplicated most of the work of the Tokyo program, UETA 
being successful in securing the EINSTEIN plates and also large scale photographs 
of the corona. 

COHN used several cameras on a polar axis for measuring the polarization 
of the sky near the eclipsed sun. Visual observations were also made. JOHNSOX'S 
observations were visual with a modified LYOT type polarimeter. 

Again, as is generally the case with expeditions in the tropics, there was a 
superabundance of clouds and rain during the weeks of preparation. The 
morning of the eclipse brought a great surprise. In describing the eclipse 2, JOHN
SON writes, "It was our good fortune to observe one of nature's rarest treats, 
a total eclipse of the sun under absolutely perfect conditions: clear sky for miles 
around, not the slightest suggestion of haze or mist, a steady atmosphere-in 
short, the kind of eclipse which the astronomer dreams about but seldom sees". 

8. Future Eclipses. As science recognizes no international boundaries, it 
is interesting to look forward in the attempt to visualize the possibilities of the 
future. The writer would like to be permitted to observe his tenth total eclipse 
in 1936. He has already seen the 1900 and 1918 eclipses, and it would be a unique 
event in history for one individual to observe three successive eclipses in the 
same series. Thoughts go forward and cause one to wonder who will be the 
fortunate individuals to observe the 1936 eclipse in Siberia or Japan. Will it 
be possible to observe, under conditions that promise success, the eclipse of 
1937 with its seven-minute totality? Will South Mrica live up to its good 
reputation for clear skies in 1940 or will it follow the example of "beautiful sunny 
California" with its heavy blanket of clouds for the 1923 eclipse? Discoveries 
of great importance to solar physics will come only as the result of much careful 
planning and concentrated effort. 

b) The Chromosphere. 
9a. Photographs of the Chromosphere after 1927. At the 1929 eclipse, 

GROTRlAN3 compared the estimated intensities of 126 high level lines photo-
1 PopAstr 40, p.623 (1932). I PopAstr 42, p.307 (1934). 8 ZfAp 2, p.106 (1931). 
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graphed in prominences with the intensities of the same lines in the chromosphere 
derived by MITCHELL. By means of two spectrographs with moving plates, 
the Lick expedition 1 secured spectra at the brief eclipse of April 28, 1930 which 
give the lines of intermediate and high level. At the October eclipse of 1930, 
MITCHELL2 obtained photographs of the flash spectrum in excellent definition 
with two concave gratings used without slit, each with a dispersion of 10,9 A 
per mm. The photographs extend from 3200 to 7800 A, the region from 4650 
to 6800 A being in common to both spectrographs. The discussion has not yet 
been completed. 

For the 1932 eclipse, the Greenwich observers, DAVIDSON and JACKSON, 
describe 3 the photographs taken with the 21-foot prismatic camera in the following 
words: "The photograph taken at the first flash is very good. The lines are 
numerous and in good focus from 3590 A to the limit of sensitivity of the pan
chromatic plate, the helium line at 7065 A being shown. It is not considered, 
however, that it will show any lines which have not been photographed by one 
or other of the past observers of flash spectra. Although heights might be deduced 
from the lengths of the arcs, these would be very uncertain for the lower lines, 
on account of the irregularity of the moon near the point of second contact. 
Many high level lines which are visible 30 0 from the geometrical point of contact 
are invisible 20 0 from it. 

"The objective prism photographs were taken to show the distribution 
of the various elements in the chromosphere and prominences, and for comparison 
with the direct photographs of the corona secured with the large coronograph. 
As regards wave-length determinations and the identifications of the elements 
in the chromosphere, the best spectra already secured with objective prisms and 
gratings or with slit spectrographs cannot greatly be improved on in the region 
covered by the panchromatic plate except with more powerful instruments under 
favorable circumstances." 

For photographing the flash spectrum at the same eclipse, the Lick ex
pedition4 employed four spectrographs, each being a prism instrument without 
slit. In order to photograph as great a range of wave-lengths as possible, two 
spectrographs were used with moving plate and two others with a cleverly 
designed "jumping film". With the two latter spectrographs, exposures for the 
first flash were started one minute before totality and each exposure lasting 
one second was made on a fixed film and one second was consumed in shifting 
the film. With a break to allow for one long exposure lasting 30 seconds at mid
totality, the film was continued in its steady and jump motion until one minute 
after the end of totality. The spectra taken by the jumping film are in excellent 
definition and are superior in quality to those taken with the moving plate. At 
the beginning of totality, thin clouds interfered with the first flash. The photo
graphs taken by MENZEL at the end of totality will make the determination of 
heights a difficult problem but they are well adapted for the determination of 
density gradients. These Lick photographs of the second flash will supplement 
those of Greenwich taken at the first flash. It is very unfortunate that at the 
1932 eclipse the edges of the moon near the positions of both second and third 
contacts were so jagged and broken. As a consequence, the important problem 
involving the determination of heights in the chromosphere, free from systematic 
errors, becomes quite complicated for the 1932 eclipse. 

12a. Recent Publications dealing with the Chromosphere. The publications 
referred to on page 306, Band IV have appeared. At the eclipse of 1898 in India, 

1 Publ ASP 42, p. 131 (1930). 2 Ap J 75, p. 1 (1932). 
3 M N 93, P.3 (1932). 4 Publ ASP 44, p.341 (1932). 
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CAMPBELL tried out an ingenious innovation of placing a narrow slot directly 
in front of the photographic plate and then moving the plate uniformly in a 
direction perpendicular to the slot. The same procedure was followed at the 
eclipses of 1900, 1905, and 1908, the best definition at the four eclipses being 
obtained in 1905. The handsome volume of more than 300 quarto pages entitled 
"A Study of the Solar Chromosphere" is by DONALD H. MENZEL with an intro
duction by W. W. CAMI>BELL. The publication! forms a magnificent contribution 
to the study of solar problems, in keeping with the high standard set in the 
past forty years in the observation of solar eclipses by the Lick Observatory and 
by Dr. CAMPBELL, its director for most of the years of this period. The present 
writer desires to pay tribute to the beautiful photographs of the flash spectrum 
obtained by CAMPBELL and to the high character of the discussion by MENZEL. 
A series of articles have been published dealing with photographs by MITCHELL 
of the 1905 and 1925.flash spectra obtained by concave grating with fixed plate. 
These are "The Spectrum of the Chromosphere" 2, "Heights in the Chromo
sphere" 3, "Relative iDistribution and Abundance of Elements in the Lower 
Chromosphere" 4, and "Heights in the Chromosphere from Fixed and Moving 
Plates" 5. These contributions appeared also in the Publications of the Leander 
McCormick Observatory, Volume V, Parts 2, 3, 6 and 7. 

If the moving plate is set in motion about a half minute before the beginning 
of totality, it will automatically record the gradual appearance as bright lines, 
first of the lines of highest level, then of medium level lines and then the spec
tacular appearance of the flash spectrum in the manner described by YOUNG 
at the eclipse of 1870. Interesting comparisons have been made between the 
excellent spectrum of CAMPBELL obtained in 1905 by the objective prism at 
the end of totality by a moving plate and the spectrum by fixed plate and concave 
grating of the same flash spectrum. The comparisons are specially valuable for 
the reason that both photographs of the chromosphere are in superb definition. 

One obvious and important advantage of the moving over the fixed plate 
is that the former makes less drastic demands on the ability of the observer to 
time his exposures so as to reach the lowest possible chromospheric levels. Another 
advantage is that the moving plate records the gradual changes from the dark 
to the bright line spectrum at first flash, and in the reversed order at second 
flash. The fixed plate makes the record in discontinuous exposures, the moving 
plate has a continuous record. One disadvantage of the moving plate is the dif
ficulty of ascertaining what zero to adopt as the initial level for the scale of 
heights. This zero point depends on the reversal from dark to bright lines on the 
photograph at first flash or the reverse at second flash. As already stated, at 
the beginning of totality, the high-level lines become bright many seconds before 
those of lower levels. The reversal of the lines of lowest level forms the "flash 
spectI1l;m". With the fixed plate, measures of the lengths of the arcs give the 
heights directly, but with the moving plate, the photographs themselves must 
furnish the zero point from the position of the reversal of the lines. This is a 
difficult task which is further complicated by the fact that the slot causes an effect 
integrated over a region stretching 300 km in height. It would seem therefore 
that this integrated effect would not permit as high a precision in the determination 
of heights by th<moving plate which must also be subject to a zero point cor
rection larger than with the fixed plate. Furthermore, with the moving plate, 
the scale of heights depends on an accurate knowledge of the speed of motion 
.of the plate and also on the assumption that the speed is uniform. 

1 Publ Lick Obs 17 (1931). 2 Ap J 71, p. 1 (1930). 3 Ap J 72, p. 146 (1930). 
4 Ap J 77. p. 1 (1933). 5 Ap J 77. p. 157 (1933). 
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Evidently both fixed and moving plates have advantages and disadvantages, 
the one over the other. It would be the part of wisdom therefore, for those who 
have the opportunity, to utilize both forms of spectrographs on the rare occasions 
of total eclipses. With the fixed plate, the chief difficulty lies in timing the 
exposures to perfection so as to reach the lowest possible levels in the chromo
sphere. If the moon's edge were perfectly smooth near the position of contact, 
the problem would be difficult enough for the reason that an observer of the flash 
spectrum has in the whole of his lifetime few opportunities for rehearsal in the 
proper timing of his exposures. If at second contact he waits to see the flash but 
is slow in his response mechanism, his exposed photograph will miss the lines of 
lowest level. If on the other hand, he exposes when he actually sees the reversal 
of lines of medium level rather than those of lowest level, the spectrum of the 
photosphere will obliterate the lines of lowest chromospheric level. If the moon's 
edge is very rough, as was the case on both limbs at the 1932 eclipse, even the 
experienced and seasoned veteran of many eclipses is in a quandary to know 
when to start his exposures. 

To get rid of the human element, the Lick Observatory devised for the 
1932 eclipse the "jumping film spectrograph" already described. Beautiful 
photographs were obtained by MENZEL as a result of this mechanical method of 
exposure, though thin clouds of variable thickness unfortunately covered the 
eclipsed sun. It is evident that with a long series of successful photographs 
obtained in this manner, heights in the chromosphere can be obtained by two 
methods: by measuring the lengths of the chromospheric arcs or by noting the 
appearance or disappearance of spectral lines on successive photographs. It 
should be remembered however, that one-quarter of all chromospheric crescents 
extend 300 km or less above the photosphere and are covered in one second of 
time by the advancing moon, while two-thirds of all the lines of the flash spectrum 
are covered by the advancing moon in one second and a half. Evidently, if the 
one second of visibility for the low-lying lines in the chromosphere happened 
to coincide exactly with the exposure time of one second given for the jumping 
film spectrograph, the observer should be highly congratulated on his rare good 
luck. But if on the other hand, the film was being changed during this one 
particular second, the developed photographs would show none of the lines of 
the lowest level. As either of these two methods of exposure are equally probable, 
it is obvious that this hit-and-miss method of making exposures, on the average 
will fail to photograph the low-level lines. It should also be remarked that 
notwithstanding the quick succession of photographs, the observer will not 
know and the photographs can not show just when the effective existence of the 
several chromospheric strata began and ended; in other words, the heights will 
be subject to systematic zero point corrections. The publication of the discussion 
of the 1932 photographs of the flash spectrum will be watched with much interest. 

d) Interpretation of the Spectrum of the Chromosphere. 
15. Heights of Different Lines in the Chromosphere. It has been almost 

universally agreed that the heights or levels above the photosphere have a very 
important function in the interpretation of all solar phenomena, and this point of 
view has also been extended to stellar investigations. However, as different astro
nomers give different interpretations to the heights derived from the flash spec
trum, it is necessary to call attention to the real meaning of these heights. With 
a fixed plate these heights depend on the measured lengths of the crescent arcs, and 
with a moving plate likewise, on measures to the faint tips of the observed lines. 
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The lines fade off gradually and at a certain definite intensity, depending on the 
threshold value of the photographic plate at the particular region of the spectrum 
investigated, the lines can no longer be seen on the original photograph and this 
tip of the line is measured in order to derive the heights. In the flash spectrum, 
the atoms are emitting radiation. The intensity of a spectral line depends 
primarily on the number of emitting atoms. In the chromosphere, the atoms 
have the greatest density near the sun's surface and thin out at higher elevations. 
When the atoms reach a certain definite concentration, or when there are a certain 
number of atoms per unit volume, or per cubic centimeter, then the radiation 
is sufficiently intense to leave just a bare trace on the photograph. The lengths 
of the spectral lines, and consequently, the heights in the chromosphere, depend 
on the number of emitting atoms involved. Manifestly, the heights derived from 
the flash spectrum can not, and do not, mean the maximum heights reached 
by atoms, but rather the heights where the atoms reach a certain definite con
centration. 

Hence, no matter whether the chromospheric lines are curved or straight, 
the principle involved is the same. The visibility of the tips of the lines on the 
eclipse photograph depends on a number of different factors. Of first importance, 
manifestly, is the freedom from clouds and haze at the time of the eclipse, and 
next in importance comes the definition of the spectra, which in turn depends 
on many factors, the chief being exquisite focus. With slitless spectra, the 
qualities of seeing are almost as important as good focus. It need hardly be 
added that the dispersion and size of the solar image on the plate have great 
consequences. As all measures of heights must be made from photographs, the 
speed of the plate (or film) is of vast importance. In comparing the performance 
of two spectrographs, the speed depends on the combination of spectrograph 
plus photographic plate, the faster combination and better definition causing 
the greater lengths on the photographic plate and consequently greater mea
sured heights. In addition, if the spectral line belongs to a multiplet of known 
excitation potential, modern atomic theory gives the relative numbers of atoms 
involved, and a calibration is possible of the scale of intensities and heights at 
different spectral regions. 

The only extensive series of heights from eclipse spectra are those published 
by the Lick Observatory and by MITCHELL. A detailed comparison has been 
published!, but on account of limitation of space, only brief reference can be given 
here. If I represent the heights derived from the Lick moving plate and II from 
the Lick fixed plate, both referring to the 1905 eclipse and CG tp.e heights from 
the concave grating, then it is shown that the comparisons of the heights in km 
may be represented by: 

or 

and also 

I - II = 475 - 0,25 II 

I = 475 + 0,75 II 

1= 175 + 1,25 CG. 

From the first equation, it is seen that the heights from the moving plate (I) 
on the average extend 475 km higher than do the same lines on the fixed plate 
(II) and that the scale of heights of the moving plate is 25 per cent less extended 
than for the fixed plate. The third equation shows the relation between the 
heights of the Lick moving plate and those from the concave grating. Other 
comparisons (loc. cit.) were made which showed that the concave grating 

1 Ap J n. p. 157 (1933); Publ Leander McCormick Obs 5. part 7 (1933). 
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system of heights lies midway between the systems of the two Lick moving 
plates, being 25 per cent less extended than the 1905 plate and 25 per cent more 
extended than the 1908 heights. 

The tabulation of the Lick heights and intensities are given in elaborate 
form (loc. cit.) in 195 quarto pages. Chiefly for financial reasons, MITCHELL 

was compelled to confine his tabular material of 3250 lines in the flash spectrum 
to 31 octavo pages. The heights derived by concave grating have the advantage 
that the 1905 flash spectrum was photographed with perfectly clear skies, by 
one simple instrument, at one time and on a single film with a constant dispersion 
at all wave-lengths. 

It is not surprising to find that there are systematic differences in zero point 
and scale between the heights from different eclipse spectra. Whatever may 
be the causes of these systematic differences, all published heights may be brought 
to a common standard by simple reductions. However, the surprising information 
from the comparison of chromospheric heights is that the systematic differences 
are much smaller than might reasonably be expected when it is remembered that 
the heights depend on the difficult task of making estimates of the vanishing 
tips of spectral lines taken with different instruments under very different 
conditions. . 

16a. Heights, Intensities and Atomic Structure. A person having no 
knowledge of the theory underlying multiplet groups would not go very far in 
the practical operation of correlating intensities and heights in the chromosphere 
before the fact would be forced upon his attention that the lines of greatest 
intensity are also of greatest heights and moreover these lines belong to multiplet 
groups of lowest excitation potentials. Neutral Fe is specially valuable for a 
detailed investigation for the reason that iron lines are very numerous; 1222 out 
of a total of 3250 lines of the flash spectrum, or 37 per cent of the whole, have 
this element as the preponderant source. Fortunately, Fe lines have a wide 
range in wave-lengths and in excitation potentials, and moreover many refined 
series of measures have been made in the laboratory on this element. Here it 
will be possible to give a mere summary of results1• 

The following facts are noted: (1) The strongest Fe lines in the sun, which 
have a ROWLAND intensity 40, belong to multiplets of the lowest excitation 
potential, 0,07 volts. (2) With increase of excitation potential, the maximum 
intensity of a line in a multiplet steadily decreases. (3) For multiplets of the 
same average excitation potential, there is a close correlation between intensities 
and heights. (4) A line of ROWLAND intensity 6 belonging to a multiplet of 
lowest excitation potential 0,07 volts extends to 1000 km while a line of like 
ROWLAND intensity, but belonging to a multiplet of high excitation potential 
4,75 volts reaches to a height of only 400 km in the chromosphere. 

17a. EVERsHED Effect in Sun-Spots. With the additional information available, 
the conclusions in Band IV, page 308 are abundantly verified. When the spectrum 
is divided at 4900 A into two groups, and when averages are taken according 
to ROWLAND intensities, ST. JOHN has found that the motion in the line of sight 
measured in sun-spots for intensity n in the violet is equal to that for intensity 
n + 2 in the red. When the material from the flash spectrum is divided in similar 
manner and averages are taken, then not only heights but excitation potentials 
show similar equalities for intensities 2 units greater in the red than in the violet. 
By the use of RUSSELL'S methods of deriving the numbers of effective atoms, it 
is shown that the number of atoms involved in forming a line in the violet is 

1 Ap J 72, p. 146 (1930). 
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the same as at 2 units of greater intensity in the red. For ROWLAND intensity 
4 in the violet, two and a half times as many atoms are required to produce the 
spectral line as are necessary for a line of the same estimated intensity in the red. 
Hence, the underlying cause of the peculiarities noted is to be found in the number 
of contributing atoms. Hence, when the material is divided at 4900 A and 
averages are taken, it is not surprising to find that the product of heights and 
excitation potentials is a constant, no matter what the ROWLAND intensity. 
Simple formulae are found for neutral Fe connecting average heights and average 
excitation potentials with ROWLAND intensities. 

17b. Relativity Displacement in the Sun. By using interferometer methods, 
Allegheny Observatory and the U. S. Bureau of Standards have been cooperating 
in the determination of the precise wave-lengths in the laboratory. As the pres
sures in the reversing layer are very minute, the wave-lengths in the vacuum arc 
of Fe I should furnish an accurate basis of comparison with solar wave-lengths 
in the Revised ROWLAND Tables. By means of standards l adopted at the Leiden 
Conference, the wave-lengths in ROWLAND and in laboratory can be reduced to 
the same system. From the differences in the sense sun min us vacuum arc 
were then subtracted the predicted relativity shifts, 2,13.10- 6 • A. Altogether 
48 Fe multiplets involving a total of 309 lines were discussed. For all individual 
multiplets where there were enough spectral lines to make it worth while, the 
lines were divided into two groups: (1) Those lying on the main diagonal of the 
multiplet, and (2) those lying on the side diagonals. The results are given in the 
following table where the material is separated into three groups representing 
strong, medium, and weak multiplets. Means are given separately for lines on 
the main and side diagonals and for these two combined into the whole multiplet. 
In each case are given the number of lines, the height in kilometers from the 
flash spectrum and LlA, the difference sun minus vacuum arc after subtracting 
the predicted relativity shift2. 

Systematic Differences in Heights and Wave-Lengths within Multiplet 
Groups. 

E.P. Inten· Main diagonal Side diagonals Whole multiplet 
sity 

No. Lll Hgt. No. LI ). Hgt. No. Lll Hgt. 

0.07 6-40 9 +3.0 1722 10 +1.4 1300 19 +2.2 1500 
0.93 4-40 15 +2.0 1157 20 +0.5 792 35 +1.2 948 
1.54 2-30 12 +2.0 1400 13 -0.1 823 25 +0.9 1100 
0.93 4- 8 5 +1.2 540 6 -0.6 500 11 +0.2 518 

2.2-2.8 3-10 10 +0.9 625 17 -1.0 500 27 -0.3 548 
2.4-3.2 1- 8 17 -0.9 497 25 -1.2 409 42 -1.1 445 
2.2-2.8 1- 6 27 -2.6 525 34 -2.5 518 61 -2.6 522 
3.2-4.8 0- 6 40 -2.9 406 49 -2.4 361 89 -2.6 381 

The division into main diagonal and side diagonals is essentially that of 
intensities, the main diagonal involving the stronger lines. It is evident from the 
abundant material included in the table that the value LI A on the main diagonal 
for each multiplet averages greater in size that on the side diagonals. Within 
a given multiplet, the predicted relativity shift is practically identical for main 
and side diagonals, and hence it is evident that the difference sun minus vacuum 
arc is not a constant. On the main diagonal are found not only stronger lines 
but greater heights than appear on the side diagonals. On the main diagonal 
are also a relatively greater number of involved atoms than is the case on the side 

1 Trans Intemat Astr Union 3. P.93 (1928). I The unit for Lll is 0.001 A. 
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diagonals. On account of the greater differences in intensities between the-main 
and side diagonals found in multiplets with stronger lines, and consequently 
with lower values of excitation potentials, the differences in Lll and in the heights 
are more pronounced in the stronger multiplets in the top part of the table than 
in the weaker multiplets below. 

In the table if one goes vertically down any of the columns headed Lll, 
one sees a decrease in values corresponding to a decrease in heights. Since the 
values of LI A are not zero but change in sign from positive to negative, it is evident 
that in addition to the relativity shift there are other effects in the sun causing 
systematic differences in wave-lengths. From the table it is seen that these effects 
are intimately connected with intensities, heights and excitation potentials of 
the spectral lines, and therefore with the number of atoms involved in the produc
tion of the lines in question. 

Many attempts have been made to explain these residual differences. The 
present writer believes that the simplest explanation is to be found in the ST. JOHN
BABCOCK interpretation 1 involving a circulation of Fe vapor in the chromo
sphere. On account of the higher temperatures and higher pressures near the 
photosphere, the solar activity causes the Fe atoms to ascend through the medium 
of thousands of weak lines of high excitation potential, the maximum velocity 
found from flash spectrum lines being 0,2 km per second. The heights to which 
the Fe atoms are ejected are much greater than are measured by lines in the flash 
spectrum. In the upper reaches of the chromosphere, especially where the pres
sures are minute, some of the atoms lose an external electron and become ionized. 
In the descent of the Fe atoms from their maximum heights, some of the atoms 
gain an external electron. At lesser heights, the atoms descend through the medium 
of comparatively few lines of great strength but of low value of excitation potential. 
At the greatest heights observed for Felines in the flash spectrum the velocity 
of descent is 0,4 km per second. According to the interpretation of ST. JOHN 
and BABCOCK, the atoms ascending from the sun exhibit themselves over the 
small bright granules shown on direct solar photographs and the descending 
atoms over the large dark interspaces, the observed effect being an integrated one. 

As an illustration of the correlations found to exist between different solar 
values, there are given in tabular form the quantities involved in the dozen lines 
of a composite multiplet of Fe. The relativity shift amounts to 0,0082 A. The 
numbers of fictitious resonators effective in forming the different spectral lines 
in the multiplet vary greatly. According to RUSSELLI, more than 100 times as 
many atoms are active in producing the strongest line of the multiplet at 3820 A 
as go to form the weakest line at 3940 A. Hence, within a single multiplet one 
should expect that the heights found directly from the flash spectrum, or in
directly from the EVERSHED effect in sun-spots, would not be constant but would 
be greatest for the largest numbers of atoms 3. 

Other neutral elements than Fe, such as AI, Ca, Cr, Mg, Mn, Na, Ti, 
and V, show that the intensities in laboratory, sun, flash and sun-spot and also 
heights from flash spectrum are greatest in multiplets of lowest excitation potential 
and decrease gradually as the excitation potential is increased. 

In the decade that has elapsed since SAHA verified his valuable theory of 
ionization by the utilization of heights in the flash spectrum, we are gradually 
acquiring more reliable information regarding the temperatures, pressures and 
concentrations of atoms in the chromosphere that cause radiation in the flash 
spectrum or absorption in the dark-line solar spectrum. 

1 MtWilsonContr No. 278 (1924); No. 348 (1928). 
2 WashNatAcProc 11, P.326 (1925). 8 ApJ 77, p.157 (1933). 
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17 c. Relative Distribution and Abundance of Elements in the Lower 
Chromosphere. MENZEL (loc. cit.), and MITCHELL and Miss WILLIAMS l in
dependently discuss these interesting problems. By combining the heights to 
which the various lines in a multiplet are observed in the flash spectrum with 
the multiplet intensity formulae, it has been possible to derive for many elements 
the density distribution in the lower chromosphere. It is found that the density 
gradients at 2000 km are very nearly equal for atoms of very different types 
as Ti II, Fe I and H. This seems to indicate that turbulence and not selective 
radiative pressure is responsible for keeping the elements so well mixed. In general, 
the density gradients are considerably less than the theoretical density gradient 
of H in an isothermal atmosphere of 5000 0 K. 

In discussing the density distribution of other elements, attention is called 
to the peculiar distribution of atoms emitting certain lines of a given element, 
as compared with the distribution of atoms of the same element emitting other 
lines. It seems entirely probable that Ca II and Mg II are supported more by 
selective radiative pressure than by turbulence, as their density gradients are 
considerably smaller than the average. 

The relative abundance of various elements was determined by RUSSELL'S 
method 2 with the exception that MITCHELL and WILLIAMS calibrated the scale 
between various spectral regions by the use of KRONIG'S theoretical formulae 
for the transition probabilities of different multiplets in a triad. In addition, 
they used PANNEKOEK'S modification of the ionization formula in order to allow 
for chromospheric deviations from thermo-dynamical equilibrium. The average 
differences between the two independent determinations of the composition 
of the chromosphere are about as large as are found in the comparisons of the 
composition of the chromosphere with the reversing layer, stellar atmospheres, 

1 Ap J 77, p.l (1933); PublLeander McCormick Obs 5, p.189 (1933). 2 Ap J 70, p.l1 (1929). 
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earth's crust and stony meteorites. It is therefore inferred that within errors 
of observation the compositions of all samples are alike. with the exception that 
hydrogen is conspicuously deficient in the earth's crust and in meteorites, and 
is probably more abundant in the chromosphere than in the reversing layer. 
It seems also safe to conclude that there is no marked deficiency of the heavier 
elements in the chromosphere. This indicates again that the elements are kept 
well stirred by some agency which may well be turbulence. 

19. Recommendations for Future Work. In addition to those found in 
Band IV, page 312, there may be added the opinions of the Greenwich observers, 
DAVIDSON and JACKSON 1. "The great need for the future appears to be accurate 
photometric intensities of the lines. especially of multiplets, and these can only 
be determined when a comparison spectrum can be secured with the same in
strument. The comparison spectrum must be obtained from the uneclipsed sun 
or an artificial source, and for this a collimator and slit are necessary. But it 
is not necessary to use a narrow slit in taking the eclipse spectra. In 1927, 
MINNAERT used a wide slit, and there appears to be no reason why the slit should 
not be widened still further, perhaps even to take in the whole of the sun." In 
1932. it might be added, MINNAERT employed a modest little instrument without 
coelostat mirror or clock mechanism. At future eclipses, the aluminizing of 
mirrors should permit spectra to be photographed to shorter wave-lengths in 
the violet. 

e) Photographing the Corona. 
20 and 31. Photographing the Corona without an Eclipse. The astronomers 

of the world have been greatly thrilled by the skillful work of LYOT in photo
graphing the corona without an eclipse. His great triumph resulted from an 
ingenious arrangement 2 of his telescope to reduce to a minimum the amount 
of instrumental scattered light. A mountain observatory on the Pic du Midi 
(2870 m) permitted photographs at times when the sky was exceptionally 
clear. or when the intensity of scattered sky light was less than five-millionths 
that of the sun. By combining the coronograph with a spectrograph it was possible 
to determine the wave-lengths of both the green and red coronal lines. A concave 
grating gave a dispersion of 1.2 A per mm and a prism arranged LITTROW type 
gave a dispersion in the green of 5 A per mm. This large scale of wave-lengths 
permitted LYOT to measure the width of the green line with the surprising 
result that the total width is 1.2 A. 

As a consequence of having 36 spectra of large dispersion, it was naturally 
assumed that the wave-length of the green line had a greater accuracy than had 
resulted from eclipse spectra. Similar conclusions were drawn for the accuracy 
of the red line. At the 1930 eclipse, MITCHELL had 8 spectra, on all but two of 
which measures were made of the wave-length of the green line on bothE and W 
limbs of the sun. The wave-length is therefore the result of 14 independent 
measures with a dispersion of 10,9 A per mm. For the red line there were 8 sep
arate measures on 6 spectra. The wave-lengths and probable errors are given, 
together with similar values by LYOT. 

LVOT 

5302,85 ± ,03 
6374,75 ± ,15 

MITCHELL 

5302,91 ± ,02 
6374.28 ± .03 

It is evident that LYOT'S claim of greater accuracy and a similar claim in 
Monthly Notices 93, p.278 (1933) of "an accuracy far greater than that obtained 
hitherto" can not be substantiated as is shown by the sizes of the probable errors. 

1 M N 93. p. 1 (1932). 2 Z f Ap 5. P.73 (1932). 
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By means of a LYOT telescope constructed l at Mount Wilson, PETTIT and 
SLOCUM secured direct photographs of prominences. 

21 and 30. The Shape of the Corona and the Dependence on the Sun
spot Period. Photographs of all scales, except the small, are utilized to detennine 
the shape of the corona by the method devised by LUDENDORFF. Since the 
publication of Band IV, measures have been made on five additional eclipses, 
1922, 1929, 1930 (October), 1932 and 1934. On account of a slight error in LUDEN
DORFF'S formula published in 1928, the values given on page 402 of the 3rd 
Edition of "Eclipses of the Sun" must be altered in two cases. For the 1922 
eclipse, the corrected value for the quantity a is +0,01 and for b, +0,22; and 
for the 1930 eclipse, the values should read +0,03 and +0,22, respectively. 
For the 1932 eclipse, more than twenty photographs were collected and were 
measured by Miss WILLIAMS at the McCormick Observatory. The photographs 
obtained from the Harvard expedition seemed to show systematic differences 
from the balance of the photographs. Through the kindness of ANDREWS a 
second set of prints were prepared and then measured. These again showed 
the same systematic difference in ellipticity of the earlier set of photographs. 
On the other hand, three excellent photographs by Father McNALLY of the 
Georgetown Observatory agree among themselves but also show systematic 
differences, the Georgetown photographs exhibiting an ellipticity of the corona 
greater and the Harvard photographs an ellipticity less than the balance of the 
photographs. It must be remembered that the 1932 corona was photographed 
through thin clouds, except at the Harvard expedition which had clear skies. 
LUDENDORFF2 has recently published an excellent article on this subject. We 
have taken the first three of his measures (the balance of his were from Harvard) 
and have incorporated them with ours. With more than twice the material 
available to LUDENDORFF, a is found to be +0,048 ± 0,023 and b, +0,220 ± 0,055, 
and hence a + b is equal to +0,27. On account of the systematic differences 
shown by photographs with different cameras, the mean errors for the 1932 
eclipse are large. 

For the eclipse of February 14,1934, the shape of the corona was determined 
from an excellent photograph by SOTOME, and from isophotes furnished in ad
vance of publication by COHN from photographs polarized in directions at 
right angles to each other. The ellipticity of the corona in one of COHN'S 
photographs differs radically from the ellipticity of the companion photograph 
polarized in a plane perpendicular, thus showing the same effect displayed by 
the pair of photographs taken at the 1908 eclipse and reproduced facing page 388 
of "Eclipses of the Sun". The shape of the 1934 corona was derived by following 
the LUDENDORFF method and detennining separately the ellipticities of the 
photographs polarized in the two directions, and then taking the mean, the 
results being confioned by measures froni the SOTOME photograph. For this 
eclipse, a was found to be +0,08 and b, +0,14 making a + b equal to +0,22. 
As the method followed differs from that of the other eclipses examined, mean 
errors are not given. This eclipse took place only 0,2 years after the sun-spot 
minimum at 1933,9. 

The times of sun-spot maxima and minima are: 
MIN. MAX. 

1889,6 1894,1 
1901,7 1906,4 
1913,6 1917,6 
1923,6 1928,4 
1933,9 

1 Publ ASP 45, p. 187 (1933). I Sitzber Preu/3 Akad Phys-math Kl 16 (1934). 
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The following table should take the place of the corresponding table in 
Band IV, page 340. Likewise it should supplant LUDENDORFF'S Table I (loc. 
cit. p. 206). The values of a and b, with their mean errors, are arranged according 
to phase in the sun-spot cycle, the left side of the table showing decreasing and 
the right side showing increasing numbers of spots. 

Spots Decreasing Spots Increasing 

Eclipse a b a+b Phase Eclipse a b a+b Phase 

1918,4 +,13 ±,007 +,10 ±,036 +,23 ,87 1905,7 +,01 ±,014 ,00 ±,012 +,01 ,85 
1929,3 +,09 ,016 +,03 ,022 +,12 ,83 1893,3 +,03 ,007 -,03 ,018 ,00 ,82 
1908,0 +,06 ,018 +,02 ,035 +,08 ,78 1927,5 +,05 ,009 -,01 ,012 +,04 ,81 
1896,6 +,02 ,016 +,22 ,037 +,24 ,67 1926,0 +,05 ,012 +,02 ,015 +,07 ,50 
1930,8 +,03 ,015 +,22 ,032 +,25 ,57 1925 ,1 +,04 ,017 +,09 ,034 +,13 ,31 
1898,1 +,06 ,013 +,12 ,022 +,18 .47 1914,6 +,04 ,009 +,15 ,018 +,19 ,25 
1932,6 +,05 ,023 +,22 ,055 +,27 ,24 1934,1 +,08 +,14 +,22 ,04 
1900.4 +,02 ,015 +,28 ,032 +,30 ,17 1923,7 +,05 ±,015 +,17 ±,029 +,22 ,02 
1922,7 +,01 ,014 +,22 ,027 +,23 ,15 
1901,4 +,02 ±,018 +,23 ,042 +,25 ,04 

When arranged according to phase in the sun-spot cycle, the eighteen 
eclipses fall naturally into six groups of three eclipses each as given in the table 
below. The mean values for the phases are added. The three eclipses, 1900, 1922 
and 1932, each of which showed so beautifully the so-called "minimum type" 
of corona had a mean phase of -0,19, while the "maximum type" of corona of 
the three eclipses 1893, 1905 and 1927 had +0,83 for the average mean phase. 

1908 -,78 1896 -,67 1900 -,17 1901 -,04 1914 +,25 1893 +,82 
1918 -,87 1898 -,47 1922 -,15 1923 +,02 1925 +,31 1905 +,85 
1929 -,83 1930 -,57 1932 -,24 1934 +,04 1926 +,50 1927 +,81 

)lean -,83 -,57 -,19 +,01 +,35 +,83 

The three eclipses 1901, 1923 and 1934 are specially interesting for the 
reason that each fell at a time very close to spot minimum, coming 0,3 years 
before and 0,1 and 0,2 years respectively, after the times of minimum of spots. 
As already stated, the coronas had lost their minimum type characteristics of 
long equatorial streamers and pronounced polar brushes. 

It is evident from the table that values of a differ little from eclipse to 
eclipse while there is quite a range in the values of b. LUDENDORFF (loc. cit.) 
has adopted a + b, or the ellipticity of the corona at a distance of one radius 
from the edge of the sun, or two radii from the sun's center, as the best measure 
for ascertaining the shape of the corona. To derive the relative activity of the 
sun in the ii-year cycle there is a wealth of Rublished material from both spots 
and prominences. For the sun-spots, it has seemed wisest always to derive a 
mean from values spread over a whole synodic revolution of 27 days, that is, 
a mean of 13 days both before and after and also the day in question. By this 
method, "Spot Numbers" derived from information published at Zurich cor
respond to average values referred to the day of the eclipse. In a similar way, 
LUDENDORFF (loc. ci t. p. 209) derives values for the spot numbers for one, two 
and three months respectively before the eclipse, for the average annual value, 
and also for the phase in the sun-spot.cycle depending on the times of maxima 
and minima. In a similar way, corresponding values are found from prominences. 
With these values in hand,. LUDENDORFF plots as abscissae various sun-spot 
(or prominence) numbers, and as ordinates the values (a + b) representing the 
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shapes of the various coronas. With revised values of a + b and with another 
eclipse (1934), the writer followed the example of LUDENDORFF and tried many 
graphs, all of which showed that the 1918 corona falls far distant from any curve. 
It is difficult to decide which of the dozen curves tried gives the best results or 
shows the closest correlation between the shape of the corona and solar activity. 
The accompanying curve gives as ordinates the values of 100 (a + b) and as 
abscissae the values of the phases in the sun-spot cycle, ° in the middle of the 
diagram representing spot minimum. The - signs signify that the spots are 
decreasing from maximum, at the left of the diagram, towards minimum, and 
the + sign that the spots are increasing in numbers after minimum has passed. 
The curve was drawn to fit as well as possible all of the observations including 
the corona of 1918. It is unfortunate however that the six points on the left side 
of the diagram representing the shapes of the corona in the years following 
maximum of sun-spots are on the whole quite discordant while the other twelve 
eclipses to the right are more consistent and hug the curve much more closely. 
Two eclipses of the six, those of 1896 and 1898, tell quite different stories in that 
the corona of the earlier year was more elliptical in shape than that of two years 
later. The only method of determining a more exact connection between the 
shape of the corona and solar activity will be to acquire more observations, 
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Fig.1. Shape of the Corona and the Sun-Spot Cycle. 

particularly on the left side of the curve which may be done only by observing 
future eclipses in the nineteen-forties. 

BERGSTRAND l uses LUDENDORFF'S measures of a and b and derives for each 
eclipse a coronal number p and an ellipticity E1 • These are plotted against the 
different numbers found from spots and prominences and smooth curves again 
drawn. It is true that these plotted points lie closer to the curves (the 1918 
eclipse is still discordant) than are the similar points plotted against (a + b) 
by LUDENDORFF. However, the numbers p and El used by BERGSTRAND are not 
very sensitive to changes in the shape of the corona as is shown by the fact that 
throughout the period from one year after spot maximum until one year after 
spot minimum there is very little variation in values of either of the two BERG

STRAND quantities .. 
For the eclipse of 1900, the value of (a + b) which is equal to +0,30 is the 

greatest of any of the eighteen eclipses considered, or the eclipse in the last year 
of the 19th century showed the most pronounced "minimum type" corona with 
long equatorial streamers and strong solar brushes. The average value of the 
mean error of a + b is ±0,03. Those familiar with the theory of least squares 
realize that individual values may readily have discordances of two or three times 
the mean error. In addition to the accidental errors (represented by the mean 

1 ArkMatAstrFys 25A, No.4 (1934). 
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error) there may be systematic errors in the photographs as was shown by the 
1932 eclipse. If there is an active sun-spot or prominence at the sun's edge there 
may be a long streamer in the corona as was shown by the 1930 eclipse, possibly 
causing systematic errors. 

Taken all in all, it is too much to expect that the rough method of deriving 
the shape of the corona could possibly give points that would lie close to a smooth 
curve. With a total of only eighteen points and one of them (1918) very discordant 
(but in fact not more discordant than expected from the theory of least squares), 
it is hardly worth while to try to find which of the many curves gives the closest 
correlation between coronal shape and sun-spot and prominence data. All of the 
curves, no matter what spot or prominence numbers are plotted, without ex
ception tell the same story, namely, that the most pronounced minimum type 
of corona does not take place exactly at sun-spot minimum, nor does the circular 
or maximum type of corona occur at the time of maximum of spots. 

From the curve given, it is seen that 21/2 years before spot minimum the 
corona is quite as elongated as it is at the time of minimum of spots, or phase ° 
of the curve. The most elongated corona is found 11/4 years before minimum of 
spots and likewise the corona closest in shape to a circle takes place 11h years 
before spot maximum. The recent minimum of sunspots occurred at the year 
1933,9. The 1932 eclipse took place 1,2 years earlier and almost exactly at the 
highest point of the curve. The 1934 eclipse taking place very near minimum 
of spots (0,2 years after), showed a value a + b equal to +0,22. The shape of 
the 1934 corona is almost identical with that of 1923. Both coronas had lost 
their most pronounced minimum characteristics .. The 1936 corona taking place 
2,4 years after spot minimum should be intermediate between minimum and 
maximum types. It and the 1937 eclipse will fill gaps on the curves connecting 
the shape of the corona and sun-spot numbers. 

22. Attempts to measure Motions in the Corona. Further information was 
accumulated regarding possible motions in the corona at~ the 1926 eclipse which 
was specially favorable for a study of this problem on account of 21/2 hours of 
elapsed time between the photographs taken by the Italian expedition in East 
Africa and those in Sumatra by English, American and German parties. Both 
HORN-D'ARTURO and MILLER independently have found motions in domes 
over-topping prominences and in other details of coronal structure. Quite to 
the contrary however, after again making comparisons between the plates in 
East Africa with those taken in Sumatra, VON KLUBER1 comes to the conclusion 
that any motions of the coronal domes at the 1926 eclipse must be very small 
and certainly are less than 2,6 km per second. 

Likewise, VON KLUBER sounds a note of warning to the effect that photo
graphic plates of different color sensitivities between one eclipse site and another 
might possibly cause an apparent relative change in intensities of two neighboring 
coronal streamers. However, since in all probability the coronal streamers are 
caused by the scattering of sunlight by electrons, one can not see how it is possible 
for differences between ordinary and panchromatic plates to cause detectable 
differences in neighboring streamers shown on two series of photographic plates. 
HORN-D'ARTURO calls attention to an exceptionally strong coronal ray at position 
angle 335 0 which was accompanied on the photographs of the Italian expedition 
to the north and west by a weak, small ray almost straight. On the plates of 
the English expedition taken 21/2 hours later, the northern ray had almost dis
appeared; there was no change in the west ray but beside it another new ray 

1 Z f Ap 4, p. 1 (1932). 
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had developed. The appearance of coronal rays resembles the filmy streamers 
seen in the tails of comets. At a future eclipse, some fortunate astronomer may 
be able to detect changes actually taking place in the details of coronal streamers. 

The corona takes its shape primarily from the lengths and position angles 
of the longest streamers. Photographs 1 taken at and near the eclipse of October, 
1930, show that the longest streamer was connected with solar activity that had 
persisted for several days. It appears probable that the corona can have no 
constant shape, but no doubt it varies from day to day, depending on the location 
of the sun's activity. The corona we happen to photograph during the few fleeting 
seconds of totality is a temporary phenomenon which will submit itself to law 
with great reluctance. 

f) The Spectrum of the Corona. 
24. Bright Lines. In Band IV, page 323, is given a list of 40 lines attributed 

by CAMPBELL and MOORE to the emission spectrum of the corona. After eliminat
ing the lines that take their origin in the high chromosphere, there remain only 
18 lines that with fair certainty may be ascribed to the corona, though possibly 
one or two of the faintest lines may still be suspicious. The first column of the 
table below gives the wave-lengths in international units. Those at the top of the 
table, given to two places of decimals, are from the 1926 eclipse 2 by DAVIDSON and 
STRATTON. The values for the 5303 and 6374 lines are a combination of eclipse 
results with LYOT'S values (see p. 395). The line at 6704 was discovered by 
GROTRIAN3 at the 1929 eclipse and was verified by the 1926 eclipse spectra. 
The line at 6776 (not included in the table) announced by MITCHELL' at the 1930 
eclipse needs to be verified. 

With spectra which cover such a wide range of wave-lengths, it is always 
difficult to know the meaning of published intensities. At best, these intensities 
are relative values which refer to the photographic plate actually used at the 
eclipse. Unless the color sensitivity of the plate is known and the intensities are 
calibrated by extended investigations, it seems to the present writer a waste 
of energy to measure intensities by microphotometer in order to diminish a trifle 
the accidental errors while systematic errors, many times greater, depending 
on wave-length are entirely neglected. Consequently, in the table, the intensities 
given in the columns after the first are estimates assigned by the observers. In the 
second column an average intensity is derived from the mean of all the eclipses. 

In order to detect possible relationships between lines of the coronal spectrum 
to the end that the atomic origin of coronium may be ascertained, much attention 
has been paid to intensities. Information may be obtained by three different 
methods: 1) by measuring the intensities along of lines in slit spectra from the 
sun's surface outwards, 2) by slitless spectra and 3) by comparing the intensities 
at different eclipses. 

The table below shows striking differences in the intensities from eclipse 
to eclipse. To know how many of these differences are real, one must consider 
the various factors that may influence the intensities. These may be grouped 
under four heads, 1) color sensitivity of the photographic plate, 2) the dispersion, 
3) prism or grating and 4) slit or slitless. The improvements in plates in recent 
years are mainly responsible for the discovery of the lines at the red end of the 
spectrum. 

There were marked differences in intensities at the 1930 eclipse on Niuafoou 
between the coronal spectra taken by prismatic camera and by concave grating. 

1 Ap J 75, p. 1 (1932). B Memoirs R AS 64, p. 105 (1927). 
3 Z f Ap 2, p. 106 (1931). ' Ap J 75, p. 1 (1932). 
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Wave-Lengths and Intensities of the Coronal Lines. 

HILLS 
FOWLER, DYSON MOORE DAVID-

Wave- Mean and SHACKLE- Mean 
LEWIS 

and 
MOORE 

SON and GRO- MITCHELL 
Length lnten-

NEWALL 
TON, and 1900- 1908 CAMP- 1922 STRAT- TRIAN 

LA. sity 1898 
LOCKYER 1901- BELL TON 1929 

1898 1905 . 1918 1926 1905 1925 1930 

3328 8 - - - - - - - 8 - - -
3387,96 20 - - 12 30 - - 20 20 20 20 20 
3454,13 8 - - 9 8 - - 5 8 10 5 6 
3600,97 10 - - - 15 10 6 9 12 - 15 15 
3642,87 3 - - 2 5 4 - 3 - 4 ? 4 
3800,77 3 3 3 3 3 2 - 4 1 3 3? 3 
3986,88 8 5 5 3 4 2 4 10 5 8 4 8 
4086,29 6 - - - 6 2 2 8 6 - 4 6 
4231,4 8 10 5 5 8 6 8 10 8 6 6 6 
4311 2 - - 2 1 - - 2 1 - - -
4359 4 3 3 4 - - - 4 1 2 - 2 
4567 4 8 3 6 - 2 - 6 3 - - -

4586 2 - 1 4 - - - 4 - - - -
5117 2 - - 2 1 - - 2 5 - - -
5302,90 20 8 10 20 10 20 20 20 20 20 20 20 
5536 1 - - 2 - - - 2 - - - -
6374,30 12 - - - - - - 5 6 - 15 15 
6704 2 - - - - - - - 4 - - -

Both forms of spectrographs were without slits. From the brilliant spectra of 
the prismatic camera, one might have expected coronal lines of far greater 
intensity than were shown by the concave gratings. These however had ten 
times the dispersion of the prismatic camera. Many coronal rings were seen on 
the grating photographs, the lines 5303 and 6374 being well visible even on the 
brief exposure for the flash spectrum. On the prismatic spectra, to the contrary, 
the only coronal line visible on any of the photographs was 5303, and this line 
was seen with great difficulty. Similar results! were found at the 1925 eclipse. 
It is readily seen, therefore, that the dispersion greatly affects the intensities. 
Hence any conclusions drawn from variations in intensities between the lines 
of one eclipse and another have little meaning unless instrumental conditions 
are fairly constant. 

The 1930 eclipse gave photographs showing much detailed structure in the 
spectral lines of the corona. This was made possible by the fine definition, with 
slitless images 14,5 mm in diameter and of dispersion 10,9 A per mm. All the 
coronal rings show much detailed structure but particularly the stronger lines at 
5303 and 6374. The photographs show plainly that if the slit of the spectrograph 
had been placed in a Nand S direction, the coronal lines would have been very 
feeble. If however the slit had been placed approximately E and W, the coronal 
lines might or might not have been strong depending on the exact position of 
the slit. Both E and Wedges of the sun showed considerable activity, manifested 
by prominences, long coronal streamers and pronounced coronal domes. In 
fact, the grating spectrograms and direct photographs taken with the 63-foot 
tower telescope showed prominences almost completely encircling the sun. A 
comparison of the coronal structure with the direct photographs and with the 
high level chromosphere revealed by K and HlX shows that the maximum intensity 
in the corona is always found near prominences but does not necessarily coincide 
with the prominences. 

In comparing the images of 5303 and 6374, it was surprising to find how 
little they resembled each other in their structural details of greatest strength 

1 Ap J 75, p.1 (1932). 
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and how little either resembled the high-level lines of K and H IX of the chromo
sphere. Some similarities can be detected between the faint streamers in the 
lines 5303 and 6374 and those in the direct coronal photographs, but in the stronger 
details few likenesses can be found. It was further found that the radiation of 
6374 always sticks close to the sun's edge and is more concentrated and more 
uniform than 5303. From the comparisons of the dra~ngs (loc. cit.), it is evident 
that 5303 and 6374 cannot take their origin in the same atom, or at least not in 
the same atom in the same state of ionization. These conclusions are confirmed 
by the 1932 slitless spectra taken both by the Greenwich and by the Lick 
expeditions. 

On the other hand, in the problem of finding what coronal lines have 
similarities in structure there is little unanimity of opinion. In the 3rd edition 
of "Eclipses of the Sun", is given a summary of grouping of lines. In a later 
publication, GROTRIAN 1 from measures of 1929 slit spectra, gives other possible 
groupings. Taken all in all, the various authorities give about as many different 
combinations into groups as is possible for the 18 lines of the corona. 

The detailed structure shown by the 1930 slitless spectra makes it very plain 
that coronium has a very uneven distribution at different position angles sur
rounding the sun. The limitations of the spectra taken with a slit are apparent. 
If the slit happens to fall on an intense part of the coronal ring, then all lines 
belonging to a group physically connected should be intensified together; but if 
the slit happens to cross a fainter stretch of the corona there would be little 
strength in any of the lines of the group and conclusions would be of little value. 
It cannot be known in advance what part of the coronal ring will be strong so 
that the slit might be placed in that particular position angle. Evidently, the 
comparisons of the intensities of lines at one eclipse with those at another (e. g., 
1926 and 1929) may mean comparatively little, so much depends on the accidental 
position angle of the slit. Unfortunately, for the purpose of discussing groups, 
most of the coronal spectra up to date have been taken with slit and the spectra 
at times have had none too good definition. 

For detecting groups of coronal lines, spectra on large scale without slit 
are manifestly far superior to spectra taken with slit. The only groups to which 
most authors agree are 5303 and 3388 and also 4087 and 3602. Also, as stated, 
all are agreed that 5303 and 6374 cannot belong to the same multiplet group. 

No coronal wave-lengths have yet (1935) been published for the 1932 and 
1934 eclipses. After many unsuccessful attempts at previous eclipses, a photo
graph of the green line has finally been secured by the interferometer. At the 
1932 eclipse, this method was tried at three different expeditions. Farthest west, 
CARROLL had a beautifully designed instrument, but he had bad luck with the 
weather. At Fryeburg there were two interferometers, at the University of 
Michigan and at the Lick expeditions. By means of a double slit on the Lick2 

interferometer, an attempt was made to photograph fringes both E and W of 
the sun. At one limb there was no trace of the green line but on the other it 
was strongly photographed. Although fringes were very distinct in the comparison 
lines, there were no traces of fringes in the coronal line and measures with 
a microphotometer revealed only a mere suggestion of the correct periodicity. 
LvoT's photographs explain the absence of fringes, namely, that the surprising 
width of the green coronal line of one angstrom would permit distinct fringes 
only with a very small separation of the interferometer plates which unfortunately 
would entail a very low accuracy in the wave-lengths. Hence, in the moment 

1 Z f Ap 7, p.26 (1933). 8 Publ ASP 44, p. 358 (1932). 
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of triumph of securing the first photographs of the coronal line with the inter
ferometer there is the realization that further attempts must be abandoned. 
This must be a keen disappointment to those astronomers who have spent so 
much time and energy and money in perfecting the interferometer to secure 
accurate wave-lengths of the green line. The disappointment, however, is part 
of the game of being a scientist. 

At the 1930 eclipse, MITCHELL'S photographs showed both the green and 
red coronal lines in the short exposures given for the flash spectrum. It is therefore 
not surprising to find that BABCOCK with the Mt. Wilson tower telescope has 
obtained the green coronal line on photographs of the chromosphere without 
an eclipse. On the original photographs (which the writer has seen) the 5303 
line is so wide and hazy that an accurate wave-length is impossible in spite of 
the large scale of the photographs. ADAMS and JOY! at Mt. Wilson make the 
surprising observation that five coronal lines, 3987, 4086, 4231, 5303, and 6)74 
were present at one stage of the outburst of the Nova-like RS Ophiuchi. 

The best wave-length for the green line is 5302,90 ± 0,02 which is derived 
by combining with equal weights given to each the Lick-Mt. Wilson value of 
5302,93 from the 1918 eclipse with the LYOT and MITCHELL values given on 
page 395. For the red line, perhaps the best method will be to combine the LYOT 
and MITCHELL values with weights depending on the probable errors. The derived 
value is 6374,30 ± 0,03, in close agreement with the laboratory value of neutral 
oxygen at 6)74,29 A determined by FRERICHS 2. 

Since the date of the attempts recorded in Band IV, page 325, DE BRUIN3 
calculated three lines in the spectrum of neutral oxygen with wave-lengths of 
5302,70, 6704,07 and 6775,90. He assumes that these coincide in wave-length 
with coronal lines and hence concludes that "the mysterious coronium turns 
out to be neutral oxygen". The wave-length of the green line differs far too 
much. FRERICHS and DINGLE 2 independently discuss DE BRUIN'S work. Both 
of these physicists come to the conclusion that DE BRUIN'S coincidences are 
merely accidental and that "the great mystery of the coronal lines remains 
unsolved". Still more recently, MENZEL and BOYCE, using the LYOT coronal 
wave-lengths, make widely published claims that many of the important coronal 
lines are due to neutral oxygen. The general consensus of well informed opinion 4, 

seems to be that although it seems quite probable that neutral oxygen may 
eventually be found to be one of the chief constituents of coronium, at present 
that fact is far from being proved. The great difference in the wave-lengths 
of the two best values for the red coronal line amounting to nearly half an 
angstrom shows the need of new determinations. 

GOUDSMIT and TA-YOU WU 5 suggest that the great width ofthe green coronal 
line is evidence of an excessively short life in the excited state of the atom 
concerned. Manifestly, this condition is in marked contrast from the very long 
life-times found in nebular spectra. Such short life-times are frequently associated 
with states produced by two excited electrons having a total energy greater than 
the ionization energy. However, until more accurate values of wave-lengths are 
obtained for the whole coronal spectrum, it would seem to be a waste of time to 
attempt to decipher the riddle of coronium. 

In the first burst of enthusiasm over LYOT'S remarkable work, it was thought 
by many that another eclipse problem, namely that of coronal wave-lengths, 
could be attacked when there was no eclipse. Success on an isolated mountain 

1 Publ ASP 45. p.301 (1933). 2 Nature 129. p.901 (1932). 
3 Nature 129. p.468 (1932). 4 R. FRERICHS. Naturwiss 48. p. 849 (1933). 
5 Ap J 80, p. 154 (1934). 

26* 



404 Bd. IV. Chap. 3. S. A. MITCHELL: Eclipses of the Sun. ciph. 25, 26. 

peak like Pic du Midi requires remarkable transparency of sky and conditions 
of seeing which come but seldom. In cost, such an expedition is commensurate 
with that of an eclipse expedition. Through perseverance, Mt. Wilson may finally 
succeed in deriving accurate wave-lengths for the green and red coronal lines. 
Of equal importance, however, are better wave-lengths for the balance of the 
coronal lines. At present there seems to be no method of securing this information 
so badly needed for finding the origin of coronium, than by the use of well 
designed spectrographs during the total phase of an eclipse. Photographs which 
give accurate wave-lengths of the fainter lines of the corona will of necessity 
give a greater accuracy for the brighter green and red lines so that eventually 
we may be able to ascertain something about the rotation of the corona, a subject 
concerning which we know practically nothing. 

25. Continuous Spectrum. In addition to the bright line spectrum caused 
by the hypothetical element "coronium", the corona shows a strong continuous 
spectrum in the inner corona and FRAUNHOFER absorption lines in the middle 
and outer corona. At the eclipse of 1929, with three different spectrographs, 
GROTRIAN 1 secured spectra of the corona which were compared with the solar 
spectrum taken with the same instruments but weakened in intensity by known 
amounts. Measurements with the microphotometer in wave-lengths from 3400 
to 6500 A give the following interesting results: 1) The position of energy maximum 
in the coronal spectrum is independent of the height in the corona and agrees 
exactly with the energy maximum in the solar spectrum. 2) Within the errors 
of measurement amounting to ±om,1, the distribution of energy in the coronal 
spectrum is independent of height in the corona and is identical with the intensity 
of radiation in the solar spectrum. These measures confirm the conclusions of 
LUDENDORFF 2 from the eclipse of 1923. After many long years of uncertainty, 
at last we seem to have positive information that the color of the corona is 
identical with that of the sun, or in other words, the corona derives its radiation 
from scattered sunlight. 

26. Recent Investigations of the Spectrum of the Corona. In the remark
ably clear sky at the Australian eclipse of 1922, MOORE seemed to prove quite 
conclusively3 that the FRAUNHOFER lines in the middle and outer corona have 
their origin in the corona itself and are not caused by sunlight scattered by the 
earth's atmosphere. By means of a registering photometer, GROTRIAN 4 measured 
the widths of the stronger FRAUNHOFER lines in the coronal spectrum taken 
by LUDENDORFF at the 1923 eclipse. These widths were compared with those 
of the solar spectrum taken by the same spectrograph but weakened by known 
amounts. In every case the widths of lines in the coronal spectrum were compared 
with the widths in both stronger and weaker solar spectra. Nearly all observers 
heretofore have believed that the FRAUNHOFER lines in the coronal spectrum 
were both wider and less distinct than similar lines in the sun. On the contrary, 
GROTRIAN'S measures make clear that the dark lines in the coronal spectrum 
are certainly much less distinct through lack of contrast than in the solar spectrum, 
and moreover the dark lines are more prominent in the outer corona than in the 
inner, but nevertheless the widths of the coronal lines are the same at all distances 
out from the sun's surface, and within errors of measurement are identical in 
width with the corresponding lines in the solar spectrum. From similar measures 
carried out on the 1922 and 1932 eclipse spectra, MooRE5 confirms GROTRIAN'S 
measures of the 1923 eclipse spectra. 

I Z f Ap 3, p. 199 (1931). 2 SitzberPreuBAkadWiss 1925, p. 83; this Handb. IV, P.336. 
3 Publ ASP 35, p. 59 (1923); this Handb. IV, p.326. 
« Z f Ap 8, p.124 (1934). 5 Publ ASP 46, p.298 (1934). 
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The bright line spectrum contributes a small fraction of the total light of 
the corona. It is evident that an explanation of the radiation of the corona 
which at the eclipse of 1878 was seen to extend to the enormous distance 
of fifteen million kilometers from the sun's surface, must confine attention 
primarily to the two overlapping coronal spectra, the continuous and the FRAUN

HOFER. The spectra taken in Mexico in 1923 showed FRAUNHOFER lines on the 
face of the dark moon. On the assumption that these were caused by coronal 
light scattered either in the earth's atmosphere or in the spectrograph, GROTRIAN 

was able to apply corrections to the measured intensities of the dark lines in 
the coronal spectrum. These corrected intensities show that near the sun's edge 
the continuous spectrum is much stronger than the FRAUNHOFER spectrum so 
that no dark lines are visible, due to lack of contrast, in the inner corona though 
no doubt dark lines may be there. At increasing distances from the sun's edge 
outwards, the intensity of the continuous spectrum falls off more rapidly than 
the dark line spectrum. At an angular distance of 19',5 on the east side and 
14',5 on the west side, or at an average of one solar radius, the intensities of the 
continuous and the FRAUNHOFER spectra are equal. At increasing distances 
from the sun's surface, the FRAUNHOFER lines become gradually more readily 
visible due to increased contrast caused by the diminution in intensity of the 
continuous spectrum. 

Spectra taken at many eclipses during totality have shown the Hand K lines 
and the stronger hydrogen lines in great intensity, even across the face of the 
dark moon. These spectral lines take their origin in light from the high chromo
sphere scattered by the earth's atmosphere, particularly near the beginning and 
ending of totality. It therefore may be quite unsafe to assume that the dark 
lines of the spectrum superposed on the face of the moon were actually caused 
by scattered coronal light rather than by sunlight reflected by nearby clouds 
in the earth's atmosphere especially at times near the beginning and ending 
of totality. This however is a mere detail that affects the relative intensities of 
the continuous and FRAUNHOFER spectra at different distances from the sun's 
edge but in no way detracts from the remarkably fine work of GROTRIAN. 

According to ROSSELAND 1, the corona has "stimulated speculation to the 
breaking point, it being even suggested that there we witness our recognized 
physical laws set at naught by nature herself". As a result of many theories of 
the corona, it is now generally recognized that the electron must play an impor
tant role in explaining the radiation of the corona. If the continuous spectrum 
is caused by free electrons which scatter the solar radiation, ROSSELAND finds 
that at a temperature of 4000 0 K, the average thermal velocity of the electron 
would cause a DOPPLER effect of the order of 10 A. As a result, all of the dark 
FRAUNHOFER lines will be wiped out, with the exception of the broad wings 
of the Hand K lines. 

Electron scattering, therefore, furnishes an adequate explanation of the 
absence of dark lines in the spectrum of the inner corona and also is in conformity 
with the fact that there is no difference in color of the corona from the sun. But 
how explain the dark lines in the outer parts of the corona? If the electron is 
to be the agent, then it is necessary to find some process whereby the random 
velocities of the electrons may be slowed down to such an extent that the DOPPLER 

effects will not obliterate the FRAUNHOFER lines. It is scarcely possible to assume 
a temperature in the middle corona less than 2000 0 K which would cause a 
DOPPLER effect of about 7 A. We might, if we please, assume some (as yet) 
unknown influences from positrons, or that the sun's magnetic field or some 

1 Publ Obs Univ Oslo No.5 (1933). 
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other unknown source might gradually slow up the electron velocities at distances 
of 10' from the sun's surface. If indeed there were a gradual slowing up of the 
electrons, this would cause the FRAUNHOFER lines to be broader in the middle 
corona and sharper in the outer corona-which is not in accord with the facts. 

Under the assumption that the light of the corona is caused by the super
position of a continuous spectrum over a dark line spectrum, it is necessary to 
conclude that electrons are present everywhere throughout the corona. As 
atoms and ions are present in the inner corona causing the bright line spectrum 
of coronium, it has been thought by many that ionized atoms must be the cause 
of the dark lines in the spectrum of the outer corona. We do not see how it would 
be possible for atoms to exist in the outer corona in appreciable numbers, and 
moreover, their existence would cause a RAYLEIGH scattering and a distribution 
of intensity in the coronal radiation different from that of the sun-which again 
is not in accord with the facts. 

After discussing many possible explanations in seeking a mechanism which 
would cause a scattering of sunlight without change of color, GROTRIAN is forced 
to the conclusion that the FRAUNHOFER lines in the coronal spectrum are caused 
by solid particles with diameters greater than three times the wave-length of 
light. Close to the sun all solid particles would be immediately vaporized but 
at greater distances there would be an increasing number of solid particles; in 
fact, in the zodiacal light we have independent evidence of the existence of such 
material in interplanetary space. By making plausible assumptions, GROTRIAN 
shows that the surface brightness of the outer corona bears to the brightness 
of the zodiacal light a ratio of about the right order of magnitude. This marks 
a partial return to the theory! of ARRHENIUS. In accordance with GROTRIAN'S 
hypothesis, within one radius of the sun's surface the electron is the scattering 
mechanism but farther out the interplanetary dust cloud does most of the 
scattering. If the dust cloud is assumed to move with the sun, then any details 
of coronal structure in the outer corona would persist for long periods without 
changes. For the long coronal streamers which are prominent features of nearly 
all eclipses near the times of sun-spot minima and which take their origin near 
the sun's surface and extend to great distances, a dual explanation seems to be 
required. 

g) The Light of the Corona. 
27. Polarization of the Light of the Corona. The eclipses of 1932 and 1934 

have cleared up many questions regarding the polarization of light surrounding 
the sun at the time of totality. Polarization measures must be the result of 
a combination of the partly polarized light from the corona and the unpolarized 
light in the earth's atmosphere. The measures of YOUNG2 showed that the per
centage of polarization in photographic light was about three times greater than 
in visual light which was readily explained by the assumption that the coronal 
radiation is RAYLEIGH scattering from atoms or ions. If however, the corona 
is due to scattering by the electron, then the amount of polarization must be 
exactly the same in photographic as in visual light. At the eclipse of 1932, 
DUFAY and GROUILLER 3 show that the amount of polarization is independent 
of wave-length and is a maximum of 26 per cent at 10' from the sun's edge. At 
the eclipse of 1934, JOHNSON 4 from visual measurements finds a maximum of 
28 per cent polarization at 8',5 from the sun's limb, a result in good agreement 
with the 1932 eclipse. 

1 Vol. IV, p. 346. 2 Vol. IV, p. 330. 
3 C R 196, p. 1574 (1933). 4 PublASP 46, p.226 (1934). 
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29. Total Brightness and Surface Brightness of the Corona. At the 1932 
eclipse, photo-electric cells were used at many expeditions in attempts to measure 
the light of the corona. At Magog we had two separate set-ups of Weston Il
lumination Meters. An automatic record was made of the sky illumination near 
the North Pole starting before daylight and continuing through the whole day 
until after dark. Another set of 16 cells was directed towards the sun and the 
field of illumination was confined to a circle of 8 0 in diameter with the eclipsed 
sun in the center. Although clouds prevailed during totality, the records were 
sent to Dr. M. MINNAERT who in part reports: "It is easy to show that during 
the partial phases the illumination of the sky surrounding the sun was chiefly 
due to direct solar radiation, but during totality the illumination was due mainly 
to reflection of the light from points outside the path of totality." Although 
the clouds at Magog were denser than they were (for instance) at Fryeburg, 
one seems compelled to raise the question whether the FRAUNHOFER lines shown 
in the spectra of the corona taken by MooRE at this eclipse are the result of 
coronal radiation or whether they are not in part caused by sunlight reflected 
by the thin clouds which were present throughout totality. On the photographs 
the effects would be greatest at the beginning and ending of totality. 

In this connection it is well to again raise the question, as to what information 
we actually have from previous eclipses regarding the total light of the corona. 
Regarding the measures of the illumination of corona pI us sky by means of 
illuminometers, one competent photometric authority states!, "There can be 
no objection to anyone measuring the normal illumination on a completely ex
posed test plate at the time of totality if he is convinced of the utility of so doing. 
Trouble, however, may ensue when the results of such measurement are seriously 
put forward as indicative of the amount of light which the corona is giving." 

h) Coronal Theories. 
33a. Conclusions. In the past five years, much new coronal information 

has been published, with the result that many of the difficulties that retarded 
progress in our understanding of the corona have been cleared away. The 
assumption that the corona consists essentially of free electrons permits an ap
plication of the theory 2 of MINNAERT. When knowledge progresses still further 
and we learn more about the physical laws that govern matter under solar 
conditions, then we may be able to find an explanation of the dark lines in the 
solar spectrum simpler than the assumption that they are caused by the scattering 
of the sun's light by interplanetary dust. 

Manifestly, for future progress we need more and better spectra of the dark 
lines in the coronal spectrum taken under clear skies devoid of water vapor in 
order to be more certain that the FRAuNHoFER lines are actually coronal in 
origin and do not come from sunlight scattered in the earth's atmosphere. We 
need more and better spectra of large dispersion in order to derive more accurate 
wave-lengths of the bright line spectrum by which to find the origin of coronium 
and to measure the rotation of the corona. Up to the present we have pitifully 
few spectra of the corona with good definition and adequate dispersion. In the 
future these spectra must be measured photometrically to as great distances 
as possible from the sun's surface in at least two different directions at the sun's 
equator and pole. Needless to say the photographs should cover as wide a range 
of wave-lengths as possible. More information is urgently needed concerning the 
degree of polarization of the coronal light to as great distances from the sun 

1 J Opt Soc Amer 23, P.234 (1933). 2 ZfAp 1, p.209 (1930). 
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as possible. In spite of the splendid achievement of LYOT in photographing 
the corona outside of an eclipse, it seems probable that new information regarding 
the corona will come entirely from eclipse expeditions with the result that 
observations will be accumulated at the average rate of one minute of time per 
year. 

k) EINSTEIN Theory. 
35. Deflections of Star Images on Eclipse Plates. At the 1929 eclipse, the 

Potsdam party of FREUNDLICH and VON KLUBER used two different cameras, 
one an astrograph of 3,4 m focus pointed directly at the sun, the other of 8,5 m 
focus placed horizontally and used with coelostat mirror. In spite of every 
precaution to take care of possible errors of all kinds, it was found that the 
plates with the astrograph were useless on account of a flexure developed in 
passing from the eclipse to the check star field 35 0 distant. Although the 
optical qualities of the horizontal camera were far from perfect, the value derived 
by the Potsdam astronomers for the EINSTEIN deflection reduced to the sun's 
edge was 2",24 ± 0",10, a result which differed radically from the Lick deflection 
1",75 ± 0",09 at the 1922 eclipse, or from the theoretical value of 1",72. 

Several astronomers, among whom may be mentioned LUDENDORFF1 and 
TRUMPLER 2, attacked the method of reduction with the result that a heated 
and acrimonious controversy ensued. Unfortunately, at the 1929 eclipse, the 
bright stars photographed on the Potsdam plates were extremely unsym
metrically placed. A straight line passed through the center of the sun found 
seventeen stars on one side and a single star on the other side of the line. As 
a consequence, the light deflections to be determined depend to a high degree 
on the plate constants used in the reduction. If by means of the least square 
reductions the scale correction is determined at the same time as the other 
constants of the plate from the star observations themselves, that is, by following 
the procedure adopted with the 1919 and 1922 eclipses, TR,UMPLER has found 
for the 1929 plates a deflection of 1",75 ± 0",13. On the other hand, DAN]ON 3 

has determined the scale of the plates from the check field of stars furnished by 
the same instrument on the day of the eclipse and after an interval of several 
months and he finds the three eclipses of 1919, 1922 and 1929 are in good agree
ment and furnish the mean value 2",06 for the EINSTEIN deflection. 

In again reviewing the whole literature, the present writer has come to the 
conclusion that although the problem can not now be uniquely solved, more 
confidence may be placed in TRUMPLER'S value for the 1929 eclipse, 1 ",75 ± 0",13 
than in any of the others. This value, combined with those in Band IV, page 356, 
gives 1",79 ± 0",06 for the deflection reduced to the sun's limb. 

The differences between the various reductions show the underlying dif
ficulty of the whole problem, namely, the practical impossibility of adequately 
separating the scale of the plates from the star deflections. According to the 
opinion expressed more recently by FREUNDLICH and VON BRUNN', a solution 
of the problem demands that the scale of the plates must be known to the exces
sively high accuracy of one part in one-hundred-thousand. It need hardly be 
added that nowhere in astrophysical measures has this accuracy been attained 
in the scale value of a photographic plate. It therefore appears evident that 
work on the relativity displacements must be repeated at future eclipses by 
processes which will insure a far greater accuracy than has been attained in 

1 AN 244, pp.321 and 415 (1932). 
B Z f Ap 4, p. 208; Publ ASP 44, p. 167 (1932). 
3 JdePhys et Ie Radium (7) 3, p.281 (1932). 'ZfAp 6, p.218 (1933). 
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the past. Such a recommendation is quite obvious-but unfortunately, it will 
be quite impossible to put this recommendation into effect at any time within 
the next two decades. WRIGHT 1 has shown that not a single one of the star fields 
at any total eclipse in the future, up to and including that of February 25, 1952, 
is adequate to give reliable information concerning the relativity displacement. 

Measures by WRIGHT 2 of photographs of the April, 1930, eclipse made with 
the 36-inch Lick refractor offer "no support for the suggestion that has been 
made that the EINSTEIN effect may be a consequence of abnormal refraction 
within the cold shadow of the moon at the time of a total eclipse of the sun". 

In a discussion of the systematic differences between the wave-lengths 
in the sun and those in the vacuum arc in the laboratory, it is shown in Eclipses 
of the Sun, 3d Edition, p. 463, that "the wave-lengths in the sun are greater 
than those in the laboratory, the average difference being approximately that 
of the EINSTEIN relativity shift". 

Most astronomers and physicists are satisfied that the theory of relativity 
has been verified by observations made in three different fields of investigation: 
1) the motion of the perihelion of Mercury, 2) the red shift of lines in the solar 
spectrum, and 3) deflections on eclipse photographs. But if these are not 
completely convincing, TRUl\IPLER'S recent observations on the red shift in stars 
of 0 type should set at rest any remaining doubts. Many new and interesting 
facts concerning this theory will be accumulated in the next quarter of a century 
of progress before there is another total eclipse with a satisfactory distribution of 
bright stars that will permit another thorough test of the relativity displacement. 

1 Publ ASP 45. p.25 (1933). 
2 PublAmerAstrSoc 8, p. 79 (1934). 
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Kapitel 4. 

Die physische Beschaffenheit des 
Planetensystems. 

Von 

K. GRAFF-Wien. 

a) Uberblick iiber die Forschungsmethoden und deren 
Hilfsmittel. 

1. Einleitung. Eine kritische Bearbeitung aller systematischen Durch
messerbestimmungen der Planeten einschlieBlich eigener Reihen hat W. RABEl 
geliefert. Er findet fUr die Dimensionen der GroJ3korper im Sonnen system die 
folgenden wahrscheinlichsten Werte (Planet Pluto s. Ziff. 14a): 

Planet 

Merkur. 
Venus 
Erde . 
Mars, aquat. 

polar. 
Jupiter, aquat. 

" polar. 

Scheinb. Nannal
Durchm. abstand 

7",09 
17 ,40 
17 ,60 

9 ,47 
9 ,42 

38 ,09 
35 ,76 

1,0000 
1,0000 
1,0000 
1,0000 
1,0000 
5,2028 
5,2028 

Tabelle 1. 

\Vahrer 
Durchm. 

in km 

5140 
12620 
12756 

6860 
6820 

143600 
134800 

Planet Scheinb. N ormal
Durchm. a bs tand 

Saturn, aquat. 17/1,44 
, polar . 15,77 

Ring A, auB. Dm. 40 ,29 
" B, " " 25 ,82 
" C, " " 20 ,83 

Cassiniteilg. Mitte 134 ,62 
Uranus .... 3 ,84 
Neptun . . .. 2 ,28 

9,5389 
9,5389 
9,5389 
9,5389 
9,5389 
9,5389 

19,191 
30,055 

\Vahrer 
Durchm. 

in km 

120600 
109000 
278500 
178500 
144000 
239400 

53400 
49700 

2. Berechnung der planetographischen Hilfsdaten und der Achsenlage. 
In den Literaturnachweisen des Handbuches sind nur neuere Arbeiten auf dem 
Gebiete der mathematischen Planetographie genannt. Von alteren waren 
W. BEER und J. H. MADLER2 sowie E. NElSON 3 zu erwahnen, deren selenographi
sche Formeln (zahlreiche Druckfehler!) sinngemaJ3 auch auf Planeten Anwendung 
finden konnen (vgl. Handb. S.397). Eine Zusammenstellung der Bezeichnungen 
und Formeln ffir planetographische Berechnungen nebst zwei Diagrammen ist 
im Naut. Aim. fiir 1931, S. 783ff. enthalten. 

3. Anwendung der Polarimetrie, Photometrie usw. Wahrend die Photo
metrie und Radiometrie der Planeten in den letzten Jahren nur geringe Fort
schritte zu verzeichnen haben, ist die Polarimetrie durch eine umfangreiche 
Veroffentlichung von B. LYOT 4 sehr wesentlich gefOrdert worden. LYOT hat 
zunachst festgestellt, daJ3 entgegen der allgemeinen Meinung die Planeten tat
sachlich deutliche Anzeichen einer Polarisation aufweisen, die zum Teil schon 

1 AN 234, S. 153 (1928). 2 Der Mond (1837). 
3 Der Mond, 2. deutsche Ausgabe von H. J. KLEIN S. 374 (1881), Anhang. 
4 Recherches sur la polarisation de la lumiere des planetes etc. Meudon Ann 8 (1929). 
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bei Anwendung einer gewohnlichen SAVARTschen Platte zu erkennen ist. Das 
neue Polarimeter muBte nicht nur empfindlicher gebaut werden, sondern auch 
Messungen zulassen. Es besteht zunachst aus einer WILDschen Platte, d. h. 
aus zwei Kalkspatblattchen, die parallel zu einer Spaltflache des Krystalls ge
schnitten und so zusammengesetzt sind, daB die Hauptschnitte senkrecht zu
einander stehen. Als Analysator dient ein achromatisches doppelbrechendes 
Prisma aus Kalkspat und Glas, dessen Hauptschnitt diejenigen der Polari
sationsplatte kreuzt. Die Doppelbrechung des Prismas ist so gewahlt, daB die 
Divergenz der beiden senkrecht zueinander polarisierten Strahlen genau gleich 
der Breite eines hellen oder eines dunklen Streifens ist. Dies hat den Vorteil, 
daB man das ordentliche und auBerordentliche Fransensystem so orientieren 
kann, daB die hellen und dunklen Streifen beider je aufeinanderfallen und sich 
daher verstarken. Gegeniiber dem SAVARTschen hat das LYOTSche Poiariskopi 
den groBen Vorteil der Farblosigkeit des Gesichtsfeldes, wesentlich feinerer und 
scharferer Streifen und mehr als doppelter Lichtstarke, dagegen ist die Emp
findlichkeit nur wenig gesteigert. LYOT hat sie durch einen Kunstgriff erhoht, 
indem er die einfallenden Lichtstrahlen im Fernrohr dreh- und neigbare Blattchen 
von diinnster Zelluloidfolie passieren laBt und ihnen damit meBbar eine Zusatz
polarisation erteilt. Zeigt z. B. ein Planet eine Polarisation von 0,3 %, so bleibt 
diese im Polariskop unsichtbar. Werden ihr jedoch durch entsprechende Neigung 
und Drehung der beiden Folien 0,9% hinzugefiigt, so wird der Gesamtbetrag 
von 1,2 % erkennbar und auch meBbar. 

In der Mitte einer Planetenscheibe ist das Licht durch einfache Diffusion 
polarisiert, und zwar in einer Ebene, die zur Ebene, die durch die Sonne geht, 
entweder parallel verlauft oder senkrecht dazu steht. Die GesetzmaBigkeiten, 
die dabei auftreten, kennzeichnen den Boden, die Wolkenhiille oder die Atmosphare 
eines Planeten. Ihre Anderung ist ein Merkmal dafUr, daB sich auch die physischen 
Verhaltnisse auf dem fremden Weltkorper geandert haben. Experimentelle 
Untersuchungen an streuenden Dampf- und Staubtei1chen, an Gesteinen und 
Gesteinsmischungen ergaben, besonders in Verbindung mit der Photometrie 
und Kolorimetrie, Anhaltspunkte fUr Schliisse iiber die Ursache der Verande
rungen, so daB dem neuen Verfahren ein bleibender Platz in der Planetographie 
gesichert erscheint. 

Die Bestimmungen des Polarisationswinkels, der Polarisationsebene und des 
Betrages der Polarisation konnen getrennt oder gleichzeitig vorgenommen 
werden. 1m letzteren FaIle wird die zu untersuchende Polarisation zweimal 
kompensiert, indem man das Polarimeter abwechselnd in zwei urn 45 0 abweichen
den Richtungen orientiert. Sind rx und fJ die Winkel, die die Polarisationsebene 
mit den beiden Richtungen einschlieBt, P der gesuchte Betrag des polarisierten 
Lichtes, so folgt aus einer geometrischen Betrachtung des Lichtdurchganges 
durch das Prisma 

PI = Pcos2rx, 

P 2 = Psin2rx 
und 

P = -V P12 + P 22. 

Fiir die Untersuchung der Planeten Merkur und Venus, die zum Teil am 
Tage beobachtet werden miissen, ist es natiirlich notwendig, die starke Polari
sation der erleuchteten Atmosphare zu kompensieren, was LYOT durch eine sinn
reiche automatische Hilfsvorrichtung (Quarzplatte zwischen zwei Kalkspat
rhomboedern) hinter dem Okular ermoglicht hat. 

1 Vgl. W. Voss, Himmelswelt 41, S.285 (1931). 
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Der bessere Einblick in die photometrischen Verhaltnisse der Planeten, 
der letzthin erzielt wurde, ist weniger der Anwendung praziseret Beobachtungs
methoden (z. B. der lichtelektrischen Photometrie) zu verdanken, als einer 
genaueren Bearbeitung der Schatzungen und Messungen, vor allem aber ihrer 
'Oberfiihrung in ein einheitliches System, etwa das der Rev. Harv. Photometry. 
Diese lange zuruckgestellte Aufgabe hat W. BECKER l mit unerwartetem Erfolg 
durchgefiihrt: Fiir Mars, Jupiter, Saturn, Uranus und Neptun ergaben sich 
neben dem mit den Distanzen r und LI sowie mit der Phase einhergehenden schein
baren Lichtwechsel noch charakteristische physische Helligkeitsanderungen, die 
bei den einzelnen Planeten noch besonders erwahnt werden sollen. Einheitliche 
Zusammenhange, die etwa auf A.nderungen der Solarkonstante zu schieben waren, 
sind dabei bemerkenswerterweise nicht festgestellt worden. Beziehungen zur 
Umlaufsperiode, die auf physische Griinde zuruckgefUhrt werden k6nnten, finden 
sich nur bei Jupiter vor, bei Uranus hat die 42jahrige Welle (Umlauf 84a) ihren 
Grund in der Abplattung und besonderen Achsenrichtung (Ziff. 14) des Planeten. 

Die genaueren Lichtkurven der Glieder des Planetensystems gestatten eine 
wesentlich scharfere Festlegung ihrer mittleren Helligkeiten und der Albedo
ziffern, und zwar erhalt man nach W. BECKER die folgenden Werte fUr mittlere 
Helligkeit (Harv. System), Amplitude des Lichtwechsels, Farbenindex und geo
metrische Albedo: 

Tabelle 2. 
Planet M.Hell. Amp!. CI I Vis. Farbe I Geom. Alb. 

Mars. -1m,694 om.48 +1 m,160 k9 0,119 
Jupiter. -2 ,392 o ,34 +0 ,742 /3 0.409 
Saturn +0 ,901 0 .46 +0 .841 g6 0.402 
Uranus. +5 ,575 0 .31 +0 ,68 b7 0.459 
Neptun. +7 ,752 0 ,36 +0 ,654 - 0.450 

Der Farbenindex elder Tafel ist aus visuellen und photographischen Hellig
keiten abgeleitet, wahrend die visuelle Farbenklasse nach den Messungen von 
K. GRAFF2 angesetzt wurde. Zur letzten Reihe der Tabelle ist zu bemerken, daB 
die spharischen Albedowerte nach dem LAMBERTschen Emanationsgesetz sich 
aus den geometrischen durch Multiplikation der Zahlen mit t ergeben. 

Die letzten spektroskopischen Fortschritte auf dem Gebiete der Planeto
graphie sind in erster Linie der handelsmaBigen Herstellung von haltbaren 
Ultrarotplatten zu danken, die eine Verfolgung heller Spektra bis iiber A 10000A, 
also in das Gebiet der starken atmospharischen Absorptionen hinein gestatten 
und noch manche wichtigen Ergebnisse auf dem Gebiete der physischen Planeten
kunde versprechen. 

b} Die inneren Planeten. 
4. Merkur. Dem planetographisch sehr wenig ergiebigen Planeten hat 

E. M. ANTONIADI3 eine Monographie gewidmet. Der Verfasser setzt sich darin 
entschieden fUr die 88tagige Umdrehungszeit von G. SCHIAPARELLI ein (vgl. 
Handb. S.367), allerdings unter Annahme von erheblichen physischen Libra
tionen. Die Oberflache des Merkur ist nach ANTONIADI unmittelbar sichtbar 
und tragt Wiistencharakter. Die sehr diinne Atmosphare zeigt keine Wolken, 
dagegen gelegentliche Trubungen, die auf Stauberscheinungen zuruckgefiihrt 
werden. AHe Wahrnehmungen auf Merkur sind sehr unsicher. Die Auffassung 
der Umrisse und ihre Einordnung in ein hermographisches Netz, dessen Ent
wurf ANTONIADI versucht, stecken noch in den Anfangen. 

1 Berlin Sitzber 1933, S. 839. 2 Sternw Wien Mitt Nr. 1. S. 25 (1931). 
3 La planete Mercure et la rotation des satellites. 1932. 
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Der im Handbuch (S.368) angegebene Ausdruck von G. MULLERl fur die 
Helligkeit ist dort bereits auf das Harv. System reduziert. Die lineare Original
formel im Potsdamer System lautet: 

H'!}. = -1,041 + 0,03679 (IX - 50°), 

wahrend J. HOPMANN 2 aus einer eigenen Reihe im Harv-System stark abweichend 

H'!}. = -0,658 + 0,03316 (IX - 50°) 
erhielt. 

Die groBe Ahnlichkeit zwischen der Polarisationskurve des Merkur und der
jenigen des Mondes wird durch die Untersuchungen von B. LYOT 3 neuerdings 
vollauf bestatigt. 

5. Venus. W. S. ADAMS und TH. DUNHAM 4 haben im Fruhjahr 1932 am 
2,5 m-Reflektor des Mt. Wilson-Observatoriums Spektralaufnahmen des Venus
lichtes auf Ultrarotplatten bei starker Dispersion (1 mm = 5,6 A) ausgeftihrt. 
Bei der relativen Radialgeschwindigkeit von -14 km hatten etwaige Absorptions
linien des Planet en neb en denen der Erdatmosphare deutlich hervortreten 
mussen, doch ist wieder 5 keine Spur davon im Venuslicht gefunden worden. 
Daftir gelang die Zuordnung von drei neuen, im Laboratorium schwer nachweis
baren Banden Ie 7820, 7883 und 8689 zur Kohlensaure. 

Auf dieser Feststellung fuBend, hat E. SCHOENBERG 6 die Refraktions- und 
Diffusionskonstante der Venusatmosphare neu abgeleitet. Die Horizontal
refraktion R ergibt sich aus dem Ubergreifen der H6rnerspitzen nach Ver
besserung einer von MADLER 7 angegebenen Formel zu 

R = -~--"-[(D + s'sinm)sinm - sJ. 
2 r1 

Dabei sind D der Winkelabstand Sonne-Venus, m die Verlangerung der H6rner
spitzen, r und r1 die Radienvektoren von Erde und Venus, s und s' die schein
baren Halbmesser von Sonne und Planet. Beobachtungen aus den Jahren 1849, 
1866 und 1874 ergeben R = 54'. Dieser hohe Wert wird durch das spektro
graphische Ergebnis verstandlich. SCHOENBERG ftihrt ihn auf den groBen 
Brechungsexponenten der unteren Kohlensaureschichten zuruck und nicht auf 
eine besonders groBe Dichte der Venusatmosphare. 

Gesttitzt auf SCHOENBERGS Angaben schatzt R. WILDT8 die Kohlendioxyd
menge der Venusatmosphare auf 1,5 kg pro 1 qcm Oberflache. Fur die Eigen
strahlung ist eine solche Atmosphare vollkommen undurchlassig, so daB Strah
lungsmessungen nicht imstande sind, eine Vorstellung von der Bodentemperatur 
des Planet en zu vermitteln. 

Das Ubergreifen der H6rnerspitzen steht in enger Beziehung mit der Tau
schung des aschgrauen Lichtes in den unteren Konjunktionen der Venus. Eine 
zusammenhangende Darstellung der Erscheinung gab F. QUENISSET 9 ; die alteren 
Beobachtungen hat bereits H. J. KLEIN 10 zusammengestellt. 

Die Polarisationserscheinungen der Venus sind in Abb. 7 des Handbuches 
(S.371) nicht vollstandig dargestellt. Beim Diffusionswinkel 130° erhebt sich 
die Kurve wieder rasch und erreicht bei 160° ein zweites Maximum von 18% 0 , 

1 Photometrie d Gestirne S. 353 (1897). 2 AN 218, S.185 (1923). 
3 Recherches sur la polarisation etc., S.48. (1929). 
4 PublASP 44, S.243 (1932); 45, S.202 (1933). 
5 Vgl. Ap J 56, S.380 (1922). 
6 Berlin Sitzber 1933, S. 50; vgl. auch 1931, S.383. 
7 AN 29, S. 107 (1849). 8 Verbff Sternw Gbttingen Nr. 38 (1934). 
9 B S A F 46, S. 370 (1932). 

10 Handbuch der allgem. Himmelsbeschreibung, S. 90. Braunschweig 1901. 
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Die Untersuchung der regionalen Polarisation, z. B. in der Nahe der Rander, 
der Lichtgrenze, der Homer usw., hat kein einheitliches Resultat, sondem be
merkenswerte Unterschiede ergeben, deren Deutung aber noch aussteht. 

6. Vermutungen iiber die Rotation der Venus. Helligkeitsverlauf. Die 
Frage nach der Zeitdauer der Achsenumdrehung ist weiter ungeklart. Von 
neueren Versuchen in dieser Richtung sind diejenigen von R. JARRy-DESLOGES 
zu erwahnen1, die auf 24h und eine Achsenneigung von 45 °,5 hindeuten. 

Die im Handbuch (S. 373) mitgeteilte visuelle Formel ffir den Lichtwechsel 
der Venus im Harv.System nach G. MULLER 2 lautet im Original (Potsd.System) 

H~ = -4,707 + 0,01322P + 0,0000004247p3, 

wahrend die photovisuelle von E. S. KING 3 wie folgt zu verbessem ist 

Hr;; = -5,20 + 0,01445P + 0,0000002251p3. 

7. Mars. Lichtwechsel, Rotation, OberfHi.che. Die normalen, yom Phasen
winkel abhangigen Anderungen der Helligkeit verlaufen (Phasenkoeffizient nach 
G. MULLER, konstantes Glied nach W. BECKER 4) entsprechend der Formel: 

He! = -1,694 + 0,01486p. 

AuBerhalb dieses regelmaBigen Lichtwechsels spielt sich ein unregelmaBiger ab, 
der dadurch charakterisiert ist, daB lang andauemde flache Minima durch 
einzelne scharfe Maxima unterbrochen werden. Die Amplitude dieser Helligkeits
schwankung ist recht betrachtlich und betragt om,48; eine Periode ist offenbar 
nicht vorhanden, was insofern nicht verwunderlich ist, als die Lichtanderungen, 
im Einklang mit dem unmittelbaren Anblick im Fernrohr, offenbar mit meteoro
logischen Vorgangen in der Marsatmosphare zusammenhangen. 

Die Marsliteratur hat E. M. ANTONIAD!5 urn eine umfangreiche Mono
graphie bereichert. Es handelt sich bei dem Buch urn eine regionale Topographie, 
die unter kritischer Beachtung der in der Geschichte der visuellen Marsforschung 
unterlaufenen Tauschungen das auBere Aussehen der einzelnen Landschaften 
und die an ihnen beobachteten Veranderungen behandelt. Es wird aus dem 
Material der letzten Jahrzehnte nur die direkte Beobachtung an groBeren 
Fernrohren, insbesondere am 83 cm-Refraktor in Meudon, beriicksichtigt. 
Mathematische Planetographie, Photometrie, Polarimetrie, ja selbst die Photo
graphie werden in dem Werk von ANTONIAD! nicht in den Kreis der Betrach
tungen gezogen. 

Bezfiglich der physischen Beschaffenheit der Marsoberflache weicht ANTONI
AD! von den anderen zeitgenossischen Beobachtem nicht abo Die Polflecke 
werden als Schnee angesprochen, die Maregebiete als Vegetation, die rotlichen 
Areale als Wfiste. In letzter Hinsicht pflichtet ihm R. WILDT6 bei, indem er aus 
dem jetzigen spiirlichen Vorkommen von freiem Sauerstoff auf Mars schlieBt, 
daB dieser ffir die Oxydation des anstehenden Bodens verbraucht worden ist. 
Da auf der Erde die roten Sandsteine zu den am starksten oxydierten Sedimenten 
gehoren, konnte die Farbe des Planeten eine iihnliche Ursache haben. 

Genauere Temperaturmessungen sind erst von den nachsten Oppositionen 
zu erwarten. Die bisherigen Ergebnisse hat G. V. SIMONOFF7 zu einem Gesamt
fiberblick fiber das Klima des Mars verwertet. Die ffir derartige Betrachtungen 
wichtige Jahresdauer des Mars (Handbuch S. 374 unten) ist dahin richtigzustellen, 
daB diese 669,6 Stem- bzw. 668,6 Sonnentage des Mars umfaBt. 

1 B S A F 43, S. 138 (1929). 
3 Harv Ann 85, Nr.4 (1923). 
5 La planete Mars 1659-1929 (1930). 
7 Pop Astr 40, S. 161 (1932). 

2 Photometrie d Gestirne S. 359 (1897). 
4 Berlin Sitzber 1933, S. 839. 
8 VerOff Sternw Gottingen Nr. 38 (1934). 
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Die einzelnen Bestimmungen der Achsenlage des Mars erfordern noch eine 
grundliche Nachprufung zur AufkHi.rung der graBen Unstimmigkeiten, die ins
besondere W. H. PICKERING! hervorgehoben hat. Der Nautical Almanac ver
wendet fUr die Lage des Marsnordpols am Himmel seit 19312 die Position (1905,0) 

A = 21h10m + 1"565 t, 

D = +54°30' + 12",60t, 

die nach LOWELL und CROMMELIN 3 angesetzt ist. 

c) Die auBeren Planeten. 
10. Jupiter. AuBerer Anblick, Rotation und Achsenlage. Die von STAN

LEY WILLIAMS 4 festgestellten Farbenwechselperioden betreffen die Aquatorzone 
des Jupiter, die, im allgemeinen weiB gefarbt, in Zwischenzeiten von 11,95 Jahren 
eine rotliche Farbung annimmt, und das nordliche und sudliche Aquatorband 
(NEB und SEB), die in Perioden von 12,03 Jahren ihre Farbe vertauschen. 

11. Wolkengebilde und roter Fleck. Helligkeit und Spektrum. Die 
MtLLERsche Formel fiir die durch die Phase hervorgerufenen Helligkeitsanderun
gen lautet nach Einsetzen der neuen Konstante von W. BECKER (vgl. S.412) 

H'4 = -2,392 + 0,015P (MtLLER, visuell), 
der 

H'4 = -2,59 + 0,015P (KING, photovisuell) 

gegeniibersteht. Beiden Ausdriicken liegt das Harv.Syst. zugrunde. Die der 
normalen, aus den Distanzen und dem Phasenwinkel folgenden Kurve iiber
lagerten, wahrscheinlich physischen Schwankungen des Lichtes haben nahe 
Sinus form mit einer Periode von 11,6 ± 0,4 J ahren. Innerhalb der Fehler
grenzen kann hier Ubereinstimmung mit den vorhin erwahnten Perioden von 
ST. WILLIAMS (s.oben) angenommen werden. 

Das Licht des Jupiter zeigt starke Polarisation. Der Anteil derselben ist 
am starksten an den Polen. Die von B. LYOT 5 1923 festgestellten, aber nicht 
aufgeklarten Unterschiede zwischen Nord- und Siidrand sind 1926 unmerklich 
geworden, dagegen wurde sowohl vor wie nach der Opposition der Westrand 
starker polarisiert vorgefunden als der Ostrand. 

Das Spektrum des Jupiter ist von R. WILDT und E. J. MEYER 6 auf Ultrarot
platten aufgenommen und vermessen worden. Ais sicher vorhanden werden von 
den Banden V. M. SLIPHERS 7 angegeben (Wellenlangen roh): 543,618,646,671, 
701, 719, 730. Neu festgestellt wurde eine Bande A 785, die V. M. SLIPHER schon 
friiher im Spektrum des Saturn entdeckt hatte. T. DUNHAM 8 hat mit einem 
Gitterspektragraphen des Mt. Wilson-Observatoriums die Untersuchung bis 
A 10000 erweitert und im Jupiterspektrum 60 Linien des Ammoniaks zwischen 
A 6450 und 7920 sowie 18 Linien des Methans in der Gegend A 8640 identifiziert. 
Die Schichtdicke des Ammoniakgases wird nach Laboratoriumsversuchen auf 
5 bis 10 m beim Druck von 1 Atmosphare geschatzt. Bemerkenswert ist die 
Feststellung von N. F. BOBROVNIKOFF 9, daB die Ammoniakbanden in den tie fer 
gelegenen Aquatorstreifen des Planeten nicht nachweisbar sind. 

Eine griindlichere Untersuchung der spektralen Helligkeitsverteilung auf 
Jupiter steht noch aus. Nach der Beleuchtungstheorie der Planetenatmospharen 

1 Pop Astr 38, S.263 (1930). 2 Jahrgang 1931, S. 782ff. 
3 MN 66, S.56 (1906). 4 MN 59, S.381 (1899); 80, S.467 (1920). 
6 Recherches sur la polarisation, S. 74 (1929). 6 Z f Ap 3, S. 354 (1931). 
7 Lowell Bull Nr. 16 (1905); Nr. 42 (1909). B PublASP 45, S.42 u.202 (1933). 
9 Publ ASP 45, S. 171 (1933). 
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von E. SCHOENBERG! wiirde sie vielleicht einen Einblick in den Aufbau der 
Lufthiille der auBeren Planeten ermoglichen. Einige bemerkenswerte Betrach
tungen iiber diese und andere Fragen enthaIt eine russische Abhandlung von 
W. FESSENKOFF2 iiber die physische Beschaffenheit des Jupiter. 

12. Saturn. Rotation und OberfUicheneinzelheiten. Die verbesserten 
Werte fUr die Dimensionen des Saturnsystems nach W. RABE finden sich auf 
S.410. Die Fortsetzung der amerikanischen Filteraufnahmen hat insofern ein 
bemerkenswertes Ergebnis geliefert, als sie eine starke Veranderlichkeit der 
spektralen Zusammensetzung einzelner Gebiete des Saturn zum Vorschein ge
bracht hat. Der auf dem Ultraviolettbild der Abb. 19 (Handbuch S. 389) sicht
bare dunkle Aquatorstreifen war z. B. nach E. G. SLIPHER3 1930 im gelben 
und im violetten Licht gleich hell. Gleichzeitige visuelle Beobachtungen ergaben 
Farbenanderungen. 

Neue Gelegenheit zu einer Rotationsbestimmung der Saturnkugel bot das 
erneute Auftreten eines hellen Flecks' Anfang August 1933. Die Verfolgung 
der Durchgange durch den Mittelmeridian des Saturn ergab diesmal fiir die 
chronographische Breite von nahe 0° den Umdrehungswert von 10h13ffi,6. Da 
ahnliche, rasch vergangliche Gebilde 1793, urn 1821 und 1850, 1876 und 1903 
auftraten, scheint die Fleckbildung sich in Zwischenzeiten von rund 28 Jahren 
zu wiederholen (vgl. Ziff.13). 

Das ultrarote, wie bei Jupiter mit zahlreichen Banden durchsetzte Spektrum 
des Saturn ist gleichfalls (s. Ziff. 11) von R. WILDT und nachtraglich von 
T. DUNHAM photographiert und untersucht worden. Es gleicht im Gegensatz 
zu dem Ringsystem vollig dem Jupiterspektrum, insbesondere enthalt es die dort 
erwahnten Ammoniak- und Methanbanden. 

Die polarimetrischen Verhaltnisse zeigen wie bei Jupiter nach B. LYOT 
noch ungeklarte Unterschiede in der siidlichen und nordlichen Randzone, deren 
Ursache offenbar in dem abweichenden Wolkencharakter der beiden Planeten
hemispharen liegt. 

13. Lichtverhaltnisse. Die physische Beschaffenheit des Ringsystems. 
Nach der Neuableitung von W. BECKER (vgl. S.412) ist das konstante Glied 
der MULLERschen Formel fUr den Lichtwechsel des Systems (Handbuch S. 390) 
durch +Offi,901 (Harv.Syst.) zu ersetzen. Dberlagert wird die Helligkeits
kurve von Schwankungen anscheinend nichtperiodischen Charakters von 
Offi,46 Amplitude. 

Sehr bemerkenswert ist ein kaum zufalliges Zusammenfallen der Erschei
nungen der weiBen Flecke mit dem Minimum der Planetenhelligkeit. W. BECKER 5 

deutet daher beide Vorgange recht einleuchtend so, daB nach einem Helligkeits
maximum, in dem die Aquatorzone ihren vollen Glanz annimmt, der Planet 
sich a1lmahlich mit einem grauen Wolkenschleier iiberzieht. ReiBt diese im 
Minimum voll entwickelte Decke einmal auf, so kommen die darunter liegenden 
Teile mit hoherer Albedo zum Vorschein. Dber einige Jahrzehnte fortgesetzte 
Vergleichungen der Flachenhelligkeit der Aquatorzone mit dem hellen Mittel
ring konnten hier Klarheit schaffen. Da die Flachenhelligkeit des Ringsystems 
von seiner Neigung zur Blickrichtung unabhangig ist, waren soIche Messungen 
ohne Schwierigkeit ausfiihrbar. 

Das Spektrnin des Saturnringes ist dadurch gekennzeichnet, daB es sich 
wesentlich weiter nach Ultrarot hin verfolgen laBt als das Spektrum der Kuge16• 

Die Energieverteilung weicht also in beiden Fallen erheblich ab, was nicht weiter 

1 VJS 65, S.269 (1930). B Publ Obs AstrChaxkoff Nr.9 (1917). 
3 Publ ASP 43, S.241 (1931). 4 Vgl. hieriiber z. B. Die Sterne 1933, S.201. 
6 Berlin Sitzber 1933, S.851. 6 Vgl. Abb. 1 in Naturwiss 20, S.928 (1932). 
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verwunderlich erscheint. Merkwiirdig ist dagegen das polarimetrische Verhalten 
der Einzelringe, tiber· das B. LYOT berichtet. Der innere (mittlere) zeigt Eigen
ttimlichkeiten, wie sie den gewohnlichsten grob zerschlagenen Gesteinen der 
Erdkruste eigen sind (Lava, Granit), bei vol1kommener Unahnlichkeit mit dem 
Monde, wahrend der auBere eine Reihe davon abweichender sehr verwickelter 
Erscheinungen aufweist, die nicht einmal am Ost- und Westhenkel gleichartig 
auftreten. Da die materiellen Tei1chen des Ringes durch die Umlaufbewegung 
mitgefUhrt werden, ist diese Feststellung sehr merkwiirdig. Ihre Bestatigung 
ware fUr die Vertiefung unserer Kenntnisse tiber die physische Beschaffenheit 
des Ringsystems von ganz besonderem Interesse. Uber Fragen der theoretischen 
Photometrie, die den Lichtwechsel des Ringes im Gegensatz zu H. SEELIGER 
als Beugungserscheinung auffassen, vgl. den Beitrag von E. SCHOENBERG 1 in 
Bd. II des Handbuchs und im vorliegenden Bande. 

Die Masse des Ringsystems lie Be sich aus der Apsidenbewegung eines be
liebigen Saturntrabanten bercchncn, wenn nicht nur diese Bewegung, sondern 
auch die anderen Faktoren, die sie gleichfalls veranlassen (Abplattung des 
Hauptkorpers, Masse der anderen Trabanten), genau bekannt waren. AIle 
diese Parameter liegen aber nur in genaherter numerischer Form vor, so daB 
man in der ganzen Frage auf Schatzungen angewiesen ist. Neuerdings ver
anschlagt H. SLOUKA2 nach einer Methode von P. STROOBANT 3 die Gesamt
masse der Ringe auf 1/1300000 der Saturnmasse. Dieser Wert entspricht gut 
dem photometrischen, den L. BELL4 abgeleitet hat und der auf 1/1000000 als 
Maximum ftihrt. 

14. Uranus und Neptun. Aus der Untersuchung von W. BECKER (S. 412) 
folgt fUr Uranus die mittlere Oppositionshelligkeit + 5m,575, die ebenso wie bei 
Neptun wegen des Fehlens einer Phase und der geringen Anderung von r fast 
nur noch mit dem reziproken Wert des Quadrates der Erddistanz .1 2 sich 
andert. Die sonst an dem Planeten beobachteten Hauptschwankungen des 
Lichtes sind sinusartig. Sie haben eine Periode von 42 Jahren und eine Ampli
tude von om,31. Diese Wellen sind dynamischen Ursprungs und hangen mit 
der starken Abplattung, der nahe in der Ekliptik liegenden Rotationsachse 
(N eigung 98°) und der Umlaufsperiode (84 a) insofern zusammen, als wahrend eines 
Uranusjahres von der Erde aus zweimal der kreisformige Aquator und zweimal 
ein elliptischer Meridian des Planeten als Begrenzung der Scheibe erscheint. 
Dieser Lichtwechsel wird von einem physischen tiberlagert, der ebenfalls sinus
artigen Charakter und die gleiche Amplitude von om,31, aber eine Periode von 
8,4 Jahren hat. 

Die Achse des Uranus muBte bisher in Ermangelung anderer Anhalts
punkte in die Polrichtung der Mondbahnen verlegt werden. Da sie sich nun
mehr in Albedounterschieden auspragt, so laBt sich aus den photometrischen 
Daten der Unterschied . zwischen der Knotenlage der Mondbahnen und des 
Uranusaquators und damit die Pollage des Planeten ableiten. Werden die von 
BECKER daftir angegebenen Werte (L = 67°,7, B zwischen 0° und -7°,8) auf 
das Aquatorsystem tibertragen, so erhalt man ftir die betreffende Richtung 
(Ep. 1875,0) genahert: 

Die Normalhelligkeit des N eptun ist 7m,752. Die offenbar physischen 
Helligkeitsschwankungen haben eine Periode von 21 ± 0,6 Jahren und eine 
Amplitude von om,36. 

1 Siehe auch V J S 68, S.387 (1933). 
3 C R 147, S.664 (1908). 

Handbuch der Astropbysik. VII. 

2 Sciencia 1931, S.65. 
4 Ap J 50, S. 1 (1919). 
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In spektroskopischer Hinsicht gleichen Uranus und Neptun einander voll
kommen bei weiterer inniger Verwandtschaft mit Jupiter und Saturn. R. WILDT 1 
hat das Spektrum des Uranus im Ultrarot und im Ultraviolett genauer nach
gepruft, im letzteren Gebiet deshalb, wei! D. J. EROPKIN 2 aus der Gegenuber
stellung der Ozonabsorptionen mit den Banden der Planeten Saturn, Uranus 
und Neptun auf groBere Ozonmengen in der Atmosphare dieser Planeten schloB. 
Das Ergebnis in dieser Hinsicht war durchaus negativ, dagegen wurden neue 
Banden im Ultrarot bei A 7760 und A 7970 gefunden. 

SLIPHER hatte 1910 in den Spektren von Uranus und Neptun eine betracht
liche Verstarkung der Linie HfJ festgestellt und daraus auf freien Wasserstoff 
in der Atmosphare geschlossen. Die WILDTschen Registrierkurven zeigen, daB 
die schon aus atomtheoretischen Grunden unhaltbare Annahme nicht berechtigt 
ist: in Wirklichkeit wird die HfJ-Linie in den beiden Spektren durch eine breite 
planetarische Bande, die etwa bei A 4855 liegt, uberlagert3. 

Der innere Aufbau der auBeren Planeten bildet dauernd den Gegenstand 
eingehender Untersuchungen 4, da hier erhebliche Abweichungen gegenuber dem 
Gaskugelmodell der Fixsterne, speziell in der Frage der Dichtegradienten, vor
zuliegen scheinen. 

14a. Pluto. Von dem im Jahre 1930 entdeckten Planeten liegen in astro
physikalischer Hinsicht zunachst nur einige Helligkeitsbeobachtungen vor. 
K. GRAFF5 fand visuell 14ID,88, W. MUNCH 6 photographisch 16m ,04. Die ge
naueste Bestimmung ist zur Zeit diejenige von W. BAADE 7, der auf Grund von 
Aufnahmen mit den Mt. Wilson-Reflektoren fur mittlere Opposition (r = 39,5, 
L1 = 38,5) photographisch 15 ID,41 und photovisuell 14ID,75 fand. Die Masse 
des Planeten kann vorlaufig nur schatzungsweise angegeben werden. Nach 
A. C. D. CROMMELIN 8 dtirfte sie gleich dem 6fachen der Erdmasse sein; dagegen 
schlie Ben S. B. NICHOLSON und N. U. MAYAL9 auf einen 9mal kleineren Wert. 
Auf alle Falle steht Pluto physikalisch der Gruppe der inneren Planeten viel 
naher als den auBeren. Eine ubersichtliche Zusammenfassung der bisherigen 
Ergebnisse tiber Bahn und physikalische Beschaffenheit hat F. BALDET10 gegeben. 

d) Der Erdmond. 
16. Vermessung der MondoberfUiche. Das Fehlen eines Positionskataloges 

niederer Ordnung fUr die auffalligeren Mondformationen macht sich in der 
Selenographie unangenehm bemerkbar, so daB selbst neuere Spezialkartenll ganz 
gegen den wissenschaftlichen Brauch ohne Netz erscheinen. Urn fur solche 
Arbeiten rasch die notwendigen Positionen zu erhalten, hat K. GRAFF12 die 
empirische Eintragung des rechtwinkligen Netzes der SAUNDERschen Punkte in 
vergroBerte Mondphotographien mit nachfolgender optischer Entzerrung oder 
Ausmessung mit Glasskalen vorgeschlagen, d. h. ein Verfahren, das sich auf 
dem Gebiete der kleinen Planeten bei den WOLF-PALISA-Karten bestens be
wahrt hat. 

Der naheliegende und auch mehrfach eingeschlagene Weg, aus der Lage 
der Schattengrenze allmahlich eine Niveaukarte des Mondes zu konstruieren 

1 Veroff Sternw Gottingen Nr.38 (1934). 2 Naturwiss 21, S.221 (1933). 
3 Vgl. D. H. MENZEL, Publ ASP 42, S.228 (1930). 
4 Vgl. R. WILDT, Veroff Sternw Gottingen Nr.40 (1934). 
5 AN 240, S. 163 (1930). 6 V J S 66, S.266 (1931). 
7 Publ ASP 46, S.218 (1934). 8 J B A A 41, S.221 (1931). 
9 Publ ASP 43, S. 74 (1931). 10 B SA F 46, S.353 (1932). 

11 Vgl. z. B. PH. FAUTH, Neue Mondkarten (1932). 
11 Die Sterne to, S.25 (1930). 
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(vgl. Handbuch S.399), ist von T. NICCOLINI1 diskutiert und von H. RITTER2 
verwirklicht worden. Ein Vergleich mit der alteren Niveaukarte von FRANZ 
zeigt eine gute Dbereinstimmung. .. 

Bei der Berechnung der Mondphasen, der Hornerlage usw. in der Nahe 
der Konjunktionen mit der Sonne muB der scheinbare Durchmesser der letzteren 
sorgfaltig beachtet werden3• Die Ublichen genaherten Phasenformeln reichen 
hier nicht aus. 

17. Die Mondphotometrie. Reihen von photometrischen Messungen des 
Gesamtlichtes der Mondphasen liegen von B. FESSENKOFF, N. STAUDE und 
P. PARENAG04 vor, doch kommt fUr die Verbesserung der bisherigen Helligkeits
werte in Zukunft wohl nur noch die lichtelektrische Methode in Frage unter 
sorgfaltigster Beachtung und BerUcksichtigung der jeweiligen atmospharischen 
Extinktion. Eine neuere Beobachtungsreihe dieser Art hat M. G. ROUGIER5 
geliefert. Seine verbesserte photoelektrische Phasenkurve weicht von derjenigen 
H. N. RUSSELLS (Handbuch S.400, Abb.23) stellenweise bis zu om,16 abo 

18. Temperatur. ~olarimetrische Untersuchungen. Die Temperatur des 
Mondes in den einzelnen Phasen ist durch radiometrische Beobachtungen gut 
untersucht. Die Eigenstrahlung in ihrer Abhangigkeit vom Inzidenzwinkel i 
folgt danach dem empirischen Ausdruck 

E = acos!i, 

entspricht also nicht dem LOMMEL-SEELIGERSchen Gesetz. Die bisherigen Er
gebnisse sind von E. PETTIT und S. B. NICHOLSON 6 Ubersichtlich zusammen
gefaBt worden. 

Die Polarisationsverhaltnisse der Mondoberflache hat wieder B. LYOT7 
naher untersucht. Es kam ihm weniger auf die Feststellung des Winkels des 
Polarisationsmaximums an als auf Wiedergabe der allgemeinen Polarisations
kurve des Mondes durch Auswahl entsprechender terrestrischer Substanzen. 
Dieser Bedingung genUgen in hohem MaBe pulverformige vulkanische Aschen, 
so daB die Annahme gerechtfertigt erscheint, daB der Mondboden nur dUnn, 
aber ganz allgemein mit Auswurf- und Verwitterungsprodukten bedeckt ist. 
Farbe und Albedo wiirden dieser Vorstellung durchaus entsprechen. 

20. Theorien Uber die Entstehung der Mondformationen. Weitere durch 
Meteoriteneinsturz hervorgerufene Krater und Kratergruppen konnten in den 
letzten J ahren an verschiedenen Stellen der Erde, meist in Gegenden mit sehr 
geringen Niederschlagen nachgewiesen werden, so in der Gegend von Henbury 
(Mittelaustralien), bei Wabar (Arabische WUste) und anderwarts. 

e) Die kleinen Weltk6rper imSonnensystem. 
21. Die kleinen Planeten. Die Mannigfaltigkeit, die die kleinen Planeten 

bezUglich ihres Phasenwinkels zeigen, erstreckt sich anscheinend in noch hoherem 
Grade auf die Qualitat ihres Lichtes, wie N. T. BOBROVNIKOFF8 durch spektrale 
Untersuchung von 12 helleren Gliedern der Gruppe festgestellt hat. Die Re
gistrierkurven der Spektra zeigen gegenUber dem Mond keine neuen Linien, 

1 Mem S A It 4, S.401 (1929). 
2 AN 252, S. 157 (1934). Vgl. die Richtigstellung in AN 256, S.306 (1935). 
3 Vgl. A. DANION, B SA F 46, S. 57 (1932) u. L. WEINEK, WienerSitzber 119, S.5 (1910). 
4 Publ Astr Inst Russ 4, Fasc. 1, S. 1 (1928). 
5 Ann Obs Strasb 2, S.205 (1933). 
6 Ap J 71, S. 102 u. 118 (1930). 
7 Recherches sur la polarisation etc., S. 140 (1929). 
8 Lick Bull 14, S.18 (1928). 
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die Energieverleilung ist aber fast in jedem Fall verschieden. So fiillt z. B. das 
Licht bei Hebe, Victoria und Iris nach Violett zu unmittelbar nach H{J rasch ab, 
wa.hrend~dasjenige von Vesta bis zu den Linien H und K reicht. Noch umfang
reicher ist das von A. W. RECHTl erhaltene Material, das sich auf 36 kleine 
Planeten erstreckt. Die von ihm beobachteten Farbenindizes entsprechen mit 
starker Streuung im Mittel etwa dem Farbenindex der Sonne, doch kommen 
auch starkere Abweichungen vor, die bei Amherstia (CI = +1m,31) und Forluna 
(C I = +0,02) ihre extremen Werte erreichen. Die mannigfachen Farbungen, 
die man von jeher an verschiedenen kleinen Planeten beobachtet hat, haben also 
eine reale Grundlage. Die starke Dampfung des Violett gegeniiber dem Sonnen
licht hat nur bei Kometen ein Gegenstlick, zu denen die kleinen Planeten auch 
sonst Beziehungen aufweisen. Merkwiirdig ist der Fall der Vesta, bei der die 
Energieverteilung im Spektrum von der Rotationsphase abhangt, so daB die 
Umdrehungsdauer (Shssm) sich auch aus Spektralaufnahmen ableiten laBt. 

Die photometrischen Ergebnisse der glinstigen Opposition des Eros 1930/31, 
unter anderem eine auf Mallorca erhaltene langere Reihe von K. GRAFF2 haben 
die Ursache der verwickelten Lichtanderungen des Planeten in den wesentlichen 
Punkten geklart. Die Griinde liegen ohne Zweifel an der nicht kugelformigen 
Gestalt des Eros, an seiner Rotation, der zu gewissen Zeiten stark wechselnden 
Richtung der Umdrehungsachse zur Erdrichtung und einer unregelmaBigen 
Albedoverteilung. Sehr beachtenswert ist in dieser Beziehung eine Bearbeitung 
des seit 1900 erhaltenen Materials durch J. ROSENHAGEN 3 , der aus den Hellig
keitsmessungen in Verbindung mit der Bahnlage die Gestalt des Eros und seine 
Achsenrichtung im Raum ableiten konnte. Tatsachlich kann man, wie der Ein
tritt der Voraussage flir 1933 gezeigt hat, mit der Maximalamplitude 1m,S, dem 
Achsenverhaltnis a: b = 4, der Umdrehungsperiode Od,109796 und der Achsenlage 

A = 341 °,9 D = +42°,1 

den Hauptcharakter der Lichtanderungen flir jede Opposition 1m voraus be
rechnen. 

f) Das Zodiakallicht. 
23. Beschreibung und Sichtbarkeitsbedingungen. Die Verfolgung des 

Gegenscheins war so lange erschwert, als man auf die recht unzuverlassigen 
visuellen Beobachtungen4 angewiesen war. Die lichtelektrische Methode hat 
auch hier Wandel geschaffen insofem, als sie nicht nur den Gegenschein selbst, 
sondem auch seine Isophoten und die Lage des Schwerpunktes vollig objektiv 
festzustellen gestattet. Die ersten Versuche von C. T. ELVEy5 sind ermutigend 
und sollten weitere fortlaufende Messungen der gleichen Art veranlassen. Da 
sie bei der Erscheinung neben dem normalen Gang von Tag zu Tag mit der 
Sonnenlange auch Verlagerungen des Schwerpunktes und Anderung der Iso
photenlage verbiirgen, dlirften sie flir die Erklarung der Gesamterscheinung 
des ZOdiakallichtes von groBer Bedeutung sein. 

24. Photometrische, polarimetrische und spektroskopische Ergebnisse. 
"Ober die neueren Messungsergebnisse C. HOFFMEISTERS s. Ziff. 25. 

Auf dem Lowell-Observatorium hat 1928 V. M. SLIPHER8 die spektro
graphischen Aufnahmen des Zodiakallichtes von FATH und DUFAY (Handbuch 
S. 422)' wieder aufgenommen und mit einem lichtstarken Spektrographen neben 
den bekannten Emissionen des Nachthimmels noch diejenigen. des Stickstoffs 

1 A J 44, S.25 (1934). 
3 SternwWien Mitt Nr.2, S.45 (1932). 
5 Ap J 77. S. 56 (1933). 

2 SternwWien Mitt Nr. 1, S.27 (1931). 
4 Vgl. z. B. Harv Ann 33, S.15 (1899). 
6 Pop Astr 38, S.94 (1930). 
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bei A. 3914, 4278, 4708 sowie A. 5206 (neutrales Stickstoffatom) erhalten. Eine 
Bestatigung dieser Feststellung und ihres Zusammenhanges mit dem Zodiakal
licht muB noch abgewartet werden. 

25. Ursprung des Zodiakallichtes. Kosmische und terrestrische Theorie. 
Fur die Beurteilung des Wesens des Zodiakallichtes im Sonnensystem bedeutsam 
ist eine Arbeit von C. HOFFMEISTER!, die in erster Linie auf eigenen, im Suden 
angestellten Beobachtungen des Verfassers beruht, im ubrigen aber auch auf 
anderes Material, soweit es Spezialstudien betrifft (JONES, DOUGLAS u. a.), Ruck
sicht nimmt. Nach HOFFMEISTER fallt die Hauptebene des Zodiakallichtes weder 
mit der Ekliptik noch mit dem Sonnenaquator zusammen. Die Massenvertei
lung zeigt vielmehr Beziehungen zur Ebene der Jupiterbahn. Das SEELIGERSche 
Staubellipsoid wird abge1ehnt, da keine ihm angepaBte Dichteverteilung die 
beobachteten Daten darstellt. Die Zodiakalwolke besteht nach HOFFMEISTER 
aus einem inneren, vielleicht ellipsoidischen Korper, der bis zur Erdbahn oder 
etwas daruber reicht, wahrend der a.uBere, in der Nahe der Marsbahn gelegene 
Teil Ringform haben durfte. Sehr merkwurdig ist die Feststellung, daB die 
Symmetrieflache des inneren Korpers nicht eben ist, sondern eine Faltung zeigt, 
die durch die Bahnen der inneren Planeten bestimmt wird. 

Die SCHl\lIDsche atmospharische Theorie des Zodiakallichtes ist angesichts 
der neueren Beobachtungsdaten 2 nicht mehr haltbar. Es handelt sich bei den 
schweizerischen Beobachtungen wahrscheinlich urn eine nicht genugend schade 
Trennung des atmospharischen "Klaren Scheins"3 yom kosmischen Zodiakal
licht. 

1 Berlin-Babelsberg Veroff 10, Heft 1 (1932). (Eine ausfuhrliche Darlegung der Ergebnisse 
HOFFMEISTERS findet sich in dem Kapitel "Theoretische Photometrie" in diesem Bande.) 
Vgl. dagegen W. BRUNNER, Beitriige zur Photometrie des Nachthimmels usw. Zurich 1935. 

2 Vgl. auch Sternw Wien Mitt 1, S. 42 (1931). 
3 Siehe z. B. Abb.3 und 4 in Sternw Wien Mitt Nr.2, S.59 (1932). 



Band IV. 

Kapitel 5. 

Kometen und Meteore. 
Von 

A. KOPFF-Berlin-Dahlem. 

Vorbemerkung. Die folgende Ubersicht tiber die in den Jahren 1929 bis 
1934 erschienenen Arbeiten tiber Kometen und Meteore beschrankt sich auf die 
wichtigeren Erscheinungen auf diesem Gebiet. Grundsatzlich unberucksichtigt 
blieben alle Arbeiten, die sich mit der Bestimmung der Kometen- oder Meteor
bahnen beschaftigen; Beobachtungen einzelner physischer Erscheinungen sind nur 
so weit mitgeteilt, als dies zum Verstandnis der Gesamtdarstellung notwendig 
ist. Fur alle nicht berucksichtigten Veroffentlichungen ist auf die Bibliographien 
und Zusammenfassungen hinzuweisen. 

1. Bibliographien. 
a) Astronom. Jahresbericht. Herausgeg. vom Astronom. Rechen-Institut. 
b) Bibliographie mensuelle de l'Astronomie. Herausgeg. von der Societe Astr. de France 

seit 1933. Vorher erschienen Literaturangaben im Bull. de l'Obseryat. de Lyon und im Bull. 
Astron. (Revue gener. des travaux astron.). 

2. Laufend veriiffentlichte Berichte siehe: 
a) Vierteljahrsschrift der Astronomischen Gesellschaft (Kometen). 
b) L'Astronomie bis 1932 (Kometen). 
c) Monthly Notices. Council Report (Kometen). 
d) Observatory (Kometen und Meteore). 
e) Journal of the British Astronomical Association (Kometen). 
f) Popular Astronomy (Kometen, Meteore, Meteorite). 
g) Journal of the Royal Astronomical Society of Canada (Meteore). 
h) Verschiedene Jahrblicher und Kalender. 

3. Bucher und zusammenfassende Berichte. 
a) CH. P. OLIVIER, Comets. Baltimore 1930. 
b) F. BALDET, La Constitution des Cometes. Paris 1930. 
c) F. HEIDE, Kleine Meteoritenkunde. Berlin 1934. 
d) H. v. KLtiBER, Das Vorkommen der chemischen Elemente im Kosmos. Leipzig 1931. 

(Auszug in: Die Sterne 11, S. 265.) 
e) F. S. HOGG, A Synopsis of Cometary Spectra. Journal of the Royal Astronomical 

Society of Canada 23, S. 55 (1929). 
f) R. A. McINTOSH, Meteors. Journal of the Royal Astronomical Society of Canada 

26, S. 193 (1932). 
g) N. T. BOBROVNIKOFF plant einen General-Katalog der physischen Beobachtungen 

der Kometen. Publications of the American Astronomical Society 7, S.89 (1932). 

a) Die Bahnverhaltnisse der Kometen und Meteore. 
2. Statistik der Kometenbahnen und die kosmische Stellung der Kometen. 

Das GALLEsche Verzeichnis der Kometenbahnen ist inzwischen von A. C. D. CROM
MELIN weiter fortgesetzt worden 1 ; ftir einige wenige Kometen haben sich wieder 

1 Mem BAA 30, Teil1 (1932). Flir kurzperiodische Kometen vgl. F. BALDET, L'Astron 
43, S.209 (1929). 
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parabelnahe hyperbolische Bahnen ergeben1• Nach einer Untersuchung von 
G. FAYET2 tiber die Bahnanderung so1cher Kometen in der Zukunft werden von 
36 Kometen 7 die hyperbolischen Bahnen auch weiterhin behalten. 

Die relative Haufigkeit der Periheldistanzen aller Kometen nach GroBe 
und Richtung kann nach P. BOURGEOIS und 1. F. Cox 3 durch ein dreiachsiges 
Dispersionsellipsoid dargestellt werden, dessen kfirzeste Achse mit dem Pol 
der Ekliptik nahe zusammenfallt. Dies weist darauf hin, daB die Kometen mit 
dem Soimensystem dauernd verbunden sind. 

Auf eine Reihe zum Teil umfangreicher theoretischer Untersuchungen fiber 
den Ursprung und die wahrscheinlichen Bahnformen der Kometen kann an dieser 
Stelle nur hingewiesen werden 4. Zu einer einheitlichen Auffassung fiber die 
kosmische Stellung der Kometen ist es noch nicht gekommen, jedoch fiberwiegt 
die Auffassung, daB die Kometen Massen zugehoren, die zum Sonnensystem 
gehoren oder sich parallel dem eigentlichen Sonnensystem bewegen. 

3. Die kurzperiodischen Kometen. Die Frage nach dem Ursprung der 
kurzperiodischen Kometen ist von verschiedenen Gesichtspunkten aus diskutiert 
worden. Einmal hat die Einfangtheorie AniaB zu theoretischen Untersuchungen 
fiber die Anderung der Bahnform unter der Einwirkung der groBen Planeten 
gegeben. J. BOSLER 5 diskutiert die Anderung der groBen Achse einer Kometen
bahn bei der Annaherung an einen Planeten ffir den Fall einer parabolischen 
und einer bereits elliptischen Kometenbahn und weist darauf hin, daB man trotz 
der geringen W ahrscheinlichkei t fUr das Einfangen eines Kometen doch zu einer 
erheblichen Anzahl eingefangener Kometen kommen kann, wenn man genfigend 
lange Zeitraume in Betracht zieht 6• DaB dies letztere erlaubt sei, wird neuerdings 
von verschiedenen Seiten stark bestritten. Die Diskussion der "absoluten" 
Helligkeit kurzperiodischer Kometen (vgl. Ziff. 7) scheint - im Gegensatz zu 
den alteren Untersuchungen von J. HOLETSCHEK. - darauf hinzuweisen, daB 
diese Kometen meist einem raschen Zerfall ausgesetzt sind. Die kurzperiodischen 
Kometen konnen sich also erst wahrend verhaltnismaBig kurzer Zeitraume 
im Sonnensystem aufhalten. N. T. BOBROVNIKOFF7 nimmt an, daB das Sonnen
system in einer Zeit, die etwa 106 Jahre zurfickliegt, durch Nebelmassen gegangen 
ist, wobei ein Teil dieser Massen als Kometen eingefangen wurde. S. VSESS
VIATSKy 8 hingegen betrachtet die Kometen als Auswurfprodukte groBer Planeten, 

1 J BAA 44, S.355 (1934). 
2 CR 189, S. 1122 (1929). 
3 B A 8, S.271 (1934). Vgl. hierzu auch eine neue im B A erscheinende Untersuchung 

von P. BOURGEOIS U. 1. F. Cox; Auszug in C R 201, S. 324 (1935). 
4 C. V. L. CHARLIER, Application de la theorie des probabilites a l'Astronomie. Paris: 

Gauthier-Villars 1931; N. MorssEIEV, Uber einige Grundfragen der Theorie des Ursprungs 
der Kometen, Meteore und des kosmischen Staubes. 5 Abhandlungen: Publ lnst Astrophys 
Moskau 5, Heft 1 (1930); Publ Sternberg State Astr lnst Moskau 5, Teil 2 (1933); RAJ 9, 
S. 30 (1932); G. TIERCY, Publ Obs Geneve (A) Heft 19 (1932); Heft 23/24 (1933); P. BOUR
GEOIS U. 1. F. Cox, Bull Ac R Belg Classe des Sc (5) 19, S. 115 (1933); KF. BOTTLINGER, 
V J S 68, S. 310 (1933). 

5 B A 7, S. 165 (1931); J 0 14, S. 117 (1931); 15, S. 1 (1932); vgl. hierzu auch C. HOFF
MEISTER, Die Sterne 12, S.257 (1932); J. CHAZY, C R 197, S. 1193 (1933); K SCHUTTE, 
AN 240, S. 105 (1930). 

6 J. BOSLER erkHi.rt in C R 194, S. 2193 (1932) auf demselben Wege auch das Uberwiegen 
der Parabeln und langgestreckten Ellipsen gegenuber den Hyperbeln. 

7 Publ ASP 41, S.98 (1929). Fur die interstellaren Zusammenhange vgl. auch 
E. BELOT in L'Astron 43, S.446 (1929) und E. OPIK in Proc Amer Acad 67, S. 169 (1932) 
= Harv Repr 79. 

8 AN 240, S.273 (1930); 243, S.281 (1931); M N 90, S.706 (1930); RAJ 10, S.18 
(1933); Obs 55, S.146 (1932); RAJ 11, S.437 (1934); vgl. auch N.T.BoBROVNIKOFF, 
Publ ASP 43, S.324 (1931). 
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besonders des Jupiter, und die kleinen Planeten als spatere Stadien der kurz
periodischen Kometen. 

5. Die Bahnen der Meteore1• Der Katalog der Bahnen von 611 Meteoren 
von NIESSL-HoFFMEISTER 2 hat AnlaB zu mannigfachen Diskussionen gegeben3. 

Das starke Dberwiegen ausgesprochen hyperbolischer Bahnen bei den groBen 
Meteoren wurde zum Teil als ein durch fehlerhaftes Schatzen der geozentrischen 
Geschwindigkeit bedingtes Zufallsresultat ang~sehen, was von anderer Seite 
bestritten wird. Die Ergebnisse der Arizona-Expedition' des Harvard Obser
vatory weisen aber wiederum auf das haufige Auftreten stark hyperbolischer 
Meteorbahnen6 hin. 

Die Methode der Bestimmung der heliozentrischen Geschwindigkeiten von 
Sternschnuppen aus der Beobachtung der taglichen Variation ist vor al1em von 
C. HOFFMEISTER 6 - auch nach der theoretischen Seite hin - weiter ausgebaut 
worden. Die aus den Beobachtungen hergeleiteten numerischen Werte ergeben 
wieder fur die neben den kometarischen auftretenden interstellaren Sternschnup
pen stark hyperbolische Betrage7• Die mittlere Geschwindigkeit ist etwa das 
2,4fache der mittleren Erdgeschwindigkeit; jedoch treten bemerkenswerte 
Schwankungen auf. Dies wurde auch durch Beobachtungen in den Tropen be
statigt. Zugleich haben diese Beobachtungen eine Andeutung dafiir gegeben, 
daB die interstellaren Meteorstrome mit den verdunkelten Gebieten im Taurus 
und Ophiuchus in Beziehung stehen. 

Fur den Zusammenhang zwischen den periodischen Kometen und den in 
elliptischen Bahnen sich bewegenden "kometarischen" Sternschnuppen ist der 
Sternschnuppenfall vom 9.0ktober 1933 von besonderer Bedeutung8 (Zusammen
hang mit der Bahn des periodischen Kometen GIACOBINI-ZINNER). 

b) Die physische Beschaffenheit der Kometen. 
7. Die Helligkeit der Kometen 9• Die Diskussion der Helligkeit der Kometen 

zeigt, daB die Helligkeitsangaben meist noch recht roh sind und zum Teil nicht 
hinreichen, um einen strengen Vergleich verschiedener Erscheinungen durch
zufiihren. Exakte photometrische Messungen mussen an Stelle der vom benutzten 
Instrument stark abhangigen Schatzungen in Zukunft angestrebt werden. 

1 Fur die Bestimmung der Meteorbahnen ist methodisch wichtig W. S. FISHER. Wash 
NatAeProe 19, S.209 (1933) = HarvRepr85; V.A.MALTZEV, BullTaschkentAstrObs 
Nr. 1, S. 13 (1933); Taschkent Publ 4, Nr. 2 (1934); J. ASTAPOVITCH. Bull Obs Corp Moskau 
Nr. 17 (1933); E.OPIK, HarvCire Nr. 388 (1934). 

a DenkschrWien Akad Wiss 100 (1925). 
3 V. G. SIADBEY. C R 191, S.699 (1930); V. A. MALTZEV, M N 90, S. 568 (1930); 

Bull Taschkent Astr Obs Nr.3 (1934); W. J. FISHER, Harv Cire 331 (1928); 375 (1932); 
O. KNOPF, AN 242, S. 161 (1931). 

'" WashNatAeProe 18, S.16 (1932) = HarvRepr 74; HarvCire 388-391 (1934). 
6 E .. OPIK, HarvCire Nr.389 (1934); Nr.391 (1934); S. L. BOOTHROYD, HarvCire 

Nr. 390 (1934). 
8 Berlin-Babelsberg Veroff 9, Heft 1 (1931); Ap J 69, S. 159 (1929); AN 223, S. 79 

(1924); 234, S.281 (1928); 241, S.1 (1931); 243, S.213 (1931). Fur teleskopische Stern
sehnuppen vgl. J.HOPPE, AN 251, S.125 (1934). 

7 E. OPIK will diese Resultate eingeschriinkt wissen: Harv Cire 35·5 (1930); AN 223, 
S.73 (1924); 235, S.265 (1929). Vgl. zu Meteorbahnen auch V. MALTZEV. Obs 55. S.174 
(1932); K.STAN]UKOWITSCH,MoskauBullObsCorporNr.16 (1932); RAJ 10. S.457 (1933); 
P. M. MILLMAN. Wash Nat Ac Proc 19, S.34 (1933) = Harv Repr 82; siehe ferner Ziff.19. 

8 Ffir die zahlreiehe Literatur sei auf den Astr J B verwiesen. Fur kometarische Meteor
schwA.rme vgl. aueh C. HOFFMEISTER. Die Sterne 9, S. 51 (1929); W. J. FISHER •. Harv Bull 
894 (1934). 

I W. E. BERNHEIMER, AN 248. S. 195 (1933); M. BEYER. AN 250, S. 233 (1933); 
Die Sterne 14, S.47 (1934); J: FILIPPOV, RAJ 6. S.297 (1929). 
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Der "Obergang von der beobachteten scheinbaren (h) zu einer "absoluten" 
oder reduzierten Helligkeit (HI) wurde bisher nach dem Vorgang von J. HOLE
TSCHEK unter Benutzung der Formel HI = h· (Ll2r2) ausgefUhrt, und es ergab 
sich daraus beim Vergleich der Perihelhelligkeiten zahlreicher periodischer 
Kometen fur verschiedene aufeinanderfolgende Erscheinungen eine konstante 
mittlere absolute Helligkeit (z. B. auch beim HALLEYSchen Kometen). Neuer
dings wird fUr die Abhangigkeit der "absoluten" Helligkeit von r eine allgemeinere 
Formel HI = h· (Ll2rn) herangezogen. M. BEYER bestimmt den Exponenten n 
aus den Beobachtungen selbstl. J. FILIPPOV verfahrt ebenso unter Benutzung 
eines zum Teil noch allgemeineren Ansatzes. Vielfach wird die Formel 
HI = h· (Ll2r4) angewendet, die aber bei einer starken Anderung des r bei der
selben Kometenerscheinung zu keinem konstanten HI fUhrt2, auch wenn man 
von starken Eruptionen3 bei einzelnen Kometen absieht 4• 

Auf Grund der zuletzt angegebenen Formel (mit r4) sind die "absoluten" 
Hclligkcitcn fUr einc groBe Zahl von Kometen berechnet worden (vgl. vor allem 
den Generalkatalog von S. VSESSVIATSKy5). Der Vergleich der absoluten Hellig
keiten von periodischen Kometen bei verschiedenen Erscheinungen ergibt fUr die 
Mehrzahl eine starke zeitliche Abnahme der absoluten Perihelhelligkeiten6, was 
auf einen raschen Zerfall der meisten kurzperiodischen Kometen hinweisen 
wurde. Die Folgerungen aus diesem Umstand fUr die Einfangtheorie sind bereits 
in Ziff. 3 besprochen worden. 

9. Dimensionen und Masse der Kometen. Die Bestimmung des auf die 
Entfernung LI = 1 reduzierten Durchmessers DI des Kometenkopfes ist fUr 
verschiedene Kometen neu vorgenommen worden mit daran anschlieBenden Ver
suchen, die Abhangigkeit des Wertes DI von r zu ermitteln7• J. FILIPPOV findet 
eine ahnliche Abhangigkeit wie fUr die Gesamthelligkeit (Ziff. 7) des Kometen, 
was allerdings mit der oft beobachteten Zusammenziehung des Kometenkopfes 
in der Nahe des Perihels v6llig in Widerspruch steht (vgl. S. 430)., In einzelnen 
Fallen bestimmt F. BALDET8 Grenzwerte fUr die Dimension des sternartigen Kernes; 
eine "Oberschlagsrechnung ergibt fur die Kom.eten 1927 VII PONS-WINNECKE und 
1930 VI SCHWASSMANN-WACHMANN Durchmesser von 400m oder noch darunter. 

11. Das Spektrum der Kometen und Kometenschweife (neuere photo
graphische Beobachtungen). Banden- und Linienspektrum. Das Spek
trum des Kometenkopfes zeigte sich bei den neu hinzugekommenen Beob
achtungen bzw. Vermessungsreihen wiederum von dem des Schweifes grund
satzlich verschieden, wie besonders auch die ausfuhrliche Diskussion der Beob
achtungen des HALLEYSchen Kometen durch N. T. BOBROVNIKOFF9 ergeben 

1 Vgl. auch M. ERNST, AN 187, S.303 (1911). 
2 F. BALDET, L'Astron 43, S.401 (1929). 
3 G. VAN BIESBROECK, Ap J 79, S.511 (1934) . 
... Vgl. fiber thermisches Leuchten auch T. ARAKI U. K. YAMAMURA, Mem CoIl Sci 

Kyoto (A) 15, S.113 (1932). 
5 RAJ 10, S.327 (1933); 11, S.60 (1934); 12, S.243 (1935); vgl.femer RAJ 2, S.68 

(1925); 5, S. 40 (192"8). 
6 S. VSESSVIATSKY, MN 90, S. 706 (1930); RA J 7, S. 215 (1930);N. T. BOBROVNIKOFF, 

Lick Bull 14, S.28 (1929) und die bei Ziff.3 gegebene Literatur. Ffir Komet ENCKE vgl. 
S. VSESSVIATSKY, RAJ 4, S.298 (1927); W. KOSLOV, RAJ 6, S.81 (1929). 

7 J. FILIPPOV, RAJ 6, S. 297 (1929); S. VSESSVIATSKY, RAJ 7, S. 215 (1930), enthalt 
auch Bestimmungen der Flachenhelligkeiten. 

8 C R 185, S.39 (1927); 190, S. 1382 (1930); L'Astron 44, S.433 (1930). 
9 Publ Lick Obs 17, Teil2 (1931); Publ ASP 42, S.309 (1930); s. auch Mem B A A 

19, S.1 (1914). Nach Fertigstellung des Artikels erscheint: Cometa Halley. Resultados 
del Observatorio Nacional Argentino. Cordoba 1934. Der umfangreiche Band enthalt ledig
lich eine Zusammenstellung von Beobachtungsergebnissen mit zahlreichen photographischen 
Reproduktionen. 
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haP. 1m Kopf sindz mit Sicherheit die Banden des Zyans (CN) und der Kohle 
(Cz; SWANsches Spektrum) identifiziert worden. Ein weiteres Bandensystem 
tritt bei l 4000-4100 und l4300 auf, das von F. BALDET3 als besonderes Kern
spektrum bezeichnet wird. Es ist vielfach als Spektrum der RAFFETY-Banden 
angesprochen worden'; F. BALDET5 konnte jedoch nachweisen, daB eine Identitat 
nicht zutrifft. Eine andere Strahlung ist den Kohlenstoffisotopen zugeschrieben 
worden6• Wasserstoff ist anscheinend nur als CH vorhanden7• 

Kontinuierliches Spektrum. Bei einer Reihe von Kometen hatte 
N. T. BOBROVNIKOFF die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum 
untersucht und zwei Typen unterschieden: den Sonnentypus, der bei geringen 
Entfernungen von der Sonne, und den violetten Typus, der bei groBeren Ent
fernungen auftritt8. Auch bei den neuen Untersuchungen tritt dieser Unterschied 
zutage 9, aber F. BALDETIO vertritt die Auffassung, daB dieser Unterschied nicht 
dem kontinuierlichen Spektrum an sich zukommt, sondern infolge der benutzten 
ungeniigenden Dispersion durch das Auftreten von Banden vorgetauscht ist. 

Die radiometrischen Messungen von C. O. LAMPLAND ll beim Kometen 
1927 IX (SKJELLERUP) stellen einen besonders bemerkenswerten Versuch dar, 
die Energie in verschiedenen Spektralbereichen zu bestimmen. 

Schweifspektrum. 1m Spektrum der Kometenschweife ist CO+ (BALDET: 
dritte negative Gruppe des Kohlenstoffes) und Nt als charakteristische Strahlung 
mit Sicherheit festgestellt12. In unmittelbarer Nahe des Kopfes ist auch dessen 
Spektrum noch vorhanden. Soweit sich bis jetzt ergeben hat, sind die einzelnen 
Schweiftypen (vgl. Ziff. 15) in ihrem Spektrum nicht verschieden; nur beim 
Kometen HALLEY versucht BOBROVNIKOFF das Spektrurn eines seitlichen 
Schweifes (vom II. Typ) als rein kontinuierliches zu deuten13. 

Laboratoriumsversuche. Verschiedene neue Versuche liegen vor, 
Bandenspektren der Kometen im Laboratoriurn zu erzeugen, urn daraus Anhalts
punkte fiir die beobachteten Leuchtvorgange zu erhalten. Das Schweifspektrurn 
des CO+ wurde wiederholt beobachtet, wenn unter geringen Drucken (10- 4 bis 
10- 6 mm) nicht vollig reines N2 oder He zum Leuchten angeregt wird 14. Fiir 
die Deutung der' Leuchtvorgange auf Grund der vorliegenden physikalischen 
Erfahrungen haben insbesondere die Untersuchungen von K. WURM15 klarend 
gewirkt; auf Grund der spektralen Eigentiimlichkeiten der Banden kommt 
dieser zu dem SchluB, daB beirn Kornetenleuchten eine direkte Anregung durch 

1 Zusammenfassende Darstellung der Spektralerscheinungen bei F. S. HOGG, J Can RAS 
23, S.55 (1929) = Harv Repr 57; Harv Bull 863 (1929). 

B Bemerkenswert ist eine iifters aufb:etende Verdoppelung der CN-Banden; Vgl. 
N. T. BOBROVNIKOFF, PublASP 40, S.381 (1928); 42, S.309 (1930); 43, S.61 (1931). 

3 Vgl. Handb d Astrophys 4, S.449 (1929). 
4 N. T. BOBROVNIKOFF, Ap J 73, S. 61 (1931); Publ Lick Obs 17 (1931); S. VSESSVIATSKY, 

Z f Ap 6, S.305 (1933); RAJ 10, S . .164 (1933). 
5 C R 192, S. 1531 (1931.). 
8 N. T. BOBROVNIKOFF, Publ ASP 42, S. 117 (1930); Publ Lick Obs 17, S.441 (1931). 
7 Publ Lick Obs 17; S.443 (1931). Uber das Auftreten von CH und CN in Stern-

spektren vgl. P. SWINGS U. O. STRUVE, Phys Rev 39, S. 142 (1932).' 
8 Handb d Astrophys 4, S.452 (1929). 
9 N. T. BOBROVNIKOFF, Publ ASP 41, S.260 (1929); Publ Lick Obs 17 (1931); Publ 

ASP 43, S.61 (1931); S. VSESSVIATSKY, Z f Ap 6, S.305 (1933); RA J 10, S. 164 (1933). 
10 C R 199, S. 31 (1934); Bull Soc Fram; de Phys Nr. 360, S. 141 (1934). 
11 Pop Astr 36, S.240 (1928). 
12 N. T. BOBROVNIKOFF, Publ Lick Obs 17 (1931); S. VSESSVIATSKY, Anm. 4 dieser Seite. 
13 Publ Lick Obs 17, S.455 . 

. 14 L. H. DAWSON U. J.·KAPLAN, Phys Rev (2) 34, S.379 (1929); L. R. MAXWELL, 
Phys Rev (2) 35, S.665 (1930). 

15 Z f Ap 5, S. 10 (1932); 8, S. 96 (1934) gemeinsam mit R. MEcKE; Die Sterne 13, 
S.200 (1933); 14, S. 157 (1934). 
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Korpuskularstrahlung nicht in Frage kommt. Eine Umwandlung der Molekiile 
durch StoBe ist wegen der starken Verdunnung der Materie (Gesamtdruck im 
Kern <10- 10, in der Koma <10- 13) ebenfalls nicht moglich; vielmehr erfolgt 
die Anregung durch das Sonnenlicht selbst, und zwar wird vorwiegend Resonanz
leuchten als wahrscheinlich angenommen, wahrend zum Teil auch mit der Mog
lichkeit von Fluoreszenzstrahlung gerechnet wird1. Jedenfalls ist die Intensitat 
des Sonnenlichtes hinreichend, die beobachtete Helligkeit der Kometen zu er
klaren 2 ; dabei spielt anscheinend das ultraviolette Licht der Sonne eine besondere 
Rolle, wofUr auch der Parallelismus zwischen Kometentatigkeit und irdischen 
magnetischen Sturmen spricht3. 

Der Unterschied zwischen dem Spektrum des Kometenkopfes einerseits, 
des Schweifes andererseits weist nach K. WURlV!4 darauf hin, daB eine Um
wandlung der Kometenmaterie wahrend der Bewegung nach dem Ausstromen 
eintritt (Ionisation und Dissoziation unter Einwirkung des Strahlungsfeldes der 
Sonne), und daB die Lebensdauer der verschiedenen Molekiile eine stark ver
schiedene ist. Schon die im Spektrum des Kometenkopfes beobachteten Molekiile 
CN und C2 sind wohl Umwandlungsprodukte der im Kometen in groBer Sonnen
entfernung vorhandenen Materie (beispielsweise C2N2). CN und C2 sind von kurzer 
Lebensdauer und deshalb nur im Kopf beobachtbar. Durch weitere Umwandlung 
entstehen Molekiile CO+ und Nt, die infolge ihrer viel langeren Lebensdauer 
im Schweif allein beobachtbar sind. Diese Auffassung gibt eine befriedigende 
Deutung der monochromatischen Schweifbilder der Spektralaufnahmen mittels 
des Objektivprismas. 

Beim kontinuierlichen Spektrum des Kometenkopfes handelt es sich teils 
urn reflektiertes (auch diffus reflektiertes 5) Sonnenlicht; es konnte aber unter 
Umstanden auch die von der Sonne ausgehende Elektronenstrahlung als Ursache 
fUr das kontinuierliche Spektrum in Frage kommen6• 

Auf die .Ahnlichkeit zwischen dem Spektrum des Kometenkerns und dem 
des leuchtenden Nachthimmels weisen zwei Arbeiten von J. DUFAy7 und 
J. GAUZIT 8 hin. 

c) Die Kometenschweife. 
15. Die Ergebnisse der neueren Untersuchungen. Die Methoden zur Unter

suchung des Aufbaus der Kometenschweife und der Bewegung der Materie in diesen 
sind im wesentlichen unverandert geblieben. Eine zusammenfassende Darstellung 
der mechanischen Theorie ist von S. V. ORLOV 9 gegeben; auf einige Erganzungen 
zu dieser Theorie und Verbesserungen der Methoden sei hier nur hingewiesen10. 

1 J. GENARD. Univ de Liege lnst Astron 4. Nr. 76 (1932); N. T. BOBROVNIKOFF. Publ 
ASP 40. s. 164 (1928); PublLickObs 17. s. 479 (1931); Y. OHMAN. MN 89. s. 479 (1929). 
Vgl. auch die folgende FuBnote. 

2 H. ZANSTRA. MN 89. s. 178 (1928). 
3 H. B. MARIS u. E. O. HULBURT. Phys Rev (2) 33. S.283 (1929); H. B. MARIS. 

NatResCounc 1931. S. 131; POp Astr 40. S.268 (1932). 
4 Z f Ap 8. S.281 (1934); 9. S.62 (1934); Die Sterne 14. S. 157 (1934). 
5 W. GLEISSBERG. Mitt Univ-Sternw Breslau 3. S. 69 = Abh Schles Ges f Vaterl Kultur 

Naturwiss Reihe Heft 1 (1932). 
6W.M.COHN. ApJ 76. S.277 (1932); AN 245. S.377 (1932); W.FINKELENBURG. 

Ap J 80. S. 313 (1934). 
7 J Phys et Rad (7) 5. S.523 (1934). 8 J Phys et Rad (7) 5. S.527 (1934). 
9 Publ Inst Astrophys de Russie 3. Heft 4 (1928); Auszug in RAJ 6. S. 180 (1929). 

10 Formeln zur Reduktion auf die Bahnebene: S. VSESSVIATSKY. AN 236. S. 187 (1929); 
RAJ 6. S. 285 (1930); Auflosung der Grundgleichung der Theorie der Kometenformen: 
N. REIN. RAJ 7. S. 195 (1931); Anomale Schweife und Halos: S. VSESSVIATSKY. RAJ 9. 
S. 166 (1932); Annahme einer Rotation des Kerns: S. ORLOV. RAJ 7. S. 81 (1930); B. VORONT
SOV-VELYAMINOV. RAJ 7. S. 90 (1930); Dichteverteilung in Kometenschweifen: J. FILIPPOV. 
RA J 8. S. 58 (1931). Ferner F. A. BREDICHIN. Uber Kometenschweife (russisch). Moskau 1934. 
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Zur Bestimmung der Repulsivkraft R = 1 - P der Sonne 1 aus der beob
achteten Bewegung der Schweifmaterie ist einerseits die Methode, durch die 
in der Ebene der Kometenbahn projizierten Schweifpunkte 2 eine Hyperbel zu 
legen, weiter ausgebaut. Vor allem hat N. T. BOBROVNIKOFF beim Kometen 
HALLEY im Gegensatz zu den bisherigen Untersuchungen angenommen, daB die 
Repulsivkraft der Sonne auf dieselbe Schweifmaterie wwrend des Bewegungs
vorganges wechselt; er bestimmt deshalb auch diese Kraft aus einzelnen kiirzeren 
Teilen derselben beobachteten Schweifbahn und erhaIt hierbei in den einzelnen 
Bahnteilen verschiedene Werte von 1- p. Die auf diesem Weg gewonnenen 
Resultate sprechen kaum fiir die Realitat der zugrunde gelegten Annahme 
(vgl. S. 429). 

Andererseits hat F. GONDOLATSCH3 die Methode zur raumlichen Bahn
bestimmung der Schweifmaterie vervollkommnet. Diese Methode wird dann 
besonders von Nutzen sein, wenn die Erde sich nahe der Ebene der Kometen
bahn befindet, eine Projektion in diese also zu stark fehlerhaften Resultaten 
fiihren kann 4• 

Numerische Werte der Repulsivkraft der Sonne sind von verschiedenen 
Autoren neu bestimmt worden. Die gefundenen Werte bestatigen die friiher 
erhaltenen. Einige Werte seien hier zusammengestellt: 

K omet 1908 III (MOREHOUSE): 

R = 160,4] 155,4 S.ORLOV5. Dieselbe Schweif-
87,7 wolke 1908 Okt. 14-17. 
66,4 

N. T. BOBROVNIKOFF 6 hat nach fruheren Angaben fUr dieselbe Wolke die 
Werte 151 und 88 erhalten. E. CHERRINGTON7 gibt die Werte von R fUr 14 ver
schiedene beim Kometen 1908 III im September und Oktober 1908 beobachtete 
Kondensationen; sie liegen zwischen 60 und 1367; die gleichzeitig auftretenden 
Repulsivkrafte Oktober 31 gehen von 60 bis 282. 

Komet 1910 II (HALLEY): 
N. T. BOBROVNIKOFF8 leitet zahlreiche Werte von R her unter Benutzung 

von zum Teil nur kurzen Bahnstucken. Seine Werte schwanken zwischen 0,4 
(fUr Kernstrahl; jet) und 2309. 

Fur einzelne groBere Kondensationen findet BOBROVNIKOFF folgende Werte: 

R = 48, 31, 238 aus 1910 April 20-22 
R = 27, 43 aus 1910 Mai 11-13 
R = 76, 53, 60 aus 1910 Mai 25-27 
R = 47, 64 aus 1910 Mai 28 bis Juni 2. 

Als Beispiel fiir die Bestimmung von Werten fur R aus einzelnen Teilen der 
Schweifbahn sei die 1910 Juni 5-8 beobachtete Kondensation angegeben. 
Hierfiir findet F. GONDOLATSCH 3 1 - P = 91; BOBROVNIKOFF, wenn er die 
ganze Bewegung (auf die Ebene der Kometenbahn projiziert) einheitlich dar-

1 Einzelne Autoren setzen auch R = 1 + 1', kehren also das Zeichen der effektiven 
Sonnenrnasse urn. 

s S.ORLOV, RAJ 5, S. 193 (1928); 8, S. 110 (1931); 9, S. 163 (1932); N. T. BOBROVNI
KOFF, LickBull 13, S.161 (1928); PublLickObs 17 (1931); PublASP 42, S.309 (1930); 
E. CHERRINGTON, A J 43, S.73 u. 81 (1934). 

3 Mitt Asti Recheninst 2, Nr. 6; AN 237, S. 1 (1929). 
4 Vgl. z.B. T. VODOPIANOVA, RA J 10, S. 187 (1933). 
5 RAJ 5, S. 193 (1928). • Lick Bull 13, S. 161 (1928). 
7 A J 43, S.88 (1934). 8 Publ Lick Obs 17. S.475 (1931). 
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stellt, 1 - f1 = 57 (A. ORLOV erhielt nach friiheren Angaben R = 194; S. V. OR
LOV R = 70). Bei einer Zerlegung der Bahn in vier Abschnitte ~indet BOBROVNI
KOFF die einzelnen Werte 1656, 155, 2309,1013; die groBen Werte von 1 - f1 
sind jedoch als sehr unwahrscheinlich zu bezeichnen und stehen mit den gegen
wartigen physikalischen Kenntnissen in volligem Widerspruch (vgl. S.430). 
An dieser Stelle sei noch darauf hingewiesen, daB S. V. ORLOV1 eine Anzahl 
von Werten R genahert als Vielfache von 22,26 dargestellt hat. 

Der BREDICHINSche Schweiftypus III ist in verschiedenen Fallen fest
gestellt worden: von B. VORONTSOV-VELYAMINOV 2 bei den Kometen 1925 I 
(ORKISZ), 1925 VII (VAN BIESBROECK), 1926 III (ENSOR) und von T. VODOP
JANOVA3 beim Kometen 1903 IV. Kleine Werte der Repulsivkraft wurden ferner 
besonders fiir den Kometen HALLEY bei den Vorgangen im Kometenkopf ermittelt 
(vgl. S. 428)4. 

Daneben haben sich wiederum sowohl bei den Schweifen als auch in der 
Nahe des Kopfes (Enveloppen und Kernstrahlen) Repulsivkrafte ergeben, we1che 
die Attraktion um mehr als das Tausendfache iibertreffen. AuBer dem HALLEY
schen Kometen (vgl. die vorhergehende Bemerkung) ist zu erwahnen: 

Komet 1908 III R = 2125 S. ORLOV 5 : aus Schweifwolke 
R = 4000 S. ORLOV 6 : aus Schweifstrahlen 

Komet 1893 IV R = 3000 B. VORONTSOV-VELYAMINOV 7 : aus Schweifstrahl. 
Diesen verschiedenen Werten entsprechend hat S.ORLOV 8 deshalb auch 

vorgeschlagen, die drei Schweiftypen BREDICHINS durch fiinf zu ersetzen mit 
folgenden Werten der Repulsivkraft R: Typus 0 mehrere tausend, Typus I 
Vielfache von 22,2, Typus II 2,5 bis 0,5, Typus III 0,3 bis 0,0, Typus IV 0,0. 

Es sei hier nochm~ls9 hervorgehoben, daB man den groBen Repulsivkraften 
im Wert von mehreren taus end Einheiten starke Zweifel entgegenbringen muB. 
F ormal lO kann man so1che Werte nach der mechanischen Theorie immer herlei ten; 
die friiherll gestellte Forderung, daB das Schweifbild einer Aufnahme sich aus 
dem der vorhergehenden konstruieren lassen muE, ware natiirlich erfiillt, wenn 
man so groBe Repulsivkrafte annehmen will, daB in der Zwischenzeit die Materie 
der vorangehenden Aufnahme sich verfliichtigt hat. Doch sind damit diese 
Schwierigkeiten nicht behoben (vgl. auch S.430). Die zwischen zwei Schweif
aufnahmen beobachteten Veranderungen brauchen nicht durch mechanische 
Bewegungsvorgange allein verursacht zu sein. Durch molekulare Umsetzungen 
(Ionisation und Dissoziation) konnen sich die Bedingungen fi.ir das Leuchten 
der Materie so andern, daB dadurch Bewegungsvorgange vorgetauscht werden12 

(s. Ziff.11). Halos und Enveloppen finden auf diese Weise eine Erklarung; 
vor allem auch die Kernausstromungen, wobei die beobachteten "Ausstromungs
geschwindigkeiten" anscheinend frei werdende Translationsenergien sind. Die 
Erklarung der Schweifstrahlen staBt allerdings hierbei noch auf Schwierigkeiten. 
Infolge der Ionisation k6nnen auch die Schweiftei1chen einander abstoBen, 
wodurch es zu einer Verbreiterung des Schweifes kommt. Die Kontraktion des 

1 RA J 10. S.391 (1933). 2 RA J 6. S. 55 (1929). 3 RA J 9. S. 177 (1932). 
4 Vgl. auch N.T. BOBROVNIKOFF. PublASP 44. S.296 (1932). K.WURM kommt 

bei seinen Diskussionen der Form des Kometenkopfes zu wesentlich griiBeren Werten. 
5 RAJ 5. S.193 (1928); 9. S.163 (1932). 
6 RAJ 7. S.81 (1930). 7 RAJ 7. S.90 (1930). 
g Anm 9. S. 427; RAJ 6. S. 180 (1929). 9 Handb d Astrophys 4. S.474 (1929). 

10 Teilweise werden auch dem Kometenkopf Repulsivkrafte zugeschrieben. Vgl. 
N. T. BOBROVNIKOFF. Publ Lick Obs 17 (1931); Publ ASP 44. S.296 (1932). 

11 HandbdAstrophys 4. S.473 (1929); vgl. J.FILIPPOV. RAJ 6. S.67 (1929). 
12 Vgl. hierzu K.WURM. Z fAp 8. S.281 (1934); 9. S.62 (1934); Die Sterne 14. S.157 

u. 185 (1934); A.DAUVILLIER. BA(2); MemetVar 8. S.213 (1933). 
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Kometenkopfes in der Nahe des Perihels schlieBlich ist auf die kurzere Lebens
dauer der Molekfile in der Nahe der Sonne zurUckzufUhren. 

16. Die Natur der Repulsivkraft der Sonne. Fur die physikalische Deutung 
der bei den Kometen auftretenden Repulsivkrafte sind keine neuen Gesichts
punkte hinzugekommen; insbesondere besteht keine Moglichkeit, die mehrere 
tausend Einheiten betragenden Werte zu erklaren1 (vgl. S.429). Dagegen lassen 
sich die aus der Bewegung der Schweifmaterie hergeleiteten und gut gesicherten 
Werte, die etwa bis zu dem Betrag 1 - f.t = 100 oder etwas daruber reichen, 
durch den Lichtdruck vollig darstellen. Wenn auch die von W. BAADE und 
W. PAULI berechneten Werte des maximal zulassigen Lichtdrucks mit 1/4 mult~
pliziert werden mussen 2, kommt man 3 doch fUr CO + zu theoretischen Werten 
zwischen 60 und 120 fur die Repulsivkraft der Sonne. 

d) Die Meteore. 
17. Die Meteorite 4• Eine Reihe bedeutungsvoller Funde von Meteoriten 

liegen seit 1928 vor. Zusammenstellungen hierfur finden sich im Astronomischen 
Jahresbericht, wo auch Angaben uber den chemischen Aufbau enthalten sind 5. 

Aus dem Radium- und Heliumgehalt ist fUr die Meteorite auf ein Alter von 
108 bis 109 Jahren zu schlieBen, was nach F. PANETH6 in Verbindung mit anderen 
chemischen Befunden auf einen genetischen Zusammenhang mit den Planeten 
hinweisen wurde; auch der Versuch von F. E. SUESS 7, die Tektite von petro
graphischen Gesichtspunkten aus in die Meteorite einzureihen, wurde fur einen 
planetarischen Ursprung der Meteorite sprechen, wahrend die Existenz stark 
hyperbolischer Bahnen unbedingt auf einen kosmisehen Ursprung hinweist. 
Deshalb zieht aueh E. OPIK8 den SehluB, daB das Alter des Universums im 
ganzen von gleicher GroBenordnung wie das Alter des Sonnen systems (nieht 
uber 3 . 109 Jahre) ist. 

18. Die physischen Wahrnehmungen beim Meteorphanomen. Die Beob
aehtung der Meteorphanomene ist in den letzten Jahren in groBerem Umfang 
systematiseh durchgefuhrt worden. Visuelle (aueh teleskopisehe) und photo
graphisehe Beobaehtungen liegen vor zum Teil unter Verwendung besonderer 
Hilfsa ppara te 9. 

1 S.ORLOV, RA] 8, S. 199 (1931). Flir die Repulsivkrafte des Kernes vgl. S.ORLOV, 
R A] 11, S. 191 (1934). K. WURM nimmt an, daB im Kern UberschuBenergien auftreten, 
die bei den Dissoziationsvorgangen frei werden (vgl. Ziff. 15). 

2 Vgl. Handb d Astrophys 4, S.476 (1929). Nach einer neueren Untersuchung von 
K. WURM ist flir groBere Sonnendistanzen der Faktor 1/2 statt 1/, zu setzen. 

3 K. WURM, Z f Ap 10, S.285 (1935). 
, Literatur vgl. die Vorbemerkung. Die Society for the Research on Meteorites (in USA.) 

veroffentlicht regelmaBig Berichte und Literaturzusammenstellungen in Pop Astr. Vgl. 
Pop Astr 41, S.432 u. 521 (1933). 

5 Dber Meteorstaub vgl. Naturwiss 21, S. 808 (1933); Temperatur von Meteoriten vgl. 
CH. C. WYLIE, Pop Astr 42, S. 59 (1934). 

8 Z f Elektrochem 36, S. 727 (1930); vgl. auch R. D. EVANS, Pop Astr 42, S. 400 (1934). 
7 Naturwiss21, S.857 (1933); vgl. auch ].CHLOUPEK, Naturwiss 17, S.598 (1929); 

V. S. DUBEY U. ]. E. SCRIVENOR, Nature 132, S.678 (1933). 
8 PopAstr 41,.S. 71 (1933). 
9 Arizona Expedition vgl. Anm.4, S. 424; Die Sterne 12, S. 79 u. 267 (1932); C. HOFF

MEISTER, vgl. Anm.6, S.424; Die Sterne 9, S.231 (1929); W. J. FISHER U. M. OLMSTED, 
Catalogue cif Harv. Obs. Meteor Photographs. Harv Ann 87, S. 233 (1931). Weitere Angaben 
fiber Beobachtungsverfahren u. a. bei V. GUTH (rotier. Spiegel), Rise hvezd 13, S.92 (1932); 
E:GUERRIERI, ContrAstrCapodimonte 2, Nr.8 (1929); ]. PLASSMANN, Himmelswelt 39, 
S. 329 (1929); C. STORMER, L'Astron 43, S. 169 (1929); E. OPIK U. M. OLMSTEDT, HarvBull 
881 (1931); D. BELORIZKY, L'Astron 48, S. 299 (1934); J. A. ASTAPOVITCH, Moskau Bull Obs 
Corpor Nr.17 (1932); Nr.21-22 (1933); E.H.COLLINSON, ]BAA 39, S.150 (1929); 
E. OPIK, Publ Tartu 27, Nr.2 (1930). 
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Helligkei t. Fur die Berechnung absoluter OberfHichenhelligkeiten sind 
von]. ASTAPOVITCHI Formeln gegeben worden. Die Schwankungen der schein
baren Helligkeit wahrend der Dauer des Aufleuchtens konnten auf Grund des 
umfangreichen photographischen Materials der Harvard-Sternwarte von D. HOFF
LEIT2 untersucht und gewisse Klassen von Lichtkurven hieraus hergeleitet 
werden. Die Haufigkeitsfunktion verschieden heller Meteore der Giacobiniden 
ist von FL. WATSON jun.3 untersucht und mit dem Verlauf der Funktion bei 
den Leoniden und Perseiden verglichen worden. 

Farbe. V. FEDYNSKI 4 weist auf die Wichtigkeit der Farbenbeobachtungen 
hin und empfiehlt die OSTHoFFsche Skala, £tir deren Benutzung er ein Verzeichnis 
der Farben von 198 Vergleichssternen gibt. 

GroBe. Bei der Berechnung der linearen GroBe der Meteore ist zwischen 
der Dimension des Meteors selbst und derjenigen der leuchtenden Hlille zu 
unterscheiden. Fur die Berechnung der letzteren aus Helligkeit und Farbe hat 
V. FEDYNSKI 4 Formeln (nach E. HERTZSPRUNG) angegeben. Fur die Bestimmung 
der Dimensionen des Meteors selbst ist man auf Energieabschatzungen an
gewiesen 5 (vgl. Ziff. 19). 

Spektrum. Eine zusammenfassende Bearbeitung der bis 1931 bekannten 
Meteorspektren hat P. M. MILLMAN 6 gegeben. In der Zeit 1897-1931 wurden 
neun Spektren photographiert. Stets wurden helle Linien (bis zu 53) beobachtet; 
sie gehoren vor aHem den Elementen Fe, Ca, Ca +, daneben dem Mg, Mn, Al 
und Si an. Das Anregungspotential beim Leuchten der Meteore bIeibt unter 
6 Volt; die effektiven Temperaturen liegen nach den Intensitatsmessungen 
mittels des Mikrophotometers zwischen 1680 ° und 2800°. Bei der Arizona
Meteor-Expedition7 wurden £tinf Meteorspektren photographiert, die zum Teil das 
Spektrum von Ca+ (Steinmeteore), zum Teil von Fe (Eisenmeteore) besonders 
ausgepragt zeigen. S. BLAZK0 8 gibt eine genaue Vermessung des Spektrums 
des Meteors von Aug. 12, 1907, in dem vor allem Ca und Mg neben unbekannten 
Strahlungen beobachtet sind. Ein Versuch, die Spektren der Perseiden im Rot 
zu photographieren, ist noch zu erwahnen9 • 

Hohe und Geschwindigkeiten. Verschiedene Diskussionen uber die 
beobachteten Bahnen von Meteoren sind von]. ASTAPOVITCH 10 durchge£tihrt. 

19. Die physikalische Theorie der Meteore. Luftwiderstand. Aus 
der Beobachtung der Boliden leitet ]. ASTAPOVITSCHll ein Widerstandsgesetz V 3h 

£tir Meteore der Geschwindigkeit v abo Der Zusammenhang zwischen Masse, 
Geschwindigkeit und Luftdichte langs der Bahn ist von W. ]. FISHER12 diskutiert. 

Leuchtvorgang. C. HOFFMEISTER13 hat seine physikalische Theorie des 
Leuchtens weiter ausgebaut; im besonderen wird der theoretische Verlauf der 
Lichtkurven von Stern schnupp en mit der Beobachtung verglichen und Dberein
stimmung gefunden. E. OPIK 14 hat andererseits in verschiedenen Arbeiten seine 
Einwande gegen die Theorie HOFFMEISTERS geltend gemacht. 

1 Moskau Bull Obs Corpor Nr. 16 (1932). 
2 Wash Nat Ac Proc 19, S.212 (1933) = Harv Repr 88. 
3 Harv Bull 895 (1934). 4 RAJ 7, S.223 (1930). 
5 Vgl. Handb d Astrophys 4, S. 490 (1929); s. auch die Zusammenstellung bei PICKE

RING, PopAstr 41, S.22 (1933). 
6 Harv Ann 82, Nr. 6, S.113 (1932); Nr. 7, S.149 (1935); PublAm Astr Soc 7, S. 94 (1932); 

J Can R AS 27, S. 150 (1933); vgl. auch die zusammenfassende Darstellung Pop Astr 41, 
S.298 (1933); Die Sterne 14, S.41 (1934); Himmelswelt 44, S.107 (1934). 

7 P. M. MILLMAN, Publ Am Astr Soc 7, S.223 (1933); s. auch Harv Bull 891 (1933)'. 
8 RAJ 9, S. 146 (1932). 9 J R A SCan 28, S.455 (1934). 

10 Miroved Astr Bull 24 u. 26 (1929). 11 Miroved Astr Bull 25 (1929). 
12 Harv Circ 385 (1934). 13 AN 223, S. 79 (1924); 241, S.1 (1931). 
14 AN 223, S.73 (1924); 235, S.265 (1929). 
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1m einzelnen betrachtet E. OPIK1 die Vorgange, die beim Eindringen 
kleinerer Meteore (von wenigen Zentimetem Durchmesser) in die Atmosphare 
eintreten, wobei das Leuchten durch ZusammenstoBe zwischen den Luftmole
killen und den gasformigen Teilen des Meteors verursacht ist 2• 

H. SCHWARZBACH3 fiihrt das Leuchten der Meteore auf rein chemische Vor
gange zurfick, L. MARTINOZZI4 auf elektrischen Ursprung. 

20. Die Bedeutung der Meteore fUr die Erforschung der Atmosphare. 
DaB die Beobachtungen der Vorgange beim Aufleuchten der Meteore fiber den 
physikalischen Zustand der hochsten Schichten der Atmosphare AufschluB 
geben konnen, wurde bereits friiher betont 6• Auch ffir die Erforschung der 
oberen Schichten der Atmosphare sind Meteorbeobachtungen (Meteorschweife 6) 

und Beobachtungen der Schallerscheinungen 7 von Bedeutung. SchlieBlich weist 
C. HOFFMEISTERB darauf hin, daB die in der Atmosphare beobachteten loni
sationsstorungen sowiedie Erscheinung des hellen Nachthimmels mit einer 
gewissen Wahrscheinlichkeit auf kometarische Storungen (Staubeinbruche) in 
den oberen Atmospharenschichten zurfickgefiihrt werden konnen. 

1 HarvRepr 100 = ActaComm UnivTartuensA 26, Nr.2 (1933). 
2 Vgl. hierzu die Abschatzung von Meteormassen: C. C. WYLIE, Pop Astr 42, S. 338 

(1934). 
3 AN 245, S.355 (1932). 
4 Rend Ace dei Lincei 9, Heft 5 (1929). 
5 Handb d Astrophys 4, S.488ff. (1929); vgl. auch V. A. MALTZEV, Miroved Astr Bull 

22 (1933); Nature 132, S. 137 (1933). 
6 E. O. HULBURT, Publ ASP 44, S. 178 (1932); W. MALSCH, Z f angew Meteorol 50, 

S.325 (1933). 
7 C. C. WYLIE, Pop Astr 40, S.289 (1932). 
8 Sitzber d Bayer Akad d Wiss Math-nat Abt 1934, S. 129; Naturwiss 22, S. 458 (1934). 



Band V. 

Kapitel 1. 

Klassifizierung und Beschreibung der 
Sternspektren. 

Von 

FRIEDRICH BECKER-Bonn. 

JIit 4 Abbildungen. 

Allgemeines. lIit den 1928 von der International Astronomical Union ein
gefUhrten Erganzungen des Harvard-Systems hat das Problem der Klassifizie
rung der Sternspektren einen vorlaufigen Abschlu13 gefunden. Nur an den 
beiden Enden der Sequenz, fUr die hei13esten und die ktihlsten Sterne, sind 
seitdem noch Verbesserungen des Klassifikationsschemas vorgeschlagen worden, 
tiber die hier zu berichten sein wird. \Venn es gelungen ist, im Harvard-System 
tiber 90% der vorkommenden Sternspektren in eine lineare Sequenz zu bringen, 
so war dies doch nur moglich, indem man nur den a11gemeinen Charakter des 
Spektrums berticksichtigte, wie er sich auf Objektivprismenaufnahmen kleiner 
Dispersion zeigt, und feinere Einzelheiten zunachst au13er Betracht lie13. Ftir 
statistische Untersuchungen haben sich die so bestimmten Spektraltypen hervor
ragend bewahrt und werden bei der gro13en Menge der schwachen Sterne auch 
in Zukunft ihren Platz behaupten. Anders liegen die Dinge, wenn aus dem 
Spektrum der physikalische Aufbau der Sternatmosphare erschlossen werden 
so11. Die Forschung hat hier den Punkt erreicht, von dem aus weiterer Fortschritt 
nur durch sorgfaltiges Detailstudium der Spektren zu erhoffen ist. Unter
suchungen so1cher Art stehen daher mit im Vordergrund. 

Dabei zeigt sich zunachst, was tibrigens jedem gelaufig ist, der die Spektren 
der Sterne aus eigener Anschauung kennt, da13 eine eindeutige Einordnung in 
das Harvard-System bei manchen Sternen nicht mehr moglich ist, sobald man 
auf feinere Einzelheiten Rticksicht nimmt. O. STRUVE l nennt in einer eingehen
den Diskussion dieser Sachlage als Beispiel u. a. den Stern 20 c Tauri (Maja). 
Ordnet man eine Reihe charakteristischer B-Sterne auf Grund der tiblichen 
Kriterien nach den beiden physikalischen Parametern, Temperatur und Druck, 
des durch die Trennung von Riesen und Zwergen erweiterten Harvard-Systems, 
so sind die He-Linien 4472 und 4388 im Spektrum dieses Sternes entschieden 
zu schwach fUr den ihm angewiesenen Platz. Nimmt man eine entsprechende 
Umste11ung vor, so ergibt sich jedoch eine neue Schwierigkeit, weil jetzt die 
Linie Mg II 4481 relativ zu schwach ist. Emv.\RDS2 versucht, diese Verhaltnisse 
fUr die Spektralklasse B systematisch zu erfassen, indem er mehrere Gruppen 
von Diskrepanzen unterscheidet. Relativ zu dem a11gemeinen Spektra1charakter 
der betreffenden Sterne ist in Gruppe I die K-Linie zu stark, in Gruppe II treten 
die Linien des A-Typus zu stark hervor, in Gruppe III ist die K-Linie zu schwach, 

1 .-\p J 78, S.73 (1933). 2 ~IX 92, S.389 (1932). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 28 



434 Bd. V. Ka p. 1. F. BECKER: Klassifizierung und Beschreibung der Sternspektren. Ziff. 36. 

in Gruppe IV 0 II zu intensiv vertreten. Fur die verschiedenen Gruppen werden 
Beispiele angefUhrt. Ob alle diese Einzelheiten, deren es in den linienreichen 
spaten Spektralklassen sicher noch viel mehr gibt, theoretisch von Belang sind, 
scheint zweifelhaft; der allgemeine leitende Gesichtspunkt dabei ist vorlaufig 
die Suche nach weiteren Parametern, die auBer den schon bekannten den Charak
ter des Spektrums mit bestimmen konnten. Eine gewisse Variationsbreite, die 
durch das zufallige Dberwiegen des einen oder anderen der mitwirkenden Einzel
faktoren bedingt ist, wird man wohl fUr jeden Spektraltypus ohne Diskussion 
hinnehmen mussen. 

Als besonderer Forschungszweig hat sich im Verlauf dieser Spezialunter
suchungen das Studium der veranderlichen Spektren entwickelt. Periodisch 
auftretende Veranderungen des Kontinuums und der Spektrallinien sind als 
Begleiterscheinungen des Gesamtlichtwechsels eines Sternes schon langst bekannt, 
vor allem bei den c5 Cephei- und Mirasternen. Diese Dinge sind in dem Kapitel 
uber veranderliche Sterne zu finden. Hier handelt es sich jedoch urn Struktur
und Intensitatsanderungen des Linienspektrums, bei denen ein Wechsel des 
Gesamtlichtes fehlt oder phanomenologisch von untergeordneter Bedeutung ist. 
Charakteristische Fane dieser Art sind unter Ziff. 45 a erortert. 

Auch die rasch fortschreitende Kenntnis der Laboratoriumsspektren der 
Elemente und Verbindungen ist der Spektroskopie der Gestirne zugute ge
kommen, wofUr zahlreiche Identifizierungen von Linien oder Banden bisher 
unbekannten Ursprungs Zeugnis ablegen. 

Die Rucksicht auf physikalische Problemstellungen hat endlich dazu gefuhrt, 
daB an Stelle der frtiher tiblichen Schatzung der Linienintensitaten mehr und 
mehr die quantitative Messung der Linienprofile und Totalabsorptionen tritt. 
Jedoch ist diese methodische Verfeinerung wegen der erforderlichen starken 
Dispersion nur bei verhaltnismaBig wenigen hellen Sternen moglich. Bei der 
Interpretation der Linienprofile werden zur Zeit drei Faktoren besonders in 
Betracht gezogen: die relative Haufigkeit der Atome verschiedener Elemente 
in der absorbierenden Schicht, der STARK-Effekt in den Sternatmospharen und 
die Rotation der Sterne. 

Wir besprechen zunachst die Forschungsergebnisse, die sich auf einzelne 
Klassen des Harvard-Systems beziehen und fiigen dann eine Dbersicht uber 
die Sonderprobleme der jtingsten Entwicklungsphase der stellaren Spektro
skopie an. 

i) Erganzende Bemerkungen tiber die Spektralklassen der 
DRAPER - Klassifizierung. 

36. Klasse Q. Neue Vorschlage zur Klassifizierung der Novaspektren 
liegen nicht vor. Da die Diskussion dieser Spektren im einzelnen dem Kapitel 
tiber die Neuen Sterne vorbehalten ist, gentigen hier einige Hinweise auf die 
wichtigste Literatur. 

Das Spektrum der Nova Pictoris 1925 ist in allen Stadien besonders ein
gehend von SPENCER JONES und seinen Mitarbeitern an der Kap-Sternwarte 
untersucht worden. Die Ergebnisse sind in einer umfangreichen Veroffentlichung1 

und mehreren Nachtragen 2 uber das spatere Verhalten des Sternes niedergelegt. 
Zur ErkHirung der breiten Emissionsbanden in den Novaspektren hat 

BEALS eine Theorie entwickelt, die das Erscheinen dieser Banden auf die Aus
schleuderung von Atomen durch den Strahlungsdruck zuruckftihrt. Die Photo-

1 Cape Obs Ann 10, Teil9 (1931). 
2 M N 91, S. 777 (1931) und folgende Bande. 
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metrierullg einiger Banden 1 in den Spektren der Nova Aquilae und Nova Cygni 
ergibt. daB deren Profile die von der Theorie verlangte Form haben. Ahnliche 
Messungen GENARDS 2 fUhren jedoch zu weniger schltissigen Ergebnissen. 

An Neuidentifizierungen verdient besondere Erwahnung das von ADAMS 
und ]Oy3 nachgewiesene und teilweise von R. MULLER 4 bestatigte Auftreten der 
Koronalinien 3987, 4086, 4231, 5303 und 6374 im Spektrum der Nova RS Ophi
uchi. Ferner hat GROTRIAN 5 darauf aufmerksam gemacht, daB die jetzt als 
Ubergang zwischen zwei metastabilen Termen des neutralen Sauerstoffs erkannte 
gelbgrtine N ordlichtlinie 5577 und die beiden verwandten 0 1-Linien 6300 und 
6364 mehrfach in Novaspektren beobachtet worden sind. Sie erscheinen in dem 
Stadium, in dem die charakteristischen Nebellinien auftreten. 

Verbotene Linien bilden heute tiberhaupt ein wichtiges Kapitel der stellarell 
Spektroskopie; deshalb sei hier noch auf die von BOYCE, MENZEL und PAYNE 6 

gegebene Ubersicht der bisher in Sternspektren, besonders in den en der Neuen 
Sterne und Xebel, aufgefundenen Linien dieser Art hingewiesen. 

37. Klasse P. Auf Grund der in der Literatur reproduzierten Abbildungen 
versucht VORONTSOV-VELYA:\IINOV 7 die Spektren der Zentralsterne der planetari
schen Nebel neu zu klassifizieren und begrtindet dies'mit allgemeinen kritischen 
Bemerkungen zur Frage der Klassifizierung der WOLF-RAYET-Sterne, Novae 
und planetarischen Nebel. Miss CANNONs gibt eine Liste von neu gefundenen 
P- und O-Spektren in den MAGELLAXSchen Wolken, darunter 29 der Klasse P 
und 18 WOLF-RAYET-Sterne. 

Die Ausdehnung der Spektralanalyse auf das bisher unerforschte ultra
violette Gebiet jenseits .A. 3500 durch WRIGHT 9 hat zur Feststellung einer Reihe 
weiterer Emissionen gefUhrt, die hauptsachlich dem OIII-Spektrum angehoren. 
An sonstigen Identifizierungen ist der von BOWEN lO geftihrte Nachweis der ver
botenen Ubergange }.A 3869, 3967 und 3342, 4727 des zweifach ionisierten Neons 
zu berichten; nach demselben Autor sind auch Ne IV und Ne V in den Nebel
spektren vertreten. 

1m tibrigen vergleiche man zu dieser Spektralklasse das entsprechende 
Sonderkapitel tiber die Nebel. 

38. Klasse O. Eine Klassifizierung aller 1930 bekannten O-Sterne, ins
gesamt 238 einschlieBlich von 39 Zentralsternen planetarischer Nebel, hat 
Miss PAYNE ll durchgefUhrt. Ais Klassifizierungsschema benutzt sie fUr die Ab
sorptionsspektren das nach PLASKETTS Vorschlag von der IAU angenommene 
System, fUr die Emissionsspektren eine Einteilung in zwei Gruppen, die auf dem 
Intensitatsverhaltnis der Emissionen 4686 und 4340 beruhen und mit WI und 
W III bezeichnet sind. In Gruppe W list 4686 starker als 4340, in Gruppe W III 
gilt das Umgekehrte. Handelt es sich hier urn eine ziemlich summarische Ein
teilung, so versucht BEALS 12, fUr die WOLF-RAYET-Spektren die noch fehlende 
dezimale Klassifizierung zu schaffen. Ais Kriterium verwendet er das Intensitats
verhaltnis der beiden Emissionen 5875 He lund 5411 He II und definiert auf 
Grund einfacher Intensitatsschatzungen eine Spektralreihe OW5 bis OW9, BWO, 
BW1, in der das Verhaltnis 5875/5411 von 0,1 bis 4,5 wachst. Die spater von 
BEALS ausgefUhrten quantitativen Messungen der Intensitaten in einigen Spektren 
lassen sich jedoch nur teilweise mit der vorgeschlagenen Gruppierung vereinbaren. 

1 :\fN 91. S.966 (1931); PublDomAstrophysObsVictoria 6. S.95 (1934). 
2 MN 92. S.396 (1932). 3 PublASP45. S.301 (1933). 4 AN 250. S.175 (1933). 
5 ZfAp 2. S.78 (1931); s. auch :\fERRILL. PublASP 44. S.238 (1932). 
6 WashNatAc Proc 19. S.581 (1933). 7 AN 242. S.201 (1931). 
8 HarvBull 891 (1933). 9 Lick Bull 17. S.1 (1934). 

10 Publ ASP 46. S. 145 u. 207 (1934). 11 Harv Bull 878 (1930). 
12 Publ Dom Astrophys Obs Yictoria 4. S.271 (1930). 
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Aus dieser zweiten Untersuchungl, die u. a. die gemessenen Totalintensitaten 
von 64 Emissionsbanden enthalt, scheint eine Teilung der WOLF-RAYET
Spektren in zwei Parallelserien hervorzugehen, namlich eine Kohlenstoff- und 
eine Stickstoffserie. Die Spektren der C-Reihe enthalten vor allem C II, III, 
IV, 0 III, IV, V und He I, II, die der N-Reihe N III, IV, V und He I, II. Soweit 
sich in beiden Gruppen die Spektren nach dem Ionisationsgrad ordnen lassen, 
ergeben sich zwei annahernd parallel laufende Reihen. 

Zu ahnlichen Ergebnissen fUhrt eine Studie von Miss PAYNE 2, die sich auf 
eine Zusammenstellung aller in den WOLF-RAYET-Spektren identifizierten Emis
sionsbanden nebst den zugehorigen Ionisationspotentialen stutzt. Letztere um
fassen den weiten Bereich von 13,54 Volt (H) bis 137,48 Volt (OVI). Es sind 
vorhanden: H, He I, II, C II, III, IV, N II, III, IV, V, 0 II, III, IV, V, VI, 
Al II, III, Si II, III, IV, PilI, S II, III. Die einzelnen Spektren zeigen nicht 
selten eine erhebliche Spanne in den vorkommenden Anregungszustanden, 
wodurch die eindeutige Klassifizierung nach den Parametern Temperatur und 
Druck erschwert wird. 

Wichtige Identifizierungsnachweise gibt ferner EDLlfN 3• Die schon ofters 
angeschnittene Frage der Klassifizierung der Emissions-O-Sterne ist durch diese 
Vorarbeiten erneut spruchreif geworden. 

Mit der physikalischen Interpretation der WOLF-RAYET-Emissionen be
schaftigen sich BEALS~ und ~iss PAYNE 5 ; letztere zieht auch die Absorptions
linien der O-Sterne in den Kreis der Betrachtung. BEALS entwickelt die schon 
in Ziff. 36 erwahn te E j ektionstheorie, Miss PAYNE greif( auf ROSSELAXDS Annahme 
von Fluoreszenzerscheinungen zuruck. Diese Fragen sind jedoch in dem Kapitel 
uber die Struktur der Sternatmospharen zu erortern. 

39. Klasse B. Fur 13 ausgewahlte Sterne der Klassen 09 bis B8 hat 
O. STRUVE 6 eine Liste von 379 Absorptionslinien in dem Bereich von 1.3820 bis 
1.4924 zusammengestellt und zahlreiche Linien neu identifiziert. Folgende 
Elemente sind sicher nachweisbar: H, He I, II, C II, III, N II, III, 0 II, III, 
Na I, Mg II, Al II, III, Si II, III, IV, P II, III, S II, III, Ca II, Ti II, Cr II, 
Fe II, Ni II; vermutet werden K II, Ca III, S IV. An Einzelergebnissen sei 
eine Untersuchung des Intensitatsverhaltnisses der Singulett- und Triplett
linien des He I erwahnt sowie Hinweise auf N II - und 0 II -Linien, die 
im Laboratorium diffus, in den Sternspektren dagegen unverbreitert er
scheinen. 

Unter starkerer Berucksichtigung des kurzwelligen Gebietes gibt MARSHALL? 
Wellenlangenmessungen fUr 534 Linien in den Spektren von 11 normalen 
B-Sternen. Die im Ultravioletten erreichte Grenze liegt bei A 3587. Aus den 
gleichzeitig vorgenommenen Intensitatsschatzungen leitet der Autor die Inten
sitatskurven verschiedener Linien fUr den Spektralbereich 09 bis B8 abo Zahl
reiche in der Abhandlung wiedergegebene mikrophotometrische Registrierungen 
veranschaulichen die feineren Unterschiede zwischen den einzelnen Spektren. 
Von den gemessenen Linien konnte nur etwa die Halfte identifiziert werden. 

Weiteres Material dieser Art geben STRUVE und DUNHAM8 fur den BO-Stern 
T Scorpii, dessen Spektrum fur diese Klasse ungewohnlich schade Linien hat 
und sich deshalb gut zur exakten Ausmessung eignet. Von 296 gemessenen 
Linien lie Ben sich 243 identifizieren. 

1 Publ Dom Astrophys Obs Victoria 6, S.95 (1934). 
2 ZfAp 7, S.l (1933). 3 ZfAp 7, S.378 (1933). 
4 M N 90, S.202 (1930). 5 M N 92, S.368 (1932). 
6 Ap J 74, S.225 (1931). 7 Publ Obs Univ Mich 5, S. 137 (193+). 
8 Ap J 77. S.321 (1933). 
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An weiteren Identifizierungen von Linien in B-Spektren seien genannt: 
Argon (A II) in v Sagittarii durch MORGAN 1 ; C II, N II, III, 0 II durch SWINGS 
und NICOLET 2 ; Ne I durch MACCORMACK 3 ; Ne II durch KUHLBORN 4• 

Die spektralen Unterschiede zwischen Riesen und Zwergen der Klasse B 
hat WILLIAMS 5 auf Grund quantitativer Messungen der hauptsachlichsten Linien 
untersucht. Demnach zeigen die Wasserstofflinien in den Spektren der Riesen 
nur einen geringen Gang der Intensitat mit fortschreitendem Spektraltypus, 
wahrend fUr die Spektren der Zwerge eine ausgepragte und regelmaBige Zunahme 
der Intensitat der H-Linien von 0 bis B8 charakteristisch ist. Die Linien des 
Mg, 0, N, C, S sind samtlich in den Spektren der Riesen starker als in denen 
der Zwerge. 

Mit derselben Frage haben sich in einer fruheren Arbeit PAYNE, ANGER, 
MAULBETSCH und WHEELWRIGHT6 beschaftigt. Sie empfehlen zur Bestimmung 
der absoluten Helligkeit die Benutzung der Heliumlinien, wahrend sich fUr die 
Spektralklassifikation der B-Sterne als bestes Kriterium die Intensitat der 
Wasserstofflinien erweist. Den Zusammenhang von absoluter Helligkeit und 
STARK-Effekt in den B-Spektren hat O. STRUVE 7 untersucht. 

Ais besondere Gruppe sind die B- und A-Spektren mit hellen Wasserstoff
linien bekannt. Die zahlreichen in der Literatur verstreuten Mitteilungen und 
unveri:iffentlichte Daten hieruber haben MERRILL und BURWELL8 zu einem 
Gesamtverzeichnis dieser Sterne verarbeitet, das 416 Objekte enthiilt. Viele 
Anmerkungen und eine vollstandige Bibliographie erhi:ihen den Wert dieses 
Spezialkataloges. Ais Informationsquelle namentlich fUr die haufig beobachteten 
Intensitatsanderungen der Emissionslinien sei noch McLAUGHLINS 9 Diskussion 
von 45 helleren Be-Sternen besonders erwahnt. Neben Wasserstoff sind in 
manchen Be-Sternen auch Fe II, Mg II, Si II und noch andere Elemente in 
Emission vertreten; mit diesen Fallen beschaftigen sich in einer zusammen
fassenden Ubersicht STRUVE und SWINGS 10. Sie stellen dabei die Hypothese auf, 
daB die hellen Linien in einem den Stern umgebenden gasfi:irmigen AuBenring 
oder Schleier entstehen. 

Eine Methode zur Bestimmung der Intensitaten der hellen Wasserstoff
linien beschreibt STRUVE 11; er findet H IX : H fJ: H y : H B = 10: 4: 3 : 2. 

40. Klasse A. Auch in den Spektren dieser Klasse sind in den letzten J ahren 
systematische Wellenlangenmessungen ausgefUhrt worden. Fur den Ao-Stern 
y Geminorum gibt ALBRECHT 12 die Wellenlangen im internationalen System fUr 
tiber 900 Linien zwischen ). 4250 und)' 4723. Unter den identifizierten Elementen 
stehen an erster Stelle: neutrales Fe, Ti, Cr, Mn, Ca, V, Ni und einfach ionisiertes 
Fe, Ti, Cr, Sc, Ce, Zr, Sa, Rb, V, Mo, Mn, Mg, Pro AuBerdem nennt der Autor 
AI, Ba, La, Bi, Rn, Pb, Nd, Y, Cs, Eu, Sb, Er. Ferner hat MORGAN 13 im Spektrum 
eines normalen A2-Zwerges (8 Serpentis) 244 Linien in dem Gebiete }. 3997 bis. 
). 4629 gemessen und identifiziert. Die Elementennachweise decken sich im 
wesentlichen mit denen der vorgenannten Untersuchung. Zur Identifizierung 
von Eu II in 13 A-Spektren vgl. auch die Bemerkungen von MORGAN 14. 

Die Frage einer Neuklassifizierung der A-Sterne nach physikalischen Ge
sichtspunkten auf Grund quantitativ gemessener Linienprofile untersucht 

1 Ap J 79, S.513 (1934). 
3 Publ ASP 46, S.64 (1934). 
5 PublASP 46, S.292 (1934). 
7 Ap J 70, S.237 (1929). 
9 Publ Obs Univ Mich 4, S.175 (1932). 

11 Z fAp 4, S. 177 (1932). 
11 Ap J 76, S.299 (1932). 

2 Ap J 80, S. 190 (1934). 
4 Z f Ap 8, S. 190 (1934). 
6 HarvCirc 365 (1931). 
8 Ap J 78, S.87 (1933). 

10 Ap J 75, S.161 (1932). 
12 Ap J 72, S.65 (1930). 
14 Ap J 75, S.46 (1932). 
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Miss WILLIAMS 1, indem sie eine Temperatur- und eine Druckklassifikation in 
Betracht zieht. 

Eine Reihe von A-Spektren aller Typen von B8 bis FO unterscheidet sich 
vom Norma1charakter durch die ungewohnliche, zum Teil auch (Ziff. 45 a) 
variable Intensitat der Linien gewisser ionisierter Atome. Nach MORGAN 2 lassen 
sich diese Spektren wie folgt in eine Reihe abnehmender Ionisationsspannung der 
relativ zum sonstigen Spektralcharakter besonders hervortretenden Atome 
ordnen: Mn II (Beispiel IX Andromedae); A 4200 unbekannter Herkunft (D Auri
gae); Eu II (IX2 Canum Ven.); Cr II (73 Draconis); Sr II (y Equulei). Fur den 
Vertreter der Cr II-Gruppe, 73 Draconis, gibt derselbe Autor Wellenlangen und 
Intensitaten von 477 Linien3 • Die physikalische Bedeutung dieser Nebenserie 
ist noch ungeklart. 

Als Beispiel fur andere Besonderheiten sei nach MORGAN 4 der Stern 14Comae 
erwahnt, in dessen Spektrum (AS) ein Teil der Linien scharf und gut definiert, 
ein anderer Teil dagegen, und zwar vor allem die Mg II-Linie 4481, breit und 
verwaschen erscheint. Die Radialgeschwindigkeit ist konstant und fUr beide 
Liniengruppen dieselbe, so daB Duplizitat des Sternes nicht in Frage kommt. 
Ahnlichen Charakter zeigt das Spektrum von 17 Leporis, das auBerdem noch 
veranderlich ist (vgl. Ziff. 45 a). SchlieBlich sei noch das merkwiirdige Spektrum 
des Sternes HD 190073 (AOep) genannt, das nach MERRILL5 neben Besonder
heiten der Struktur und Intensitat der Ca II-Linien H und K, abgesehen von 
den Novae, als einziger bisher bekannter Fall die Natriumlinien D 1, D2 in Emis
sion zeigt. 

41. Klassen F, G, K. Einen Beitrag zur systematischen Ausmessung dieser 
linienreichen Spektren liefert ALBRECHT 6 mit der Wellenlangenbestimmung von 
1094 Linien im Spektrum eines Durchschnitts-F-Sternes (IX Canis min. dF5). 
Ein Drittel der identifizierten Linien gehort dem Eisen an. Grundlegend ist 
die Durchforschung des Spektrums von IX Persei (F5) von DUNHA;V[7 in dem 
Bereich von 4150 bis 6700 A. Die Arbeit gibt die stellaren und Laboratoriums
Wellenlangen und Intensitaten, ferner Identifizierung, Anregungsspannung und 
Termbezeichnung der Linien. 

Zu den besonders seltenen F-Sternen mit hellen Linien im Spektrum fUgen 
HUMASON und CHRISTIEs zwei weitere hinzu, HD 193182 und HD 198287/8. 
Beide zeigen helle Wasserstofflinien und verstarkte Funkenlinien des Ti und Fe. 
Das Spektrum des zweiten Sternes ist zudem veranderlich, naheres daruber 
bringt Ziff. 45 a. Das Erscheinen der Ca II-Linien H und K in Emission ist 
jetzt fUr eine gr6Bere Zahl von Riesen und Zwergen der Klassen G, K und M 
bekannt. Eine Liste von 37 Spektren dieser Art geben ADAMS und JOy9. 

Auf einige spektrale Unterschiede zwischen Riesen und Zwergen der Klassen K 
und M weist Miss BURWELL hin10. Insbesondere sind die Na-Linien D1, D2 in 
den Spektren der Zwerge intensiver als in denen der Riesen. Neue Beitrage 
zur Verwendung der Zyan-Absorptionsbanden als Kriterium fUr die absolute 
Helligkeit der G- und K-Sterne liefern F. BECKER und A. KOHLSCHUTTERll und 
besonders LINDBLAD und STENQUIST 12. 

An Identifizierungen scheint der Nachweis von SiF-Banden in G-, K- und 
M-Spektren durch SWINGS13 gesichert zu sein. 

1 Harv Circ 348 (1929). 
3 Ap J 77. S.77 (1933). 
5 Ap J 77. S.51 (1933). 
7 Contrib Princeton Obs ]\"r.9 (1929). 
9 Publ ASP 43, S. 407 (1931). 

11 Veroff Sternw Bonn Nr. 27 (1933). 
13 Stockh Obs Medd Nr. 15 (1934). 

2 Ap J 77, S.330 (1933). 
4 Ap J 76, S. 144 (1932). 
6 Ap J 80, S.86 (1934). 
8 PublA S P 42, S.252 (1930). 

10 PublA S P 42, S.351 (1930). 
12 Stockh Obs Jaktt 11, Nr. 12 (1934). 
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42. Klasse M. BOBROVNIKOFFI hat im Spektrum von <X Rerculis 66 Banden 
zwischen A. 6292 und 18506 des flir diese Klasse charakteristischen Titanoxyds 
vermessen. Die stellaren Banden sind teilweise im Laboratorium noch nicht 
beobachtet worden. Neu gefunden wurden bei dieser Gelegenheit vier Banden 
des blaugrunen Systems. Neben Titanoxyd scheint in M-Spektren als weitere 
Verbindung jetzt auch Skandiumoxyd nachgewiesen zu sein; die erste Mitteilung 
daruber veroffentlichte BAXANDALL2, eine spatere Erganzung BOBROVNIKOFF 3. 
Nach letzterem sind nur die Koinzidenzen 6036 und 6072 gesichert, beide zeigen 
starke Intensitatszunahme von K5 bis M3. Auch das von der Klasse S her 
bekannte Zirkonoxyd kommt, wie BOBROVNIKOFF 4 berichtet, in M-Spektren 
vor, besonders intensiv bei (! Persei und fJ Pegasi. 

Ungewohnliche FaIle stellen drei von MERRILL und HUMAsoN 5 aufgefundene 
Sterne dar, in deren Spektren gleichzeitig mit den Ti O-Banden die He I-Linie 
4686 auftritt. Wie das Bestehen des schon bei niedriger Temperatur dissoziieren
den Ti O-Molekiils sich mit dem fur He I erforderlichen hohen Anregungszustand 
vertragt, ist noch ungeklart. Ein ahnlicher Fall scheint ubrigens nach ROGG 6 

der Veranderliche Z Andromedae zu sein. 
43. Klasse S. Fur diese Spektren liegt ein neuer Klassifizierungsvorschlag 

von DAVIS 7 vor. Nach der relativen Intensitat der Ti 0- und der Zr O-Banden 
werden flinf Untergruppen S1 bis S5 unterschieden und 33 Sterne, darunter 
21 Veranderliche, in das Schema eingereiht. 

1m Hinblick auf die Se1tenheit dieser Spektren sei noch eine Liste von 
42 neuen N- und S-Sternen (zum Teil schon bekannte Veranderliche) erwahnt, 
die MERRILL, SANFORD und BURWELL8 veroffentlicht haben. 

44. Klassen R, N. Einige neu aufgefundene Spektren der Klassen R und N 
(vgl. auch Ziff. 43) meldet HAAs9. SANFORD10 macht auf eine Reihe veranderlicher 
Sterne dieser beiden Klassen aufmerksam, die ebenso wie die Veranderlichen 
der Klasse M im Spektrum helle Wasserstofflinien zeigen. 

Mehrere schon von fruheren Autoren gemessene, aber bisher nicht identifi
zierte Banden gehoren nach SANFORDll wahrscheinlich der Kohlenstoffisotope Cl3 
an. Sollte sich diese Annahme bestatigen, so wurden die relativen Intensitaten 
der Banden darauf hindeuten, daJ3 in den Sternatmospharen Cl3 im Vergleich 
zu Cl2 viel haufiger ist als auf der Erde. 

45a. Visuelles und infrarotes Gebiet der Sternspektren. In Spektren ver
schiedener Klassen hat ROACHl2 426 Linien in dem Bereich von 16562 bis 1 7593 
ausgemessen, wobei folgende Elemente identifiziert werden konnten: H, AI, 
Si, S, Ca, Ti, V, Cr, Fe und Zr. MERRILLl3 veroffentlicht eine vorlaufige Durch
musterung des infraroten Gebietes zwischen 1 7000 und A. 9000 in ausgewahlten 
Spektren aller Klassen. Von den zahlreichen Einzelergebnissen seien hier die 
folgenden erwahnt. Bei den Typen A bis M treten besonders die Ca II-Linien 
8498, 8542, 8662, in den A- und F-Spektren auch mehrere Linien des 0 I hervor. 
Eine genauere Untersuchung der Linienintensitaten laJ3t brauchbare Kriterien 
fur absolute Helligkeit erwarten. Linien des neutralen Ca, Ti und Fe beherrschen 
die Spektren der Klassen K und M zwischen 1 8320 und 1 8840. Zahlreiche 
Ti O-Banden lassen sich in den M-Spektren, solche des Zyan in den N-Spektren 
nachweisen. 

1 ApJ 78, S.211 (1933). 
3 Ap J 77. S.345 (1933). 
5 Pub! ASP 44, S.56 (1932). 
7 Pub! ASP 46, S.267 (1934). 
9 AN 242, S. 122 (1931). 

11 Pub!ASP 44, S.246 (1932). 
13 Ap J 79, S. 183 (1934). 

2 Pub! ASP 41, S. 168 (1929). 
4 ApJ 79, S.483 (1934). 
6 Pub! ASP 44, S.328 (1932). 
8 Pub! ASP 45, S.306 (1933). 

10 Pub! ASP 42, S.287 (1930); 45, S.44 (1933). 
12 Ap J 80, S.233 (1934). 
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Eine Spezialuntersuchung wid men MERRILL und WILSON l der PASCHEN
Serie des Wasserstoffs in cinigen Spektren der Klassen B8 bis A2. Die beiden 
au13ersten nachgcwicsenen Linien sind }, 8863 nach der langwelligen und A 8334 
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nach der kurzwelligen Seite. Auf 
Grund der mikrophotometrischen 
Registrierkurven (Abb. 1) werden 
die Profile und Zentralintensitaten 
der PAScHEN-Linien mit denen der 
BALMER-Linien verglichen; letztere 
sind in der Regel intcnsiver. 

45 b. Veranderliche Spektren. 
Uber Veranderungen in Sternspek
tren liegen zahlreiche Mitteilungen 
vor; auf einzclne Quellen ist in den 
vorhergehcnden Ziffern schon hin
gewiesen worden. Hier seien noch 
cinige genauer untersuchte Falle 
besprochen. 

a) 1m Spektrum des Be-Sternes 
BD +11 0 4673 hat MERRILL2 rund 
160 Emissionslinien beobachtet, die 
fast alle in Intensitat, Position und 
tcilweise auch Struktur veranderlich 
sind. Stets intensiv, wenn auch 
variabel, erscheinen die H-Linien. 
Zuwcilen sind sie auf der violetten 
Seitc von einer dunklen Kompo
nente begleitet, deren Distanz von 
der hellen Linie sich andert. Die 
Positionsverschiebung der hellen 
H -Linien befolgt eine 800 tagige 
Pcriode bei einer anscheinend zu

./'" 

I . nehmenden Semiamplitude von 
\...... 20 km/sck. Dieselbe Periode zeigen 

auch die Verschiebungen der He-

Abb.1. Mikrophotogramme der PASCHEN-Scrie 
des Wasserstoffs. a) fJ Orionis. b) ex Cygni. 
c) ex Leonis. d) IX Lyrae. c) ex Canis majoris, 
f) y Cassiopeiae. (Nach MERRILL u . WILSON, 

Mt Wilson Contr Nr. 494.) 

Linien, jedoch mit einer Phasen
diffcrcnz von 160 Tagen gegentiber 
den Wasserstofflinien. Die He-Linien 
waren vor 1920 dunkel und er
schienen dann in Emission mit 
dunk len Randern an der violetten 
Seitc. Der Abstand der Emissions
und der Absorptionskomponente 
variicrt innerhalb einer Serie mit 
der dritten Potenz der Wellenlange. 

Yom Eisen sind nur Linien des ionisierten Atoms vertreten, darunter zahlreiche 
verbotene Linien, alle mit veranderlicher Intensitat. Die Linienverschiebungen 
erfolgen anscheinend auch hier in 800tagigem Zyklus, doch wieder mit Phasen
verschiebung und einer Semiamplitude von nur 8 km/sek. An sonstigen Elementen 
sind AI, N, Si, Ti, Cr, Mg, C und Sc vorhanden, die teilweise ahnliches Verhalten 

1 Ap J 80, S. 19 (1934). 2 Ap J 69, S. 330 (1929). 
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zeigen. Die Intensitatsschwankungen der hauptsachlichsten Linien veranschaulicht 
Abb. 2. Zur Erklarung des Spektrums reichen nach MERRILL weder Doppel
sternnatur noch Pulsationen aus, doch mogen beide Faktoren an den Vorgangen 

Abb. 2. Oben: Intensitaten der Emissionslinien einiger Elemente im Spektrum von BD 
+ 11 0 4673; un ten : relative Intensitat der verbotenen zu den Laboratoriumslinien des 
Eisens. Abszissen sind in beiden Fallen die Julianischen Tage. (Nach MERRILL, Mt Wilson 

Contr Nr. 381.) 

mit beteiligt sein. Nach einer spateren Notizl hat sich der Stern, der ubrigens 
moglicherweise schwach veranderlich ist, in den Jahren 1929 bis 1931 ahnlich 
verhalten wie vorher. 

b) Ein anderer Typus ist der schon in Ziff.40 erwahnte Stern 17 Leporis, 
den O. STRUVE 2 naher untersucht hat. 1m Spektrum dieses AO-Sternes lassen 
sich zwei Arten von Linien unterscheiden. Die Linien der ersten Art, H und 
Mg II 4481, sind breit und diffus, die der zweiten, Fe II, Ti II, Sc II u. a., scharf 
und gut definiert. Gruppe I gibt eine konstante Radialgeschwindigkeit von 
rund 0 kmjsek, wahrend die Linienverschiebungen der Gruppe II starken Ande
rungen unterliegen. Mehrere Monate hindurch betragt die Geschwindigkeit 
-40 kmjsek, aber in Intervallen von etwa 155 Tagen bilden sich nacheinander 
bei den Linien des Fe, Ti und Sc helle Komponenten mit einer Radialgeschwindig
keit von -150 kmjsek. Dieser Zustand, in dem die Totalintensitat der meisten 
Linien stark vermindert erscheint, dauert einige Wochen, urn dann wieder dem 
l10rmalen Verhalten Platz zu machen. Wahrend des letzteren zeigen die Ab
sorptionslinien innerhalb eines Multipletts einen betrachtlich starkeren Inten
sitatsgradienten, als von anderen Sternen bekannt ist; man vgl. hierzu auch die 
Bemerkungen von HYNEK 3 • Das Gesamtlicht des Sternes ist konstant. STRUVE 
weist auf eine mogliche Interpretation des Spektrums durch das Auftreten einer 
expandierenden Gashulle hin. 

c) Schon langer bekannt sind die Erscheinungen im Spektrum von lX2 Canum 
Ven., auf dessen Besonderheit bereits in Ziff. 40 hingewiesen wurde. Hier treten 
u. a. zwei Gruppen von Absorptionslinien auf, deren Intensitatsanderungen peri
odisch und bis zu einem gewissen Grade spiegelbildlich verlaufen. Die Vorgange 
stehen im Zusammenhang mit einem Gesamtlichtwechsel des Sternes. Neuere 

1 Ap J 75, S.413 (1932). 2 ApJ 76, S.85 (1932). 3 Ap J 78, S. 54 (1933). 
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Mitteilungen iiber diesen Stern und einige verwandte Falle machen u. a. Miss 
ANGER 1, BELOPOLSKI 2, MARKOW 3 und MORGAN 4. Besonders eingehend ist der in 
diese Gruppe gehorende Stern e Ursaemaj. von GUTHNICK 5 untersucht worden. Die 
Intensitat der Ca II-Linien, die iibrigens ungewohnlich gering ist, schwankt 
in einer Peri ode von 5,10 Tagen. Ahnlich verhaltcn sich noch einige andere 
Linien, z. B. Si II 41}1, wahrend die meisten iibrigcn Linien gcrade dann am 
starksten erscheinen. wenn K im Minimum ist und umgekehrt. AuBer den 
Intensitatsschwankungen werden bctrachtliche und sehr verwickclte Anderungen 
der Struktur, Breite und Scharfe der Linien beobachtet. Die 5,1 tagigc Periode 
pragt sich auch in der Schwankung dcr Radialgeschwindigkeit aus. Ein Zu
sammenhang dcr lichtelektrisch festgestellten Helligkeitsanderungen des Sterncs 
mit den Spektralvariationen ist bisher nicht zu erkenncn. 

d) Uber die spektralen Anderungen des in Ziff. 41 genannten Fe-Sternes 
HD 198287/8, die in Verbindung mit einem Lichtwcchsel yom fJ Lyrae-Typus 
stehen, berichtet ausfiihrlich CHRISTIE6. 

j) Klassifizierungen, die nicht auf Linienintensitaten beruhen. 
48. Bestimmung der Spektralklasse durch Messung von Farbenindizes. 

Auf Grund der photographisch bestimmten und in GroBenklassen ausgedriickten 
Niveaudifferenz der Wellenlangcn 4045 und 4430 des Kontinuums haben 
F. BECKER und A. KOHLSCHUTTER 7 die Spektren von rund 1400 Stemen 5. bis 
8. GroBe am Siidhimmel klassifiziert. Als Klassifizierungsschema benutzen sie 
das Harvard-System, dessen Beziehung zu dem oben definierten Farbenindex 
graphisch abgeleitet wird. Die so bestimmten Spektraltypen werden zur Unter
scheidung von den auf Linienkriterien beruhenden durch kleine Buchstaben 
bezeichnet. so daB die vollstandige Klassifizierung eines Spektrums etwa die 
Form F3 f5 hat. Eine ahnliche Farbklassifizierung der helleren Sterne des Nord
himmels, jedoch auf Grund visueller kolorimetrischer Messungen, gibt GRAFF8. 
Bei der Auswertung solcher Daten handelt es sich vor aHem urn die statistische 
Untersuchung der Differenzen zwischen Farb- und Linienspektrum. 

48 a. Quantitative Messungen an Spektrallinien. Eine groBere Zahl von 
Arbeiten zur Spektroskopie der Gestirne beschaftigt sich mit der Messung und 
Interpretation der Linienprofile und Totalabsorptionen. Obwohl weder die 
Methodik dieser Messungen noch die Theorie der Spektrallinien in den Rahmen 
dieses Kapitels gehoren, solI doch der Vollstandigkeit halber die jiingste Ent
wicklung des Gebietes wenigstens nach der spektroskopischen Seite hin skizziert 
werden. 

a) Seitdem durch UNSOLDS 9 Theorie die Moglichkeit gegeben ist, aus dem 
Profil oder der Gesamtabsorption einer Spektrallinie die Anzahl der bei ihrer 
Entstehung mitwirkenden Atome zu berechnen, liegt cine Menge derartiger 
Messungen vor, die teils die Theorie bestatigen, teils Erweiterungen verlangen. 
Einige Quellen sind in den vorhergehenden Ziffern schon genannt worden; 
weiteres Material geben u. a.: ELVEY lO, Profile der Heliumlinien 4472 und 4388 fUr 
28 Sterne; derselbe Autor ll, Profile der Wasserstofflinien HfJ, Hy fiir 64 Sterne 
friiher Typen, wozu auf die kritischen Bemerkungen von Miss WILLIAMS 12 hin-

1 ApJ 70, S.114 (1929). 2 AN 234, S.93 (1929). 
3 ApJ 72, S.301 (1930). 4 ApJ 74, S.24 (1931); 75, S.423 (1932). 
:; Sitzber PreuI.l Akad Wiss Phys-math Kl 1931. XXIX. 
6 Ap J 78. S.200 (1933). 7 Veroff Univ-Sternw Donn Nr. 27 (1933). 
8 MittSternwWien 3. S. 117 (1933). 9 HandbdAstrophys 3, Kap. 3, Ziff.34. 

10 Ap J 70, S.141 (1929). 11 Ap J 71, S. 1'lt (1930). 
12 Ap J 72, S.127 (1930). 
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zuweisen ist; ferner LINDSAyl und E. G. WILLIAMS2, gleichfaHs Profile und Total
absorptionen der Wasserstofflinien die Spektralsequenz hindurch und schlieI3lich 
GUNTHER 3 , Messungen der BALMER-Linien fUr 95 Sterne von 0 bis FS. Spezial
untersuchungen behandeln die Linienintensitaten innerhalb eines Multipletts, 
die manchmal einen yom theoretisch zu erwartenden verschiedenen Gradienten 
zeigen. So sind in einem Eisenmultiplett nach THACKERAy4 die schwacheren 
Linien in K5- und M-Spektren abnorm verstarkt, eine Erscheinung, die MINNAERT 
und WOOLLEY bereits im Sonnenspektrum beobachtet haben. Ais mogliche 
Erklarung fUr diese Abweichung kommen u. a. Effekte in Frage, die auf das 
Fehlen thermodynamischen Gleichgewichts schlie Ben lassen. Eine eingehende 
Untersuchung, in der weitere Literaturhinweise zu finden sind, widmen STRUVE 
und ELVEy5 diesen Verhaltnissen. Sie zeigen, daB die Intensitatsgradienten der 
Multiplettlinien von Stern zu Stern verschieden sind, und daB die Beziehung 
zwischen der Totalabsorption A der einzelnen Linien und der Anzahfder Atome N 
zwischen den Grenzen A = const. und A proportional N variiert. Bei einzelnen 
Stemen ist der Gradient 
auch veranderlich. 0 F~=.::I:::::r:::::...,--'-r-'----'-I--r--'-r-r-~::r::;:;~=""",, 

b) Ais Ursachcfur die 80 ••• 0 •• • •• 0 •• • •• 0 •••• 

auBergewohnliche Breite .'0..... \ I ..... <1 

der Wasserstofflinien in '0''0,., p.ct"o 
den Spektren der fruhen '10 ~'" •• ·1 
Klassen ist seit etwa (\/' 

60 -
einem Jahrzehnt von ver-
schiedenen Autoren intra
molekularer STARK -Effekt BO 

in den Sternatmospharen 
vermutet worden. Die Be
statigung dieser Annahme 
an Hand des Beobach
tungsmaterials hat nun
mehrO.STRuvE6 erbracht ; 
sie stlltzt sich vor aHem 

WOL-~~~~-L~-L~~~~~~~~~~~~-L~ 
-10 -8 -6 -'I -8 +Z +'1- +6 +B +10 

Abb. 3. Profile von Hr im Spektrum des Ubergiganten 
ex Cygni (Punkte) und in dem von r Orion is (Kreise). Die 
ausgezogene Kurve entsprieht der UNsikDsehen Theorie. 
])as Linienprofil fur r Orion is zeigt die STARK-Verbreiterung. 

[Naeh ELVEY u. STRUVE, Ap J 72. S.288 (1930).] 

auf folgende Punkte: 1. Am empfindlichsten gegen STARK-Effekt sind die leichten 
Elemente, tats~lchlich erscheinen die Wasserstoff- und nachst ihnen die Heliumlinien 
am starksten verbreitert und sind es auch dann, wenn die schwereren Elemente 
scharfe und schmale Linien zeigen; 2. die Heli umlinien sind in Ubereinstimmung 
mit den Versuchsergebnissen im Laboratorium unsymmetrisch verbreitert; 3. die 
den STARK-Effekt verursachenden elektrischen Felder lassen das Auftreten ver
botener Linien erwarten, und es hat sich ergeben, daB verschiedene Absorptions
linien in den Sternspektren mit verbotenen Heliumlinien identifiziert werden 
konnen. Quantitative Nachweise zum zweiten und dritten Punkt gibt ELVEy7 
und ausfUhrlicher STRUVE selbst in einer zweiten Abhandlung 8 • Eine von ELVEY 
und STRUVE 9 durchgcfuhrte genauere Untersuchung der Profile von Wasserstoff
linien in B- und A-Spektren bestatigt auch darin das Vorhandensein eines STARK
effektes, daB die Fltigel der Linien in den Spektren der Zwerge (hOherer Atmo
spharendruck) bedeutend starker ausgepragt sind als in denen der Riesen (Abb. 3). 
Weiteres Material zu der Frage findet sich in mehreren der unter a) genannten 
Veroffentlichungen. 

1 Harv Cire 368 (1931). 
3 Z f Ap 7. S.106 (1933). 
5 Ap J 79. S.409 (1934). 
7 Ap J 69. S.237 (1929). 

2 Ann Solar Phys Obs Cambridge 2. S.25 (1932). 
4 MN 94. S.99 (1934). 
6 Ap J 69. S. 173 (1929). 
" Ap J 70. S.85 (1929). 9 Ap J 72. S.277 (1930). 
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c) Auch die Rotation eines Sternes kann die Form der Spektrallinien beein
flussen. Infolge der Rotation bewegt sich der eine Rand der sichtbaren OberfHiche 
des Sternes auf den Beobachter zu, wahrend der andere Rand sich von ihm 
entfernt. 1m ersten FaIle wird der DOPPLER-Effekt eine Verschiebung der Spek
trallinien nach Violett, im zweiten eine solche nach Rot bewirken. Da aber 
in dem punktformigen Bilde des Sternes die Strahlung von allen Teilen seiner 
Oberflache vereinigt ist, entsteht als Endergebnis eine Verbreiterung und, weil 
ja die Gesamtabsorption durch die Rotation nicht geandert wird, zugleich eine 
Verflachung der Linien. Die Wirkung ist natiirlich am groBten, wenn die Rota
tionsachse senkrecht zur Gesichtslinie steht; in allen anderen Fallen geht nur 

/~> ...... . 
/ ........ 

.... ( .. 
................. I 

/ 
/ 

- I 

Abb. 4. EinfluB der Rotation auf das Profil 
der Linie A. 4472 (r Pegasi). Die ausgezogene 
Kurve entspricht einem nichtrotierenden 
Stern, die beiden anderen entsprechen Aqua
torgeschwindigkeiten von 170 bzw. 340km!sek. 

[Nach STRUVE, Ap J 72, S. 14 (1930).] 

eine Komponente der Rotationsbe
wegung ein. Der Gedanke ist zuerst 
1877 von ABNEY geauBert und seitdem 
von verschiedenen Seiten immer wieder 
aufgegriffen worden. In den letzten 
Jahren hat vor allem die genauere 
Kenntnis der Linienprofile das syste
matische Studium der Frage gefordert. 

Die Rotationsverbreiterung ist da
durch charakterisiert und zugleich vom 
STARK-Effekt unterschieden, daB die 
Linien aller Elemente im Spektrum 
verbreitert sind, und zwar, wie es das 
DOPPLER-Prinzip verlangt, in Abhangig
keit von der Wellenlange. 

SHAJN und STRUVE 1 haben theo
retisch untersucht, in welcher Weise 
das normale ungestDrte Linienprofil 
durch die Wirkung der Rotation ver
andert wird. Die praktische Anwendung 
der von ihnen abgeleiteten Formel ge
schieht so, daB man die verschiedenen 
vorgegebenen Werten der Rotations
gesch windigkei t en tsprechenden Linien
profile ausrechnet und zusieht, welches 
der berechneten Profile am besten mit 

den beobachteten iibereinstimmt (Abb. 4). Nach ELVEy 2 und STRUVE 3 laBt 
sich durchweg eine befriedigende Darstellung der Beobachtungen durch die 
Theorie erzielen. Die Methode setzt voraus, daB man die wahren, d. h. vom 
Rotationseffekt befreiten Linienprofile kennt; als solche werden dann die Profile 
in einem Spektrum desselben Typus angenommen, in dem die Linien schmal 
und scharf erscheinen. Neuere theoretische Untersuchungen von CARROLL4, 
auf die hier nicht im einzelnen eingegangen werden kann, zeigen indessen, daB 
die Rotationsgeschwindigkeit auch ohne Kenntnis des urspriinglichen Linien
profils aus den beobachteten Konturen bestimmt werden kann. 

Soweit sich bisher iibersehen laBt, neigen vor aHem B- und A-Sterne zu 
schneller Rotation; man findet A.quatorialgeschwindigkeiten von 200 km/sek und 
mehr (Sonne 2 km/sek). Dagegen ist bei G-, K- und M-Sternen noch kein Fall 
von rascher Achsendrehung bekannt geworden. A.quatorialgeschwindigkeiten unter 
25 km/sek lassen sich bei den heute benutzten Dispersionen nicht mehr nachweisen. 

1 MN 89. S.222 (1929). 2 ApJ 71. S.221 (1930). 
3 Ap J 72. S.1 (1930). 4 MN 93, S.478, 508,680 (1933). 
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k) Kataloge von Sternspektren. 
49. Bibliographie. Neues Material an klassifizierten Spektren gibt die am 

Astrophysikalischen Observatorium in Potsdam von FR. BECKER begonnene und 
von H. BRUCK fortgesetzte Spektraldurchmusterung der KAPTEYK-Felder des 
Sudhimmels, die die Sterne bis zur 12. bzw. 12,5. GroBe edaBt. Die Spektral
kataloge fUr die Felder der Zonen -75°, -60°, -45 ° (bearbeitet von BECKER) 
sind erschienen als Publikationen des Astrophysikalischen Observatoriums zu 
Potsdam Nr.88 (1929), Nr. 89 (1930) und Nr. 90 (1931); die Zone -30° (be
arbeitet von BRUCK) als Publikation Nr. 91 (1935). Die Verzeichnisse enthalten 
zusammen weit tiber 50000 Sterne. Ahnliche Arbeiten, deren Veroffentlichung 
aber noch aussteht, werden an der Hamburger Sternwarte in Bergedorf fUr den 
N ordhimmel durchgefiihrt 1. 

1 Anmerkung bei der Korrektur: Band 1 der "Bergedorfer Spektral-Durchmuste
rung", enthaltend die Spektra (.\. SCHWASSMANN und ::\Iitarbeiter) und photographischen 
Helligkeiten (VAN RHIJN) von rund 24000 Stemen der Zonen --;-60°, +75 0 und des Pol
feldes, ist in zwischen erschienen. 



Band V. 

Kapitel 2. 

Zur Statistik der Sp ektraltyp en. 
Von 

FRIEDRICH BECKER-Bonn. 

Mit 3 Abbildungen. 

a) Einleitung. 
2. Das Datenmaterial. Neu hinzugekommen sind folgende Spektralkataloge 

schwacherer Sterne (hauptsachlich 10. bis 13. GroBe): 

Autor Ver6ffen tlich t Jahr Zahl der Sterne Bemerkungen 

CANNON Harv Ann 100, Nr. 5 1931 28100 HENRY-DRAPER-Extension 
HUMASON. MtWilson Contr 458 1932 4066 KAPTEYN-Felder 1 bis 115 
BRUCK Potsd Publ Nr. 91 1935 17045 KAPTEYN-Felder, Zone - 30 

b) Statistik auf Grund der scheinbaren Helligkeit und 
Verteilung der Sterne. 

7. Untersuchungen tiber einzelne Spektralklassen. a) Die B-Sterne. 
Die galaktische Verteilung der B- und der seltener vorkommenden A-Spektren 
mit Emissionslinien (Klassen Be und Ae) haben MERRILL und BURWELL l auf 
Grund eines Generalkataloges dieser Sterne untersucht. Die Verteilung ent
spricht im allgemeinen der der normalen B-Sterne, nur ist die Beziehung auf 
die Ebene des lokalen Sternsystems weniger ausgepragt. Der Grund hierfiir 
liegt wahrscheinlich darin, daB die absolute Helligkeit der Be-Sterne groBer ist 
als die der anderen, so daB schon bei hellerer scheinbarer GroBe die Grenze des 
lokalen Systems erreicht ist. 

e) Die selteneren Spektraltypen. Die Verteilung der Ende 1930 
bekannten 166 galaktischen O-Sterne nach scheinbarer Helligkeit zeigt nach 
C. H. PAYNE 2 folgendes Bild: 

Scheinbare Helligkeit Anzahl Scheinbare Helligkeit Anzahl 

[2,7 2 7,3 bis 8,7 39 
2,8 bis 4,2 4 8,8 " 10,2 37 
4,3 " 5,7 19 10,3 " 11,7 21 
5,8 " 7,2 39 11,8 " 13,2 5 

8. Spektralstatistik der schwacheren Sterne. Neuere Untersuchungen 
bestatigen durchaus den friiheren Befund, daB mit abnehmender scheinbarer 
Helligkeit die friihen Spektralklassen seltener, die spateren haufiger werden. Der 
Bereich zwischen der 10. und 13. GroBe ist besonders durch das Verschwinden 

1 Ap J 78, S.87 (1933). 2 Harv Bull 878 (1930). 
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der A- und die starke Zunahme der G-Sterne charakterisiert. Der Wechsel 
ist bei gegebener scheinbarer Helligkeit urn so deutlicher ausgepragt, je hoher 
die galaktische Breite 
ist. Den allgemeinen 
Charakter der Erschei- I{O 

nung zeigt Abb. 1, 
in der links die V er _ JO 

teilung der Sterne 11. 20 

bis 13. GraGe der KAP- 10 

TEYN-Felder des Nord

fW 

himmels nach H U:\iA - 0 '--"'=;;="'-'--:-'--;:-........,."'"'~-'--:-:-L-I--L4"-L:...,,....:..t...:p.::.I....~~~~LJ 

SON!, rechts die Ver
teilung der Sterne heller 
als 8"',75 des DRAPER
Kataloges dargestellt 

Abb. 1. Durchschnittliche prozentuale Haufigkeit der Spektral
klassen, links Sterne 11. bis 13. Grol3e, rechts Sterne heller als 

sm,75. (Nach Mt Wilson Contr Nr. 458. ) 

ist. In hohen galaktischen Breiten gehoren 65 bis 70% der Sterne zur Klasse G. 
Aber auch in eigentlichen Milchstra13engebicten , die besonders reich an helleren 

1~-lt:o 
% 

A-Sternen sind, zeigt sich ein 67) 

ahnIiches Bild; ein Beispiel % 
daftir gibt Abb. 2, die nach 50 

FR. BECKER 2 die Verteilung der IfO 

Spektren zweier Helligkeitsinter- .10 

valle in cler Crux-Carina-Stern- 30 

wolke der stidlichen MilchstraBe 10 

darstellt. Man vgl. auBer den 
genannten auch die Untersuchun

Abb. 2. Prozentuale Haufigkeit von 6 Spektral
gruppen in zwei verschiedenen Helligkeitsinter
vallcn. KAPTEYN-Eichfeld Nr.193; gal. Brcite +1°. 

gen von E. STENQUIST 3 sowie 
die kritischen Bemerkungen von 
P. ROSSIER4. [Nach Z f Ap 6, S.200 (1933).J 

c) Spektralstatistik unter Beriicksichtigung der absoluten 
Helligkeit und der diumlichen Verteilung der Sterne. 

10. Die wahre Haufigkeitsverteilung der Spektralklassen. Mit zunehmen
der VervollsUindigung unserer Kenntnis der nachsten Sterne und damit der 
wahren Haufigkeit der verschiedenen Spektralklassen zeigt sich immer mehr 
das au13erordentlich starke Oberwiegen der absolut schwachen M-Zwerge. Nach 
VAN MAANEN 5 sind von den 36 Sternen mit bekanntem Spektrum innerhalb 
einer Kugel von 5 Parsec Radius urn die Sonne je drei vom Typus A, Fund G, 
5 vom Typus K und 22 vom Typus M. Nur 5 Sterne einschlie13lich der Sonne 
haben eine absolute HeIIigkeit gra13er als +5"', wahrend 10 zwischen +5"' und 
+10m liegen und die tibrigen 24 absolut schwacher als 10m sind. Dabei sind die 
absolut schwachen Sterne in diesem Raume noch keineswegs vollstandig erfaBt. 

Die Anzahl der Sterne im Spektralbereich F5 bis G5 am ganzen Himmel 
bis zur scheinharen visuellen GroBe 9,50 hat J. SCHILT 6 auf Grund verschiedener 
QueIlen abgekitet; hinsichtlich cler Einzelheiten sei auf die Originalahhandlung 
verwiesen. 

1 Ap J 76, S.224 (1932). 
2 Z f Ap 6, S. 198 (1933); ferner ebcnda 5, S. 274 (1932); Sitzber Akad Wiss Bcrl Phys-

math Kl 1932, XI. 
3 Medd Astr Obs Upsala Nr. 54 (1932). 
4 Arch Sc phys et nat 15, S. 5 (1933). 
5 Publ ASP 45, S.247 (1933). 6 A J 43, S.121 (1934). 
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11. Die raumliche Verteilung der Sterne der verschiedenen Spektral
klassen. Hieruber hat FR. BECKER 1 im AnschluB an die Klassifizierung der 
Spektren schwacher Sterne in den KAPTEYN-Feldern des Sudhimmels weitere 
Untersuchungen durchgefuhrt. Es werden enge Spektralbereiche gebildet, fur 
diese je eine mittlere absolute Helligkeit angenommen und damit die bestimmten 
Interval1en scheinbarer Helligkeit entsprechenden Raumvolumina berechnet. 
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Aus der Anzahl der Sterne in einem 
gegebenen Helligkeitsbereich IaBt sich 
dann die Anzahl pro Volumeinheit 
im Raume ermitteln. Hierbei werden 
die. Sterne bis in urn so groBere Ent
fernungen erfaBt, jc groBer ihre ab
solute HeUigkeit ist, und zwar bei 
einer scheinbaren Grenzhelligkeit von 
11 m,5 die Sterne der Gruppe B8 bis A4 
bis zu 1150 Parsec, der Gruppe A5 
bisF1 biszu550, derGruppeF2bisF8 
bis zu 240 und die Sterne der Gruppe 

'100 600 800 7000 WJO F9 bis G4 bis zu 130 Parsec, wobei an-
I 

200 

Parsek genommen ist, daB es sich urn Sterne 
Abb. 3. Raumliche Dichteverteilung der Sterne der Hauptserie handelt. Wahrend in 
8,1. bis 11,5. GroBe in Feld 193 und 9,1. bis 
11,5. GroBe in Feld 194. [Nach Z f Ap 6, hoheren galaktischen Breiten (uber 

S. 201 (1933).J 40°) die Verteilungsdichte aller Grup-
pen schon von etwa 100 Parsec an 

mit wachsender Entfernung abnimmt, zeigt der Dichteverlauf in der galaktischen 
Mittelzone unregelmaBige Schwankungen bis in 600 oder 700 Parsec und dann 
erst stetige Abnahme. Fur zwei Felder in dcr sudlichen Mi1cbstraBe sind die 
Verhaltnisse in Abb.3 dargestellt. Von einer Bcrucksichtigung etwaiger inter
stellarer Absorption, die nur dann Sinn hatte, wenn der 10k ale Absorptions
koeffizient in den betreffenden Richtungen bekannt ware, ist bei diesen Unter
suchungen abgesehen worden. Es wird aber der Nachweis erbracht, daB, wenn 
uberhaupt, so nicht Absorption, sondern hOchstens diskontinuierliche Abblendung 
des Sternlichtes die Realitat des beobachteten Dichteabfalls in Frage stellen konnte. 

1 ZfAp 5, S.274 (1932); 6, S.l<)R (1933). 
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Kapitel 3. 

Die Temperaturen der Fixsterne. 
Von 

WILHELM BECKER- Potsdam. 

Mit 2 Abbildungen. 

Einleitung. Den Fortschritt in der Losung des Temperaturproblems wird 
man nach der Sicherheit beurteilen miissen, mit der die beiden Kernfragen, die 
nach dem Nullpunkt der Temperaturskala und die nach den Abweichungen 
von schwarzer Strahlung, beantwortet werden konnen. Die beiden Fragen 
schlieBen sich nicht etwa, wie das zunachst scheinen mochte, gegenseitig aus, 
denn die Praxis hat gelehrt, daB es wohl einen Sinn hat, die Giiltigkeit des PLANCK
schen Gesetzes anzunehmen und gleichzeitig auch von systematischen Ab
weichungen hiervon zu reden. Die Abweichungen von schwarzer Strahlung 
halten sich, soweit man heute erkennen kann, ganz in der Richtung und im 
Rahmen des physikalisch Verstandlichen und erstrecken sich fast ausschlieBlich 
auf den kurzwelligen Spektralbereich, wahrend sich die den Stern verIassende 
Strahlung im blauen, im gelben und im roten Bereich nach dem Urteil der meisten 
Beobachter befriedigend durch das PLANcKsche Gesetz darstellen laBt. Viel 
weniger klar sehen wir dagegen zur Zeit in der Frage nach dem Nullpunkt der 
Temperaturskala, denn die Ergebnisse der jiingsten spektralphotometrischen 
Absolutbeobachtungen (Greenwich) haben zu dem wenig befriedigenden Zustand 
gefiihrt, daB jetzt zwei vollig voneinander verschiedene absolute Temperatur
skalen existieren, diejenige von WILSING und diejenige von GREAVES, DAVIDSON 
und MARTIN (vgl. Tab. 7) 1. Beide Skalen beziehen sich auf den gleichen Spektral
bereich, so daB der Unterschied nur auf noch unbekannte systematische Fehler 
in einer der beiden Reihen zuriickgefiihrt werden kann. Nur neue Absolut
beobachtungen konnen hier die Losung erbringen. 

Wie notwendig eine dauerhafte Festlegung des Nullpunktes der Temperatur
skala ist, erkennt man, wenn man bei einem "Oberblick feststellen muB, daB 
iiber zehn zum Teil sehr verschiedene Temperaturskalen zu AnschluB- und 
Reduktionszwecken nebeneinander Verwendung finden, ohne daB eine von ihnen 
bestimmt als verfehlt angesehen werden konnte. 

c) Die Farbtemperatur der Fixsterne aus der Gestalt der 
Energiekurve. 

15. Die Ergebnisse der spektralphotometrischen Messungen, welche auf 
die Strahlung des schwarzen Korpers bezogen sind. 1m VerIauf der spektral
photometrischen Arbeiten am Greenwich-Observatorium haben GREAVES, DAVID
SON und MARTIN 2 zwei neue Absolutbestimmungen von Farbtemperaturen durch-

1 Andere Temperaturskalen sind nur mit Einschrl!.nkung als absolut zu bezeichnen. 
2 Royal Observatory Greenwich, Observations of Colour Temperatures of the Stars. 

London 1932; MN 94, S.488 (1934). 
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gefUhrt. Das Greenwicher Fundamentalprogramm umfaBt 25 Sterne der Spektral
klassen B2 bis AS, die mehrfach wechselweise miteinander verglichen wurden, 
so daB ein Gradientensystem hoher innerer Genauigkeit daraus hervorging 
(vgl. Ziff. 16). Die Festlegung des Nullpunktes dieses Systems erfolgte durch 
AnschluB von sechs AO-Sternen an eine Laboratoriumslichtquelle bekannter 
Temperatur. Die photometrische Skala wurde mit Hille eines Skalenspektro
graphen gewonnen. Sowohl bei den Sternaufnahmen wie auch bei den Auf
nahmen der in einer Entfernung von 180 m vom Spektrographen aufgestellten 
Standardlichtquelle fand die Extinktion Berucksichtigung. Die Sternspektren 
wurden an 20 Stellen, die zu je vieren in der naheren Umgebung der Wellen
Hingen 450, 480, 530, 580 und 640 m/-, liegen, an die Lichtquelle angeschlossen. 

Bei der ersten der beiden genannten Absolutbestimmungen diente als Stan
stardlichtquelle ein Kodak-Azetylenbrenner, dessen spektrale Intensitatsvertei
lung, die normalerweise derjenigen eines schwarzen Karpers von 2395 ° entspriehtl, 
mit Hilfe von Blaufiltern einem G- bzw. einem A-Stem angegliehen werden 
konnte. Das Beobaehtungsergebnis (16100° fur das Mittelder AO-Sterne) war 
aber nieht befriedigend, da nach AbsehluB der Beobaehtungen festgestellt wurde, 
daB der Brenner eine abnorme und veranderliehe Temperatur hatte. 

Deswegen haben GREAVES, DAVIDSON und MARTIN noeh eine zweite absolute 
Temperaturbestimmung ausgefiihrt, die aueh eine vallige Neubestimmung aller 
zur Reduktion notwendigen Konstanten und eine sorgfaltige Diskussion der 
Fehlerquellen einschlieBt. Als Lichtquelle bedienten sich die Beobachter einer 
Wolfram-Bandlampe (Osram), deren Temperatur bei einer Gebrauehsspannung 
von 103,5 Volt zu 2360° ±200 bestimmt worden war. Innerhalb weniger Grade 
konnte diese Temperatur eingehalten werden. Die Lichtquelle wurde durch 
mehrfachen Vergleich mit zwei gleichartigen Lampen dauernd unter Kontrolle 
gehalten. Im ubrigen blieb die Methode gegenuber der ersten Absolutbestimmung 
fast ungeandert, abgesehen davon, daB die Gradienten nur aus den vier auBeren 
von den genannten fUnf Spektralbereichen bereehnet wurden. Die Beobaehtungen 

ergaben fUr das Mittel der AO-Sterne 21200° [c]J = i (1 - e- A~'T). = 0,91 ± 0,05 

fur Am = 500 m/-']. Diesen Wert kombinierten die Beobachter mit dem fruheren 
von 16100° (c]J = 1,07) zu dem Mittelwert 

I c]J AO = i (1 ~ e - ).~~ ) = 1,0 ± < 0, 15 , 

TAO = 18000 , 

(Am = 500 mp,) 

der als definitiv angesehen wird. Der mittlere Fehler wurde mit Rucksieht 
auf alle magliehen Fehlerquellen, insbesondere auf die Ungenauigkeit von ±20 0 

in der Temperatur der Standardlichtquelle, abgeschatzt. In dieser Skala betragt 
die mittlere Temperatur normal gefarbter BO-Sterne etwa 35000° und die von 
GO-Stemen etwa 6500 0. Die Greenwicher Beobachtungen lassen also auf er
heblieh hahere Temperaturen schlieBen, als man auf Grund bisheriger Absolut
bestimmungen allgemein annahm (vgl. Tab. 2). 

Tabelle 1 gibt fUr die 25 Greenwicher Fundamentalsterne die relativen 
Gradienten, bezogen auf das Mittel der AO-Sterne und die Farbtempetaturen. 

Im AnschluB an die erste Greenwieher Beobachtungsreihe erhob KIENLE2 
einige Einwande. Er fand, daB infolge eines Skalenfehlers von 15 % und einer 

1 In der ersten Arbeit war als Brennertemperatur 2360 0 angesetzt worden, was sich 
aber nachtraglich als zu niedrig herausstellte. Mit diesem falschen Wert hatte sich 14300 0 

.fiir das Mittel der Ao-Sterne ergeben. 
a V J S 67, S.397 (1932). 
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Oberkorrektion wegen Extiilktion von 30% die Nullpunktstemperatur (AO-Sterne) 
zu hoch ausgefallen ist und bei Beriicksichtigung dieser Fehler bessere Llberein
stimmung mit dem WILSINGSchen Wert erreicht wird. Nach BRILLl sind diese 
nachtriiglichen Korrektionen aber auBerst problematisch, so daB man besser 
auf sie verzichtet. 

Tabelle 1. Relative Gradienten (bezogen auf das Mittel der AO-Steroe) und Farb
temperaturen von 25 Greenwicher Fundamentalsternen. 

Stem 

And. 
Y Peg. 
.5 Cas. 
fJ 
f1 

Ari. 
Tri. . 

" Per. 
'YJ Tau. 
Y OrL. 
f1 Tau. 
f1 Aur. 
f1 C Mi. 

Gem. 
Leo. 

Spektrum 
Harvard 

AOp 
B2 
AS 
AS 
A5 
B5 
B5p 
B2 
B8 
AOp 
B8 
AO 
B8 

ReI. Gradient Farbtemperatur 
Greenwich Greenwich 

-0,10 21800° 
- ,30 40000 
+ ,25 12900 
+ ,29 12400 
+ ,29 12400 
- ,16 25000 
- ,02 18500 
- ,24 32000 
- ,14 24000 

+ ,06 16400 
- ,02 18500 
+ ,11 15400 
- ,08 21000 

Stem Spektrum Rei. Gradient Farbtemperatur 
Harvard Greenwich Greenwich 

f1 U Ma .. AO -0,02 18500° 
.5 Leo. A3 + ,29 12400 
()(.CVn .. AOp - ,06 20000 
'YJ UMa . B3 - ,23 31000 
yUMi .. A2 + ,19 13800 
()(.CrB. AO + ,01 17700 
()(.Oph. A5 + ,30 12200 
()(.Lyr. AO ,00 18000 
1; Aql. AO + ,04 16800 

()(. Aql. A5 + ,42 10800 
()(. Cep. A5 + ,43 10700 
()(.Peg. AO - ,03 18700 

Nach einem ziemlich einfachen Verfahren hat R. C. WILLIAMS 2 eine absolute 
Temperaturbestimmung durchgefiihrt. Er arbeitete an einem Spiegel mit Alu
miniumbelag in Verbindung mit einem Quarzspektrographen und erreichte so 
das auBerste Ultraviolett bis etwa 300 mil. Als Standardlichtquelle diente ihm 
eine Wolfram-Bandlampe bekannter Intensitatsverteilung, mit der auch die 
photometrische Skala (Stufenspalt) aufgenommen wurde. Nachdem das Licht 
der Lampe und das der Sterne auf gleichen optischen Weg reduziert worden 
sind, konnen dann unmittelbar Energiedifferenzen zwischen verschiedenen Spek
tralbereichen bestimmt werden. Bevor daraus Temperaturen berechnet werden 
konnen, ist in den friihen Spektralklassen allerdings noch eine Reduktion wegen 
der kontinuierlichen Wasserstoffabsorption erforderlich, die vom Beobachter 
unter der wahrscheinlich berechtigten Annahme gemacht wurde, daB sie in 
ihrem ganzen Bereich konstant sei (vgl. Ziff.27). Zur Temperaturberechnung 
aus dem WIENschen Strahlungsgesetz benutzte WILLIAMS nur die Energie.:. 
differenz zwischen den beiden Spektralbereichen 320 und 420 mil, in denen mit 
Hilfe von Filtern die Schwarzung gleich gemacht worden war. Den Temperaturen 
liegen also eigentlich nur Farbenindizes zugrunde. 

Fiir AO-Sterne erhielt WILLIAMS durchschnittlich 10000°, fUr BO-Sterne 
20000°. Seine Skala stimmt demnach im Bereiche der ersteren mit der WILSING
schen iiberein, wii.hrend sie fUr die friihen Typen erheblich hohere Temperaturen 
ergibt und etwa mit der SAMPsoNschen Skala vergleichbar ist (vgl. Tab. 7 im 
Handb d Astrophys Vii, S.155). 

Tabelle 2 gibt eine Llbersicht iiber die mittleren Temperaturen der AO-Sterne, 
zu denen die bisherigen absoluten Temperaturbestimmungen gefiihrt haben. 
Ohne irgendeine GesetzmaBigkeit beziiglich der Lage der Spektralbereiche zu 
verraten, schwanken die Angaben zwischen 9300° und 18000°. Die Lage des 
Nullpunkts der Temperaturskala ist demnach noch auBerst problematisch. 
Weder die Annahme von 10000° fUr AO-Sterne, wie sie vielfach bei relativen 
Temperaturbestimmungen gemacht wird, noch auch die hohere von 13500°, 

1 Z f Ap 6, S.203 (1933). B Ap J 80, S.7 (1934). 
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wie BRILLl sie vorgeschlagen hatte, ist heute hinreichend durch absolute Mes
sungen begriindet. 

Tabelle 2. Mittlere Temperaturen der Ao-Sterne nach absoluten Methoden. 

Beobachter 

WILSING, SCHEINER, MUNCH. 
desgl. nach BRILL . . . . . 
GREAVES, DAVIDSON, MARTIN 
GREAVES, DAVIDSON, MARTIN 
H. H. PLASKETT . 
R. C. WILLIAMS . 
W. W. COBLENTZ. 

C. G. ABBOT ... 

Temperatur 

9300° 
10250 
16300 
18000 
10000± 
10000 
10000± 

14000 

Spektralbereich 

450- 640mp 
450- 640 
400- 570 
440- 650 
390- 500 
320 u. 420 
320-10000 

350- 2224 

Bemerkungen 

Nur IX Lyr. a1s typischer Ao-Stern 

Aus 2B-und2A-Sternen interpol. 
Farbenindizes 
N ur IX Lyr. als typischer AO-Stern ; 

Thermoelemen t 
Nur ocLyr. als typischer Ao-Stern; 

Radiometer 

16. Differentielle spektralphotometrische Messungen. Die Unstimmig
keiten zwischen den urspriinglichen Temperaturskalen von WILSING und von 
ROSENBERG, die durch die Reehnungen von BRILL bereits weitgehend geklart 
worden waren, hat JENSEN 2 zum Gegenstand einer neuen spektralphotometrisehen 
Untersuchung gemacht. Die Art der gestellten Aufgabe erforderte, daB in ein 
und demselben Beobachtungsgang der ganze Spektralbereich zwischen 360 und 
650:m,u erfaBt und die Reduktion vollig einheitlich vorgenommen wurde. Die 
Beobaehtungen hat JENSEN an einem 20 em-Spiegel in Verbindung mit Objektiv
prisma und Gitter auf panchromatischen Platten durehgefiihrt. Das Programm 
umfaBt 17 hellere Sterne aller Spektralklassen, die auch in den beiden genannten 
Spektralphotometrien vorkommen. Der Polarstern (FS) diente als Standard. 
Gegen ihn wurden spektrale Helligkeitsdifferenzen ffir 20 WellenHingen geblldet. 
Diese lassen sieh nach JENSEN nicht in dem ganzen Bereich von 360 bis 650 m,u 
in Form relativer Gradienten, d. h. linear in Abhangigkeit von 1/)., darstellen. 
Vielmehr tritt eine deutliche Kriimmung auf, die urn so ausgepragter ist, je groBer 
der Spektralunterschied gegen Polaris wird (s. Abb. 1). Dagegen lassen sich 
fUr beschrankte Spektralbereiche wohl relative Gradienten bilden und je naeh 
der Begrenzung erhielt JENSEN Gradientenskalen, die weitgehend mit denen 
von WIJ..SING (450 bis 640 mf-t), ROSENBERG (400 bis 500 mf-t), GREAVES, DAVID
SON und MARTIN (426 und 632 m,u) und SAMPSON (Gradient bei 500 mf-t) iiberein
stimmen. 

Nach JENSEN hat die "Verschmierung" von Absorptionslinien bei extra
fokalen Aufnahmen (ROSENBERG) keinen nennenswerlen EinfluB auf das Resultat, 
so daB von dieser Seite her kein Beitrag zu dem groBen Skalenunterschied zwischen 
WILSING und ROSENBERG geliefert wird. 

HERTZSPRUNG3 machte im Zusammenhang mit der Arbeit von JENSEN 
darauf aufmerksam, daB man die monochromatisehen Helligkeitsunterschiede 
gegen Polaris im Bereich von 400 bis 600 m,u gut dureh die Formel LI m = a + b)' -, 

darstellen kann, in der dann b ein Farbenaquivalent darstellt. 
Zum AbschluB der Greenwieher spektralphotometris~hen Arbeiten haben 

GREAVES, DAVIDSON und MARTIN' ihre gesamten Beobaehtungen aus den Jahren 
1926 bis 1932 einheitlich zusammengefaBt und ein relatives Gradientensystem 
aufgestellt, welches zur Zeit wohl als das genaueste gelten dart. Die Beobachter 
benutzten eineIi 30zolligen Spiegel in Verbindung mit einem spaltlosen Spektro
graphen. Zur Standardisierung diente tells ein Objektivgitter, tells ein Skalen-

1 HandbdAstrophYSV/1, S.193. 8 AN 248, S.242 (1933); 252, S.303 (1934). 
3 BAN 7, S. 189 (1934). 
, Royal Observatory G~eenwich, Observations of Colo11l' Temperatures. 1932. 
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spektrograph. Der Vergleich der spektralen Helligkeiten erfolgte im Blau 
(8 Punkte zwischen 410 und 450 mil) und im Rot (8 Punkte zwischen 610 und 
650 mil) an Stellen, die mit Rucksicht auf meglichst gunstige Schwarzungs
verhaltnisse ausgesucht waren. Das System umfaBt in erster Linie 25 Fundamen
talsterne der Spektralklassen B2 bis AS, deren Gradienten einen mittleren Fehler 
von ±0,02 haben. Der Nullpunkt ist willkurlich durch das Mittel der AO-Sterne 
festgelegt (uber den AnschluB an den schwarzen Kerper vgl. Ziff. 15). Die 
Gradienten von weiteren 38 Sternen bis Go wurden durch AnschluB an das 

z,o 

: : : -;;(J/tff, 
(raj 

rxAur 
(flo} 

2,5 em. jI. 

Abb. 1. Iutensitatsverteilung in Sternspektren relativ zu IX UMi. (F8) nach JENSEN [A N 248. 
S.217 (1933)]. Einheit der Ordinate om.2. 

Fundamentalsystem erhalten. Die relativen Gradienten der Greenwicher Fun
damentalsterne sind in Tabelle 1 mitgeteilt. 

Die Einwande, die KIENLE gegen die Greenwicher Beobachtungen erhoben 
hat (vgl. Ziff.15), sind bezuglich des relativen Gradientensystems praktisch 
ohne Bedeutung. . 

Die Gradientenskalen von SAMPSON! und GREAVES, DAVIDSON und MARTIN 
hat BRILL2 zu einem System vereinigt und in absolute Gradienten verwandelt, 
wobei er die von ihm aufgestellte Temperaturskala3 (AO-Sterne = 13500°) zu
grunde legte. Die Gradientenskalen, die sich beide auf die Wellenlange 500 mil 
beziehen, weisen nach BRILL keine nennenswerten systematischen Unter
schiede auf. 

Als Beitrag zur Entscheidung der speziellen Frage, ob sich die Sterne in 
offenen Sternhaufen bezuglich ihrer spektralen Energieverteilung von Feldsternen 
unterscheiden, wurde von STRASSL4 eine spektralphotometrische Untersuchung 

1 MN 90. S.636 (1930). 2 ZfAp 3. S.373 (1931). 
3 Z fPhys 52. S.779 (1929). 4 Z fAp 5. S.205 (1932). 



454 Bd.V. Kap.3. W. BECKER: Die Temperaturen der Fixsterne. Ziff. 16. 

der helleren Plejadensterne durchgefiihrt. Dem von ihm abgeleiteten System 
relativer Gradienten kommt daneben noch der Charakter eines bequemen Stan
dardfeldes zu, das fiir zukiinftige Beobachtungen eine leichte und sichere An
schluBmoglichkeit und gleichzeitig fiir den Wellenlangenbereich von 355 bis 
510 mp. eine photometrische Skala abgibt. 

STRASSL beobachtete an einer Spiegelprismenkamera (16 cm) mit Objektiv
gitter. Sein Programm umfaBt 20 Plejadensterne und 8 Feldsterne der Um
gebung, die mehdach paarweise miteinander verglichen und an c Plej.-Maja (B5) 
als Nullpunkt angeschlossen wurden. Der Vergleich erfolgte an iiber 30 Stellen 
zwischen den Wellenlangen 355 und 510 mI', Das Gradientensystem schloB 
STRASSL an eine von BRILL abgeleitete Temperaturskala1 an. 

Zwischen den Wellenlangen 390 und 510 mp. lassen sich die monochromati
schen Helligkeitsdifferenzen gegen c Plej.-Maja (B5) gut durch einen Gradienten 
darstellen. Von 390 mp. ab treten jedoch starke Abweichungen auf, die ihre 
Ursache in der kontinuierlichen Wasserstoffabsorption haben. In den friihesten 
Spektralklassen, die eine geringere Wasserstoffabsorption aufweisen als der Null
punktstern Maja (B5), bestehen sie in einer DberhOhung der relativen Energie
kurve, in den spateren Klassen entsprechend in einer Depression derselben 
(iiber die kontinuierliche Wasserstoffabsorption vgl. Ziff.27). 

Die Frage nach einem etwaigen Unterschied in der spektralen Intensitats
verteilung zwischen Haufen- und Feldsternen wird durch die Ergebnisse von 
STRASSL iibereinstimmend mit SCHWASSMANN2 in negativem Sinne beantwortet3• 

Bei spektralphotometrischen Messungen werden infolge der ungiinstigen 
Eigenschaften der Optik und der Atmosphare im allgemeinen die Wellenlangen 
kleiner als 350 mp. nicht mehr edaBt. Da sich jedoch wichtige Fragestellungen 
der Astrophysik an die Eigenschaften der Sternspektren im auBersten Ultraviolett 
kniipfen, muB man versuchen, unter zweckentsprechender Abanderung der 
Beobachtungsanlagen weiter in diesen Spektralbereich hinein vorzudringen, in 
dem allerdings bei etwa 290 mp. das atmosphadsche Ozon infolge seiner iiberaus 
starken Absorption eine Schranke setzt. In dieser Richtung sind bisher nur 
bescheidene Ansatze gemacht worden. 

In einer Hohe von 3500 m iiber dem Meere hat KIENLE' unter Benutzung 
von Quarzoptik Sternspektren erhalten, die sich bis etwa 300 mp. erstrecken. 
Bis zu dieser Grenze haIt die kontinuierliche Wasserstoffabsorption anscheinend 
unvermindert an. 

Die gleiche Grenze erreichten auch BOOTHROYD und R. C. WILLIAMS" 
(3500 m iiber dem Meere) an einem Spiegel mit Aluminiumbelag in Verbindung 
mit einem Quarzspektrographen. WILLIAMS verwandte die Spektren einiger 
Sterne zu einer absoluten Temperaturbestimmung im Ultraviolett (vgl. Ziff.i5). 

E. MEYER, SCHEIN und STILL6 haben mit Hilfe eines Lichtquantenzahlers 
bei der Sonne im Spektralbereich zwischen 180 und 230 mp., in dem die Ozon
absorption eine schwache Liicke aufweist, noch Strahlung nachgewiesen. Wegen 
der atmospharischen Sauerstoffabsorption gelang dieser Nachweis auch nur in 
groBer Hohe iiber dem Meere. 

Noch sparlicher als unsere Kenntnisse iiber das Ultraviolett sind diejenigen 
iiber das Infrarot. Nach Beobachtungen von W. W. MORGAN und WOOTEN 7, 

die bisher als einzige Infrarotplatten zu spektralphotometrischen Zwecken ver-

I Z f Ap 3, S.373 (1931). I Mitt Sternw Hamburg 6, Nr.31 (1930). 
3 Abgesehen von einer schwachen Absorption bei 3879 A in den Plejadenspektren, 

als deren Trll.ger Zyan in Frage kommen kann. 
, Veroff Gatt Sternw Nr.25 (1932). I Ap J 80. S.1 (1934). 
6 Nature 134, S. 535 (1934). 7 Ap J 80, S.229 (1934). 
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wandten, lassen sich die spektralen Helligkeitsdifferenzen zwischen den Stemen 
(X Aql. (AS) und {J U Mi. (K5) wie auch zwischen IX. Aur. (GO) und (X Tau. (K5) 
im Bereich von etwa 450 bis 1000 mp. durch einen Gradienten darstellen, wiihrend 
sich bei den beiden Stemen (X Lyr. (AO) und {J U Mi. (K5) im Infraroten gegen
seitige Abweichungen bis zu om,S zeigen. 

In der Zusammenstellung der Tabelle 3 sind der Vollstandigkeit halber 
weitere Arbeiten angegeben, die sich mit der Ableitung von Temperaturen bzw. 
Gradienten befassen, aber hier nicht einzeln besprochen werden konnten. 

Tabelle 3. Zusammenstellung spektralphotometriseher Arbeiten. 

Autor Spektral· An- Helligkeit Sp.Bereich Nullpunkt Photom. Bemerkungen klassen zahl Skala 

F.HOGG B5-K2 36 3m-9m 405-486ml4 AO= 10000° B5-Steroe Plejaden. Harv 
Cire 309 (1927) 

N. \V. STORER. B-K 55 2 -6 440-690 Sonne Skalen- Riesen u. Zwerge, 
spektrogr. Lick Bull 14. 

S.410 (1929) 
B. P. GERASIMO-

VIC. O-BS 74 2 -8 400-650 AO= 10000 Blenden Harv Cire 339 
bzw. 12000 (1929) 

L. HUFNAGEL . F5-K5 82 7 -10 400-490 Ao= 10000 AO-Steroe Riesen u. Zwerge. 
Harv Cire 343 
( 1929) 

B. P. GERASIMO-
VIC u.C. PAYNE FO-F8 13 2 -6 400-650 AO= 10000 Blenden Ubergiganten. 

Harv Bull 866 
(1929) 

L.HuFNAGEL Go-K5 20 7 -10 400-490 Ao= 10000 Ao-Steroe Riesen u. Zwerge, 
Harv Bull 874 
(1930) 

B. FESSENKOFF Oe5-KO 24 3 -7 ultra- - - RA J 8, S.2 
violett (1931) 

G. MAULBETSCH B9-Mb 143 6 -9 400-490 AO= 10000 AO-Steroe Polsteroe. Harv 
Cire 360 (1932) 

G. MAULBETSCH B9-Mb 353 6 -10 400-490 Ao= 10000 AO-Steroe Riesen u. Zwerge . 
Harv Cire 
(1932) 

d) Die Farbtemperatur der Sterne aus der Farbe oder aus 
einem Farbenaquivalent. 

19. und 20. Die Sternfarbe, die effektive und die MinimalwellenHinge. 
Der Farbenindex. Der von FESSENKOFF1 angegebenen visuellen Methode zur 
Farb- und Temperaturbestimmung mit Hilfe eines Blaukeilphotometers bediente 
sich VSESSVIATSKy 2, urn Temperaturen von 160 helleren Stemen al1er Spektral
klassen abzuleiten. Ein Vergleich mit den Beobachtungen von FESSENKOFF 
(122 Sterne) ergab weitgehende Obereinstimmung beider Skalen. Ein c2/T-Wert 
laBt sich nach dieser einfachen Methode etwa mit der gleichen Genauigkeit er
mitteln wie aus Farbenindizes. Den EinfluB der kontinuierlichen Wasserstoff
absorption auf die visuelle Farbe untersuchte FESSENKOFF 3• 

Ein unentbehrliches Material fur statistische Untersuchungen stellen die 
aus Farbenindizes hervorgegangenen Temperatur- oder Gradientenwerte dar. 
Hier sind vor al1em die in Tabelle 4 aufgefiihrten Arbeiten zu nennen. 1m all
gemeinen sind die Beobachtungen, soweit sie sich auf den violetten Spektral
bereich jenseits von etwa 450 mp. beziehen, vor Berechnung der Temperaturen 

1 RAJ 6. S.89 (1929); AN 236. S.297 (1929). 
2 RAJ 7. S.3 (1930). 3 Bull Aead Leningrad 6. S. 787 (1931). 

37 7 
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Tabelle 4. Temperaturen oder Gradienten aus Farbenindizes. 

Autor Anzahl BpeldnJ· Wellenlangen A Methode Angeschlossen an Quelle JdaaoeD 

E. WILLIAMS • 119 B5bis 4026. 4481 Spektren HERTZSPRUNGS Harv eirc 348 
F2 4481. 4731 .. cslT-Systeml (1930). 

H. SCHNELLER 593 aile 4200. 5500 Integral- BRILLS Skala! AN 249. S.243 
hell. * (1933) 

B. G. KARPOV. . 36 O-A 3900. 4900 Spektren SAMPSONS Skala3 Lick Bull 16. 
3900. 6000 .. S. 159 (1934) 
4900. 6000 .. 

W. BECKER 190 alle 4200. 5200 Integral- (reI. Gradienten) Z fAp 9. S. 79 
5200. 7100 hell.** (1934) 

BRILL (SCHNEL-
LER) 593 alle 4200. 5500 Integral- Greenwich- Z f Ap 7. S.58 

hell.* Skala*** (1933) 
BRILL (BOTTLIN-

GER-BECKER) 738 .. 4250. 4750 lichtelektr . .. .. 
Farbenindex 

BRILL (KING-
INGALLS) 37 .. 5200. rot. Integral- .. .. 

hell.** 
BRILL (PETTIT-

NICHOLSON) . 150 .. - Radio- .. .. 
metrisch 

* ZINNER visuell [Bamberg Veroff 2 (1926)] und HERTZSPRUNG photographisch [B A N 
1. S.201 (1923)]. 

** HERTZSPRUNG photographisch bzw. Harvard visuell. Rothelligkeit nach Beob
achtungen des Autors. 

*** Benutzt wurde die nachtrll.glich von GREAVES. DAVIDSON und MARTIN zuriick
gezogene Skala mit 14300° fur Ao-Sterne (vgl. unter Ziff. 15). 

nicht auf "Absorptionsfreiheit" reduziert worden. Nur BRILL hat die Absorptionen 
bei der Reduktion der SCHNELLERschen Farbenindizes und der radiometrischen 
Farbaquivalente von PETTIT und NICHOLSON rechnerisch beriicksichtigt (vgl. 
Tab. 6). 

Solange der Nu1lpunkt der Temperaturskala noch unbestimmt ist, kann die 
Transformation einer Farbenindexskala in eine Temperaturskala natiirlich nur 
provisorischen Charakter haben. 

Beziiglich weiterer Beobachtungsreihen von Farbaquivalenten, die noch 
nicht in Temperaturen oder Gradienten umgewandelt worden sind, sehe man 
in dem Kapitel "Kolorimetrie" in diesem Handbuch nacho 

Die Erkenntnis, daB Farbenindizes, insbesondere wenn sie den kurzwelligen 
Spektralbereich einschlieBen, nur dann sinnvoll zu einer Temperaturbestimmung 
zu verwerten sind, wenn man sie auf "Absorptionsfreiheit" reduziert hat, setzt 
sich immer mehr durch. Dem Bediirfnis nach den zu einer solchen Reduktion 
notwendigen Unterlagen ist G. SHAJN' in einer Arbeit nachgekommen, deren 
Ergebnisse er allerdings noch als vorlaufig bezeichnete. Er bestimmte in Stern
spektren groBerer Dispersion (36 A/mm bei H y) fUr diskrete WellenIangen
bereiche von 25 A zwischen 375 und 460 mp und von 50 A fUr groBere Wellen
langen den jeweiligen Betrag der Gesamtabsorption in Prozenten der Intensitat 
des interpolierten und ausgeglichenen kontinuierlichen Spektrums mit einer 
Genauigkeit von 10%. Die Festlegung dieses Kontinuums hereitet natiirlich 
insbesondere bei den spaten Spektraltypen erhebliche Schwierigkeiten, und im 
letzteren Falle wurde auch das PLANcKsche Gesetz zu Hilfe genommen. 

1 Ann Leiden 14. Tell 1 (1922). B Z f Ap 3. S.380 (1931). 
3 M N 90. S.636 (1930) oder Handb d Astrophys VIi. Tabelle 7. S.155. 
, M N 94. S.642 (1934). 
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Zur Reduktion auf "Absorptionsfreiheit" muB man die Farbenempfindlich
keit E). der benutzten Apparatur kennen, die sich aus der Durchlassigkeit der 
Erdatmosphare, der Optik, der Filter und der Farbenempfindlichkeit des "Emp
fangers" (Auge, Platte, Zelle) zusammensetzt1• Bezeichnet man mit Al bis A, 
die jeweiligen Grenzen der Spektralbereiche, mit k;. den Verlust an Strahlung 
infolge der Absorptionen im Bereich dA und mit J~ = hE).. die Intensitat der 
im "Empfanger" wirksamen Strahlung, dann ergibt sich die Absorptionskorrek
tion fur Farbenindizes aus dem graphisch auszuwertenden Integral: 

ji]';. aJ. j ]U1- k)..)a;'1 
LJ(FI) = 2,5121og _3. __ . 1. . 

!]~a;, !]~(1-k)..)aJ. 

Fur einen Spezialfall der FunktionE;. erhielt SHAJN 2 die in Tabelle 5 angegebenen 
Werte. 
Tabelle S. Reduktion von Farbenindizes auf Absorptionsfreiheit naeh SHAIN. 

Stem Spektrum Photogr. Visuell Photo -Vis. Stern Spektrum Photogr. Visuell Photo - Vis. 

a: Lyr. AO -Om,09 -Om,01 -om,08 {J And. gMO -Om,36 -Om,20 -om,16 
C( C Mi. dFS ,16 ,OS ,11 a: Ori. gM2 ,44 ,31 ,13 

Mond dGO ,24 ,10 ,14 a: Seo. gM2 ,42 ,29 ,13 
C( Boo. gKo ,30 ,13 ,17 {J Peg. gM2 ,37 ,29 - ,08 
C( Tau. gKS ,37 ,17 ,20 C( Her. gMS ,S8 ,70 + ,12 

1m einzelnen konnen groBe Differenzen in den Absorptionskorrektionen 
auch bei gleichem Spektraltypus auftreten. Beispielsweise erhielt SHAJN fUr 
(X Ari. (K2) die Werte om,34 phot., om,15 vis. und -om,19 fur den Farbenindex, 
fiir y Aql. (K2) dagegen analog om,51 bzw. om,22 und -om,29. 

Analoge Korrektionswerte fiir normale photographisch-visuelle Farben
indizes sind von BRILL3 und W. BECKER 4 auf etwas anderer Grundlage abgeleitet 
worden (Tab. 6). 
Tabelle 6. Reduktion A (FI) normaler photographiseh-visueller Farbenindizes 

auf Absorptionsfreiheit naeh BRILL und naeh W. BECKER. 

Spektrum A (FI) BRILL· A (FI) BRILL·· A (FI) BRILL··· A (FI) W. BECKER···· 

BO 
BS 
AO 
AS 
FO 
F5 
GO 
GS 
KO 
KS 
MO 
M5 

Om,OO +Om,09 om,OO 
- ,06 - ,01 - ,03 

,10 ,08 ,06 
,11 ,16 ,12 
,14 ,13 ,10 
,15 ,10 ,10 
,17 ,11 ,12 
,20 ,14 ,17 
,22 ,18 ,26 
,2S ,23 ,39 

- ,28 - ,26 - ,36 
- - -

* Handb d Astrophys V!1, S. 190, Tabelle 16, Spalte 3. 
** Handb d Astrophys V!1, S. 191, Tabelle 17, Spalte 4. 

+Om,02 
- ,02 

,00 
,06 
,09 
,OS 
,06 
,09 
,19 
,48 

- ,3S 
+ ,28 

Tabelle 5 

-
-

-Om,08 
-
-

,11 
,14 

-
,17 
,20 

- ,16 
+ ,12 

*** Z fAp 7, S. 66, Tabelle S (1933). Bereehnet aus den Farbenindizes HERTZSPRUNG-ZINNER. 
**** Bezogen auf AO; es ist also zu jedem Wert noeh etwa -om,08 hinzuzufiigen. 

1 "Ober Empfindliehkeitsfunktionen siehe Kapitel "Kolorimetrie" dieses Handb. 
2 1m Blau Ilford-Monareh-Platte, im Gelb Ilford-Special-Panehromatie-Platte mit dem 

J enaer Filter OG 1-
3 Handb d Astrophys VIi, S. 190, Tabelle 16, Spalte 3 und Tabelle 17, Spalte 4; femer 

Z f Ap 7, S.66, Tabelle S (1933). 
4 Z f Ap 9, S.97, Tabelle S (1934). 
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Bezuglich der Korrektion der Farbenindizes wegen der kontinuierlichen 
Wasserstoffabsorption sei auf die von YiP angegebenen Daten hingewiesen, 
die durch Beobachtungen von KARPOV2 wertvolle Erganzung gefunden haben 
(vgl. Ziff. 27, Tab. 8). 

e) Die Strahlungstemperatur aus der Strahlungsintensitiit in 
mehr oder weniger weit begrenzten Spektralbereichen. 
25. Die Strahlungstemperatur der Fixsterne. Bedeckungsveranderliche 

mit vollstandigen Elementen und bekannter Entfemung bilden neben den 
wenigen Stemen, deren scheinbarer Durchmesser interferometrisch ermittelt 
werden kann, eine wichtige Quelle fur die Berechnung von Strahlungstempe
raturen. Aus einem Material von 31 Komponenten erhielt GAPOSCHKIN3 die 
folgende Strahlungstemperaturskala, deren Nullpunkt durch die Strahlungs
temperatur der Sonne von 5780° (BRILL') festgelegt ist: 

OS,9 Bt, 2 B3 B4 BS-A2 A7-9 F4 FS-GS Mt 

24400° (3). 15900 (3). 16300 (7). 13900 (2). 10650 (5). 10000 (5). 6800 (1). 5500 (3). 3870 (2). 

Die Skala ist natiirlich noch recht unsicher, aber man sieht bereits, daB sie mit 
manchen Farbtemperaturskalen gut ubereinstimmt (vgl. auch Ziff.26, Tab. 7). 
Fur einige Sterne liefert die Rechnung abnorm tiefe Temperaturwerte, beispiels
weise fUr die hellere Komponente von IT Aur. (B5) und fiir fJ Lyr. (B5) weniger 
als 6000°, fur SX Cas. (A2) sogar nur 2010°. Da diese Sterne Mufig im 
Ablauf ihres Lichtwechsels Anomalien zeigen, ist es sehr fraglich, ob man diesen 
errechneten Temperaturen Realitat zuschreiben kann. Bei kleiner Parallaxe 
werden die Temperaturen sehr unsicher, was auch bei diesen Sonderfa.nen zu 
beachten ist. 

f) Zusammenfassende Darstellung der Beobachtungsresultate. 
26. Die Temperaturskala der Fixsterne. Wie bereits hervorgehoben, be

stehen zwischen den wenigen Temperaturskalen, die auf absoluten spektral
photometrischen Messungen beruhen, bedeutende Unterschiede, die nicht aus-
5chlieBlich auf verschiedene Wahl der Spektralbereiche zuriickgefiihrt werden 
konnen, sondem in den groBen Schwierigkeiten begriindet liegen miissen, die 
sich solchen Absolutmessungen entgegenstellen. Die Situation ist heute derart, 
daB kein entscheidendes Argument zugunsten einer dieser Skalen angefiihrt 
werden kann. Nach den jiingsten Beobachtungen scheint es so, als ob man 
in den friihen Spektralklassen mit wesentlich hoheren Temperaturen zu rechnen 
hat, als man bisher annahm. 

In Tabelle 7 ist eine Zusammenstellung von Temperaturskalen gegeben, 
die entweder absoluter Natur sind oder in der Astrophysik haufig Verwendung 
gefunden haben. 1m allgemeinen gelten sie fur normale Riesensteme. 

Die Existenz abnorm gelb gefarbter 0- und B-Steme (vgl. Ziff. 27 und 
28) hat zur Folge, daB bei Ableitung einer mittleren Beziehung zwischen Farben
index und Spektraltypus bzw. einer mittleren Temperaturskala nicht die friihesten 
Typen als die heiBesten erscheinen, sondem etwa die B3- bis B5-Steme. Wenn 
die Anzahl der beobachteten Sterne genugend groB ist, wird man aber immer 
finden, daB ein groBer Prozentsatz friihester Spektraltypen vorhanden ist, der 
eine monotone Zunahme der Farbtemperatur bis zu den O-Stemen hin anzeigt. 

1 Lick Bull 12. S.104. Tafel VIII und IX (1926). 
S Lick Bull 16. S. 159 (1934). 
8 AN 248. S.213 (1933). Die Mittelbildung weicht hier etwas von der obigen abo 
, Ha.ri.db d Astrophys Vii. S. 189. Tabelle 15. 
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Tabelle 7. Temperaturskalen fur Fixsterne. 

w 
w 

Autor 

ILSING (absolut) 
ILSING-BRILL (absolut) . 

GREAVES. DAVIDSON. MAR-
TIN (absolut) 

ROSENBERG (Sonne=49500) 
ROSENBERG-BRILL 

(eX Aql.. A2 = 9200°) . 
SAMPSON (Polaris. F8 

= 6500°) . 
SAMPSON, GREAVES, DAVID-

SON, MARTIN-BRILL 
BRILL (wahrscheinlichste) . 
RUSSELL, DUGAN, STEWART 

(Sonne = 6000°) . 

PETTIT, NICHOLSON. 

GAPOSCHKIN 
(Sonne = 5780°) .. 

PAYNE. 

BO BS 
(0) (0) 

10500 10000 
12300 11450 

35000 26000 
70000 45000 

30000 18000 

20000 15900 

21800 17100 
22000 17700 

23000 15000 

- -

20000 14000 

20000 15000 

AO FO GO KO 
(0) (0) (0) n 

9300 7000 5300 3900 
10250 7950 5980 4570 

18000 9700 6500 -
28000 11000 6100 3600 

12000 7850 6000 4570 

12600 8600 6200 4400 

13700 8650 5810 4220 
13500 8550 5800 4370 

11200 7400 5500 4100 

- 6200 4700 3750 

11500 8400 6000 4600 

10000 7500 5600 4000 

MO Spektralbereich 
(0) mf< 

3100 450-640 
3550 450-640 

- 440-650 
2600 400-500 

3580 450-575 

3500 385-700 

3220 -
3240 -

3050 KINGS Far-
benindizes 

2980 W asserzellen-
absorption 

3800 Strahlungs-
temp. Bedek-
kungsverand. 

3000 louisa tions-
temperatur 

Die von HALMI aufgeworfene Frage der Existenz von nur wenigen aus
gezeichneten Temperaturwerten, urn die die Sterne streuen, ist von STICKER 2 

und OPIK3 mit positivem Ergebnis weiter verfolgt worden, wahrend KIENLE4 
unter Benutzung des gleichen Materials, aber etwas geanderter statistischer 
Methode zu einer entschiedenen Verneinung der Frage kam. 

27. Systematische Fehlerquellen bei der Bestimmung der Temperatur aus 
der Form der Energiekurve. Abweichungen von schwarzer Strahlung. 
Die spektralphotometrischen Absolutmessungen von GREAVES, DAVIDSON und 
MARTIN sowie die von WESSELINK5 auf den schwarzen Korper bezogenen relativen 
Messungen von JENSEN 6 bestatigen die Erfahrung, daB sich die von den Stemen 
ausgestrahlte Energie, abgesehen vom violetten Spektralbereich, im allgemeinen 
gut durch das PLANcKsche Gesetz darsteilen laBt. 

Ergeben zwei Beobachtungsreihen, wie die von WILSING und die von GREA
VES, DAVIDSON und MARTIN, denen der gleiche Spektralbereich (450 bis 650 mil) 
zugrunde liegt, ganzlich verschiedene Temperaturskalen, so wird man das als 
Auswirkung eines noch nicht aufgeklarten systematischen Beobachtungsfehlers 
ansehen mussen. Liegen dagegen den Beobachtungen Spektralbereiche zugrunde, 
die verschieden weit ins Violette reichen, so konnen die Temperaturskalen ailein 
als Folge davon erheblich voneinander abweichen, wie das sehr anschaulich 
in den Beobachtungen von JENSEN zum Ausdruck kommt. 

Wenn sich auch nicht aile bisherigen Beobachtungsreihen einem einheitlichen 
Gesamtbild einftigen lassen, so kann man doch wohl soviel sagen, daB von etwa 
400 mil ab zum Ultravioletten hin, abgesehen vieileicht von den frtihesten Spek
traltypen, eine Darsteilung der Beobachtungen durch das PLANcKsche Gesetz 
nicht mehr moglich ist (vgl. Abb. 1). Wahrend die frtihen Spektraltypen nach 

1 Magn. of Stars contained in the Cape Zone Catalog. London 1927. 
2 Ver6ff Sternw Bonn 23 (1930). 3 Harv Bull 885, S. 1 (1931). 
4 Z f Ap 3, S.87 (1931). 5 BAN 7. S.239 (1935). 
6 AN 248, S.242 (1933); 252. S.303 (1934). 
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WESSELINK von etwa 400 mp. ab bis ins Rot hinein das PLANcKsche Gesetz mit 
guter Anna.b.erung erfiillen, tun die mittleren und spaten Typen dieses erst von 
etwa 450 mp. abo Zwischen 400 und 450 mp. Hillt sich bei ihnen zwar auch ein 
Gradient angeben, dieser ist aber durch Absorptionen verflilscht und fiihrt zu 
einer anderen Skala als der langerwellige Bereich. 

Die Unmoglichkeit einer Darstellung der spektralen Helligkeiten im Ultra
violett jenseits von 400 mp. durch das PLANcKSche Gesetz ist in den friihen 
Spektralklassen auf die kontinuierliche Wasserstoffabsorption zurUckzufiihren. 
Diese setzt durchschnittlich bei etwa 390 mp. ein und erreicht bei 370 mp. ihren 
maximalen Betrag, der, soweit die sparlichen Beobachtungen erkennen lassen, 
anscheinend bis zur heute erreichten Grenze von 300 mp. unvermindert bleibt. 
Ober die Depression der Energiekurve infolge der kontinuierlichen Wasserstoff
absorption sind in Tabelle 8 einige Angaben verschiedener Beobachter zusammen
gestellt. Die Abweichungen von den Mittelwerten, die in gewisser Beziehung 
zur absoluten Helligkeit stehen, konnen in manchen Stemen recht erheblich 

Tabelle 8. Die Depression der Energiekurve infolge der kon tin uierlichen Wasser
stoffabsorption. 

Spektrum YU* KIENLE·· 

09 - -
BO' - -
B1 - -
B2 - -

B3 O'm,36 (1) -
B4-7. 0' ,65 (1) -
B8 0' ,75 (1) -
AO' 1 ,22 (2) 1m,O'8 
A2-3. 1 ,17 (2) -
AS 0' ,99 (1) -
FO' 1 ,0'0' (2) -

F5 0' ,48 (1) -

* Lick Bull 12, S. 104 (1926). 
*** Lick Bull 16, S.159 (1934). 

(2) 

KARPOV··· 
BARBmR, eRA- Mittel 

LONGE, v ASSV···· ausgeglichen 

O'm,13 (4) - O'm,1O' 
0' ,17 (3) O'm,2O' (1) 0' ,18 
0' ,21 (4) - 0' ,25 
0' ,40' (5) 0' ,24 (1) 0' ,36 
0' ,62 (9) - 0' ,50' 
0' ,79 (6) - 0' ,78 
1 ,27 (1) 1 ,0' (1) 1 ,12 
1 ,51 (1) 1 ,7 (1) 1 ,25 

- - 1 ,20' 
- - 1 ,12 
- - 0' ,95 
- - 0' ,48 

** Veroffentl Gottingen Nr.25 (1932). 
**** C R 198, S.2139 (1934). 

werden. Es kommen auch Fane vor, in denen trotz Anwesenheit der BALMER
Absorptionslinien keine kontinuierliche Absorption bemerkbar ist, und auch 
solche, in denen einer Emission in den BALMER-Linien keine kontinuierliche 
Emission parallel geht. 

In den spaten Spektralklassen tritt an die Stelle der kontinuierlichen Wasser
stoffabsorption eine auf das Zusammenwirken der zahlreichen Absorptionslinien 
zurUckzufiihrende allgemeine Depression der Energiekurve, die etwa bei 450 mp. 
einsetzt. Es handelt sich hierbei nicht urn einen "reinen Effekt" wie bei der 
ersteren, und unsere diesbeziiglichen Kenntnisse sind noch ziemlich beschrankt. 
Die Angaben der Tabelle 9, die den Arbeiten von BRILLl, SHAJNII und JENSEN
WESSELINK3 entnoinmen wurden, sind demnach noch nicht so zuverlassig wie 
die der Tabelle 8. Infolge unterschiedlicher Definitionen sind die Angaben von 
SHAJN nicht direkt mit den beiden anderen vergleichbar. In ihnen kommt der 
EinfluB der einzelnen Absorptionslinien starker zur Geltung als in den letzteren. 

Mit der kontinuierlichen Wasserstoffabsorption und der allgemeinen Depres
sion im kurzwelligen Spektralbereich sind nUr die groben Abweichungen von 
schwarzer Strahlung edaBt. Unter Abweichung von schwarzer Strahlung ist 

1 AN 219, S.353, Tabelle 12 und Fig. 5 (1923). 
2 M N 94, S.645 (1934). 8 BAN 7, S.241. Fig. 1 und 2 (1935). 
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dabei die Abweichung von der PLANcKschen Energiekurve verstanden, die die 
Intensitatsverteilung im iibrigen Spektrum am besten darstellt. Feinere systema
tische Abweichungen von schwarzer Strahlung (abgesehen von Absorptionslinien) 
entziehen sich zur Zeit noch unserer Kenntnis. 

Tabelle9. Die Depression der Energiekurve im kurzwelligen Spektralbereich. 

Spektrum 450 mp. 430 410 400 390 370 n Autor 

F5. Om,04 Om,08 Om.19 Om.24 Om.41 om.56 - BRILL 
0 ,02 0 .08 0 ,09 0 .24 - - 1 }ENSEN-WESSELINK 
0 ,10 0 ,16 0 .18 0 .24 o ,30 0 ,37 1 SHAJN 

Go 0 .07 0 .16 0 .30 0 .36 0 .55 0 ,59 - BRILL 
0 .03 0 ,16 0 ,22 0 .37 - - 2 }ENSEN-WESSELINK 
0 ,11 0 .27 0 ,29 0 .31 o .40 0 .52 1 SHAJN 

G5 0 .06 0 ,25 0 .45 0 .49 o .77 0 ,63 - BRILL 
0 ,00 0 .20 0 ,35 0 .56 - - 1 }ENSEN-WESSELINK 

KO 0 ,10 0 ,33 0 .60 0 ,61 1 ,04 o .66 - BRILL 
0 ,00 0 ,22 0 .37 0 .70 - - 1 }ENSEN-WESSELINK 
0 ,24 0 ,34 0 .38 o .44 o .56 0 ,65 1 SHAJN 

K5 0 ,10 0 ,43 0 ,81 0 .78 1 .52 o .78 - BRILL 
o .05 0 .42 0 ,73 0 ,98 - - 2 }ENSEN-WESSELINK 
o .31 0 .44 0 .44 0 .44 0 .56 o .60 1 SHAJN 

Ma -0 ,06 +0 .52 0 ,97 0 ,96 2 .10 0 ,95 - BRILL 
+0 .04 0 .43 0 .80 1 ,00 - - 1 }ENSEN-WESSELINK 

0 .34 1 0 .44 0 ,61 
1 

-
1 

- - 1 SHAJN 

BIERMANN l und UNSOLD2 haben versucht, die beobachtete Energieverteilung 
in Sternspektren mit ihren Abweichungen von schwarzer Strahlung theoretisch 
zu deuten, indem sie unter der Annahme einer plausiblen chemischen Zusammen
setzung der Sternatmospharen die Wellenlaugenabhangigkeit des Absorptions
koeffizienten auf atomtheoretischer Grundlage berechneten. Bei der Unsicher
heit dieser Annahme, vor allem aber der Berechnung des kontinuierlichen Ab
sorptionskoeffizienten der Metalle, konnte naturgemaB zunachst nur eine quali
tative Dbereinstimmung mit den Beobachtungen erreicht werden, die sich auf 
die Abhaugigkeit der Weite der Gradientenskala yom Spektralbereich, auf die 
kontinuierliche Wasserstoffabsorption und auf gewisse andere Absorptions
kanten erstreckt (vgl. hierzu das Kapitel "Die Ionisation in den Atmospharen 
der Himmelskorper" in diesem Handbuch). 

In welcher Weise die Absorptionen in den Sternspektren EinfluB auf den 
Farbenindex haben, ist unter Ziff. 19 und 20 beschrieben (vgl. Tab. 5 und 6). 

Auffallende Abweichungen von schwarzer Strahlung finden sich bei den 
Dbergiganten der spaten Spektralklassen in dem Sinne, daB sie yom Infrarot 
bis zum Gelb die ihrer Spektralklasse entsprechende Intensitatsverteilung haben, 
im Elau und Violett dagegen eine abnorm starke Depression aufweisen3• Als 
typische Beispiele seien genannt y Cas., cF8, mit den Farbenexzessen +om,19 
im Elau, +om,05 im Gelb und Rot und +om,06 im Infrarot; ferner f3Dra., cGO, 
mit den analogen Farbenexzessen +om,21, +om,04, +om,04; t; Cep., cK2, mit 
den Exzessen +om,40, -om,04, om,OO und ~ Cyg., cK3, mit den Exzessen +om,57, 
-om,09, +om,02. Die mitgeteilten Farbenexzesse sind vergleichbar und beziehen 
sich auf die iibliche Farbenindex-Skalenweite von etwa 1m,8 zwischen BO und K5. 

Wahrend die Dbergiganten der mittleren Spektralklassen im allgemeinen 
keine Besonderheiten aufweisen, zeichnen sich die der fruhen Klassen durch ex
treme Gelbverfarbung aus, und zwar in allen Spektralbereichen3• Eine Reihe 

1 Veraff Gatt Sternw Nr. 34 und 37 (1933). 
2 Z f Ap 8. S.32 u. 225 (1934). 3 W. BECKER, Z f Ap 9. S.106 (1934). 
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von Stemen mit scharfen Linien, die aber nicht als 'Obergiganten bekannt sind, 
teilen diese Eigenschaft mit ihnen. Typische Beispiele sind die Sterne" Cas., 
BOss, mit den Farbenexzessen +om,34 im Blau, +om,46 im Gelb und Rot und 
+om,39 im Infrarot; femerl P Cyg., cB1e, mit den Exzessen +om,64 und +om,43 
im Blau bzw. im Gelb und Rot; %2 Ori., cB2, mit den Exzessen +om,44 und 
+om,59; 9 Cep., cB2, mit den Exzessen +om,51 und +om,45; 55 Cyg., B2ss, 
mit den Exzessen +om,60 und +om,26; 13Cep., cB8, mit den Exzessen +om,46· 
und +om,80. 

'Ober die Ursache der Gelbverfarbung bei den friihen Typen gehen die 
Meinungen noch auseinander. Es ist nicht entschieden, ob es sich um einen 

-('2 If, 

-405 
400 

leA 
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sich anscheinend am besten durch 
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wenn man die Verschiedenheit der 
Spektralbereiche und der Gruppen
bildung bedenkt, befriedigend mit 
denen von STICKER (vgl. Handb. V /1, 
s. 200) iiberein. In Abb. 2 ist eine 
Darstellung des Leuchtkrafteffektes 

Abb.2. Farbenindex und absolute Helligkeit im lichtelektrischen Farbenindex ge-
(+ = c-Sterne). geben. Bei den B-und denA-Stemen 

verlauft er im Sinne steigender Farb
temperatur mit wachsender absoluter Helligkeit. Die kontinuierliche Wasserstoff
absorption, deren Intensitat mit wachsender Helligkeit abnimmt 5, liefert bei den 
ersteren einen Beitrag von etwa 15 %, bei den letzteren einen solchen von etwa 40 % 
zum Leuchtkrafteffekt. Die F-Steme bilden mit dem Fehlen eines Leuchtkraft
effektes den 'Obergang zu den spaten Spektralklassen, die ihn in umgekehrtem 

1 Vgl. DUFAY, Publ Obs Lyon 1, Fasc 1 (1932); ferner BEALS, Publ Obs Victoria VI, 
9, S.95 (1934); Observatory 57, S.326 (1934). 

S Vgl. hierzu die Arbeiten von GERASn.IOVIe, HarvCirc 339 (1929); Z f Ap 4, S. 265 (1932); 
VON QPIK, Harv Circ 359 (1931); W. BECKER, Z f Ap 5, S. 115 (1932); ferner das Kapitel 
"Die Milchstra13e" in diesem Handb. 

8 Vgl. hierzu STRUVE, KEENAN U. HYNEK, Ap J 79, S.1 (1934); ANGER, Harv Bull 
882, S.12 (1931). 

, Z f Ap 5, S.105 (1932); Berlin-Babelsberg VerOff 10, Heft 3 (1933) und Heft 6 (1935). 
6 Vgl. WILLIAMS, Harv Circ 348 (1929). 
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Sinne wie die fruhen zeigen. Die Vbergiganten, die sich von den F-Sternen ab 
stetig dem Leuchtkrafteffekt einfugen, fallen in der B-Klasse mit ihrer extremen 
Gelbverfarbung (vgl. Ziff. 27) stark aus dem Zusammenhang heraus; desgleichen 
in der A-Klasse, wenn es gestattet ist, den Leuchtkrafteffekt linear nach groBen 
absoluten Helligkeiten hin zu extrapolieren. 

In spektralphotometrischen Beobachtungen einer beschrankten Anzahl von 
Stemen spater Spektralklassen haben auch MAULBETSCH1 und GREAVES, DAVID
SON und MARTIN 2 den Leuchtkrafteffekt gefunden. 

1m Gegensatz zu STICKER und W. BECKER kommt E. T. R. WILLIAMS3 zu 
dem Ergebnis, daB die in der STRuvEschen 4 Klassifikation als Giganten be
zeichneten B-Sterne gelber sind als die B-Zwerge. 

Die B-Sterne mit Emissionslinien, deren absolute Helligkeiten nach GERASI
MovIes urn 1 m,S groBer als diejenigen normaler B-Sterne sind, haben nach dem 
gleichen Autor6 auch merklich tiefere Farbtemperaturen als jene, wofur allerdings 
die Beobachtungen von YiP, KARPOV 8 und W. BECKER 9 keinen greifbaren 
Anhalt bieten. 

29. Die Temperaturen der veranderlichen Sterne. Mit der Frage der 
Temperaturschwankungen veranderlicher Sterne befaBten sich TEN BRUGGEN
CATE lO, KRIEGERll, WHIPPLE12 und PETTIT und NICHOLSON13, die drei ersteren 
spektralphotometrisch, die letzteren radiometrisch. In Tabelle 10 und 11 sind 
die Ergebnisse zusammengestellt. 

Tabelle 10. Temperaturschwankungen von (j Cephei-Sternen. 

Stern Spektrum Temperatur Spektralbereich Methode Beobachter 

(j Cep .. F4-G6 6650°-4500° 405u.600m,u Farbenindizes WHIPPLE .. 5500 -4700 - Radiometrisch PETTIT u. NICHOL-
SON 

1) Aql. F2-G9 5800 -4300 40Su.600 Farbenindizes WHIPPLE .. 7100 -4200 400-480 Spektralphotom. KRIEGER .. 6850 -4050 420u.480 Farbenindizes KRIEGER 

" 5100 -4400 - Radiometrisch PETTIT u. NICHOL-
SON 

YSgr .. F5-G8 5600 -3600 405-446 Spektralphotom. TEN BRUGGENCATE 
USgr .. F8-KO 6200 -3500 405-446 .. TEN BRUGGENCATE 
YOph. F8-G7 5300-3800 405-446 

" 
TEN BRUGGENCATE 

Das Beobachtungsmaterial, das gegenwartig bezuglich der Temperaturen 
veranderlicher Sterne vorliegt, kann entfernt nicht als homogen bezeichnet 
werden, denn so wie bei anderen spektralphotometrischen Messungen werden 
auch hier von den Beobachtern verschiedene Temperaturskalen fur die AnschluB
sterne zugrunde gelegt. Uberhaupt sind die angegebenen Farbtemperaturen so 
lange noch nicht fur endgiiltig zu erachten, als der N ullpunkt unserer Temperatur
skala noch nicht einwandfrei festgelegt worden ist. 

1 Harv Circ 360 (1931); 377 (1932). 
2 Royal Observatory Greenwich, Observations of Colour Temperatures of the Stars, 

London 1932. 
3 Publ Amenc Astr Soc 7, S. 107 (1932). 
5 Harv Bull 897, S.9 (1934). 
7 Lick Bull 15, S.8 (1930). 
9 ZfAp 5, S.104 (1932); 9, S.108 (1934). 

4 Ap J 74, S.225 (1931). 
6 Harv Circ 339, S. 17 (1929). 
8 Lick Bull 16, S.166 (1934). 

10 Ann LembangV, 1 (1931); ZfAp 4, S.33 (1932); vgl. dazu die Kritik von BRILL, 
Z f Ap 4, S. 19 (1932). 

11 Ap J 74, S. 10 (1931). 
12 Lick Bull 16, S.1 (1932). 13 Ap J 78, S. 320 (1933). 
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Tabelle 11. Temperaturschwankungen von Mirasternen und unregelmaBig ver
anderlichen Sternen nach PETTIT und NICHOLSON. (Radiometrisch.) 

Mirasteme U nregeimallige 

Stem Spektrum Temperatur Stem Spektrum Temperatur 

0 Cet. M6e 2640 ° - 1920 ° IX Ori. . M2 2740°-2600° 
R Tri. M5e 3270 - 2460 e Per .. M4 2730 -2400 
RCnc .. M7e 2320 - 1700 RLyr. M5 2560 -2090 
RLMi. M8e 2270 -(1780) IX Her. M5 2410 -2250 
R Leo .. M8e 2170 - 1800 19 Psc .. NO 2430 -2300 
R Hya. M8e 2330 - 1900 UHya. N2 3000 -2030 
XOph .. M6e 2390 - 1890 XCnc .. N3 2540 -2020 
R Aql. M7e 2320 - 1920 VXAnd. N7 2500 -1720 
RCyg .. Se 2790 - (2010) VCyg. N3e 1390± 
X Cyg. . M6pe 2240 - 1640 
RAqr. . M7e (2330) - 1930 

Monochromatische Lichtkurven, die noch nicht zu einer Temperatur
bestimmung herangezogen worden sind, haben COLACEVICH1 fUr 'YJ Aql., U.Aql. 
und V Sgr. (370 bis 480 mil) und MENDENHALL2 fUr fJ Cep (330 bis 390 mil) 
abgeleitet. 

g) Die Temperaturen der Sterne nach der Theorie der 
thermischen Ionisation. 

31. Die Theorie des Nebelleuchtens. Zu der hauptsachlich von ZANSTRA 
entwickelten Methode der Temperaturbestimmung auf Grund der Theorie yom 
Nebe11euchten wurden verschiedene Erweiterungen vorgeschlagen. Eine von 
AMBARZUMIAN3 angegebene Methode griindet sich darauf, daB nur die Ultra
violettstrahlung zwischen den Seriengrenzen Yo (LYMAN) und 4'1'0 (He+) zur 
Anregung des Wasserstoff verbraucht wird, die Strahlung im Bereich >4'1'0 
dagegen yom He+ absorbiert wird, das ebenfa11s in geniigender Menge vorhanden 
ist. Das Temperaturaquivalent wird dabei durch das Intensitatsverhaltnis der 
L·· 4686 (He+) .. . D' T f 11 h h h Imen H {3 reprasenhert. Ie emperaturen a en se r oc aus 

(NGC 7009 115000°, NGC 7027 165000°). STOy 4 benutzte zur Temperatur
bestimmung das Verhaltnis der Gesamtemission HJNeb. Die beiden Methoden 
sind vor a11em dann brauchbar, wenn das Spektrum des Zentralstems nicht 
beobachtet wird. Sie haben den Nachteil, daB man die Farbenempfindlichkeit 
der Apparatur kennen muB, da es sich urn einen Vergleich der Intensitaten in 
verschiedenen Spektralbereichen handelt. 

In einer zusammenfassenden Arbeit hat VORONTSOV-VELJAMINOVo die 
ZANsTRASche Methode auf 60 planetarische Nebel angewendet und in Dberein
stimmung mit ZANSTRA gefunden, daB die Temperaturen der Zentralsteme 
zwischen 20000° und 170000° schwanken und im Mittel etwa 45000° betragen. 

Wahrend ZANSTRA die Theorie des Nebe11euchtens ausschlieBlich auf plane
tarische Nebel angewendet hatte, bedient sich BEALs6 ihrer auch zur Tempera
turbestimmung von WOLF-RAYET-Stemen und Neuen Stemen. Die Berech
tigung hierzu stiitzt sich auf die wesentlich durch das Studium der Konturen 
von Emissionslinien gegriindete Vorste11ung 7, daB die Atmospharen dieser Ob
jekte in auBerst geringer Konzentration sehr groBe AusmaBe erreichen. Damit 

1 MemAstrIta16, 2 (1932); MemArcetriFasc 51 (1933). 
a Lick Bull 14, S.133 (1930). 3 Poulkowo Circ 4, S.8 (1932). 
, M N 93, S.588 (1933). iRA J 8, S.124 (1931). 
8 Publ Obs Victoria 6, S.95 (1934). 
7 MN 90. S.202 (1929); PublObsVictoria 4. S.271 (1930); 6, S.95 (1934). 
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sind die Bedingungen fUr das Auftreten von Rekombinationsspektren (H, He 
und He+) sowie von Anregung durch ElektronenstoB (Neb) gegeben. AuBer 
den genannten Linien zog BEALS noch die in manchen WOLF-RAYET-Sternen 
sehr intensiven Emissionen von eIlI (4650, 5696A), NIlI (4640 A), OV (5593 A) 
und N V (4605-22 A) hin
zu. Die Ergebnisse sind in 
Tabelle 12 zusammengestellt. 
Den Temperaturen der letz
ten Spalte (min. Temp.) liegt 
die Annahme zugrundc, daD 
die Anzahl der in den beob
achteten Linien emittierten 
Quanten gleich der Anzahl 
der absorbierten Quanten 
ist, den Temperaturen der 
vierten Spalte dagegen die 
nach BEALS wahrschein
lichere, daD sie nur gleich 
der Halfte der absorbierten 

Tabelle 12. Temperaturen vonWOLF-RAYET-Sternen 
und Neuen Sternen nach BEALS. 

Stem Spektrum Emission Temperatur Min. Temp. 

HD 50896 W6 Hell 74500° 68500° 
HD 191765 W6 Hell 72500 67000 
HD 192163 \\'6 Hell 71000 655.00 
HD 192103 W VII Hell 66500 62000 
HD 192103 \V VII C III 66500 61000 
HD 177230 W8 Hell 60000 56000 
HD 177 230 \\'8 N III 56000 52000 
HD 184738 \V VIII Hell 54000 51000 
HD 184738 WVIII C III 62000 57000 
HD 165763 WVI OV 113000 107000 
HD 187282 W5 NV 95000 89000 
HD 193793 WVI C III 60500 55500 
Nova Aquilae W7 Hell 67500 63000 

Quanten ist. 
Die verschiedenen in Tabelle 12 benutzten Temperaturkriterienergeben 

in guter Ubereinstimmung fUr die WOLF-RAYET-Sterne Temperaturen, die 
zwischen 50000° und 110000° liegen. Objekte mit einer Temperatur kleiner als 
50000°, die bei planetarischen Nebeln haufig sind, kommen bei den WOLF
RAYET-Sternen anscheinend nicht VOL Die Farbtemperaturen der WOLF-RAYET
Sterne betragen nach GERASDlOVIC l fiir sechs Objekte im Mittel 16000 ° (11 000 0 

bis 28000°). Solange der Nullpunkt der Farbtemperaturskala noch unbestimmt ist, 
braucht man aber hieraus noch nicht auf einen Widerspruch zu schlieBen. Ge
steht man den AO-Sternen eine Temperatur von 16000° zu, was im Bereich des 
moglichen liegt, so fiihren beide Methoden zu iibereinstimmenden Ergebnissen. 

Die Temperatur der Nova Aquilae entspricht mit etwa 65000° ihrem jetzigen 
WOLF-RAYET-Spektrum. Sie ist von der gleichen GroBenordnung wie die von 
SPENCER-J ONES 2 abgeleitete lonisationstemperatur der Nova Pictoris (50000 ° ±). 

Da die allgemeine Annahme dahin geht, daB die Emissionen der Be-Sterne 
ihren Ursprung in einer weit ausgedehnten, au Berst diinnen Atmosphare haben 3, 

kann die Theorie des Nebelleuchtens mit demselben Recht wie auf WOLF-RAYET
Sterne auch auf diese angewendet werden. Das ist von MOHLER 4 bei einer Reihe 
von Sternen geschehen, und es ergaben sich Temperaturen, die mit ganz geringer 
Streuung fiir friihe Be-Sterne im Mittel 17600 0 betragen. 

31a. Die Temperaturbestimmung aus dem Bandenspektrum 5• Eine 
Methode der Temperaturbestimmung, die bei Sternen der spaten Spektral
klassen von Bedeutung ist, ergibt sich aus der Analyse des Bandenspektrums. 
Die lntensitat der Absorptionskanten des Molekiilschwingungsspektrums hangt 
von den Ubergangswahrscheinlichkeiten U xO ab, die als Molekiilkonstanten fiir 

1 Harv Circ 338 (1929). Dabei wurde die Temperatur der Ao-Sterne gleich 10000° 
gesetzt. Die Mittelbildung erfolgte unter Benutzung der Klassifikation von Miss PAYNE 
Harv Bull 878 (1930). 

2 Ann Cape Obs X. Teil9, S.176, 1931. 
3 EDDINGTON, The Int. Const. of the Stars, S. 345; Me LAUGHLIN, \Vash Nat Ac Proc 

19, S. 44 (1933); Miss PAYNE, M N 92, S. 368 (1932); ROSSELAND, Ap J 63, S. 222 (1926); 
O. STRUVE, Ap J 74, S.94 (1931). 

4 Publ Obs Michigan 5, S.43 (1933). 
5 Vgl. hierzu das Kapitel "Bandenspektren" in diesem Handb. 
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symmetrische Molekille bekannt sind, und feruer von der Besetzungszahl N:1; 
des Niveaus x entsprechend der Formel 

Ex 

N:r; = Ne- kT , 

in der N die Anzahl der Molekille im Grundzustand, Ex die Energie des Niveaus x 
und k die BOLZMANN-Konstante bedeuten. In dem Ausdruck ftir das Intensitats
verhaltnis zweier beliebiger Kanten, die das Endniveau gemeinsam haben, 

100 UooN 
Ixo UxoNx ' 

in dem fUr N x der obige Ausdruck einzusetzen ist, ist, falls Intensitatsbe
stirrimungen vorliegen, die Temperatur T die einzige Unbekannte. Durch Be
obachtung des Intensitatsverhaltnisses laJ3t sie sich also ermitteln. 

Die Methode kann auch rein empirisch angewendet werden, indem man 
im Laboratorium die Intensitatsverhaltnisse der Bandenkanten entsprechender 
Gase oder Gasgemische in Abhangigkeit von der Temperatur untersucht und die 
gefundenen Beziehungen rtickwarts zur Temperaturbestimmung aus Stern
spektren benutzt. 

Die Variation der Intensitaten einzelner Bandenkanten mit der Temperatur 
ist nach den Erfahrungen mit Molekillspektrenl innerhalb des in Frage kommen
den Bereichs von 1000 0 bis 3000° so stark, daB sich die Temperatur der absor
bierenden Schicht, die im lokalen Temperaturgleichgewicht vorauszusetzen ist 2, 

ohne Schwierigkeiten auf etwa 100° genau ermitteln laJ3t. Die Intensitatsver
haltnisse gewisser Bandenkanten des C2 und des CN, die bei einigen Sternen von 
WURM 3 untersucht wurden, weisen bei NO-Sternen auf Temperaturen von 1500° 
hin. Die Temperaturabnahme mit fortschreitendem Spektraltypus kann dabei 
nur sehr gering sein. PETTIT und NrcHoLsoN 4 leiteten aus radiometrischen 
Messungen fUr N-Sterne Temperaturen ab, die zwischen 1500° und 2400 ° liegen. 
J edoch gelten diese fUr tiefer gelegene Schichten. 

Ftir die Sonne hat BIRGE 5 und spater RICHARDSOX 6 eine Temperaturbe
stimmung aus dem Bandenspektrum durchgefUhrt. BIRGE fand durch Vergleich 
der Zyanbanden im Sonnenspektrum mit einem Zyanbogenspektrum, daB die 
Temperatur der umkehrenden Schicht der Sonne etwa 4300° ± 500 0 betragen 
mtisse. Jedoch lassen neuere Beobachtungen von ORNSTEIN 7 darauf schlieBen, 
daB die von BIRGE angesetzte Bogentemperatur urn tiber 1000° zu niedrig ist. 
Mit Rticksicht darauf ergibt sich auf diesem Wege eine Sonnentemperatur von 
etwa ~500°. 

RICHARDSON zog zur Temperaturbestirnmung das SWAN-Spektrurn heran, 
das sowohl im Sonnen- wie auch irn Fleckenspektrum auftritt. Er erhielt nach 
drei verschiedenen Methoden als Ternperatur der urnkehrenden Schicht 6000°, 
5700° bzw. 5300° (nach der Ionisationtheorie erhielt RUSSELL 5600°) und fur 
die Sonnenflecken 4900°, 4900° bzw. 4500° mit einer Unsicherheit von jeweils 
einigen hundert Grad. 8 

1 Vgl. z. B. WURM. Z f Ap 5. S.261 (1932). 
2 Wegen der zahlreichen metastabilen Zustaude der Molek111e (Schwingungszustande) 

ist auch bei sehr geringer Dichte mit einer weitgehenden Annaherung an lokales thermisches 
G!eichgewicht in Sternatmospharen zu rechnen. 

3 Z f Ap 5. S.261 (1932). 4 Ap J 78. S. 340 (1933). 
5 Ap J 55. S.273 (1922). 6 Ap J 73. S.216 (1931). 
7 PhysZ 32. S. 517 (1931). 
8 Eine ausfUhrliche Darstellung des Gegenstandes befindet sich im Kapitel .. Banden

spektren" von V,TURM in diesem Bande. 
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Chapter 4. 

Luminosities, Colours, Diameters, 
Densities, Masses of the Stars. 

By 

KNUT LUNDMARK-Lund. 

With 7 illustrations. 

The Chapter 4 was concluded during the first half of 1929. Although no 
completeness was aimed at, the chapter was intended to present a broad review 
of the problems considered by its author to fall within the scope of this part 
of the Handbuch der Astrophysik. On account of the considerable length 
of the chapter it was decided that no general revision should be made during 
the printing in 1931-1932. The length of the present Appendix had to be 
restricted and, consequently, it has not been feasible to review all new papers 
relating to questions discussed in the chapter in question. Still, it is hoped that 
not many important contributions remain unmentioned. 

As to the arrangement of this Appendix it should be noted that some 
results concerning the magnitudes and colours of the stars have been taken 
together in the ciphers dealing with the question of the possible absorption in 
the Milky Way zone. 

a) Apparent Stellar Magnitudes. 
2. Definition of Magnitude and Colour. The PURKINJE-effect has been 

investigated by P. ROSSIER! who assumes the sensibility-function of the eye, 
e'(J.) , to have the form: (-;; I)n 

'(") A. I- T e A. = Te 

where J. is the wave length for maximum sensibility, and n is a very large integral 
number. The distribution-function of the wave lengths in a stellar spectrum 
is e (J.) and the function expressing the distribution of the wave lengths as 
conceived by the eye of the observer is then e"(J.) = e (J.) e'(J.). (Compare 
Chapter 4, Ciph. 2). Then the function e"(J.) is integrated from I to 00 and from 0 
to I, whereby the first integral corresponds to the sensation caused by long wave 
lengths and the second integral to the sensation caused by short wave lengths 

if I is taken as the limit between the two spectral regions. If the ratio Iji 
l 0 

then is formed, it is clear, that if this ratio is independent of n, or, if it diminishes 

1 Publ Obs Geneve. Serie A. Fasc 14. p. 79 (1931). 

30* 
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when n increases, a displacement of n towards shorter wave lengths is necessary 
in order to explain the observed PURKINJE-phenomenon. The ratio is calculated 
assuming e(l) to be a constant (corresponding to the use of a filter) and the 
ratio is then found to be: 

en(n _ 2)!/ nn-2(1 + ~(n - 2) (n - 3)n';' (n - p - 1»). 
p=l 

In this case the ratio thus is a function of n. It is evident that the variations 
of the ratio and n do not take place in the same direction. A shift of the maximum 
of sensibility is thus needed to explain the observed PURKINJE-phenomenon. 

An extensive investigation as to the nature of the PURKINJE-phenomenon 
has been published by JOHANNA CORNELIA THO DEN VAN VELZENI. The first 
two parts of her paper deal with the definition of colour and magnitude, respec
tively, and the third part deals with the investigations of KONIG and EXNER. 
In the fourth part the non-Euclidean colour geometry by SCHRODINGER 2, in 
which the three fundamental colours are considered as independent variables, 
is explained and discussed from the point of view of giving an explanation of 
the PURKINJE-phenomenon. Finally, an extensive review is given of the treatment 
of this phenomenon in stellar astronomy. 

9. The Egyptian Observations. The attempt of REBECCA BIEGEL to identify 
the Egyptian constellations has been target for a vigourous attack by A. POG03 • 

He believes the said work by BIEGEL to be a failure and he objects strongly to 
her assumption, that the Egyptian representations of the sky have been taken 
from celestial globes where the stars have been plotted as seen by an observer 
situated outside the celestial sphere. The identification of the Egyptian constella
tions, no doubt, is a very difficult and delicate task, and in order to settle the 
question we have to wait for forthcoming contributions. E. ZINNER4 has taken 
a step in that direction. Whereas BIEGEL'S dissertation dealt with the northern 
(circumpolar?) constellations of the Egyptian Sky, ZINNER deals with con
stellations forming the equatoreal girdle, or the so called Decans and gives a 
list of them and the corresponding modern constellations. 

19a. The Atlas of BEVIS. The extremely rare stellar atlas of JOHN BEVIS5 

(around 1750) seems to give another contribution to the discussion if there is a 
secular variation in the stellar light or not. In spite of the fact that the error in 
one determination is not smaller than ±om,4, still it seems promising to use 
the magnitudes of BEVIS, inasmuch as the atlas gives rough magnitudes of some 
2500 stars. Together with the independent series from the old observatory at 
Peking, embracing some 2600 stars, it will be possible to derive magnitudes for 
the first half of the 18th century with a mean error of ±om,3. This will be of 
importance as filling the gap between the sources from the earlier century 
and the observations by WILLIAM HERSCHEL. 

ZINNER has pointed outa that the Peking catalogue must mainly be the 
FLAMSTEED catalogue which has been overtaken by the Jesuite and Chinese 
observers. The changes and additions should be comparatively few and thus 
the main importance of the catalogue from Peking should be that it checks the 
work of FLAMSTEED. 

1 Het Verschijnsel van Purkinje, Amsterdam 1928, VI + 102 pp. Also Dissertation 
Utrecht. 

I Ann d Phys 63. pp. 397. 427. 481 (1920). 
3 Isis 16. p. 102 (1931). ' Isis 16, p.92 (1931). 
6 Named Uranographia Britanica. A copy is in the library of the observatory at Lund. 
e In private letter to me. 
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57 a. Reduction of m in the Helsingfors C.d.C.-Zone. The magnitudes in 
the said zone of the CdC have been reduced to the international scale by M. VIAROI. 
Comparisons were made for 677 stars contained in the zone and in the HD 
Catalogue, and the photographic magnitudes of the latter were reduced to the 
international scale by means of reduction tables constructed by A. BEMPORAD 2• 

A table with m and spectral class as argument is given for the correction to 
be added to the Relsingfors magnitudes. The maximum value in that table 
(1 m,06) occurs for G stars of magnitude 8m. 

62a. Greenwich Determinations of mp in KAPTEYN'S Selected Areas. 
P. J. MELOTTE 3 has determined photographic magnitudes of 4311 stars, brighter 
than 14m,0 in the selected areas 13, 30-32, S1-60, 63, 64, 68-91. In these 
determinations are also included 39S stars brighter than 1Sm,0 within 1 0 of 
the North Pole. The magnitude scale is that of Rarv Circ No 170. Comparison 
of the Greenwich magnitudes, mG, and of Mount Wilson magnitudes, m)I\\, 

gives: 
me, = m~[\\' + 0"1,04 - 0,10 C. 

The determination of this formula is not a very strong one as all the fainter 
stars have large colour indices. 

64b. The Poulkovo Catalogue of 2135 stars in the Zone +57°,5 to +77°,5. 
IN:-.iA LEH:\IANN-BALANOWSKAJA 4 has determined photographic magnitudes of 
PD stars in the said zone. The work was intended as a continuation of the Yerkes 
Actinometry by PARKHURST. When it was nearly completed the second part 
of this work (by FAIRLEY) was just distributed. The Poulkovo zone was so 
covered by 302 plates that each star in the catalogue could be measured thrice, 
except in the zones sr,s to 60°,0 and 7S a,S to 77°,S, where the stars only could 
be measured twice. The scale was established by means of a hole photometer. 
The magnitudes of the different plates were reduced to a common zero-point 
using the "chain-method" so that, if the provisional magnitudes are m', the 
differences: Ll m' = m~+ 1 - m~ (when n + 1 and n denote the indices of two 
succesive plates) should fulfil the condition: 

LLlm'= 0. 

The actually derived Ll m' were then smoothed out for the different zones 
in an analogous way as was used by SEARES in the Mount Wilson Catalogue 
of Selected Areas 5• Inasmuch as the residuals proved to be functions of lX, 

a new smoothing-out process was used by aid of graphic methods. As mean 
error of the zero-point ±om,04 was assumed. When a comparison was made 
with North Polar standards it was found on an average: 

when mHarv are the visual magnitudes of spectral class AO between sm,S and 
6m ,S. The accuracy of the magnitudes seems to be essentially the same for 
different spectral classes but varies with the magnitudes so that the brightest 
and faintest stars have somewhat larger mean errors than the intermediate 
magnitudes. As the mean error of three determinations ±om,036 is assumed. 

1 AN 246, p.27 (1932). 
2 Ricerche sugli errori sistematici del Draper Catalogue. Atti della R Accademia dei 

Lincci Vol IX (1929). 
3 Greenwich Obs. Photographic Magnitudes in KAPTEYN'S Selected Areas. London 1931. 
4 Bull Obs Poulkovo Vol XIII,2 (1932). 
5 F. H. SEARES, J. C. KAPTEYN and P. J. VAN RHIJN, Catalogue of Photographic 

Magnitudes in Selected Areas. Carnegie lnst Publ No. 402 (1930). 
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A comparison between the Pulkova magnitudes and those of Yerkes Actinometry I 
did not show appreciable systematic differences. Thus for classes B-G the 
difference mpoulk - mYerkes was -om,03 and for classes K and M +om,05. 

A comparison with the Yerkes Actinometry II showed that there is 
a difference in scale between the two sources as well as a difference in colour. 
The adjoined table will illustrate the matter: 

spectral class 
m 

B A F G K M 

<6m,0 -Om,17 -om,11 -Om,17 -om,28 
6,1-7,0 -0 ,05 -0 ,05 -0 ,03 -0 ,16 -om,12 -Om,15 
7,1-8,0 +0 ,03 +0 ,02 -0 ,03 -0 ,11 -0 ,14 -0 ,21 
>8.0 +0 ,10 +0 ,01 +0 ,01 -0 ,05 -0 ,07 -0 ,15 

Mean ° ,00 -0 ,01 -0 ,03 -0 ,12 -0 ,14 -0 ,18 

n 96 258 153 95 138 18 

Finally, colour indices were derived with aid of the 'my of the PD. 
66a. Photographic Magnitudes in the Southern Half of the AG Bonn Zone. 

S. BELJAWSKyl has determined mp for about 9300 stars in the zone +40 0 to +45 o. 

The scale is established through direct comparisons with the Polar Sequence as 
given in Harv Ann Vol. 71, part 3. From comparisons between m as determined 
on different pairs of plates the average mean deviation is found as ±om,063, 
which suggests a mean error of ±om,08 for one determination. Preliminary 
comparisons with the HD Catalogue and its Extension suggest the existence of 
a magnitude equation in either system. 

68 a. Visual and Photovisual Magnitudes. F. E. CARR 2 has determined 
mv, mpv and C for 95 B and A stars found on central portions of the plates taken 
by F. E. Ross and R. S. ZUG for the Eros stars 3. The individual values of C 
which have a large dispersion are on an average om,lO higher than those found 
at Yerkes. 

68b. The Upsala Catalogue of mp in the Zone +60 0 to +65 0 • Inasmuch 
as an extension of the photometric work at Greenwich in the zone +65 0 to the 
North Pole was very desirable O. BERGSTRAND4 has undertaken a determination 
of the photographic magnitUdes of 4616 BD stars equal to or brighter than 
9m,0 (BD scale) in the zone +60 0 to +65 o. Using the photographic Zeiss camera 
of the type "Triplet", having an aperture of 20 cm., at the Observatory of Upsala 
the zone in question could be covered twice with 72 plates. Altogether 84 plates 
were taken. The scale of magnitudes was determined by means of an objective 
grating with a small dispersion giving nearly round first order spectra. The 
difference between the central image and the first order spectra thus gives the 
change in intensity for a certain interval of magnitude. As far I am aware, it 
is the first time through this work that focal grating images have been employed 
for establishing a photometric scale. 

The readings of the SCHILT photometer were reduced to relative magni
tudes by applying the ABEL-SCHWARZSCHILD functional equation in a graphical 
way. 

The reduction to the centre was investigated and found to be small and in 
direct proportion to the distance from the centre. 

1 PoulkovoPubl 40 (= SimeisReprint No. 18) (1932). 
S Ap J 76, p.70 (1932). 3 AN 239, p.289 (1930). 
, Photometrie des etoiles de la zone de dec1inaison comprise entre +60° et +65°. 

Medd Astr Obs Upsala No. 57 (1933). See also the paper by BERGSTRAND, Etude sur les 
relations existant entre les divers syst~mes de grandeurs stellaires. Upsala Medd 59 (1934). 



ciph.68c. Relations between Photovisual Systems. 471 

The provisional magnitudes were reduced using the chain method. The 
differences LI m. being the mean differences in the magnitudes of stars in common 

72 
to each two plates. should theoretically fulfil the condition: ~ m = o. In practice 

72 "r' 
it was found that ~m = -om,216. 

With the aid of least squares solutions this difference was smoothed out, 
or rather distributed among the 72 plates according to the law of chance. The 
internal mean error of magnitudes from one plate was found to be on an average 
±om,OS9. 

The final Upsala magnitudes, mu. were compared with the magnitudes of 
Greenwich, mG, those of the Yerkes Actinometry II, my. those of Poulkovo, mp and 
those of Harvard, mH. The equations of the type 

mu = mG + a + b (mu - 7,00) + c C , 
were formed, where a, band c are constants. 

The comparisons yielded: 

Equations of inter-relations :'umber of 
equations 

m L = niH - 0,126 + 0,085 (mL - 7,0) + 0,141 C 
mL = my - 0,116 + 0,165 (ml: - 7,0) - 0,026 C 
ml: = mp - 0,091 + 0,109 (ml: - 7,0) + 0,116 C 
ml: = mG + 0,017 + 0,003 (ml- - 7,0) - 0,059 C 
mG = my - 0,014 + 0,116 (ml- - 7,0) - O,139C 

In a second approximation equations of the type: 

mu - mH = b(mu - 7,0) + s + F(IX) , 

935 
830 
687 
234 
773 

were formed, where sand F(IX) are functions of the spectral class and right as
cension, respectively. 

In case of the Upsala and Harvard Photographic Photometry the un
corrected F(IX) vary between -om,19 and 
+om,13. and the graphically smoothed-out 
values between -om,1S and +om,12. As 
to the origin of these residuals it is not 
possible to present any explanation. The 
adjoined small correlation table may be of 
interest. 

Variates 

F (rx)u _ G IF (rx)u _ Ye 

F (rx)u _ H IF (rx)u _ p 

F (rx)u _ YefF (rx)u _ p 

F (rx)u _ H (F (rx)u _ H 

(uncorr) (corr) 

+0,838 ± 0,061 
+0,785 ± 0,078 
+0,768 ± 0,084 
+0,898 ± 0,039 

6Sc. Relations between Photovisual Systems. In 1931 CECILIA H. PAYNE l 

has established a system of photovisual magnitudes by direct grating photo
metry2. This system as derived on basis of the blue stars of the Polar Sequence 
has a scale coinciding with the International System of mpv.3 

A comparison between Harvard magnitudes, m~-, and those of Mount 
Wilson, m~v, yielded the equation: 

m~v = mrv + om,04 + 0,10 C. 
The validity of this equation has been checked through a chain of comparisons. 

Of these we have here only occasion to mention the work of FRANCES WOODWORTH 
WRIGHT4. At the request of the Vatican Observatory she has determined magni
tudes for about 1920 stars in 42 sequences of the Atlas Stellarum Varia
bilium. These magnitudes, which range from 3m ,68 to about 13m, have been 
incorporated in the part VIII of the said Atlas 5. 

1 HarvBull 892 (1933). 2 HarvAnn 89, No.1 (1931). 
3 SEARES, Trans lnst Astr Gnion 1, p.69 (1922). 
4 Harv Bull 892 (1933). 5 Published by Pater J. STEIN 1934. 
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The magnitudes of 134 of these stars could be compared with the PD 
magnitudes. If m~v stands for the Vatican magnitudes as determined by FRANCES 
WRIGHT and ~ for the Potsdam magnitudes, we have the equation: 

m¥v = ~ - om,21 + 0,14 C. 

This is in good agreement with the relation given by SEARES between the 
photovisual magnitudes of Mount Wilson m~v and those of PD: 

m~v = ~ - om,22 + 0,11 C. 

70a. An Extension of the Polar Sequence. F. H. SEARES has shown that 
the statistical error involved in comparisons of magnitudes has not appreciably 
affected the systematic corrections to various catalogues, printed in an Appendix 
to the Report of the Commission on Stellar Photometry!. The statistical 
error2 in question arises from the fact that the accidental errors in any observed 
characteristic, x, generally produce a systematic error in the mean of a set of 
values which have been grouped according to x and fall within the interval x 
to x + L1 x. If X is the true value of x, the correction which eliminates the 
systematic error from the mean is equal to.Y -x = (12 g/(X)jq;(x) where (1 is 
the mean error of x and the fraction represents the logarithmic derivative of 
the frequency function of x. 

It had been surmised by Haul and the present writer that the differences 
derived by SEARES might be affected by a statistical error, but the effect of such 
an error was, in fact, carefully considered before deriving the corrections in 
question. It appeared that in most cases these corrections would be very small 
and that in any event they could not be determined with an accuracy which 
would justify their inclusion. 

The corrections given in the above mentioned Report have been slightly 
revised by SEARES 3 and used to form mean values of mp and mv on the inter
national scale for 375 polar stars brighter than 10m . The internal accuracy of 
the data from various sources both in scale and colour shows that the corrections 
applied to the catalogues are substantially free from error and that the mean mare 
in close accordance with the international svstem. 

70b. Areal Extension of the Polar SeqU'ence. ]. ARMEANCA4 has extended 
the Polar Sequence from a field of 25' X 25' up to a field of 100' X 100'. Both 
the mpv and mp were measured, the former for all stars brighter than 16m,25, and 

mp n mpv n 

the latter for all stars brighter 
than 14m,71. The distribution of 
the 260 mp and the 202 mpv is 
shown from the adjoined small 
table. 

The instrument used was the 
double refractor of the Hainberg
branch of the Gottingen Obser

vatory. The instrument used for the determination of the magnitudes was a 
ROSENBERG microphotometer. It was found that the accuracy was highest 
for the smaller diaphragms used in the photometer. Part of the material was 
measured by means of the improved thermoelectric photometer by ZEISS. Using 

52 
90 
60 

<13m 

13,0-14,0 
14,0-15,0 
15,0-16,0 

>16 

13 
61 
87 
82 
17 

<13m 

13,0-14,0 
>14,0 

1 Trans Int Astr Union 4, p. 140 (1932). 
2 About this question see among others: EDDINGTON, )1 N 73, p. 359 (1913); CHARLIER, 

Lund Medd Ser. II, NO.19 (1917); PANNEKOEK, Publ Astr Inst Univ Amsterdam No.1, p.9 
(1924); SEARES, MN 84, p.15 (1923); HOLM, Lund Medd Ser.II. No.59 (1931). 

3 Ap J 78, p.141 (1933). 
4 Z f Ap 7, p. 78 (1933) = Gott Stemw Veroff Heft 35. 
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measurements with one and the same apparatus the mean error of one deter
mination was found to be ±om,025, wheras ±om,037 was found as the mean 
error using the measurements of the both apparatuses. Thus this latter error 
should include all sources of error, except the error peculiar to the photographic 
plates. 

When the determinations at Gottingen, mG , were compared with the 
magnitudes of the international system, mI , the following colour equations 

were found: mb = mg - 0,059 C + om,054, 

mby = mgv + 0,144 C - om,125, 

where C is the colour index adopted by SEARES. 
From the residuals the mean error of the difference IS found as mb - mg 

= +om,049 and of m~v - mg = ±om,064. 
A comparison between the Gottingen magnitudes as reduced to the inter

national system and the Greenwich magnitudes in the Selected Areas, mGr, yielded: 

m~r = m~ + om,090 - 0,165 C. 

The extensive table of the magnitudes is followed by a chart of the extended 
sequence. 

74a. Provisional Photovisual Magnitudes Near the North Pole. E. RYBKAl 
has determined mpv of 260 stars near the North Pole. The photometric scale 
was determined by means of a coarse grating in front of the objective. A yellow 
filter was used and comparisons with the N. P. Sequence were executed. The 
images evidently were taken in focus. 

The m:v of RYBKA were reduced to the values in the International Photo
visual system by SEARES. When compared with the latest revised values of 
this2, m~v, the following relation was found: 

m~v = mbv - om,061 - 0,002 (mbv - 6,44) + 0,061 C. 

Comparisons with the Potsdam magnitudes, m~, and Yerkes, mlv , respec
tively, yielded: 

m~v = mt' - om,257 + 0,031 (mt' - 6,89) + 0,128 C, 

m~v = m~v+ om,009 + 0,008(m~v- 6,65) + 0,099 C. 

From these comparisons the following mean errors were derived: 

CPD = ±om,059; cy = ±om,062, and CR = ±om,058. 

74 h. North Polar Stars Brighter than 7m ,5. A. DE SITTER3 has determined 
mp of 170 stars brighter than 7m,5 within 10° of the North Pole. An equal bar
and-space grating in front of each objective of a double camera furnished the 
means of converting the intensity of the images into magnitudes. The plates 
were taken 1 mm within the focus. The magnitudes of the Gottinger Aktino
metrie, Yerkes Actinometry, Greenwich Photogr. Magn. of Stars brighter than 
9m ,0 between + 75 0 and the Pole, and the Simeis Catalogue 4 were J,"educed to 
the Leiden system and mean magnitudes were formed. Denoting these by iii, the 
final magnitudes mL were derived by making use of the formula: 

mL = iii + om,060 + 0,1348 (C - om,423), 

where C is the colour index according to BAN 4, N 0.140. The adopted magni
tudes are thus as regarding to their colour in the system of the Gottinger 

1 Warsaw Univ Publ Vol. 9. p.1 (1934). 
3 BAN 6, p.65 (1930). 

2 Mt Wilson Contr 472 (1933). 
4 Poulkovo Bull 6, p. 263 (1915). 
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Aktinometrie and the zero point is defined by 10 stars in the Mount Wilson 
North Polar sequence. The mean error of a magnitude derived from one exposure' 
was found to be ±om,070. 

CECILIA H. PAYNE l has compared the magnitudes of A. DE SITTER with the 
magnitudes determined at her photographic determination on a uniform scale 
of the magnitudes of all stars brighter than mp = 8,25. In order to compare the 
two sets of magnitudes in detail the mL were reduced to the Harvard system by 
adjusting them empirically, first for zero point, secondly for colour, and lastly 
for scale. The adopted corrections were not linear and a least squares solution 
was made. The mean difference mH - mL for all the stars is om,070 for the 
adjusted magnitudes and om,087 for the original mL. 

In a note A. DE SITTER2 claims that the reduction of the new Harvard 
magnitudes can be made with use of a linear formula. Thus a least square 
solution has given: 

mL - 6m,910 = -om,0463 + 0,9629 (mH - 6m,910) + 0,0032 (C - om,415). 

The residuals give ±om,080 for the mean error of a Harvard magnitude if 
for the m the value ±om,044 is adopted. 

78. The Influence of Multitude and Incompleteness on Photometric 
Catalogue Differences. This problem has been investigated by S. HOLM3. We 
must refer the reader to the original paper, as it is impossible to give a short 
resume of its contents. (Compare also Ciph. 70a in this Appendix.) 

78a. Comparison of the Yerkes and the Greenwich mp. S. HOBI 4 has 
made a comparison between the Yerkes Actinometries, First and Second Series 
(Y I and Y II). The apparent differences between the two catalogues have 
been corrected for statistical errors. The remaining difference in the sense 
mYrr - my! are positive and range from om,01 to om,035 in the interval sm,O 
to 8m,S. For stars brighter than 6m,0 there is indicated a scale correction of 
+om,20 and for stars fainter than 6m,0 of +om,03. 

A comparison has also been made between Y1 and the Greenwich catalogue 
of mp. A general difficulty at such comparisons is the determination or estimation 
of the external mean error in a set of series of m. In a subsequent paper HOUI 5 

gives a discussion on the determination of this error. 
79. The Reflecting Effect in Eclipsing Binaries. This question has been 

studied by E. W. PIKE 6 which starts from the formula of MILNE7 for the re
radiated light: 

L ( ) E COS(iX + t) cos(q> + t) ex m = - cosm , , n, COSlX + COSq> , , 

where ex is the angle between the incident beam of radiation and the normal, 
cp the angle between the normal and the cone of re-radiated energy, E is the energy 
incident on unit area of the stellar surface and Ldw is the energy re-radiated into 
a cone of solid angle dw by a unit area of the surface. Since that equation in 
general leads to very complicated integrals the law of LAMBERT as giving a fair 
approximation was used to compute L (cp) which then is proportional to coscp 
in units of E/llc • 

We consider a giant and a dwarf binary having the centres at the points Ob 
and 0" and the two points Ph and P" mutually visible on their surfaces. When x 

1 Harv Bull 881 (1931). B BAN 6, p. 139 (1931). 
3 Lund Medd Ser. II, No. 59 (1931). 
4 Ap J 77, p.229 (1933) = Lund Medd Ser. I, No.134. 
5 Lund Obs Circ 10 (1934). 
6 Ap J 73, p.205 (1931). 7 M N 87, p.43 (1926). 
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is the distance between the said points and Eb the total energy radiated from 
'unit area of the primary, the equation: 

dE = ~ cosi cosj d 
r 3<. x2 S , 

is found. In this equation i and f are the angles between P b Pj , and the normals 
at P f and Pb, respectively, and dE, the energy incident on unit area. Integrating 
over the portion of the primary visible from Pf the formula 

E, (fJ) = Eb (~ r (,!2_ -={::z- Z2) , 

results where fJ is the angle PjOjOb, a is the distance ObPj' r the respective 
radii, and Z2 = 1 + YJ - 2YfcosCP. 

As this equation would lead to very complicated mathematical forms PIKE 

has adopted the simplified formula: 

Er (fJ) = Ab Eb cos" fJ 

which he has found is adequate for a first approximation. In this the constants Ab 
and n are adjustable. It is obvious that n is a function of Yfla alone. 

The formula may be used for computations of the variation of the reflection 
effect with phase. 

Hitherto the considerations have been made in terms of the total energy. 
Using ordinary means of observation the efficiency of the reflected energy will 
vary with the surface temperature over the face of the secondary. In general 
the equation above with a slight change in n will give an adequate approximation. 
The well known equations connecting M and effective temperature can be used to 
compute the reflected energy. 

On basis of an infinite homogeneous star MILNEl has proved the additivity 
of solutions of the equations of radiative equilibrium and his solution indicates 
a finite rise of T in the deep interior. Under these conditions there might be 
a sidewise flux of energy which though infinitesimal as compared to the total flux 
at that depth may be a very considerable fraction of the flux outward through the 
surface. H. N. RUSSELL2 has suggested that the asymetry forced upon the 
secondary by prolonged heating of one side by the primary (accepted an infinite 
synodic period for the secondary) might bring about a change in its fundamental 
internal equilibrium and constitution. Thus the assumption of homogenity 
would not be justified. The asymmetry could also be persistent from the event 
of fission. RUSSELL also points out that if the secondary rotates with respect 
to the axis of the binary the considerations above are not applicable. 

PIKE finds for binaries of the giant and dwarf class that the computed 
reflection effect is 0,05 L, or greater. If the effect is as large or larger than 
that value, the above given formula of PIKE, taking n = .~ , can be used with 
confidence, and if it is less the formula of MILNE: 

(J 
Er (0) = cos2 2 

takes place. Here () is the phase angle, measured from the primary minimum. 
EDDINGTON 3 has pointed out, that the spectroscopic values of the masses 

of eclipsing binaries probably are in error because the light of the secondary 
as seen in quadrature is displaced from the centre of the disk by the reflection 

1 M N 87, p.43 (1926). 2 Ap J 73, p.212 (1931). 3 :.vI N 86, p.320 (1926). 
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effect. On the assumption that the point whose velocity is indicated by the absorp
tion lines is the centre of gravity of the light from the secondary PIKE develops a 

method to compute the size 
of this error. 

Another consequence of 
the reflection effect is an ex
aggerated darkening at the 
limb of the secondary disc 
as seen at secondary mini
mum. When AbEb>Ef this 
darkening may introduce 
considerable errors in the 
ratio of surface brightness 
of the bright and the faint 
star, lblll' as determined 

limb from the relative depth of 
Fig. 1. Darkening toward the limb. The curve with the minima. In the figure 1, 
filled circles represents six-tenths darkening observed in 
the sun. The curve with open circles represents the the intensity for the typical 

Center 

"reflection" darkening, or the variation of the intensity case AbEb = 3E" n = 3 has 
for the typical case AbEb = 3E,; n = 3. been plotted against the 

radial distance sin fJ . 
A further discussion of this question on basis of MILNE'S work has been given 

by W. KRATl. Since at full phase cos IX = (COSIP - rl)lz, the law of the darkening 
of the disc of the secondary is: 

LL(('P))= (8 )[(COSIP-rl)(coslP-rl+O,SZ)cos(<p+0,S)]/[coSIP(1+z)-r/]_ o 9 1 - r, 
The reflected light thus will show a complete darkening at the limb. 
The total light reflected to an observer inside a small solid angle, d w, from 

an element of area dw' of the secondary is: 

L (IP) coscp dw dw', 

where dw' is: r} sinlP dIP d1p (IP and 1p are "photometric" longitude and latitude 
as usual). The ordinary radiation from the whole disc of the secondary is LI d w Inc 
and hence the ratio, l, for the whole disc of reflected ordinary light will be: 

arc cos rf 

l = 2 nc r} L/lI L (g)) coslP sinlP dIP. 
a 

If the mean value of z inside the cone of radiation is denoted by Z, then we 
have: Lb r~ n. 

1 = -L ""2 "",(rl), 
f Z 

where the function f/J (rA can be tabulated. In order to find the value of z the 
intensity of incident radiation is derived according to PIKE'S formula: E,(<p) 
= Ab Eb cosn IP. Then the disc of the secondary is divided into two parts of equal 
integral intensity, E. Then: 

tp 

-nAbEb Icosn- 1 <p sin3 <p dIP - AbEb cosn (cp) sin 2 (ip) = ~~~ . 
:7:./2 

Hence cosn+ 2 (97) = 0,5; n = 3 cos (ip) = 0,87. Inserting Z2 = 1 + r} - 2r/cosq; 
we obtain: (i)2 = 1 + r7 - 1,74 rl' 

1 M N 94, p. 70 (1933). 
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To compute the variation of the reflection effect with phase, c;, use can be 
made either of EDDINGTON'S formula Lr(c;) = Lr(nc) (sinc; - c;cosc;)/nc , or of 
that of PIKE as being a better approximation: Lr(c;) = Lr(nc) cos"'·t{nc - c;), 
where the phase angle varies between 0 and nc. 

KRAT has computed the reflection coefficient Lr (nc) of 22 systems (Tables II 
and III in KRAT'S paper). The computed values represent only the differential 
reflection effect of the system, because the reflection of the increased light of 
the secondary may be also in the same way reflected from the primary. In cases 
when the components have nearly equal luminosities and dimensions the reflection 
effect can not be determined from the light curve. Thence the true ellipticity 
coefficient always must be larger than that computed from the light curve. 

It seems that in cases when the colour range from primary to secondary is 
comparatively small the formula above for 1 may be applied with some confidence. 
If the colour range is considerable large negative residuals of Lr (nc)abs _ camp are 
prevailing and seem to be independent of the densities and the internal con
stitution of the stars. 

Finally, KRAT corrects for the effect when the orbit is not circular. In the 
case of elliptical orbits the reflection effect will be a function of the true anomaly. 
If the longitude of periastron is near 0 or n c , the effect of brightening at 
periastron due to reflection of light 2 Pr is given as 

4 e (rf) 2 cp Lb! (nc/2) ! (Z)3 . 

In practice the variation of light between the minima is expressed in the form 

C = 10 + acosc; + bsinc; + ccos2 c; 

where c; is the phase-angle varying from 0 to 2nc and b denotes the half amplitude 
of the periastron effect. 

When computing the periastron effect it is found that it systematically 
turns out much smaller than observed and in several cases is insignificant. 
It seems that this effect is observed only in the systems of small orbital excentricity. 
KRAT concludes that the increasing of reflection near periastron represents no 
explanation of the so called periastron effect. It seems that the origin of this is 
nearly connected with tidal phenomena, such as friction and pulsation. KRAT 

is of opinion that these tidal" pulsations are not merely a variation of superficial 
ellipticity of the stars but also something remaining of the Cepheid pulsation. 
The study of this effect has been undertaken by KRAT. 

In a second paper l KRAT further investigates the variation of the reflection 
effect with phase. Since the problem of non-monochromatic reflection is not 
yet solved and the relating observational data can be said to be scanty, KRAT 

means that nothing can be gained by any further attempts to improve the formulae 
for Lr( 7T c) men tioned above. The inaccuracy which is in trod uced through geometrical 
simplification will only affect the reflection coefficient in a more noticeably manner. 
On account of other factors than emission and absorption it seems desirable to 
investigate the form of the function Lr (c;) for various eclipsing systems. 

The light variation between two successive maxima is usually written: 

1-10 = bcosc; + c cos 2 e + d sine, 

where 10 is the intensity at maximum. The coefficients of reflection, emission 
and periastron effect are denoted by b, c, and d, respectively. 

If d is insignificant as compared with band c, b cose and c cos2e will represent 
two symmetrical effects with regard to e = Tic and e = Tic/2, respectively. 

1 Gorki Verein von Freunden der Astronomie. Veranderl Sterne Bd. IV, p. 281 (1934). 
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Strictly speaking c is not a constant, as the limb darkening is not the same for 
various projections of a rotating ellipsoidal star. Thus for a circular orbit we may 
write: dc(e) dc(n.-c) 

c (e) = c (no - e), and -- - - -'-7---' de - de 

The symmetrical terms resulting from the computation of the reflection 
effect with the formula L. = 2bcosg; instead of that of PIKE require a correction 
of the amount -0,58 [b + ILr,b(n.)I], where Lr,b(no) is found from the equation 
derived by KRAT: 

If the variation of the reflection effect with phase is assumed to be of the 
form Lr (no) sinn (e/2) the values of n should be found so that the expression 
represents the observation data at best. The determination of n is made either 
by studying the behaviour of dl/dt in different parts of the intensity curve 
(outside the minima) or by determining the final (ordinate) differences of l. 

Differentiating the expression for L. (t) we have: 

dLr(e) _ n L ( ) . n-l / / dr ------a:t -"2 r n. sm e 2 cose 2 at' 

or, introducing the period P: 
P dLr(e) 

2 n • • ------a:t = btl (n, e) . 
Furthermore is: 

dLr(e) + dLr(n. - e) = dl(e) + dl(,.. - e) 
dt dt dt dt' 

and 
dLr (nc/2) 

dt 
dl(nc/2) 
-d-t-

Thus the sums of the dl/dt for the pairs of phase angles are symmetrical to 
n c/2. The notation 11 is introduced for the function of the sum of the derivations 
11 (n, e) + 11 (n, no - e) and this function is tabulated. The quantity dl/dt is 
read from the intensity curve. In case of: 5 > n > 1, the coefficient b can be 
determined. 

It seems that the most accurate intensity curves do not permit to obtain 

System 

RS Vul. 

{J Per . 

YCam. 
lJLib . 

n 

4.1 

{ 5.0 
4.1 
4,1 
4.0 

a reliable value of n from the difference method. In 
this case the solutions n = 1, and n = 5 can not be 
very well distinguished. Thus the method of tangents 
seems to be the only satisfactory way of deriving n. 

KRAT has found the values in the adjoined small 
table. 

In other cases n seems not to be possible to 
determine at present. 

87. TUCKER'S Definition of an Absolute Scale. R. H. TUCKER 1 has summed 
up his investigations concerning the scale of the CDM and the San Luis 
catalogue. The same formula 2;m = a cn, as before (see Ciph. 34) is used; with 
approximately uniform distribution in space the number of stars is proportional 
to the cube of the radius of the enclosing sphere and since the m of a star 
is inversely proportional to the square of its distance, there is established the 
relation between distribution and light ratio: 

s 
C=«5'". 

1 AN 249. p. 189 (1933). 
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Thus ~ is the light ratio of two classes of stars which differ in distance from 
us by the amount that would reduce the m by one unit of the magnitude scale. 

A comparison between the Cordoba and the San Luis catalogue, the 
latter being used as standard, gave: 

~m = 1,82 (3,136)"'; c5 = 2,13. 

The magnitudes of the same stars were next combined in means with the 
CDM magnitudes as standard. Then it was found: 

~m = 1,34 (3,164)m; c5 = 2,16. 

92a. The Limiting Magnitude Observable with a Photoelectric Star Photo
meter. Random fluctuations in the number of photoelectrons set an assignable 
lower limit to the photoelectric cell. Treating numerically the case of a potassium 
hydride cell attached to the 6o-inch reflector S. SMITH1 finds that for obtaining 
an accuracy of one percent the limiting magnitude should be around 15m • 

93a. Possible Secular Changes in the Starlight. In a summary of the pre
vious work by ZINNER as to the secular change in the star light2 the magnitudes 
of stars fainter than 5m ,50, and which are included in the ancient catalogues have 
also been discussed by him for a possible secular change in m. Altogether 
739 stars in PTOLEMAIOS' catalogue and 823 stars in AL SUFI'S catalogue were 
used. The extension of the work of deriving "photometric proper motions" 
for stars of 5m to 6m has proved to be a very important addition to earlier work. 
The main results can be formulated as follows. 1. There is a decided correlation 
between the "photometric proper motions", A mj At, as derived on basis of 
PTOLEMAIOS' and AL SUFI'S estimates. 2. When the -1 mjA t are grouped 
according to the three arguments, supergiants, giants, and dwarfs, on the one 
hand, and the Harvard spectral classes on the other hand, then the "motions" 
are distinctly negative for the first group (the stellar light is increasing on an 
average), very nearly zero for the second group, and distinctly positive for the 
third group (the stellar light is decreasing on an average). 3. When an actual 
comparison is made between the absolute magnitudes of the stars, derived on 
basis of trigonometric and spectrographic parallaxes the impression of a definite 
correlation between A mj-1 t and M remains unshaken. 4. In special cases, e.g. 
fJ Eridani, the photometric proper motion seems to be very well established, 
and it is difficult to believe that this "motion" means anything else than an 
actual change in the brightness. 

As to the explanation of the above results it is clear with regard to point 
one, that the existing correlation between the two sets of A mj A t naturally does 
not prove the reality of the photometric proper motions. PTOLEMAIOS and 
AL SUFI used the same photometric scale, because the latter corrected and 
improved the individual estimates of the former. As to the correlation between 
absolute magnitude and -1 mjA t it must be said that the dwarfs, as could be 
expected, are comparatively rare in this material. The three groups with regard 
to M show the following frequencies: 

PTOLEMAIOS' Cat. AL SUFI'S Cat. 
Group 

Relative frequency. Relative frequency. n n 

Super-Giants . 0,253 187 0,247 203 
Giants. 0,659 487 0,671 552 
Dwarfs 0,088 65 0,068 68 

1 Ap J 76, p.286 (1932) = Mt Wilson Contr 457. 
2 PhysZ 31, p.440 (1930); AN 237, p.77 (1929); AN 238, p.65 (1930). 
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Other explanations for the changes Am/A t are that the changes may not be of 
a secular but of a periodic nature, or that variations in the transparency of space 
on account of the solar motion might have gradually changed the apparent 
brightness of the stars. Finally, the photometric proper motions consist of peculiar 
and cross motion components. If we had access to a more extensive material of such 
motions, the apex of the Sun could be determined from purely photometric data. 

Of these possibilities the last one can be outruled, because it can be shown 
that the photometric parallactic motions must be very small as compared with 
the peculiar ones. The possibility that the transparency has changed along the 
path of our sun during the last two thousands years can not be said to be quite 
improbable. 

The suggestion that the changes A m/A t are of a long-periodic nature seems 
to have much that speaks in favour of it. On the other hand, long period variables 
of such a kind-very small amplitudes and periods of thousands and ten thousands 
of years or even longer-do not seem to fit so well in the sequence of variable 
star types, but this is of course no great objection because the only way we have 
to discover variables of a kind like that is just by undertaking a minute discussion 
of photometric results. 

If we presume that the changes are of a secular nature, then the age of the 
stars can be computed. It has been shown l that some 800 values of Am/At, 
or L1 M / L1 t can be expressed in the following form: 

A: = 0,000041929 + 0,000037922 M - 0,000002693 lkf2. 

Taking L1 M / L1 t as an exact differential and integrating: 

t - 318"1 M - 1,21 
- 0, og M _ 12,89' 

Thus the life-time of a star, t, should not exceed very much 105 years. This 
is, of course, an absolutely impossible interpretation of ZINNER'S results and the 
assumption that A m/A t could represent secular changes had then to be given up. 

From a theoretical point of view the life-time of a star is estimated to be 
immensely much longer and then the question arises: Is it possible to test the 
evolutionary speed, or, the value AM/At in some other way than on basis of 
ZINNER'S work? 

Several possibilities of tests are furnished by the properties of the anagalactic 
systems, or the Galaxies. We have here to do with stellar systems which on account 
of their spatial distribution perhaps differ in age at least 2 . 108 years, and in some 
cases much more. We thus have a means of grouping the stellar systems along 
a time-axis according to their evolutionary stage. Such groupings have been 
tried in connection with the work of measuring Aeff. of anagalactic objects. If 
the mean spectral class directly observed or inferred from Aeff. of a Galaxy is 
taken as an evolutionary index, then the evolutionary speed in the Metagalaxy 
will become very slow. The upper limit for change in mean colour-index will 
be at most OM,3 during a period of 2· 108 years, thus the yearly change is smaller 
than 1M ,S ,10- 9• If the Galaxies are classified according to their texture and thus 
an evolutionary index is derived from their classified morphologic type, then the 
conclusion of the slowness of metagalactic evolution will also be supported. 

On the other hand, if the changes AM/At derived on basis of ZINNER'S work 
are taken as real, then the evolution will change the mean spectral index of a 

1 For a more extensive discussion of the question as to a possible secular variation 
in stellar light the reader is referred to Lund Obs Circ No.8, p. 198 (1932). 
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stellar system like our Galaxy in a very rapid way. During 105 years the change 
in mean colour index should be of the order of magnitude ot om,8 and thus the 
more distant Galaxies should be so red that we could never photograph them. 

Another important consequence of the interpretation of L1 mlL1 t as a change 
in absolute magnitude is this: The total magnitude of a stellar system will 
decrease very rapidly if the system is constructed in a way analogous to our 
Galaxy. Using the work of HESS! and LONNQVIST2 the relative frequencies of 
the different spectral classes have been derived. Although the numbers are 
admittedly rough it seems clear that the change in total magnitude will be very 
rapid and of the order of magnitude of 15 m , during a time of 0,5 . 106 years, and 
thus a considerable fraction of the total magnitude3 . If new supergiants and giants 
are not produced continuously in such a way as to counterbalance the loss of 
total light of a stellar system, then the distant systems should be very bright in 
comparison with the nearby ones. 

If we make use of a much longer time-scale, still the conclusion as to the 
rapid change in the total magnitude of a stellar system stands unchanged as soon 
as we assume an evolution train along the RUSSELL-diagram, which does not 
provide for the manufacturing of new supergiants which have a light of more 
or less equal amount to the amount which will be lost through the continuous 
invisibility of dwarf stars on account of their passing the limit for contribution 
to the total light of a stellar system. 

There are several obvious difficulties present when trying to test this, 
because of our inadequate knowledge of the frequency of absolutely faint stars. 
It is not advisable to try to integrate the total light of our stellar system using 
its luminosity curve as a basis. The observed total magnitudes of the Galaxies 
can not very well be used, either, because we do not know for certain if the fainter 
magnitudes are reduced to a POGSON scale4 or not. 

As to the difficulty of deriving the proportions between different classes 
of absolute magnitudes and then computing the total magnitude, this can be 
overcome in the case of the Andromeda system. The supergiants there are fairly 
common in the spiral arms but do not occur near to the central parts5. ADAMS 
and JOy6 have found that the central parts show dwarf characteristics in their 
spectrum. Thus the core may to a considerable part be composed of dwarf stars. 
The light of the core is no doubt also generated partly by ordinary giants. Still 
it seems not to be too optimistic to suggest that a considerable part of the total 
light of the Andromeda system has its origin in millions' and millions of dwarfs. 
Now the Andromeda form being very typical among anagalactic systems, this 
would mean a very considerable decrease in the brightness of the more distant 
ones of these objects. 

In order to test if the distant anagalactic objects are not absolutely brighter 
than the nearer ones we have to derive the distances of distant anagalactic 
objects without any suppositions as to their total absolute magnitude. This 
IS feasible from: 1. assumptions concerning linear dimensions; 2. assumptions 

1 Seeliger-Festschr 1924, p. 265. 
2 Dissert Upsala = Upsala Medd No. 25 (1927). 
3 This computation has been made on basis of SHAPLEY'S data as to the SmallMagellanic 

Cloud in Harv Circ 260 (1924). It shows that the total magnitude of a stellar system is mainly 
determined by its giant stars. 

4 As to this problem, it seems that BERNHEIMER (Lund eirc No.5 and 6) and GRAFF (Wien 
Mitt 2) have succeeded in reducing the total apparent magnitudes to a homogeneous 
photometric scale. 

S See Mt Wilson Contr No. 376 (1929) 
6 Publ ASP 39. p.367 (1927). 

Handbnch der Astrophysik. VI l. 31 
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concerning the red-shift in the radial velocities; 3. assumptions concerning the 
mean distances between the members in metagalactic clusters. As to 1. several 
uncertainties are involved because of the possibility of a general absorption in 
the metagalactic space; and on account of the fact that photographs of distant 
anagalactic objects systematically make them smaller the more distant they 
are. because the faintest extensions of the systems can not be recorded for the 
most distant ones. As to 2. it is shown by the investigations by HUBBLE and 
HUMASON 1 that there is a very definite correlation between the radial velocity 
and the apparent total magnitude or its equivalent in the cluster case, the most 
frequent apparent photographic magnitude of the members, mI. Thus distances 
can be derived from the relation: 

Radial Velocity X Parallax = 1/1790. 
The distances so derived do not differ appreciably from distances derived on 
the assumption of the constancy in the absolute magnitudes. The third method 
which is indicated in a paper by LUNDMARK and BERNHEIMER 2 compares the 
mean distances between the Galaxies in clusters of Galaxies with the total light 
of the clusters. At first it might seem more natural to compare the apparent 
diameter and apparent total magnitude of the clusters, but on account of the 
concentration towards the centre of the clusters there will be a systematic trend 
in the comparison between near and distant clusters. Of course, the mean distance 
between the members will not be entirely free from the effect of the concentration, 
but this effect not being serious in the diameters will be still more reduced in 
the mean distance. 

If N stars are regularly distributed in a sphere of diameter D , the probability 
that N - 1 points have a distance of at least ,.1 from the point selected as centre 
of the sphere will be the product of the N - 1 equal and independent elementary 
probabilities, or (1 - LJ3)N -1. Determining the mean value Lf it is found: 

A = r(t)D/ffV, 
where r is the gamma-function. 

At present it is difficult to determine the total magnitude of clusters of 
Galaxies accurately, because this can only be done by summing up the intensities 
of the members and in most cases no proper estimates exist of the magnitude 
of these, but only rough classifications in terms of Herschelian symbols. We will 
therefore use the most frequent magnitude in a cluster, ml' and restrict the 
inquiry to the set of 8 clusters discussed in the quoted paper by HUBBLE and 
HUMASON. 

Taking LI as a direct measure of the distance and assuming the distance of 
the Coma Virgo cluster to be 10 million light years, then the absolute magnitude, 
M" of the most frequent absolute magnitude has been computed. The results 
are given in the following table. The fair constancy in M, is a remarkable 

Nr. C< (J mr LI 

1 1h 35m +32°,0 15.4 20'.6 
2 315 41 ,3 16.4 15 ,1 
3 8 16,5 21 ,3 16,0 16,9 
4 10 24 10 ,8 19,0 4,88 
5 11 43,3 56 ,1 18.0 6,27 
6 12 25 12 ,5 12.5 70.8 
7 12 55,5 28 ,2 17,0 11 ,0 
8 23 17 + 7 ,8 15,5 12,9 

1 Mt Wilson Contr No. 427 = Ap J 74, p.43 (1931). 
I Lund Circ 9 (in press). 

Relative distance Mr 

3.44 -14,72 
4.69 14,39 
4,19 14,54 

14,51 14,25 
11,29 14,70 

1,00 14,93 
6,38 14,46 
5.49 -15.63 
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feature. If there is any change in MJ it is in the direction that the farther-away 
systems, and hence the younger ones, are fainter than the nearer ones, which 
is contrary to what one would expect from ZINNER'S results. As 0,45 is the 
largest permissible change in M J over a time-line of perhaps 140 million years 
but a least 90 million yearsl, the yearly change in the total magnitude of a system 
will be of the order of magnitude of at most OM,5 • 10-8, but probably much 
smaller because the slight systematic correction in Mf might very well be due to 
an unapplied correction in the distance scale. 

Using the relation above quoted by HUBBLE and HUMASON 

the values for ."Iff have been computed as given in the adjoined 
small table. 

The pronounced constancy of Jlf in this case is very 
remarkable and indicates that there is no change in the 
average total magnitude of a certain galactic system of 
such amount as is required if the changes in our system 
derived by ZINNER are real and the stars follow a RUSSELL

diagram. 

Object 

2 
3 
4 
5 
G 
7 
8 

-14,18 
13,46 
13,68 
13,62 
1},72 
1},51 
13,64 

-13,67 

In a number of anagalactic objects there has in many instances been 
observed a dissolution into separate stars. A study of these stars has proved to 
be very useful for determining individual distances of near-by stellar systems, 
because of the fact that the distribution the absolutely brightest stars within 
their absolute magnitudes does not change very much from system to system 2. 

There is a higher uniformity with regard to the march of the upper branch 
of the luminosity curve, than with regard to the variation in size and total 
light of the systems from system to system. At present some 120 systems have 
been studied mainly using the extensive collections of plates at Lick Obser
vatory and Mount Wilson, and the apparent magnitudes of the 20 brightest super
giants in a system m20 and the total photographic magnitudes of the systems, 
mt, have been studied 3 • 

m .. (f m, u mlo-me u n 

11ID,OO ±OID,20 1ID,35 ±OID,60 9ID,65 ±Om,30 2 
16 ,30 ±O ,77 7 ,00 ±O ,67 9 ,30 ±O ,38 4 
18 ,35 ±O ,48 8 ,52 ±O ,12 9 ,83 ±O ,50 5 
18 ,72 ±1 ,23 9 ,07 ±O ,17 9 ,65 ±1 ,32 9 
19 ,20 ±O ,71 9 ,70 ±O ,14 9 ,50 ±O ,84 12 
19 ,13 ±O ,74 10 ,07 ±O ,11 9 ,06 ±O ,79 9 
19 ,23 ±O ,75 10 ,53 ±O ,03 8 ,70 ±O ,77 13 
19 ,28 ±O ,37 10 ,83 ±O ,14 8 ,45 ±O ,34 8 
18 ,41 ±1 ,52 11 ,28 ±O ,12 7 ,13 ±1 ,58 7 
19 ,43 ±O ,34 11 ,87 ±O ,14 7 ,57 ±O ,39 6 
19 ,68 ±1 ,58 12 ,52 ±O ,15 7 ,16 ±1 ,02 5 

As ZINNER has found that the supergiants increase their magnitude and the 
dwarfs decrease their magnitude it would be expected, when grouping the ana
galactic objects according to mt , that the fainter Galaxies, which on an average 
are the younger by an amount of some 107 years, should show a larger difference 
m20 - mt than the nearer ones do. An inspection of the table above shows the 
contrary to be the case. The decrease in the difference between the light of the 
twenty brightest stars and the total light depends upon several causes: 

1 The smaller scale coincides with that of HUBBLE as given in his above quoted paper 
jointly with HUMAsON. 

2 See Upsala Medd No. 22 (1927). 
3 Lund Medd Ser I, 135 (1933). 

31* 
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1. For the faintest Galaxies there is a selection in the observational material, 
because the present limit to the observation of separate stars on the fastest and 
longest exposed plates of Galaxies (between 19m and 20m) prevents us from 
obtaining so complete a sample of apparently fainter Galaxies as is possible 
when dealing with the nearest Galaxies. 

2. The faintest m20 will be observed systematically too bright, because 
the principal corrections to be applied to them, that is the correction for ag
glomeration and for veil, act in a systematic way and make the stars too bright. 
Furthermore the statistical correction arising from the assumption of a constant 
value for m20 , that is from ignoring the (small) dispersion in this quantity, will 
also cause a slight systematic effect in m20 • The influence of these corrections 
will to a small extent be balanced by an absorption correction which will make 
nearly all estimated values of m20 too faint. Still m20 will on an average be too 
bright for faint Galaxies. A complete solution of the problem of correcting m20 

is very complicated and can scarcely be attempted on the basis of computing 
the influence of the partial effects. It seems to be a better way when making 
estimates of m20 , to use plates of different scale and from different instruments 
and reduce the results to a certain standard. Part of the decrease in the diffe
rence m20 - mt will disappear when the average brightness of the twenty super
giants or m20 has been corrected with reference to the empirical material. 

3. On the other hand, the values of mt will be systematically too faint for 
very faint objects, because in this case the outer parts of the Galaxies in question 
are not recorded on photographic plates and the estimated total magnitude, even 
when on a POGSON scale, refers principally to the nuclear magnitUde. From 
models showing the general distribution of light within a certain type of Galaxies 
an average correction can be computed. 

Even so, the decrease in the difference m20 - mt will still be there, although 
not so pronounced. Now as we can write in general: 

m20 - mt = f('fRt , T), 

where 'fRt is the total mass and T an index giving the class of the Galaxies clas
sified on morphological grounds, a grouping with regard to classes of mt or m20 

should, provided there is sufficient material available on an average, be in
dependent of 'fRt and T. On the other hand, the restricted amount of material 
available and the uncertainty in the morphological classification for fainter 
objects dp not give possibility of a grouping which is entirely independent of 
the two parameters in question. 

Nevertheless, it seems that no reasonable grouping and correcting of the 
material at hand can very well result in giving a set where the average value of 
m20 - mt increases, when fainter or more distant Galaxies are included. Thus 
a time-line grouping of the nearest Galaxies embracing 107 years does not indicate 
such a change in the average luminosity of the Galaxies as should result from the 
changes derived by ZINNER for the stars in our Galaxy or perhaps rather in our 
local stellar system. 

It might be objected here that we do not know if the RUSSELL-diagram is 
a universal phenomenon or not. To this should be answered that the distribution 
of absolute magnitudes in globular clusters is in agreement with a RUSSELL
diagram. Furthermore, measurements of Aeff. for a considerable number of 
Galaxies on basis of plates secured at Upsala 1 and Mount Wilson give a fair 

1 Ap J 50, p. 376 (1919). The Mount Wilson material is measured and reduced to a 
considerable extent. 
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constancy for the effective wave lengths. If Si is the spectral index, we have 
in a first approximation a linear relation between Aeff. and Si: 

If ni is the frequency of different spectral classes we have: 

Of course a certain Galaxy can be built up in such a way that leff. will be 
the same and still the elementary frequencies, ni, very different from case to case. 
But if a certain Galaxy consisted of a much higher proportion of B stars than 
our own Galaxy, then to counterbalance this an unusual high proportion of K and 
M stars would be needed. In the total spectrum this would give rise to blend
effects, and inasmuch as no such effects have been observed, it seems not bold 
to conclude from the constancy of Aeff. for some 200 Galaxies that the nearest 
of them are built up with regard to their spectral composition after the same 
general model as our Galaxy and that the distribution of the absolute magnitudes 
III them, in a general way, will define a RUSSELL-diagram. 

Finally, the globular clusters will also contribute towards the solution 
of the question of a possible secular change in the starlight. Using the data 
of SHAPLEyl corrected in such a way according to HUBBLE 2 that mt is independent 
of distance there might seem to be a change in the wanted direction, but the 
march in the values should not be taken too seriously. A least squares solution 
will give a change of the order of magnitude of only om,35 .10- 5, and, further, the 
corrections by HUBBLE can not claim to be absolutely final. Anyhow, the change 
in one year will be only of the order of magnitude of om,4 . 10- 5. Also in this 
case it seems that the secular changes found by ZINNER are not corroborated. 
Here the time-line is short, certainly not exceeding 2.10- 5 years, but, still, it is 
much larger than the basis time-line of 2000 years furnished by the photometric 
measurements and estimates. 

It seems that the different time-lines furnished by the metagalactic clusters, 
the nearby Galaxies, and the globular clusters do not substantiate the suggestion 
that the absolute magnitudes of the stars change in such a rapid way as found 
by ZINNER in his consideration of existing photometric data. The conclusions 
given here are based upon the assumptions that there is a uniformity with regard 
to the spectral composition of different Galaxies, that the evolution train 
follows a RUSSELL-diagram, and that supergiants are not continually created 
in such numbers that the loss of light from the millions and millions of dwarfs 
growing fainter all the time will be counterbalanced. As to the first assumption 
it has been tried here to present reasons for its justification3 • The second as
sumption can not be proved or disproved and the third touches the domains 
of theology. 

The answer in the negative from the metagalactic world as to a possible 
secular decrease in the stellar light should by no means be taken as making 
further work along the line of ZINNER unnecessary. The possible changes in the 
light of the stars in our local system should be tested as soon as possible for 
instance by photo-electric measurements. 

1 Harv Obs Monographs NO.2 (1930). 
2 Mt Wilson Contr No. 452 (1932). 
3 See for a more extensive discussion. Lund Circ No.8 (1933). 
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93b. The Constancy of the Light of the Red Stars. ]. STEBBINS and 
C. M. HUFFER! have made a survey with a photoelectric photometer of 190 red 
stars of class M, and of 200 yellow stars of class G and K. The results are seen 

in the adjoined fourfold table. 

Light 

Constant. 
Variable . 

Spectral class 

G3-K9 

199 
1 

MO-N 

128 
62 

Taking this table as an example of hetero
grade statistics the Bernouillean coefficient rB 
is +0,389 ± 0,042. 

As a lower limit for the suspicious stars 
has been selected an average deviation of 
±om,025. 

The change of the variability proportion is progressive from MO to M6. 
ADAMS has suggested that there should be an increasing tendency to variability 
when one passes from fainter to brighter absolute magnitudes and this seems 
also to be the case when there are enough stars to judge. It is also interesting to 
note that the spectral sequence of variable stars in MO to M6 classes undoubtedly 
lies higher in the RUSSELL diagram than the corresponding sequence of non
variable stars. Between the M of the variables and the spectral index there is a 
real correlation. Thus r has been derived as = +0,334 ± 0,014 from 66 cases. 

The number of variables found by the authors was 51 and in addition there 
are eleven previously known variables and eleven suspected for variability. 
Inasmuch as the largest amplitudes of the stars examined in very few cases 
are as large as om,JO and in the majority of cases are much smaller, it seems 
plausible to assume that a considerable number of the red giants are variable 
with an amplitude below om,05, nay, that perhaps nearly all of these stars do 
not have a constant light. 

94. The Total Magnitude of Stellar Agglomerations. Considerable progress 
can be reported as to the determinations of mt of anagalactic objects. At the 
Harvard Observatory a determination of all galaxies brighter than 13m ,O has 
been performed2• The total number of objects is 1249 and the internal mean 
error is estimated to ±om,1J. Furthermore, extensive series of mt have been 
determined of which the most extensive one is that of 2778 total magnitudes 
in the Coma-Virgo super-cluster 3• The present writer has estimated mt of some 
12000 small nebulae, mainly on basis of plates taken at Mount Wilson and at 
the Lick Observatory. 

In the work of SHAPLEY and ADELAIDE AMES as well as in my own work, 
the estimates of mt at first were based on direct comparison between nebulae 
and nearby stars with known magnitudes. Later on, we also tried to use plates 
where no photometric scale could be established by known stellar magnitudes. 
In such cases we had to make use of our experience of what will be the size and 
intensity of a 16m, 17m star and so forth with a given instrument and brand 
of plates, provided that average conditions are prevailing. Such a scale needs 
not necessarily be off very much but there is a danger that systematic errors 
will creep in. Later on, the Harvard observers and the present writer have 
applied the method of establishing the scale on basis of the course of the function 
B(m, fJ), where this expression means the number of stars equal to, or brighter 
than m, at galactic latitude fJ. 

A scale of comparison stars a, b, c, etc. of magnitudes mI , m2, m3 etc. can 
be established on any plate by counting the number of stars per square degree, 
equal to, or brighter than a, b, and c respectively. From the course of the curves 

1 Publ Washburn Obs 15, Part 3 (1930). 
I Harv Ann 88, NO.2 (1932). 
3 Harv Ann 88, No.1 (1930). 
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B (m, (3), as established by SEARES I and coworkers or VAN RHIJN and coworkers2, 

the magnitudes ml , m2 , and ma are read off using the corresponding numbers. 
If not systematic errors are introduced when nebulae and stars are compared 
photometrically then the resulting nebular magnitudes should on an average 
be not far from the international scale. Our extensive experiences have shown 
us that when plates are used where the scale is so small that the dimensions 
of most nebular objects are sufficiently stellar for practical intercomparisons 
dependable results can be obtained from almost any good plate. 

When dealing with plates of small field, care must be taken to secure 
normality of the star field and not to extend the scale to stars too well exposed, 
or to stars for which B (m, (3) can not be determined with accuracy. 

Within the normal region of photographic density the nebulae can, of course, 
be compared inter se, which gives possibilities for checking. It is very ad
vantageous to compare the smallest and faintest nebulae on a plate with the 
faintest stars because these are not far from each other in texture, nay, many 
times nearly impossible to distinguish from each other. It is also clear that the 
star-count method is very apt to give estimates of visual magnitudes. 

In the dissertation by P. COLLINDERa the total magnitudes of 471 open 
clusters were determined by the author on basis of the FRANKLIN-ADAMS Charts, 
and by the present writer on basis of the FRANKLIN-ADAMS Plates. For the 
modifications in the method which enter in such a case reference is given to the 
said dissertation4 • 

W. E. BERNHEIMER" has discussed the question as to the relation between 
the visual scale of mt, established through the work of HOLETSCHEK, and the 
POGSON-scale. He shows that (by chance) the two scales coincide very nearly 
at least in the region 6m ,0 to 10m,S, and that thus the corrections introduced 
by J. HOPMANN and generally accepted are unwarranted. 
In recent work the total magnitudes of fainter nebulae 
have been over-corrected. This conclusion is partly based 
upon series of estimates by W. E. BERNHEIMER and by 
K. GRAFF6 , both series reduced to the Harvard Photometry. 

It seems that between 10m and 13m the galaxies have 
a spatial distribution nearly corresponding to that resulting 
from a constant spatial density, in which case the condition 
B (mt + 1)/B (mt) = 3,98 should be fulfilled. The apparently 
brightest galaxies are too many in comparison with the 
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apparently fainter ones. This corresponds to the fact revealed from determinations 
of individual distances of galaxies that there is a pronounced clustering of 
galaxies within a distance of 1,5 . 106 light years. 

b) Stellar Colours. 
t08a. Colour-Equivalents of Bright Stars. Using the colorimeter constructed 

by him, K. GRAFF 7 at Porto Cristo (Mallorca) has made determinations of 
1116 colour-equivalents for all stars brighter than sm,10 between +90 0 and 
-40 0 declination. The readings of the coloured wedge were so reduced that the 

1 Ap J 62, p.320 (1925) = Mount Wilson Contr 301 and Intern Astr Lnion Transact 2, 
p.96 (1925). 

2 Groningen Publ 43 (1929). 3 Lund Ann No.2 (1931). 
4 Lund Ann No.2, pp. A 25-26, 39, 40 (1931). 
5 Lund Obs Circ No.5 and No.6 (1932). 
6 Mitt Sternw Wien No.2, p.86 (1932). 
7 Wien Sitzber Akad IIa 142, p.387 (1933) = Mitt Sternw \Vien No.3, p.117. 
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spectral classes of HDC were taken as abscissae and the readings as ordinates. 
The colour corresponding to AO was designated aO and so forth. Thus the zero 
point as well as the scale are determined by aid of the Harvard spectra. 

These colours have been used by GRAFFl for investigation of the dependence 
of colour on galactic latitude. In the Milky Way, that is within the zone of ±10 c 

gal. lat., for 276 stars an average colour excess of + 1, 2 spectral subdivisions 
was found, whereas at the Milky Way pole 168 stars showed an average colour 
excess of -1,1. In intermediate galactic latitudes the average colour excess 
was practically zero, or -0,1. GRAFF does not assume that his results are prov
ing the existence of a general absorption in the Milky Way plane but inclines 
toward the view that we are surrounded by an absorbing cloud. 

108b. Infra-red Colour Indices. ' J. S. HALL2 has used a caesium oxide 
photo-electric cell, CsO, cooled to approximately -40 0 C for measuring the 
radiation in infra-red at Aeff. 7900 A. At this and lower temperatures an 
obnoxious dark current is much weaker than the photo-current. The cell was 
kept within a thermos bottle containing solid carbon dioxide ("dry ice"). The 
colour equation (meso - mv) is approximately -om,8 and with Wratten filters 
89 and 87 it becomes -1m,2 and -1 m,4, respectively. 

For calibration purposes i; Gem and stars in the Pleiades were observed. 
The maxima and minima of the variable show a phase difference between ob
servations made in the blue and in the visual, the former being earlier. 

In order to determine the relative colours the intensity of the stars was 
measured in three effective wave lengths, being approximately 7400 A (no filter), 
7450 A (Filter 89) and 8600 A (Filter 87). Altogether 1240 observations of 
347 stars were obtained. The stars are all north of the equator and brighter 
than 4m,4. The average mean error in one magnitude is ±om,009 and the average 
mean error in m745o ,and mS600 are ±om,017, ±om,023, respectively. 

There is a close relation between the colour indices determined by HALL 
and those by BOTTLINGER. Exceptions are stars of very early or late spectral 
class. The c-stars are obviously redder than the other stars of the same spectral 
class. The colour excesses of the early stars are not noticeably influenced by 
a possible scattering due to the presence of interstellar matter. The possibility 
of determining the absolute magnitUde of giants later than F8 from their colour 
excess as observed in infra-red, looks promising. It seems also clear that very 
accurate spectral indices can be derived from the colour indices in question. 

108c. Magnitudes in Red. W. BECKER 3 has determined magnitudes of 
190 stars by aid of Agfa infra-red plates and Schott-Redfilter RG 1. The average 
mean error of a catalogue magnitude is not quite ±om,03. The isophotical 
wave lengths vary for the red magnitudes from 7026 A (BO stars) to 7180 A 
(MO stars). From the visual magnitudes of the RHP m~, the photographic 
magnitudes of HERTZSPRUNG mJ!e, and the red magnitudes by BECKER m~ two 
colour indices C1 = m~ - m}!e and C2 = m~ - m~, were formed. A discussion 
of these resulted in the following conclusions: 

1. If the colour excesses agree for different spectral regions between violet 
and red then the excesses are small, as a rule, that is the star is normally coloured. 
This is especially the case for B stars. 

2. If the star is abnormally coloured in a certain spectral region then the 
deviation from the respective normal is rather different for different spectral 
regions. 

1 Wien Sitzber Akad IIa 142, p.285 (1933) = Mitt Sternw Wien No.3, p.105. 
2 Ap J 79, p. 145 (1934). 
3 Z f Ap 9, p. 79 (1934). 
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3. An excess in the m, will have a parallel march with a small excess or 
a small deficit in the blue and vice versa. 

4. The B, K, and M stars prefer definitely such a distribution of spec
tral intensity that in red colour excess they appear whiter than in blue or 
infra-red excess. Concerning the A, F, and G stars the contrary tendency is 
prevailing. 

5. The c-character finds utterance in the continuous spectrum of stars earlier 
than cB8 through a strong red colouring in the blue and the red spectral region. 
In the A and F stars there is no such phenomenon present and in case of later 
classes there is only a strong red colouring in the blue region. 

These conclusions indicate that the continuous spectrum of a star forms, 
so to say, an organic unit in such a way that there is a clearing transaction going 
on between the excess and the deficits of the radiation. 

As to the question of a possible selective absorption BECKER does not arrive 
to any definite conclusion. 

A comparison is also made with the red magnitudes of HALL! m~. There 
is a deviation from the linear relation between the colour indices CB and CH 
which is demanded by the theory of the black radiation, but this deviation 
does not prove that there are deviations among the stars from the black body 
radiation laws. 

The material that could be used is too small to permit a decision if the 
law of scattering is the RAYLEIGH one or of another form. It is clear from above 
that a star which in blue has a red colour excess (interpreted as absorption) 
also in infra-red generally deviates in the same sense whereby it is normal in red 
or has a negative colour excess. In spectral photometric work care must then be 
taken that the comparison stars used are of the same type as to there general 
colour behaviour as the "absorption" stars. 

116a. Photovisual Magnitudes without Colour Filters. At the Bosscha 
Observatory, Lembang, A. \A/ ALLEN QUIST 2 has carried out an investigation as to 
magnitudes and colours of 674 stars in a region of 13 0 square, surrounding the 
open cluster Messier 7. The mp were determined by means of a Harvard Region 
of standard stars 3. Then a number of plates were secured on colour-sensitive 
plates, first by means of the usual filter method and then with the help of extra 
focal exposures and a central disc (TAMM'S arrangement), and the results compared 
and discussed. 

In accordance with STICKER4 five pronounced maxima in the colour distribu
tion were found. Then a detailed investigation of the colour and the magnitudes 
in Messier 7 was undertaken. A comparison of the colours of the cluster members 
with those of the surrounding stars showed that the colour of the former in general 
was whiter than that of the latter. The existence of a selective absorption was 
indicated, but a determination of the coefficient was impossible. 

116b. Photographic Colour Indices. The values of Cp for 220 stars have 
been determined by H. NOBEL5. For this work a monochromatic system was 
used in form of a simple crown glass lens. The method of TIKHOFF-TAMM 6 was 
applied and a half-grating was placed in front of the objective and used in such 
a way that half of the star image was weakened to a known amount of intensity. 
The plates were so exposed that the yellow wave lengths exhibited a measur
able disc. 

1 Ap J 79. p.145 (1934). 
2 LembangAnn Bosscha Sterrenwacht III. 4e Ged (1931); also Dissertation Upsala. 
3 Harv Ann 85, No.8 (1926). 4 Bonn VerOff No. 23 (1930). 
5 Inaug.-Diss. Leipzig 1934. 6 See Bd. V. Chapter 4. ciph. 116. 
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If hb and hy are the intensities of the blue and yellow images, respectively, 
and t the exposure time, then for each opacity curve used the equations: 

hb = allog t + bl ; hy = a2 10g t + b2 

are approximately valid. The constants bi and b2 are dependent on the plate 
zero-points, and al and a2 are measurements of the grating constants. A neutral 
grating diminution is defined by: al = a2 • In order to reduce the scale of blue 
images to that of yellow ones a multiplication should be made with the factor 
n = a2/a l • For the images of a certain opacity curve we have: 

nhb - hy = C. 

The accuracy of the method seemed at first to some extent to be dependent 
on the value of C itself but when 5 stars were excluded the march disappeared. 

For a programme-star the average mean error should be ±om,065 and for 
the fundamental stars ±om,032. Comparisons were made with the colour indices 
of KING (K), BOTTLINGER (BECKERS new reduction) (B), and the gradients of 
SAMPSON (S). Furthermore comparisons were made with the colour indices of 
BECKER (Be), HERTZSPRUNG (H), OSTHOFF (0), OPIK (Oe) and SCHWARZ SCHILD 
(Sch). Denoting by CN the colour indices by NOBEL and attributing as index 
to the other series the letters within parentheses we have the interrelations: 

Cs = +0,74 - 3,642 CB + 0,782 C~, CBe = +0,07 + 0,455 CH - 0,032m, 

CK = +0,36 + 2,416 CB - 0,791 C~, CBe = -0,43 + 0,195 Co - 0,055 m, 
Cx = -0,24 + 1,921 CB - 0,396 C~, CN = -0,97 + 0,357 Co - 0,133 m, 
Cs = +1,26 - 1,285 CK - 0,206 Ci, CBe = -0,02 + 0,487 CSCh - 0,007m, 

Cs = +0,29 - 1,861 CN , CBe = -0,20 + 0,421 COe , 

Cx = -0,51 + 0,696 CK + 0,099 Ci 

It seems that the method can compete in accuracy with most of the other 
photographic methods so far established. A principal advantage lies in its 
applicability in cases were no achromatic lens system is available. 

128a. Change of Colour with Galactic Latitude. The extensive material 
collected by E. OPIK1 has been used by E. A. KREIKEN 2 for an inquiry as to 
the relation between colour and spectral class for different galactic latitudes. 
From diagrams showing the relation between spectral class and mean values 
of C for different galactic latitudes and different values of M, it seems that 
for highly luminous stars a colour excess occurs in lower latitudes and that no 
such effect is indicated for the dwarf stars. The latter fact suggests that no 
appreciable systematic error depending on galactic latitudes affects the different 
sets of colour equivalents. 

The numerical amount of the change of colour with M is computed and the 
mean values of C are corrected for this. Finally the following table is formed: 

M<+2,0 M>+2,0 M < 2,0 (Supergiants excluded) 
Spectral class 

I-III n II-III n I-III n II-III .. I-III .. II-III .. 
BO-Bs 1+0,10 57 +0,03 40 +0,10 57 +0,03 40 
B8-A5 +0,04 50 +0,03 39 +0,04 50 +0,03 39 
FO-FS +0,04 29 +0,06 9 +0,02 40 +0,03 2S +0,01 24 +0,06 9 
GO-G5 +0,05 29 -0,01 22 -0,04 20 -0,16 12 -0,05 19 -0,07 21 
Ko--K5 +0,02 107 +0,07 117 -O,OS 15 -0,01 31 -0,02 95 +0,07 113 

M +0,03 32 +0,11 22 -0,11 17 -0,01 12 

1 Tartu Publ 27 No.1 (1929). 2 M N 91, p.242 (1930). 
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The mean colour excess C - C is formed here relatively to three galactic 
regions viz. I = 0° to 10° gal. lat.; II = 10° to 20° gal. lat., and III = 20° to 
90 ° gal. lat. 

It seems that there remains a small colour excess in the low latitudes which 
varies systematically with spectral class. KREIKEN is of opinion that no general 
conclusions can be drawn as to the existence of an eventual selective absorption 
in space. 

130a. Effective Wave Lengths of Photovisual Magnitudes. HERTZSPRUNG1 

has used gratings in order to analyse spectroscopically in a direct way the spectral 
sensitiveness of erythrosinesilver plates and the selective absorption of filters 
used in connection with them. Two gratings were placed at right angles to each 
other in front of the 33 cm. refractor at Leiden. The gratings consisted of equal 
bars and spaces, and the constant was in the first case 0,4 mm. and in the second 
case 7,6 mm. The first grating served to give the spectra of the third order 
a proper dispersion for separation of the different wave lengths on the plate. 
The coarser grating served to fix the scale of magnitudes by the aid of the known 
difference in magnitude between the central image and the diffraction images 
of the first order as produced by this second grating. 

The intensities of the third order spectra of the first grating were then 
measured. The difference between the i.eff. for white and yellow stars, calculated 
for different assumptions as to T, was found to be in fair accordance with earlier 
results 2. 

130b. Proper Form of the Grating. H. BUCERIUS 3 has investigated the 
proper form of the objective grating in order that the condition: 

. n3<.l 
Slll--

m 
In=Io nn.l ' 

m 

where In is the intensity of the spectrum of the order n, l is the space-distance, 
m the space and bar distance and 10 is the intensity of the central image, 
should be fulfilled. A formula is derived from which the ratio mil can be computed. 
With regard to the difficulties we have mentioned in our treatment of the 
determination of Aeff. it seems that a construction of such an objective grating 
should be worth while and probably improve the results obtainable with this 
method. 

131a. Space Reddening. EMMA T. R. WILLIAMS' has made a comparison 
of the mean colours of the giants, intermediate stars and dwarfs as classified by 
O. STRUVE 5. It is found that the giants of any spectral class are much reddened 
and the intermediates are reddened to a slight degree. The discussion suggests 
this to be an effect of space reddening and not of absolute magnitude. The 
reddening is found to be +om,00038 ± om,00004 per parsec. 

131 b. Colour Excess in 0 and B Stars. A discussion as to the physical inter
pretation of the colour excess in stars of early classes has been given by E. OPIK6. 
From an earlier investigation by the same author7 the following table has been 
prepared. The probable deviation of the colour index has been corrected for 
the photometric error dispersion and thus contains, besides the true dispersion of 
colour for a certain spectrum, only the dispersion due to error in the spectral 

1 BAN 6, p. 59 (1930). 2 Potsdam Publ No. 75 (1920). 
3 AN 246, p.33 (1932). 4 Ap J 75, p.386 (1932). 
5 ApJ 74, p.225 (1931). 6 HarvCirc 359 (1931). 
7 Tartu Publ 27 No.1, p.49 (1929). 
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classification. This latter dispersion is necessarily small for early classes because 
the change in C is so small there. 

Spectral class Cm Probable dey. .. Spectral class C", Probable dey. .. 
0 -0,27 ±Om,115 12 B9 -0,18 ±Om,059 12 

BO -0,22 ±O ,115 21 AO -0,14 ±O ,070 87 
B1 -0,22 ±O ,153 19 A2 -0,07 ±O ,051 66 
B2 -0,24 ±O ,115 31 A3 +0,03 ±O ,049 25 
B3 -0,30 ±O ,062 60 AS +0,04 ±O ,026 35 
B5 -0,25 ±O ,034 38 Fo +0,19 ±O ,043 45 
B8 -0,24 ±O ,021 30 

The considerable unsteadiness in C of stars earlier than B3 is a noteworthy 
feature. 

The depression in C in stars earlier than B3 is probably to be attributed 
to an abundance among them of stars having a considerable colour index. 

131 c. Systematic Errors in the Colours of Stars. In a search for evidence 
of irregularities in the distribution of colour index excesses over the sky J. GREEN
STEIN 1 found that there exists a large systematic irregularity in the colour system 
by HERTZSPRUNG (ciph. 131). 

The quantity L1 ~ = i - ¥, where T is the individual temperature and 

T the mean temperature of the corresponding spectral classes, was computed 

for the 734 stars in HERTZSPRUNG'S catalogue. Positive values of L1 ~ indicate 
reddening of the star relative to the average value of its class. 

The material at hand can not decide about a possible reddening of stars 
near the ecliptic. Stars in AR Oh to 12h were found to be apparently redder than 
those in the opposite half of the sky. There seems to be a possibility of a vague 
correlation existing between the mean AR of a group of stars and the time of the 
year when the group in question probably may have been observed. The winter 
stars are reddened and in April there seems to be a sharp drop to excessive 
blueness. Then follows a rather irregular and small reddening during the summer, 
when the stars appear to have their normal colour. The effect seems to be much 
accentuated for stars of later spectral classes but is, on the other hand, not 
entirely confined to them. 

When the results of three of the main observers, OSTHOFF, KRUGER, and 
KING, are analysed separately some other interesting features are traced. 
Whereas the European observers OSTHOFF and KRUGER agree about the main 

march of the redness (L1 ~) withAR the results of the American observers E. S. KING2 

and EMMA T. R. WILLIAMS go in the other direction. Although the observations 
of the latter involve essentially a measurement of temperature and thus the 
correlation between the colour-equivalents used and the visual colour can not 
be expected as very high, still it seems clear that the Harvard observers find 
a seasonal trend of color excess that differs very much from the result derived 
from HERTZSPRUNG'S catalogue. It seems also that there exists in most of the 
comparisons a total average residual redness. This is probably due on account 
of an error in the zenith correction. 

As possible explanations of the observed facts GREENSTEIN suggests the 
following alternatives. a. There might be a different course of seasonal change 

1 Harv Bull 876 (1930). 
2 For determination of C of this series the photographic magnitudes of the Henry 

Draper Catalogue and the m. of the HRP have been used and also the extrafocal observations 
made in 1915 by KING as used by HERTZSPRUNG. 
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in atmospheric transparency in Harvard from that prevailing in Europe, possibly 
affecting stars of later classes more than stars of earlier classes. - b. The variability 
in redness may not be caused by the atmosphere. If so, there may exist real 
deviations from mean color of stars of a given class in different parts of the sky. 
At least in Orion there seems to be such a deviation. - c. Visual estimates of 
colour and photographic measurements of intensity in the blue-violet may not 
be comparable in sensivity to any distortion of spectral energy distribution. 
This might involve that extinction measurements carried through the year over 
the widest possible spectral region will show some definite variation due to 
changing water content, dustiness, formation of ice crystals etc. Similarly by 
extending the spectral region used we might expect to find a zenith absorption 
that varies clearly with spectral class. 

The interpretation of these results may not yet be possible, but the results 
itself show how carefully we must be when using determinations of colour indices 
and call for the application of very accurate methods in magnitude and colour 
work. 

133a. Establishment of m} .. The need of a heterochromatic photometry 
begins now to be more and more recognized. CECILIA H. PAYNEl has thus 
determined the magnitudes of 106 stars in the Pleiades in ultra-violet, blue, 
yellow, orange, and red. For establishing the magnitude scale a grating was 
used in connection with filters. The i.eff. corresponding to the various combina
tions of plate and filter were deduced from the formula i.eff. = ag/2t, where a 
is the linear separation between the two first order spectra, t the focal length, 
and g = l + d the constant of the grating. 

The grating represents the most serious difficulty encountered in work of 
this sort. The photometric constant of the grating must be determined 
separa tely for each nigh t by means of stars of known m. In addition 
to errors in scale varying from night to night as a result of deposition of dew 
on the wires, the grating has undergone a continuous change of photometric 
constant, as a result of the rusting of the wires. The grating was so designed that 
the spectra of even order should be of zero intensity. So was also the case at 
the beginning of the work, but on more recent well exposed plates spectra of 
the fourth order are measurable and those of sixth order also can be seen. 

The brightness, mi., is given for a black body from the relation: 

m;, = C;. - 510gR + 1,560/)'T + Ci, 

where Ci. is a constant depending on the wave length, R the radius of the star, 
T the absolute temperature and Ci a quantity depending on T. Using the four 
effective wave lengths as subscripts, we obtain the relations: 

m6336 - m 3694 = 17620/T + c1 ; m60l6 - m 3694 = 16630/T + c 3 ; 

If for mp a mean value of 4250 A is adopted we have: 

m6336 - mp = 12080/T + c5 ; 

m 6016 - mp = 11100/ T + c 6 ; 

m54S0 - mp = 8230/T + c7 ; 

m 3694 - mp = 5530/T + cs . 

The 8 constants c1 - Cs are automatically set equal to zero for stars of 
mean colour index = 0 by the adjustment of the zero point. 

From the measured Joeff. it was shown that the observed magnitude system 
is the one that would have been predicted theoretically. 

1 Harv Ann 89. No.2 (1932). 
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Deviations from the expected magnitudes are found in the abnormal 
faintness of the blue magnitudes for stars near class A and in the abnormal 
faintness of the red for stars later than class K. These deficiencies can be attributed 
to known line or band absorption in the spectra. 

When deriving a theoretical magnitude from a measured one caution must 
be used. If thus the m 3694 had been deduced theoretically from m6336 an error 
of OID,4 would have been introduced for some stars by the blue depression. 

133b. General Remarks Concerning Photometry. The second part of the 
Yerkes Actinometry was published in 1931 by A. S. FAIRLEY!. The discussions 
by E. ZINNER2 and by SEARES3 as well as other evidence from observing in the 
polar zone seem to indicate that this second part does not compare in accuracy 
neither with the first part of the work nor with other modern sources. This 
does not exclude that the catalogue taken as a whole means a new valuable 
addition to our stock of photometric data, but it seems that a careful discussion 
if not a revision should be made in order that this catalogue can enter with its 
full value into future discussion and evaluation. 

It seems that there are still certain difficulties to overcome in the branch 
of photographic photometry. In spite of the fact that we now have the well 
established polar scale it happens for instance that two experienced observers 
such as F. KUSTNER1 in Bonn and A. WALLENQUIST 5 now in Lembang, Java, 
both using the Polar Sequence for establishing mp in the open cluster Mes
sier 35 systematically differ in their magnitudes by the amount: 

mBonn - mWallenquist = +OID,498 ± OID,120. 

The material of WALLEN QUIST as far as concerns the polar comparisons 
was secured at Upsala and the instruments, methods, and exterior conditions 
(e. g. atmospheric extinction) were not altogether too different in Upsala and 
Bonn. 

This might very well be an extreme case, but still it seems exceedingly 
important to explain how such a systematic difference can appear in two sets 
of first class determinations. 

The question is so much more complicated as WALLEN QUIST in an earlier 
paper had found the following average difference for a number of stars in the 
open cluster Messier 36 between the mp as determined by himself at Upsala 
and by HOPMANN at Bonn: 

mBonn - mWallenquist = -OID,320 ± Om,143· 

W ALLEN QUIST points out that only one polar comparison was made at 
Bonn and suggests that the difference is a difference in the zero-point. Al
though this conclusion may not as it first seems be a self-evident one I agree 
with W ALLEN QUIST as to his interpretation of the two differences as expressing 
a shift in the zero-points. But even so we are far from an explanation of the 
oddity in question and the results above, even if taken as quite exceptional, 
are a memento to modern stellar photometry and further inquiry should not 
be forgotten. 

When we turn over to the field of colour determination it seems that stellar 
astronomy to some extent has got its share of the general world depression. If 

1 Ap J 73, p.125 (1931). 2 AN 245, p. 17 (1932). 
3 Int Astr Union Draft Rep Cambridge 1932. p. 107ff. 
4 Bonn Veroff No. 18 (1923). 
6 Lembang Bosscha Sterrenwacht Ann 3. 2e Ged (1929). 
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one of the photometric scales sometimes is off-and the result mentioned above 
seems not to be the only case-by an amount of om,S or so, then the colour 
indices can not be very accurately determined either. I can not help the impression 
that the possibilities of the colour index method have sometimes been over
estimated by enthusiastic students (including myself). 

In the preceding chapter a critical review of the different methods of colour 
determination was given. Papers appearing during the latest three years have 
emphasized that criticism. The discussions by R. CHERUBIM l and V. OBER
GUGGENBERGER 2 do perhaps not add very much to the earlier critics of the }'eff.

method but the results given in their papers underline earlier conclusions 
by others and show that the estahlishment of a sequence for }'rff. is hy no means 
approaching. 

Still, I do not believe that the axe should be thrown into the sea. The Arff.

method as well as other methods for determining colour equivalents should not 
be dismissed. They will render good services at differential determinations (in 
clusters and stellar systems), at investigations of special groups (e.g. variable 
stars, double stars, and eclipsing binaries). Certainly they will also be of value 
because of their possibility of going ahead of spectrum analysis and, finally, 
they will prove to be of importance for surface objects. Much good for astronomy, 
no doubt, also will come out from determinations en masse such as those from 
Greenwich (Ciph. 126) or Lund (Ciph. 114) or that by KREIKEN 3 , but very much 
care and considerable attention has to be given in such cases to the discovery 
and elimination of systematic errors. When for a decade ago it could be urged: 
"back to the direct estimates of colour", we have now the possibilities of turning 
our attention also to the radiation methods (photoelectric, thermo-couples and 
radiometer) which will furnish us with standards for accurate colours (see addi
tion to Ciph. 180). But it seems well to point out that the direct estimates, 
especially when made in connection with powerful instruments, by no means have 
lost their importance, but that on the contrary they should be encouraged and 
welcomed. 

If a forecast may be made it seems that the work in the nearest future as to 
the magnitudes and colours should go along the line of measuring what might be 
termed wave length magnitudes, that is values of m;. or the magnitude for 
a certain rather narrow and in every case well defined spectral region, A being 
the average wave length. Work along this line has already been started by 
HERTZSPRUNG, CECILIA PAYNE and others4. It might seem to be an endless task 
to measure m!. accurately for the stars we know anything about at present but 
it can and should be done. 

The growing importance of the spectral classes as standards for our 
conception as to stellar temperatures, absolute magnitudes and diameters 
calls for a second New HENRY DRAPER Catalogue. Not that the HDC in 
any way should be near its age of retirement but it seems well to outlay 
pretty soon the plan for a new standard as to the spectral classes - be it 
along the lines of Miss MAURY'S classification or the one suggested by ADAMS 
and RUSSELL, or, along some other lines. 

c) Absolute Magnitudes and Some Other Problems. 
134-136. Trigonometric, Dynamic and Spectrographic Parallaxes. 

Considerable progress can be reported as to the determination of ntr. Thus 

1 Gott Sternw Veroff Heft 9 (1929). 
3 Diss 1933 (see Ciph. 128a). 

2 Innsbruck Mitt No.4 (1928). 
4 See ciph. 133 a in this Appendix. 
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at the beginning of 1935 the following contributions at the leading parallax
observatories were noted in the catalogue of parallaxes kept at the Observatory 

Observatory 

Allegheny ... 
Leander McCormick . 
Yale 

n 

1086 
1075 

of Lund as given in the adjoined table. 
The total number of stars for which the 

parallax has been measured by trigonometric 
methods amounted in the said catalogue to 3382. 

The number of stars for which, so to say, indivi
dual determinations of spectrographic parallaxes 
exist is about 8700 according to the card record 
kept at the Observatory of Lund. 

A general catalogue of stellar parallaxes 
has been published by F. SCHLESINGER and 

LOUISE JENKINS! in 1935. It contains all trigonometric, spectroscopic, and 
dynamic determinations, available through pUblication or correspondence at 

1000 
600 
590 
412 
343 
25() 

Cape . .... 
Greenwich .. 
Mount \Vilson. 
Yerkes 
Sproul. 

-J 

-3 

-f 

Q. _-

Iff 

• • • 
.. -
:U ~ .. 
-. ~ !--t --:--, "I- · .. . . . 

• 
•• •• • 
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-J 
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• -f 

• • • ., • .. . . . .... Q 

• • • -.. ., 
• 

.3 

.J 

4 

.s 
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.7 

,8 

·s 
of(} 

a~:t 
.11 

.'.1 . • 
Fig. 2 . RUSSELL-diagram constructed on basis of the material given by R. E. WILSON in 
A J 41. p.169 (1931). Altogether parallaxes of 5651 stars of spectral classes Oe to Mb 
were used for the derivation of the absolute m agnitudes. The areas of the black dots 
are proportional to the number of stars in the intervals selected of spectral class and 
absolute magnitude. The smallest dots stand for one star and the largest dot (spectral 

class KO. M between 0 ane! + 1) represents 191 stars. 

the beginning of 1935. Systematic errors have been omitted. For the present 
edition SCHLESINGER and JENKINS have compared anew each of the longer 
trigonometric series with every other and again with the new Mount Wilson 
spectroscopic values. The two sets of comparisons give practically the same results 
and lead to corrections for all stars in each series, whether the parallax appears 
in the First Edition (1924) or not. 

1 Yale University Observatory. General Catalogue of Stellar Parallaxes. Edition of 1935. 
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Rules are given for the adjustment of the mean errors. These corrections 
have been derived principally from comparing each series with every other series 
to find the average difference and from a comparison with the spectroscopic 
parallaxes. For this purpose the new Mount Wilson Catalogue of Msp embracing 
4179 stars has been used. 

The Yale catalogue contains 7534 trigonometric and spectrographic paral
laxes and about 2470 dynamic parallaxes. Since of these about 780 have been 
determined trigonometrically or spectrographically a total number of very 
nearly 9200 parallaxes is included in the catalogue. 

Extensive discussions of the absolute magnitudes as derived from parallaxes 
have been published among others by R. E. WILSON!, T. NICOLINI 2, and G. CEC
CHINI 3• WILSON (fig. 2) discusses the distribution of 5651 absolute magnitudes 
and NICOLINI of about 2300 absolute magnitudes. In the latter case it is tried 
to correct negative parallaxes. CECCHINI makes an extensive discussion of the 
systematic errors in the parallaxes and gives a catalogue of 3975 parallaxes and 
absolute magnitudes. In the second part of his investigation the general 
properties of the 'JT, and the M are discussed and the general results are in good 
agreement with those by VAN RHIJN. 

The discussion between D. BARBIER4 and F. S. FINSEN 5 as to the computation 
of dynamic parallaxes contains many points of interest. 

139a. The RUSSELL-Diagram. J. J. NASSAU and S. W. McCuSKEy 6 have 
investigated the distribution of M as a function of spectral class. The trigonometric 
material available at the end of May 1933, embracing some 4000 determinations 
in all, has been used. The method of correcting the statistical distributions for 
the effect of a known probable error has been given by A. S. EDDINGTON 7 and 
used by NASSAU and McCuSKEY for the purpose of eliminating the negative 
values which enter into the parallax determinations. 

Suppose we have u(m)dm as the observed number of stars between the 
magnitudes m and m + dm, and v(m) dm as the true number. If the 
(probable) error of the observed magnitudes is OA77/h, the frequency of an 
error 8 is proportional to e-h"'. Then: 

-1-00 

u(m) = h_j'v(m + 8) e-h"'de , 
V.n-. 

-00 

for, of the stars having a true magnitude of m + 8, the proportion ~_ r h'" will 
Y Jr. 

be subject to an error of measurement -8 and will therefore ,be observed as of 
the magnitude m. Using TAYLOR'S theorem and integrating term by term 
EDDINGTON finds: ' 

11/ 1(1)2 v(m) = u(m) - 4}/,2 U (m) + 2! 4h2 uIV(m) - •.• 

Although the series in some typical cases is divergent 8 EDDINGTON believes 
that the first few terms will suffice to give the approximate correction quite 
accurately. 

1 A J 41, p. 169 (1932). 
2 Pubbl dROss Astr Trieste 2, p. 7 (1931). 
3 Pubbl dROss Astr Merate (Como) No.4 and 5 (1931). 
4 CR 192, p.1635 (1931); JO 15, p.3 (1932). 
6 MN 93, p.24 (1932). 6 MN 94, p.564 (1934). 
7 M N 73, p. 359 (1913). 8 See M N 73, p.360 (1913). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 32 
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NASSAU and MCCUSKEY have used the formula E = 1h2 ~Y ~ , where E is the 
2 LJX Y 

error in 1ltr, Y the ordinate of the smooth curve of parallax frequencies, Ll y the 
average increment on either side of Jl"tr, and h = 0,477/the average prob. error 

of the group. Thus, the corrected 1lcorr 
is: 1lcorr = 1ltr + E. 

~ 
~ 
~,r-r----+----+-~ 

'" 
~ 
~6r-r_--_+----+_---+~~ 

~ 

The precision of the mean probable 
error is found from: a. the residuals 
in probable error about the arithmetic 
mean; b. from the constant of the 
Gaussian curve best fitting the observ
ed frequency distribution of probable 
errors, and c. from the average number 
of plates n used per parallax deter
mination according to (p.e. of p.e.)/ 
p.e. = 0,477/ Y-n - _·1. 

Ir-r_--_+----+_---+----~~+_~ 

mr-r---_+----+----+----+---~ 

The corrected relative parallaxes 
were converted to absolute values. 
From these the absolute magnitudes 
were derived and the RUSSELL-diagram 
as given in fig. 3 constructed. The two 
Gaussian distributions in the later classes 

o Go Ko MO corresponding to giants and dwarfs are 
Spec/roal Clo#· seen. In case of G5-G8, and KO-K2 

Fig. 3. RUSsELL-diagram constructed by stars the presence of a third Gaussian 
NASSAU and MCCUSKEY on basis of trigono- distribution (faint giants) is shown. The 
metric parallilxes. The dispersion in the values of the mean values if are in the 
absolute magnitude is represented by the two cases G5-G8 and KO-K2 : 
height of the rectangle whose width gives 
the relative number of determinations in 1M ,1, 2M ,1, 5M ,O 

the group. and 1M ,O, 3M ,6, 5M ,9, respectively. 

139b. A Special Spectral Branch in B8-FO. The existence of a peculiar 
branch of the spectral sequence in the interval B8-FO has been proved by 
W. W. MORGAN 1 on basis of spectrum evidences. The A stars in HD marked 
peculiar are the c-stars not considered here ; the Si-stars; the Sr-stars; the ones 
resembling IX Andromedae; the ones resembling {j Aurigae; and the ones resembling 
1X2 Canum Venaticorum. Later ADAMS and JOY called attention to the strontium 
stars in which Cr II is unusually strong. MORGAN has examined these groups 
except the c-stars and the Si-stars on basis of spectrograms secured at the Yerkes 
Observatory. He suggests the following classification of the peculiar branch. 

Typical star 

'" Andromedae 
" Leporis 
{) Aurigae 
",2 Can Yen 
73 Draconis 
i' Equulei 

Group 

} Manganese 
l4200 

Europium 

I Chromium 
Strontium 

I Spectral range 

B8-AO 
B9-AO 
B9-Fo 
Ao-Fo 
A2-Fo 

Each group of peculiar spectra 
within that branch is related to the 
groups of the next higher and lower 
effective excitation. As to the M of the 
different groups there are somewhat 
contradictory spectrum evidences. 
A comparison of the widths of the H
lines shows that these are considerably 

broadened in all the peculiar stars and are of about the same width as in normal 
dwarfs. From trigonometric parallaxes there is evidence that the stars in 
question do not possess either extremely high or extremely low luminosities. 

1 Ap J 77, p.330 (1933) . 
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139 c. RUSSELL-Diagram from Binaries. The frequency of binaries of 
different spectral classes and absolute magnitudes has been investigated by 
E. A. KREIKEN 1 on basis of the material of binaries contained in the Greenwich 
Astrographic Zone by GROOT 2 and of determinations of M by LINDBLAD3 and 
PETERSSON 4. From a RUSSELL-diagram prepared from the material it seems that the 
relative frequencies of binaries increase from the right to the left and towards the 
bottom of the figure. Along the main series the frequencies are all larger than 
outside of it. The presence of giants as well as of dwarfs is suggested and the lines 
of equal frequencies seem to indicate certain restrictions to which the stars are 
subject during the course of their evolution. The influence of selection in the 
material owing to the change of the linear (absolute) value of the separation of 
the components corresponding to a certain apparent limit, was found to be 
negligible. 

139d. RUSSELL-Diagram from :td and Md' The material as to 1ld, collected 
by H. N. RUSSELL and CHARLOTTE E. MOORES has been used by A. WALLEN
QUIST 6 for construction of a RUSsELL-diagram which exhibits the features well 
known from numerous modern investigations. The only difference is that the 
dispersion is somewhat larger than usual. This is to be expected as the assumption 
of an average value of sin -1 i in the formula for 1ld necessarily introduces an extra 
dispersion in 1ld and thus also in Md' 

142 a. Spectrographic Parallaxes of B Stars. Among the contributions to 
the spectrographic parallaxes of stars of early classes should be mentioned the 
determinations by W. E. RIMMER7 at the Canberra Observatory of parallaxes 
of 350 stars of spectral class B. The method of determining M employed is 
essentially the same as that established by ADAMS and JOY (ciph. 142) for the 
treatment of A and B stars. It was later modified by EDWARDS at the Norman 
Lockyer Observatory and was still further modified by RIMMER (ciph. 147). 

151 a. The Spectrophotometric Criteria of Stellar Luminosity. In an ex
tensive paper B. LINDBLAD and E. STENQUIST 8 have studied the correlation 
between the intrinsic brightness of the stars and certain characteristic features 
of their photographic spectra, which have previously been the subject of extensive 
researches referred in the Ciphers 151 and 152 of this Handbook. 

In order to standardize the deflections determined in the selfregistering 
KOCH-GO OS photo-electric photometer of the Stockholm Observatory a device 
by Y. OHMAN containing five standard densities was used. At suitable intervals 
these standard densities were registered at the side of the registrograms of the 
stellar spectra and all the readings reduced to certain mean values of the readings 
for the standard densities. If the measured intensities are expressed in magni
tudes and denoted by mJ., then this quantitity is put equal to 10 k/). + I, 
where 1 is a constant and k defines the slope of the best straight line laid through 
the wave lengths 4400, 4260, 4215, 4140, and 4050 A (early classes) and 4360, 
4260,4180,4140, and 4095 A (late classes), the values 1/J.. being used as abscissae. 
The slope k is determined by means of least squares solutions. Interpreting k in 
terms of the constants of PLANCK'S formula we get k = c2 loge/4 T + ko' or 
k = 1553/T + ko, where the constant ko is depending on instrumental conditions. 

1 M N 90, p.306 (1930). 2 M N 88, p.51 (1927). 
3 Nova Acta Sc Upsala (IV) 6, No.5 (1925) and ibidem Volumen extra ordinem 1926. 
4 Diss. Upsala No. 29 (1927); Medd Upsala No. 29 (1927). 
s AJ 39, p.165 (1929). 
6 Lembang Ann Bosscha Sterrenwacht 4, No.3 (1930). 
7 Canberra Commonwealth Observatory, Second Mem (1931). 
s StockhAstrlaktUndersokn 11, No. 12 (1934). 

32* 
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In earlier work LINDBLAD has shown that the intensity or the development 
of the wings of the hydrogen-lines is a good criterion of luminosity for B and A stars. 
Later on OHMAN measured the harmonic mean intensities of the H -lines and proved 
the close connection between these intensities and the luminosity classes. As his 
densities are derived from widened spectra LINDBLAD and STENQUIST have 
investigated whether similar measurements of the H-lines can be made with 
advantage in the narrow spectra. At first it is shown that the measurements 
of line intensities are independent of the spectral image density. If mHr; 

m4400 , and m4260 are the magnitudes employed, the intensity of Hy is defined 
by: Hy, = mHr - 0,5 (m4400 + m (260), where the index i denotes a certain 
exposure. Further is fl. = 0,5 [mHy + 0,5 (m4400 + mmo)] and the value of 
dHyfdfl for the mid point fl = Hfli + fl;) is defined as: 

(HYi - HY;)/(fl. - flj)· 

In combining different exposures (of the same star) the derivative dHyfdfl 
and fl are computed and the values plotted in a diagram giving dHyfdfl = f (fl). 
It is seen from these diagrams that the derivative is independent of fl and very 
small and probably also independent of Hy. It can then be assumed that the 
intensities Hy are independent of fl and also of the spectral image density. This 
conclusion does not apply to the same extent to H(J and the colour equivalent k. 
But, by chance, the critical intensities have been found to correspond very nearly 
to the limits of the linear part of the density curve. 

When the different determinations of the intensities of the H-lines are 
compared, the agreement is good and neither systematic nor accidental errors 
can be large. The mean value of the mean error SHr is found to be about the 
same as in case of OHMAN. The values of k finally reduced compare favourably 
with the colour equivalent m4415 - m3912 by OHMAN, and the relation is: 
C = 2,9k + 0,09. 

The interrelations between the spectral classification and intensity of Hy, 
and k and g (the break of intensity at the G-band in late classes) are then in
vestigated. It is found, among other facts, that k and g follow the effective 
temperature rather than the spectral class. 

Then the cyanogen absorption as a criterion of stellar luminosity is studied 
in detail. The cyanogen equivalent "c" = m4260 - m4180 is introduced and the 
relation between this quantity, reduced to a system, and M is then established for 
different spectral classes. From the smoothed curves for a measured reduced "c", 
named C1:, an inferred absolute magnitude Mi can be read. Then the relation 
between Mi and the true absolute magnitude M is investigated. The latter were 
derived from 1. trigonometric parallaxes, where :71:tr > 6s (s = mean error); 
2. spectrographic absolute M in the Mount Wilson lists, Norman Lockyer lists, 
and the Victoria list. Different determinations were united to a mean value 
~hich was reduced to the uniform system given by P. J. VAN RHIJN. 

Table A. 

spectral class CT. 

gF8-G5 0,78 
dF5-G5 1,41 
gG8-KO 1,22 
dG8-KO 1,46 
gK2-K4 0,71 
dK2-K4 0,51 
gK5-M 0,66 
dK5-M 1,14 

"; 

1,01 
1,29 
1,38 
1,77 
1,17 
1,23 
1,14 
1,15 

r 

+0,59 
+0,50 
+0,57 
+0,58 
+0,11 
+0;09 
+0,18 
+0,88 

The coefficients of correlation r for 
M,andMinthevariousgroupsofgiants 
and dwarfs, calculated in, the ordinary 
way, are given in the adjoined table A. 
It may be remarked. here, that the 
coefficients of correlation between M 
andMi for spectral groups where giants 
and dwarfs are taken together into one 
group, naturally are much larger and 
approach close to unity (cf. table B). 
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Table B. 

Spectral class M M; a. 01 ,. 

F5-G5 +1,9 +2,0 2,26 2,49 0,89 
G8-Ko +1,8 +2,1 2,28 2,92 0,88 
K2-K4 +1,5 +1.5 2,87 2,89 0,90 
K5-M +2,7 +2,7 4,59 4,63 0,97 

The absolute magnitudes as read from the lines of regression with argument 
Mi are named Mr. It is clear that the regression between Mi and M will be the 
same as the regression between ]VIi and the true absolute magnitude, provided 
there is no hidden correlation between Mi and M, that is no correlation due to 
some other cause than the absolute magnitude itself. That there may exist 
an additional correlation between absolute magnitudes derived on basis of dif
ferent spectrographic criteria is not entirely out of the question, but it is not 
possible at present to make any quantitative estimate of such an effect. 

From the differences M - Mr the mean deviation (M - Mr) for the material, 
calculated as a mean error in the ordinary way, is OM,9. If allowance is made 
for a mean error in M of OM,6, the authors conclude that the mean error 10 in Mr 
will be ± 0111",7 . 

Forming the differences Lll = M - M, and Ll2 = M; - Mi and assuming 
Lll = Ll + 101 , and Ll2 = Ll + 102 , where Ll is the true variation of the absolute 
magnitude from its mean value, it is clear that if no correlation exists between 
Cl' C2 and LI we then have .J;.L1~ = a2• For the coefficient of regression between 
M; and M we get: b = ,1 ILl 2/0; = 02/0;' and since ar = bOi, we have 02.= aiar, 
or, approximately a = 0,5 (Oi + ar), where a is the true dispersion of the abso
lute magnitude within a certain group. 

The true frequency curve should thus on the whole be intermediate between 
the frequency curves corresponding to ai and ar • 

The regression lines of the various groups can be found directly from the 
observed frequency distribution in Mi' If 15 is the mean error in Mi and ai the 
dispersion in this quantity for the group, the coefficient of regression, b, is, since 
a 2 = a7 _15 2, equal to 1 -152/0~ and hence: 15 = aq/1 - b. 

The quantities 0i and 15 will be somewhat restricted by the limit imposed on 
the variation of M; in the group by the division into giants and dwarfs which 
is based on Mi' The correlation between Ll and 102 , resulting if the overlapping 
of the giant and dwarf distribution in Mi is considerable, has been ignored. This 
would correct b by a negative amount but the correction is small in the cases 
considered. The authors suggest on the other hand that the mean error of M 
in some groups might have been slightly underestimated. 

"'ben M is unknown the regression curve will have to be drawn through 
the point M = Mi = Mi' When the giants and dwarfs really overlap slightly 
in M i , the values Mi for the giants and for the dwarfs will be slightly displaced 
on account of the fixed boundary between the groups, which has to be defined 
at a certain Mi' The exclusion of some giant stars of a certain group for which Mi 
exceeds the limit will make both Mi and M decrease numerically, but the shift 
will follow the regression line, and make the change in Mi slightly larger than that 
in M. By rules established the regression line would be placed slightly too low 
compared with the true regression line of the giant group. This effect will be 
counteracted by the inclusion of some dwarfs with Mi lower than the limit, 
which will make Mi increase and thereby shift the regression line upwards in the 
diagram. Here the change in M will be greater than in M i , and both processes 
combined will tend to make M numerically slightly larger than Mi' The converse 
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effect will be true for the dwarfs. The authors add: "There would be no gain, 
however, insisting on the regression line following strictly this net increase or 
decrease of M, even if this were possible. It is sufficient to correct M. for its 
total shift from the mean of the original group, and to draw the regression line 
through the point M = M. = (Mi)corr., which should make it coincide with 
the true regression curve for the group. Calculations based on the observed 
distributions, assuming these to be normal distributions with the dispersion (1., 
show that the net correction to M. will in ordinary circumstances be very small, 
scarcely attaining om,1. The effect can always be estimated in this way." 

Then follows a study of the theory of the cyanogen absorption which can not 
be referred here. It is clear that "e" is not a pure indicator of the degree of 
cyanogen absorption as the two spectral regions around 4180 A and 4260 A are 
largely affected by absorption lines of other origin. 

Finally, a catalogue of the M of 70 Pleiades stars and of 363 scattered stars 
is given. 

151 b. Luminosities of Advanced Dwarfs from Short Spectra. In order to 
determine M of advanced dwarfs J. RAMBERGl has used the variation of the 
neutral calcium line 4227 A as a criterion of absolute magnitude. The line 
appears in the class AO and increases gradually in strength and is one of the 
most conspicuous features of the K and M stars. The depth of the line is 
defined by RAMBERG as equal to m 4227 - 0,5 (m4260 + m 4180). The spectra are 
classified from the quantities g, k and e. the former being the break of intensity 
at the G-band and the latter the colour equivalents studied by LINDBLAD and 
STENQUIST2• RAMBERG has applied his method to 21 faint members of the Hyades 
cluster and 11 scattered late class dwarfs. He finds the mean error in the 
absolute magnitudes of the Hyades clusters to be ±OM,36. 

151c. Absolute Magnitudes from Variations in Small Dispersion Spectra. 
Among the recent spectral classifications of Upsala reference should be given 
to that of E. STENQUIST 3. The region investigated is situated in the southern 
galactic hemisphere and the coordinates of its centre are approximately 1 = 104°, 
and b = -25°. The spectral classes and luminosity classes have been determined 
for 1058 stars according to the scheme by LINDBLAD 4. The A stars have been 
classified into LINDBLAD'S luminosity classes, and for the stars of later classes 
the giant and dwarf characters have been determined using the cyanogen 
criterion. 

The magnitudes have been determined from density measurements in a 
time scale of spectral images in the same way as followed by SCHALEN 6• The 
magnitudes are thought to be freed from magnitude equation and the zero
point is estimated to be accurate below ±om,15. The mean error of the appa
rent magnitudes is of the order of magnitUde of ±om,10. 

153a. Subsequent Researches by Y. OHMAN. In an extensive thesis OHMAN 6 

has investigated spectrophotometricalIy 882 stars of classes B, A, and F in the 
Greenwich polar zone, 43 Pleiades stars, and 15 F stars scattered over the 
Northern Sky. Short prism spectra were used and the plate characteristics 
were determined according to the prism-crossed-by-grating method invented 
by HERTZSPRUNG7• The measurements have been performed by means of a 

1 Stockh Astr Iakt Undersokn 11, No. 13 (1934). 
2 StockhAstr Iakt Undersokn 11, No. 12 (1934). 
3 ArkMatAstrFys 23A, No.5 (1932) = Upsala Medd No. 54. 
4 Comp. ciph.151 and 152 in Chapter 4. 
5 Compo ciph. 174 in Chapter 4. 
6 Nova Acta Reg Soc Sc Upsal (IV) 7, NO.3 (1930) = Medd Astr Obs Upsala No. 48. 
7 AN 207, p. 75 (1918). 
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SCHILT photometer with a rectangular diaphragm about 20 A wide. By the 
measurements of the stronger spectral lines a measurement of the total absorption 
in the lines is obtained. 

The density, D, from a galvanometer deflection, d, is found from the ex-
pression: D = logdo -logd, 

where do is the deflection for the fog of the plate. The way that d varies can be 
expressed taking d = f (x), where x is the variable length along the middle line 
of the spectrum. In case of a broad spectral line we thus may write: 

- 1 f"" d = -- f(x)dx. 
x 2 - Xl 

"" 
The average value, d, can be taken as the galvanometer deflection when 

setting on a line having the width x2 - Xl' For converting this into light intensity, 
i, we may assume that from the characteristic curve d = X (i) its conversion 
i = tp(d) can be derived. The intensity I corresponding to d is expressed by: 

I = tp [ __ 1 f"'i (X) dX] . 
X 2 -X1 

"" 
The apparent intensity distribution within the spectral image may also be 

expressed by i = f{J (x) and thus: 

1= tp('_1-J~;{f{J(X)}dX)' 
X 2 - Xl 

"" 
It is shown that the value of I can be made independent of the density 

in the straight line portion of the ordinary plate characteristic curve. This 
circumstance gives to the expression I a quite special meaning. I 

The straight line portion of the characteristic curve can be written: 

D = Do + ylogi, 
where y is the gradation and Do a zero value. Replacing the density by the 
galvanometer deflection we get: 

d = i-rdo10-Do = X (i) , 
or: 1 1 

i = d-Y (do10-Do)y = tp(d), 

and: 

[ "" 1 1- __ 1_ .~ 
- Xz - Xl 1 [q> (x)]Y 

" 

This is thus the quantity measured in the straight line portion of the 
characteristic curve. If the gradation equals unity then I becomes the harmonic 
mean intensity of the spectral region measured. 

Although the gradation enters into the line measure
ments these have a sound theoretical basis because of the 
fact that the expression for I varies very slowly with y. 
Assuming the line contour to be an isosceles triangle with 
central depth of 1 m, 19, OHMAN finds the adjoined values 
for the absorption. 

r 
1,0 
1,2 
1,4 
1',6 
1,8 

Line absorption 

om,542 
° ,553 
o ,564 
o ,575 
o ,S86 

It is not necessary to apply corrections according to varying gradation as 
the error seldom will exceed om,03. 
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The spectral lines studied are HI', H{), and K, and the quantity 
Cl = m3912 t-'- m4415 which has proved to be a good colour equivalent, though 
it deviates somewhat from a true Planckian gradient. 

OHMAN discusses the influence of the plate both on account of the illu
mination of the night sky and the chemical fog itself. Granted the fog were 
uniform it could easily be corrected according to SCHWARZSCHILD'S formula 1• 

The following method was applied to eliminate automatically the varia
tions in the galvanometer deflections arising from the varying thickness of the 
plate and the emulsion which are impossible to distinguish from real variations 
in the density of the fog. The density is measured relative to the density of 
the fog in the neighbourhood of the image by varying the intensity of the 6 V lamp 
to give the fog the standard reading of 3,00 mm on the scale. If the density D 
is proportional to the intensity, then the measurements are perfectly freed from 
the influence of fog. For faint densities the relation may be considered as linear 

0,0 
1,0 
2,0 
3,0 
4,0 

Error introduced by the fog 

but the line does not start from the origin, 
since the plate requires a certain amount of 

In case of When measuring radiating energy before the straight line portion 
reI. densities abs. densities. is reached, and thus a small error will remain. 
-om,44 
-0 ,21 
-0 ,08 
-0 ,03 
-0 ,01 

-om,75 
-0 ,37 
-0 ,16 
-0 ,08 
-0 ,03 

From experimental work OHMAN derives the 
errors given in the adjoined table for different 
values of the difference, LI m, between the 
magnitude of the fog and the true stellar 
magnitUde of an image. 

OHMAN makes a discussion of the errors affecting the measurements. The 
following sources of errors are considered. 1. Bad definition of the spectral 
image on account of poor focus, the situation of the image with regard to the 
centre of the plate, and unsteady weather conditions. 2. Longitudinal stripes 
in the spectrum and inclination of spectral lines. 3. Accidental plate errors and 
varying fog in different parts of the plate. 4. EBERHARD effect. 5. Stray light. 
6. Faults in the adopted characteristic curve. 7. Imperfect adjustment of the 
plate and the analyzing beam of the photometer. 8. Fluctuations in the light 
of the photometer lamps and in the zeropoint of the thermopile-galvanometer 
system, and accidental variations of the galvanometer deflection (by induced 
electric currents, by mechanical vibration). 9. Errors in the settings and scale 
readings when measuring the plate. 

The influence of source 1. is discussed at length and about the others some 
general remarks are given. 

The internal mean error varies for the HI' line from ±om,038 to ±om,048 
for 309 stars and for the H{) line from ±om,037 to ±om,048 for 307 stars. For 
the Kline (229 stars) a mean error of ±om,052 is found. 

The diagram giving the relationship between hydrogen line intensity and 
colour shows a very characteristic shape. The points form a curve similar to 
a Gaussian error curve but abnormally steep on the high temperature side. 

The intensity of the hydrogen lines has, together with the colour, established 
a good criterion of M for stars of classes B, A, and F. On the high temperature 
side increasing line intensity corresponds to decreasing luminosity, and on the 
low temperature side the opposite. For stars of maximum hydrogen line intensity 
increasing colour is accompanied by decreasing luminosity. 

For the bright stars in the Pleiades cluster the relation between hydrogen 
intensity and luminosity deviates considerably from that valid for ordinary 

1 See Ciph. 77 in Chapter 4. 
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stars. It seems natural to assume that the physical structure of the Pleiades 
stars is different from that of stars in general. OHMAN believes that the stars in 
the Pleiades have a common origin and that the cluster has not been formed 
by an accumulation of stars. The application of spectroscopic criteria to stars 
in clusters may sometimes lead to errors 1. 

Most of the B stars show an abnormally high colour. The reason for this 
seems to be a selective absorption in space appearing in low galactic latitudes. 
The absorption of the wave length 3912 A relative to the wave length 4415 A 
has been found to be om,00019 per parsec. (See ciph. 185 in Chapter 4.) 

There is suggested a break or discontinuity in the spectral sequence at 
about AS. This break is noticeable as well in colour and star density as III 

luminosity and in the velocity distribution. 
The relative intensity of Hy and HIJ shows a slight shift when proceeding 

from high temperature stars to low temperature stars. 
The K line has been found to be a useful indicator of temperature though 

not so significant as has been generally believed. 
The absolute magnitudes have been determined for most stars from the 

measured hydrogen line intensities and colours. For high luminosities the errors 
are rather large but diminish for smaller. Thus for M = -4Jf,2 OHMAN finds 
a mean error of ±1M,8 but for M = -OM,2 only ±OM,5. 

154 a. Spectral Photometry in Southern Selected Areas. In connection 
with the work at the Astronomical Station in La Paz, Bolivia, spectra were photo
graphed of 1393 stars in 31 of the Southern S.A. The spectra have been recorded 
and measurements performed by F. BECKER and A. KOHLSCHUTTER 2• The 
following spectral features were measured: the absorptions Hy, HIJ, 4227 A, 
and the G-band, the intensity of the continuous spectrum at 4430, 4267, and 
4095 A and, finally, the intensity of the cyanogen-band at 4160 A. The final 
catalogue gives the magnitudes mU30 ' m4267 - mU30 ' m4045 - m4430 and the 
depths of the mentioned lines of absorption and the depth of the cyanogen-band, 
all expressed in magnitudes. 

The intensity of the cyanogen-band and the two colour indices, no doubt, 
could be used for derivation of spectrographic parallaxes. Using known parallaxes 
F. BECKER3 has recently published a determination of 533 spectrographic parallaxes 
in the spectral region G4-K2 of the Bonn spectral photometry. As luminosity 
indicator the intensity of the cyanogen-band was used. 

156a. Reduction of Msp to a Uniform System. P. J. VAN RHIJN 4 has 
reduced the principal series of absolute magnitudes to a uniform system. This 
system is based upon the Jltr and the Jlm", of Gron Publ No 34 (1923), slightly 
corrected in accordance with some recent data. The Jltr have been reduced to 
the system of that publication by the application of the correction in Table III 
of Gron Publ No 37 (1925). The system of Jltr thus obtained is practically the 
same as that one of the Allegheny trigonometric parallaxes. 

Between the observed spectrographic M , reduced to a uniform system, and the 
true absolute magnitude, there is a difference which is composed of two factors: 
1. The accidental error arising from the observations of the line intensities from 
which the AI is derived, and 2. The cosmic error of the spectrographic absolute 
M which, of course, is equal to the difference between the spectrographic ]'''[, 

1 The results valid for the Pleiades stars might also be interpreted along the lines 
followed by P. TEN BRUGGENCATE, thus by assumption of an absorption inside the cluster 
or by assumptions as to a considerable dispersion in the RUSSELL-diagram. See the mono
graph Sternhaufen by the same author, especially pp. 146-156. 

2 Bonn Yeroff No. 27 (1933). 3 Z f Ap 10, p. 311 (1935). 4 M N 92, p. 744 (1932). 
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freed from the error 1., and the true M. This error is caused by the fact that 
other factors than the M have an influence upon the ratio of the line intensities. 
The two errors together, at least in the case of dwarf stars, are distributed normally. 

The spectrographic criteria have been reduced to absolute magnitude by 
means of the condition that the mean spectroscopic criterion of stars of a given 
true absolute magnitude corresponds with absolute magnitude. 

A. Trigonometric parallaxes. Suppose first that trigonometric parallaxes 
are used and that we deal with the Victoria parallaxes. The stars are divided into 
groups of M by means of the Mount Wilson values. The average values for 
Victoria, that is M v and ntr> have been formed for each group and the mean 
absolute magnitude M t has been derived from 3ltr. The correction to M v is then: 
M t - Mv. It is not possible to divide the stars into groups using Mv as 
argument, as in this case the accidental errors of the spectrographic M will not 
cancel out in the mean. If the errors of the Mount Wilson values and of the 
Victoria values are independent, the accidental error of M v will practically be 
zero when divided up according to Mw. 

Let F(M)dM denote the distribution of the true MwithknownMwandMv. 
M v and M ware the absolute magnitudes of Victoria and Mount Wilson, 

respectively, reduced to a uniform system; f(Mv - M)dMy is the frequency of 
the Victoria absolute magnitudes of stars of true absolute magnitude M. Further 
f (M w - M) dM w is the same frequency of the Mount Wilson absolute magnitudes. 

Then the mean true M of stars, selected on the basis of Mw, is: 

+= 1+= 
M _i"MF(M) f(Mw - M) dM J:(M) f(Mw - M) dM. 

The mean Mv of the same group is: 

+= += ! += += 
M r _1M vdM..:1 F(M) f(M y-M) f(M w-M) dM _£dM~[F(M) f(M v-M) f(M w-M) dM. 

The order of integration is then changed. Further we have, according 
to the underlying principle: 

M = f~vf(Mv- M)dMv / ]~Ml"- M) dMv · 
-CX) I -ex> 

Thus M should be equal to Mv. 
The mean value of the trigonometric absolute magnitude for a certain 

group is: 
M t = in + 5 + 5 log J'lt. 

In order to find M t the following correction should be added to the quantiti~s 
iii + 5 + SlogJ'lt: 

B. Secular parallax. The way of grouping is the same as in A. The 
mean parallax of the group is computed according to the formula: 

- 4.74 ~vsinl 
J'l = --v;;- ~ sinS l ' 

where v is the component of the proper motion in the direction of the antiapex 
of the solar motion, ;. the angular distance from the apex, and V 0 the velocity 
of the Sun. 
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The proper motions have been corrected for systematic errors in /-tJ, as derived 
by Boss and JENKINSl, and for the galactic rotation in accordance with OORT'S 
formula2, whereby the following constants have been adopted: 

A/4,74 = +0",0025; B/4,74 = -0",0035; to = 325°; 

L1 e + L11 = +0",0117; L1 P = +0",0133. 

Furthermore, Vo is taken as 19,5 km/sec for F to M stars and as 16,Okm/sec 
for A stars. 

C. In order to check the large negative corrections of the M wand My of 
absolutely bright stars, the mean parallaxes have also been computed by means 
of the formula: n = 4,74 TfV, 

where T is the component of the proper motion perpendicular to the direction 
of the solar motion and V the radial velocity corrected for the Sun's motion. 

D. Further the nm!'bs, that is the mean parallaxes of determined apparent 
magnitude, proper motion, galactic latitude, and spectral class have been used. 
The values m + 5 + 5lognm!'bs have been computed and mean values formed. 
The corresponding M has been found by applying the correction 

5 (lognm!'bs - lognm!'b.) 

which has been computed in Gron Publ No 34. The nm!' values have been taken 
from the same publication and corrected in the following way: 1. The distributions 
of the proper motions and radial velocities have been modified by correction 
for galactic rotation and precession. 2. The spectral classes used in Gron Publ 
NO.34 have been modified on account of the New HD Catalogue. 3. The secular 
parallaxes of the fainter Boss stars of given spectral class have been corrected 
in accordance with the data in the New HD Catalogue. 

E. Corrections to spectrographic M have also been computed on basis of 
moving-cluster parallaxes. 

F. When applying methods A and B the supposition was made that the 
errors in the two systems compared (e.g. Mw and My) were independent. This 
should be true for the line intensities but seems rather improbable for the ab
solute magnitudes. VAN RHIJN has therefore worked out another method not 
involving that supposition. The Mount Wilson corrections thus found are 
practically the same as those derived by methods A and B. In case of Victoria 
some appreciable corrections were found. 

Systematic corrections have been derived for the Victoria Catalogue 3, 

Mount Wilson Catalogues 4, Norman Lockyer Catalogues5 , Harvard 6, Arcetri 7 , 

Yerkes 8 and the Canberra9 Catalogue. Table IV in VAN RHIJN'S paper gives 
the adopted corrections LlM to the catalogue values M. 

VAN RHIJN has not considered the Upsala values. According to him for these 
"probably on account of the small dispersion of the spectra, the probable error 
of the absolute magnitudes is larger than for the other authorities". 

158a. Relation between Colour Excess and Interstellar Calcium. In order 
to test out a possible relation or identity between the material responsible for 
scattering of the star light and the calcium atoms, C. T. ELVEY and T. G. MEHLIN10 

1 AJ 37, p.177 (1927). 2 BAN 4, p.79 (1927). 3 PublVictoria Obs3, No.1 (1924). 
4 MtWilsonContr. 199,244,262, and 319 (1921-1926). 
5 M N 84, p. 367 (1924); 85, p.440 (1925); 87, pp. 364, 387 (1927); 88, p. 175 (1928); 

90, p.523 (1930); MemRAS 62, p.1t3 (1923); 64, p.1 (1927). 
6 Harv Cire 228 (1921); 232 (1922); 243 (1923); 246 (1923). 
7 Areetri Publ 42 (1925). 8 Ap J 64, p.262 (1926). 
9 Canberra Commonwealth Observatory, Second Mem (1931). 10 Ap J 75, p. 354 (1932). 
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have determined the colours of 49 stars of class B in the Milky Way region 
in Cepheus. No correlation was found between the colour excesses and the 
interstellar calcium line K. Between colour excess and apparent magnitude 
(being an indicator of distance) the coefficient of correlation is 0,49 ± 0,12, 
thus on the limit to reality. From a comparison with the Milky Way structure 
it was found that the largest factor producing a reddening of the star light are 
the extensive clouds of material which are producing a partial obscuration of the 
stars behind them. 

158 b. Absolute Magnitudes of High Temperature Stars. ]. A. PEARCE l 

Spectral class M 

Wolf-Rayet -2,77 
05-09 -4,07 

Bo -3,75 
B1 -3,50 
B2 -3,10 
B3 -2,50 

n 

6 
59 
45 
26 
59 
97 

has determined the absolute magnitudes of high 
temperature stars from the intensities of the 
interstellar calcium lines. The intensities of the 
interstellar K line were estimated in spectral 
classes 05 to B3 by means of an artificial spec
trum of relative artificial steps. It was found 
that the intensities were direct functions of the 
stellar distances. The values in the adjoined 
table resulted. 

160a. Mean Parallaxes and Luminosity Function. SEARES 2 has used data 
by VAN MAANEN and WILLIS 3 on the proper motions of faint stars in order to 
establish a mean parallax formula4 of the type a + bH, where H = m + Slogfl 
and log n - log fl = a + b (H - 5). It is found that for H> 7,5 the coefficient b 
issosmallthatnisnearlyindependent of m, and that, on the average, n =fl/15. 
This result is in agreement with that in Mount Wilson Contrib No 273 5 and 
strengthens the conclusion therein stated relative to stars of very low lumi
nosity. The frequencies of M continue to increase to 14M , at least. 

160 b. Parallaxes of Stars of Different Apparent Magnitude and Galactic 
Latitude. A new determination of 'IT:ml'b has been performed by P.]. VAN RHIJN 
and B. J. BOK6. 

The corrections mentioned in the review of VAN RHIJN'S work as to the 
systematic corrections to the absolute magnitudes have been applied. Further
more, the statistical 7 proper motions of the catalogues of GYLLENBERG8 and of 
SCHLESINGER and IDA BARNEy9 have been included together with the graphical 
proper motions of the stars in the zone -9°50' to -14 °10' derived by PICKERING10, 
and the mean proper motions of 10m stars derived by ALDEN and VAN DE KAMPll 
and, finally, the mean proper motion of 13m stars as determined by A. VAN 
MAANEN12. 

161a. The Stars of High Luminosity. These stars taken as the stars ab
solutely brighter than -2M form a distinctive group being significant in itself 
and of fundamental importance in research work in other astronomical branches. 
Although comparatively few in the stellar system-the stars of high luminosity 
could be said to be the upper tens in the cosmic societies-these objects are 
numerous in our existing material. CECILIA PAYNE-GAPOSCHKIN surveys in 
her monograph13 the results of the various investigations of 20000 stars of high 
luminosity. 

1 Publ ASP 44, p.261 (1932). 2 ApJ 74, p.320 (1931) = MtWilsonContrNo.438. 
3 MtWilsonContrNo.412 (1930). 4 See HandbdAstrophys Vi, p.488ff. (1932). 
5 See Handb d Astrophys Vi, p. 503 (1932). 
6 Publ Astr Lab Groningen No. 45 (1931). 
7 Proper motions derived on basis of two epochs are termed as "statistical". 
8 Lund Ann No.1 (1926). 9 Yale Transactions Vol 7 (1930) and 9 (1933). 

10 Harv Ann 81, No.1 (1923). 11 Publ McCormick Obs 4, p.301 (1927). 
12 Not yet published. 13 The Stars of High Luminosity. Harv Monogr NO.3 (1930). 
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The main properties of stars of high luminosity are: large masses. very low 
densities and exceptionally high energy output per unit mass. The spatial in
frequency of these stars has an important bearing upon their age and history. 
The low frequency suggests such explanations of the high luminosity stars as 
unlikely formation. ready disruption. brief duration, or a combination of the 
three different factors. 

The high luminosity stars are in most cases isolated stars. They are in 
many cases related to diffuse nebulosities and are the leading stars in galactic 
open clusters and in globular clusters. From the total group of high luminosity 
stars it seems possible-perhaps doing at first additional survey work-to discern 
several skeletons to the Milky Way system, e.g. the system of early B stars. 

166 a. The Absolute Magnitudes of B Emission Stars. There is a con
siderable theoretical interest connected with this question. If the formation 
of the gaseous surface layers producing the emission spectra is caused by the 
radiative dissipation of stellar atmospheres it should be expected that the Be stars 
should be noticeably brighter than the absorption B stars. If, on the other hand. 
the rotational hypothesis is correct there should not be any considerable dif
ference in XI. 

The catalogue of P. MERRILL and CORA BURvYELL1 has been used by B. GERA
SDIOVIC 2 for a determination of M Iie - XI Ii' The material and methods used are: 
1. Secular parallaxes for 39 Be stars; 2. those of 19 stars in three galactic clusters; 
3. the stars in the Scorpio-Centaurus moving clusters; 4. the galactic concentration. 
and finally: 5. the intensity of stationary calcium lines. The different values are 
collected in the adjoined small table. From 
this the mean value MBe - MB = _1M,3 
is derived. Inasmuch as there are many 
undiscovered Be stars among the normal 
ones this value should be corrected by a 
value of OM,2 and thus the final value of 
MBe - MB should be -1 M ,S which does 
not speak in favour for the rotation theory. 

Method 

Secular parallaxes 
2 {Pleiades . . . . 

h and X Pers ... 
Scorpio-Cen t. . . 
Galactic concentration 
Stationary Ca-lines. . 

3 
4 
5 

.lUBe-Mn 

_1.1/,) 

-1. 2} 
-1 .0 
-0 ,7 

(-1 ,5:) 
-1 ,5 

170 a. Subsequent Investigations by GYLLENBERG as to M and its Dis
persion. In two extensive studies 3 of the stream motions of the stars and their 
properties GYLLENBERG has also given attention to the distribution of M and 
the dispersion in this quantity. From a number of new members of the Taurus 
moving cluster (141 stars are assumed to be members) a RUSSELL-diagram is 
constructed. The material of R. WILSON 4 as to 5651 stars is used for derivation 
of aM, and some effects of systematic character on the derived parameters of the 
frequency distribution are investigated. From the frequency of proper motions 
it is found that the distribution of the dispersion 
in M affects the form of the frequency curve of 
proper motions in a peculiar way. The dispersion aM 
is derived from the observed moments of the distri
bution of the angular proper motions. From a dis
cussion of the Greenwich Ca talogue of stars( + 24 0 to 
+ 32 0) the values of the dispersion in absolute magni
tude OM given in the adjoined table are derived. 

Spectral c1 ass 

BO-B5 
B8-B9 

F 
(~ 

K 
:\1 

±0·l/.32 

±O .47 
±O ,44 
±O .74 
::±:O .73 
±O ,63 

n 

52 
967 
637 
480 
983 

80 

These dispersions are smaller than those derived directly OIl basis of 
measured parallaxes but the results are substantiated from the investigations 
by GYLLEXBERG concerning the stream motions among the stars. 

1 ApJ 73. p.87 (1933) = MtWilsonContr 471. 2 CRAcaddeScdel'L'RSS23.VI (1934). 
3 Medd Lund Astr Obs (II) No. 57 (1931). and No.68 (1934). 4 AJ 41. p.169 (1932). 
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In a special paperl the dispersion in M is investigated from the skewness 
GMs and the excess GHg of the proper motions of stars of 7m ,O to 8m A in the zone 
of Lund. The following table illustrates the result. 

Spectral class 

Area of AR B-A F-G K 

OMS °HE n OMS °HE n OMs °HE n 

21h to 3h ±1 M,15 ±OM,80 195 ±031,35 ±OM,80 250 ±1 M ,33 ±1 M,25 218 
3 to 9 ±1 ,09 ±O ,81 230 ±O ,95 ±O ,92 244 ±1 ,02 ±O ,89 218 
9 to 15 - - 40 ±O ,42 ±O ,98 183 ±O ,60 ±O .45 158 

15 to 21 ±1 ,31 ±O ,86 275 (±2 ,71) ±O ,85 200 ±O ,71 ±O ,60 253 

In a later paper2 the dispersion in M is derived from the spectrum-apparent 
magnitude-diagrams constructed by GYLLENBERG in Lund Medd Ser. II, No.8 on 

Spectral' class OM 

A 131,06 ± oM,05 
A 1 ,35 ± 0 ,18 
A 1 ,20 ± 0 ,13 
FO 1 ,21 ± 0 ,12 

FO-F2 1 ,10 ± 0 ,21 
F5 1 ,19 ± 0 ,16 

n 

190 
27 
44 
52 
14 
27 

basis of Boss and Cincinnati stars and 
Lund zones stars. The adjoined values 
of aM are derived. Applying corrections 
to aM on account of uneven distribution in 
the sky and of the dependence of:n on the 
distance from the point of convergence of 
the stream the final mean value of the 
dispersion ±oM,88 ± OM,042 is derived. 

172a. Distribution of M from the Distribution of Angular and Linear 
Velocities. STROMBERG 3 has developed a method for the purpose of finding 
the frequency distribution of M with high accuracy and with the greatest possible 
resolution how complex this distribution may be. The method avoids the lil,e 
of analytical distribution functions as well as means and dispersions and higher 
moments and is inductive and entirely numerical. As the matter is rather 
complicated and cannot be explained in a shorter way than STROMBERG does 
we refer the reader to the original paper. 

In a following paper STROMBERG4 applies the method to K and M stars brighter 
than 5m ,99. The -r-components ofthe proper motions in P.G.c. were used together 
with existing determinations of radial velocities. The material was divided into 
three spectral groups: KO-K2, K3-K9, Mo-M9, embracing 659, 330, arid 
253 stars, respectively. Among stars of the first group the absolute magnitude 
distribution shows four distinct maxima of frequency occuring at -1M,8, +OM,2, 
+2M ,9, and +6M,7. The proportions of these stars are 0,09, 0,78, 0,12, 0,01, 
respectively. STROMBERG terms these stars supergiants, ordinary giants, sub
giants, and dwarfs. 

In the interval K3-K9 there are three distinct maxima of frequency at 
_2MA, -oM,1, and the third rather indeterminate between + 4M and + gM. The 
proportions of the groups are 0,19, 0,78, and 0,03, respectively . 

. As to the M stars only supergiants and ordinary giants occur having maxima 
of frequency at -1M ,6, and -OM,1 and proportions 0,44 and 0,56, respectively. 

In the next paper STROMBERG 5 outlines a method for deriving the distribution 
of M within a group of stars from the distribution of the reduced v-components 
and of the radial velocities. 

1 Lund Medd Ser. I, No. 138 (1933). 
2 Lund Circ No. 12 (1935). 
3 Ap J 71, p. 163 (1930) = Mt Wilson Contr 395. 
4 Ap J 71, p. 175 (1930) = Mt Wilson Contr 396. 
5 Ap J 72, p. 111 (1930) = Mt Wilson Contr 410. 
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If the distance of a certain star is r and v is the v-component (counted 
positive towards the antiapex), Vo the solar velocity relative to the group, }. the 
angular distance from the Sun's apex and e the linear peculiar tangential velocity, 
counted in the same direction as v, then we have the relation: 

4,7J8rv = Vosin}. + e. 

Introducing M and m, we get: 

47,38v10o,2(m-M) = Vo sin}. + e = f-ll' 

There exist direct correlations between v and f-ll' M and e, Vo and e, e and}., 
and also indirect correlations arising from those here mentioned. 

If the stars are so numerous that within the spectral interval considered 
they may be subdivided according to M by some approximate criterion logarithms 
of both sides of the equation above are taken and x and y introduced as follows: 

x = logv + 0,2m = logv'; y = logf-ll - 1,6756. 

Then we obtain the second fundamental equation: 

x=0,2M+y=M'+y, 

where M' and y may be regarded as independent variates, since the range in M 
is limited. 

When this formula is compared with those valid for the 1'-components 
there are several differences to be noted, of which the most essential one is that 
the distributions of positive and negative values of v and f-l, respectively, are 
not similar, as are those of positive and negative l' and the peculiar velocities V', 
respectively. In general the number of negative values of v and f-l is smaller than 
the number of positive values. But a positive or negative value of v must 
correspond to a positive or negative value, respectively, of f-ll' whatever is the 
distance or absolute magnitude of the star. 

A separate discussion of positive and negative values will be prohibited by 
the small number of the latter. Thus the values have been grouped together 
without regard to sign, which is permissible since the change in M is numerically 
the same for positive or negative v. 

If the stars are grouped into zones for which sin}. has the same value also 
the radial velocities should be divided up according to the different zones, but 
here we can use velocities for stars in two zones the one of which has an angular 
distance from the apex of }. ± 90°, according as }. is S 90°, while the other is 
at the same distance from the anti-apex. In most cases the stars are not numerous 
enough for a subdivision according to M and},. Then stars of different}. have 
to be combined but the dispersion in x can be reduced by dividing with sin}.. 
The equation above will then read: 

47,38v 10o.2m 10- 0•2M E 

---'---s-'-in-;';;--- = Vo + SIn;' = f-l2' 

The form of the equation prohibits values of sin}. under a certain limit, 
say, 0,5. In practice it has been found that 30° < }. < 120° should give practical 
limits for}.. 

Taking as before the logarithms of both sides of the equation we have: 

x = loglvl + 0,2m -logsin}., y = loglf-l21-1,6756, 

x = 0,2 M + y = M' + y. 
and: 

It is essential for the derivation of the distribution of y to know if e and 
sin}. are correlated. The distribution of e/sin}. is statistically taken equivalent 
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to that of V' /COS)'I' where ).1 is the distance of a radial velocity star from the 
apex and the sign of V' and COSA l are disregarded. When the correlation between e 
and sinA is inappreciable the distributions of e = V' and of sinA are derived 
separately. From a combination of the two probabilities the distribution of y can be 
derived. The correlation between I e I and sin).l for the proper motion stars is the 

same as that between I V' I and 

I I I I I cos), I for the radial velocities 
I stars. Scatter diagrams will in 

81~--r~ri'1~'""'I'" most cases decide if there is an 

Fig. 4. Distribution of visual absolute magnitudes 
among stars brighter than the sixth apparent 
magnitude. The closed and the curved dash-line 
indicate the gaps between normal giants and' main 
sequence stars, on the one hand, .a nd supergiants 
and bright giants , on the other hand, a nd the 
aefici'ency of stars of lat er types intermediate in 
luminosity between giants and dwarfs. The full 
drawn lines indicate the probable course of the 

different evolution tra ins among stars. 

appreciable correlation or not. 
A summary of the results 

for stars brighter than 6m and 
for eleven subdivisions of the 
spectral interval BO-M con
tinued in four separate papersl 
was given by STROMBERG in a 
subsequent publication 2. The 
diagram in fig. 4 will give a fair 
idea of the principal results in 
the said papers. The diagram 
reveals the existence of the gian t 
and dwarf series and suggests 
the possible existence of three 
other series. Of these the faint 
giant series branching off at 
class F, and running parallel to 
the line of normal giants cer
tainly is not so well established. 
The same migh t be said concern
ing the group of bright giants 
which should be distinct from 
the supergiants proper and are 
found to exist among the stars 
of all spectral classes except AO. 
STROMBERG points out that even 
if the bright giants sometimes 
appear to merge with the super
giants their existence is always 
indicated by the relative abund
ance of stars brighter than the 
normal giants, which in the 
earlier classes at least can not be 
accounted for by the relatively 

small number of known c-stars. Among the earliest B stars their existence is 
indicated by a bulge on the principal group. 

The supergiants do not appear in the B8-B9 classes although here seven 
known c-stars are included. It seems clear that for this part of the luminosity 
curve no high accuracy can be expected. 

1 ApJ]2, p . 117 (1930) ;= MtWilsonContr 411; ApJ 73, p.40 (1931) = MtWilson 
Contr 418; Ap J 74, p. 110 (1931) = Mt Wilson Contr 430; Ap J 74, p . 342 (1931) = Mt 
Wilson Contr 440. 

2 Ap J 75, p. 115 (1 (32) =" Mt Wilson Contr 442 . 
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The following table gives the main results. 

Mean absolnte magnitude 
Spectral class 

Super- Bright Normal Faint Main 
IS 

giants giants giants giants series 
All 

BO-B2 8 M , } -4M ,0 -OM,3 -2,9 -3,3 124 - ,- -6' 
-5 5' . , -

B3 -6 ,0 -4 ,0 -0 ,J. -1,4 -1,9 246 
BS -6 ,S? -3 ,8 -0 ,3 : -1,4 -1,6 152 

B8, B9 -3 ,6 ° ,0: -0,7: -0,7 351 
Ao -5 ,4 +0 ,8: +0,4 +0,4 416 

A2-A5 -4 ,0 -3 ,1 +0 ,8: +1,4 +0,5 558 
1'0-1'8 -3 ,6: -2 ,5: +1 ,4 +3,3 +3,3 _ +1,7 544 
Go-G5 -3 ,7: -2 ,2: +0 ,4 +2,7: +4,3 +0,7 40S 
KO-K2 -4 ,1: -2 ,0: +0 ,2 +2,6: +6,0 +0,1 1022 

K5 --4 ,3 i -1 ,8: -0 ,1 +2,1? +6.6 I -0,4 186 
Ma-Md --4 ,6 -1 ,6? • -() ,2 +1,6? -0,8 188 

The visual magnitudes were also reduced to bolometric magnitudes. 
STROMBERG points out that the question of the evolution of the stars is 

nowadays "clouded in more mystery than ever". The main series might be an 
evolutionary chain but the other chains are all characterized by a minimum of 
absolute magnitude at F. This feature will be very difficult to understand on 
basis of uniform evolution. STROMBERG also says that we must not overlook the 
possibility that the stars do not necessary evolve by a continuous change in 
temperature. "The stars may have to pass through more or less unstable stages, 
characterized by pulsations, explosions, or fissions, and then settle down to 
equilibrium with a surface temperature quite different from that of the previous 
equilibrium state." 

In a critical note by J. SCHILT l as to the method of STROMBERG it is pointed 
out that applying the integral equation in question extreme care must be used. 
Although STROMBERG'S method has the advantage of giving everything that 
can be obtained from proper motions and radial velocities, there is a danger if 
not proper weighting of the data can be made that details are obtained which 
have no inherent significance. 

Another criticism of STROMBERG'S results has been presented by L. GRATTON 2• 

As starting point the author mentions that the two distributions compared by 
STROMBERG are noticeably different on account of the ellipsoidal character of 
the velocity distribution and that preference should be given to the natural 
values of the proper motions and radial velocities instead of the logarithms 
because then a natural discrimination between positive and negative v is possible. 
GRATTON develops a modified method and applies it to the case of determining 
the frequency distribution of the K stars. For the KO-K2 stars between sm,O 
and sm,8 GRATTON finds in agreement with STROMBERG a well established maxi
mum between +OM,2 and +OM,3. But the other two maxima are not present 
in GRATTON'S curve and there is no agreement in the general form of the two 
curves. 

Finally GRATTON checks his results by aid of trigonometric parallaxes and 
constructs a general luminosity function for the K stars. He finds no gap between 
giants and dwarfs. 

STROMBERG 3 has published a note dealing with GRATTON'S criticism. He 
points out the similarity of the two methods and agrees with GRATTON and 
OORT 4 as to their calling attention to the fact that the method is not quite new. 
-----

1 M N 92, p.137 (1931). 2 BAN 7, p.85 (1933). 
3 M N 94, p.68 (1933). 4 BAN 6, p.239 (1932). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 33 
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Thus VAN RHIJN has used a set of linear algebraic equations in determining the 
distribution of parallaxes of stars (compare Ciph. 156 a in this Appendix) and 
SEARES' has also used an equivalent method. 

STROMBERG thinks it is not fair to compare the distribution of stars between 
sm,o-sm,8 with the distribution of all stars brighter than 6m,O but finds the 
agreement better than might be expected. He adds: "the fact that I found three 
fairly distinct groups denoted by the terms "supergiants", "ordinary giants", and 
"faint giants", was due to the circumstance that I actually solved the integral 

-8 BIbBs 88 AO .4IAl.45FoF2FsF8 Co li5 Ko K2KSMaMo equation, whereas GRATTON 
I I I tried a slightly modified error 

-7 f 
-6 

-S 

• 
• 

+6 

+7 

+8 1-

+9 

~O~----------------------------L---------~ 

.Fig. 5. RUSSELL-diagram derived by the Harvard 
authors using the method by STROMBERG. The material 
consisted of the Boss stars for which the distribution 
of the absolute magnitudes of different spectral classes 
were derived using the total proper motions. The four 
gaps in the figure are thought by the Harvard authors 

curve which seems to fit 
the observations sufficiently 
well". STROMBERG admits 
that GRATTON'S modification 
of the method means an 

. improvement, especially in 
case of the i-components, but 
points out that he actually 
corrected for the effect of 
a non-spherical distribution. 
GRATTON replies to STROM
BERG'S criticism in a further 
paperl. 

E. OPIK, M. OLMSTED, 
G. MAULBETSCH, and L. BAR
NES2 have discussed the theo
retical basis of the method 
used by STROMBERG and 
recomputed the distribution 
of M for the Boss stars. 

The authors believe that 
by using separately the T

and v-components, instead 
of total proper motion, the 
advantages of a more refined 
treatment are lost through 
obtaining a larger statistical 
uncertainty. Even when the 

to be real. 
results for T and v are com

bined, the results are inferior to those obtained from total proper motions alone. 
The "cosmical error" is larger when computed as the mean of two values than 
the error in case of total proper motion. 

The main results are illustrated in the RUSSELL-diagram given in fig. 5. 
The wellknown region of avoidance for intermediate M in late classes, as denoted 
by H in the diagram, is an interesting feature of the said diagram. The region 
of greatest frequency of the giant branch b - c - d joins the main sequence 
between the classes GO and AS. There are also four gaps x, y, z, v, which are 
sufficiently large in width as compared with the statistical resolution to make it 
probable that these gaps should be real. The authors suggest that instead of 
one there exist five superposed RUSSELL-diagrams. The nomenclature for these 

1 M N 94. p.467 (1934). 2 Harv Circ 381 (1933). 
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branches, denoted b, c, d, e, t in the diagram, is suggested as follows: b = faint 
giant, c = normal giant, d = bright giant, e = first supergiant, t = second 
supergiant branch. These branches have, however, very little in common with the 
corresponding classes in STROMBERG'S nomenclature. Among other differences 
in the results reached by the Harvard authors and STROMBERG may be mentioned 
that the former find in general a smaller number of supergiants than the latter. 

B. P. GERASIMOVIC 1 has applied the method of STROMBERG to the early 
B stars. The material consisted of proper motions compiled by GERASIMOVIC 
from PGC and six other sources, reduced to the Boss system 2 and corrected 
for f-t~ error, and of radial velocities. The difficulties when applying the method 
to the B stars are mainly the change of M from B5 to BO, unexcluded orbital 
motions in the radial velocities, and, finally, the possible influence of absorption 
in the (reduced) -r-components. 

It was found that the BO-B2 and B~ stars can be dissected into three 
distributions with apparent maxima and B5 into four maxima. 

Spectral class 

Bo-B2 
B3 
B5 

-2.11,6 
-1 ,1 
-1 ,9 

Apparent maxima 

-0.11,1 
(+1 ,0) 
+0 ,4,+1,9 

GERASIMOVIC points out that the errors of the spectrum classification in 
HDC should not be forgotten. Thus among fainter so called BO-B2 stars there 
may be a not negligible number of 0 stars. He also warns against being too 
keen in supposing an actual division into supergiants, giants, subgiants or so. 

172b. Effect of Preferential Motion on Mean Parallax. A. FLETCHER3 
has investigated the effect of neglecting preferential motion in deriving a mean 
parallax from peculiar motions. The quantities i and Vin the formula "iT: = 4,74i1V 
are both too high if preferential motion is present. FLETCHER assumes that the 
velocity ellipsoid is a prolate spheroid, having its major axis parallel to the 
galactic plane. When the stars are uniformly distributed over the sky, then 
:;; and V will be exaggerated in about the same ratio, so n will not change materially. 
The total effect on n depends upon the angle between the directions of solar and 
of preferential motion. When the stars show a strong galactic concentration the 
exaggeration of V is considerably increased and that of :;; is usually somewhat 
diminished, so that the value of "iT: will almost always come out too low. The 
corresponding correction in M will reach about +OM,5 for stars having a fairly 
high galactic concentration. 

As to the radial velocities these will be exaggerated in a small region of 
the sky by the factor t = (a2sinx + c2 cos 2x)t/a = (1 + sinh2pcos2x)t, where 
thus coshp = cia, and e and a are the major and minor axes of the velocity 
spheroid, respectively, and x the angle of the centre of the region from the vertex. 
The average value of t in case of maximum galactic concentration, if the stars 
are uniformly distributed on the galactic circle and the vertices too lie on that 
circle, is: 

where cos() = ale and E is the complete elliptic integral of the second kind 
having the modulus sin (). 

1 M N 91, p. 537 (1931). 
3 M N 92, p.780 (1932). 

2 See Ciph. 166 in Chapter 4 in this Handbook. 

33* 
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In case of uniform distribution we have: 

t~ = Ucla + Pisinhp] , 
as has been earlier shown by EDDINGTON 1. 

cia eu 

1,0 0,00 
1,2 0,07 
1.4 0,14 
1,6 0,22 
1,8 0,30 
2,0 0,38 
2,2 0,46 

e. 

0,00 
0,10 
0,21 
0,32 
0.43 
0,54 
0,66 

The adjoined table gives the mean exaggerations 
e=t-1. 

In the case of cross proper motion it is found: 

I' = (1 + sinh2 psin2 ysin2 V')t, 
where I' is angular distance Apex 0-+ Vertex and V' the 
angle Vertex, Apex and centre of the region considered. 
This formula holds for every distance distribution of the 
stars, provided that there are in each shell of distance 

enough stars to furnish a fair value of "i for the shell; r depends for given P 
and I' only on V" The value /' can be found only when the stars of each region 
have the same mean value of proper motion freed from parallactic motion 
perpendicular to the direction Region 0-+ Vertex. It seems reasonable to suppose 
this to be case when the stars are uniformly distributed over the sky and also 
when they are uniformly distributed on the galactic circle. Other possible 
cases are not considered in FLETCHER'S paper. In the case of uniform distribution 
over the sky the mean factor of exaggeration is: 

f = _~f2(r1 + sinh2p sin 21' sin2V')t dV' = 2n~1 E sec() , 
2n. 

o 
where tg () = sinh P sin y. The following table contains the results for e;, = t;, - 1 . 

e.. 
cIa 

y=35° y=45° 

1,0 0,00 0,00 
1,2 0,04 0,05 
1.4 0,07 0,11 
1,6 0,12 0,17 
1,8 0,16 0,24 
2,0 0,21 0,31 
2,2 0,26 0,38 

y= 55° 

0,00 
0,07 
0,15 
0,22 
0,31 
0,39 
0.48 

Next the case is considered when the stars 
are distributed uniformly on the galactic 
circle. If Vertex 0-+ Apex makes an angle IX 

with the galactic circle at the Vertex and 
the region is on the galactic circle we have: 

cos IX cos I' = sin I' cot x - sin IX cot V' , 
and: 2n. 

1'c = 2~J (1 + sinh 2p sin 21' sin 2V')t dx. 
o 

This elliptic integral can be reduced in the usual way. If not great accuracy 
is required a method of approximation used and explained by FLE'ICHER can 
be applied. 

FLETCHER selects the value of cross motion when I' = 45 0, in the uniform 
case, and in the case of strongest concentration, and IX = 35 o. Than the 
correction LI M to be added to M is computed in the ordinary way. The 
following table gives the results. 

cia I e .. e.. e. ~ LIM 
y=45· "'=35· y=45° 

1,0 0,00 0,00 0,00 0,00 +0,0 
1,2 0,07 0,05 0,10 0,04 0,1 
1.4 0,14 0,11 0,21 0,09 0,2 
1,6 0,22 0,17 0,32 0,14 0,3 
1,8 0,30 0,24 0,43 0,19 0,4 
2,0 0,38 0,31 0,54 0,25 0,5 
2,2 0,46 0,38 0,66 0,31 0,5 

1 Stellar Movements, p. 157 (1914). 
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173a. Subsequent Researches by Schalen. In a second paper SCHALEN1 

has investigated the distribution of stars in the four galactic regions dealt with 
in an earlier paper 2• The second paper concerns the distribution of stars to 
mp = 10,5 of classes AS to M. The magnitudes have been determined for about 
3700 stars applying the same method as in the first paper and the absolute 
magnitude has been determined for G-M giants and dwarfs by means of the 
cyanogen criterion or estimated for the other stars from average M. A discussion 
of the determined M shows that the FO-F5 stars have about the same absolute 
magnitude as have the gG5-gK2 stars. This follows from their distribution in 
relation to dark nebulae and their galactic concentration. 

174a. The Distribution of Magnitudes and Spectral Classes in Dark 
Nebulae. \Vhen comparisons are made between a normal field and a field covering 
a dark nebula the effect of the absorption ought to be shown through a dis
placement of the frequencies of a (m). From the work of F. BECKER 3 it is evident 
that when the stars of a certain area are grouped according to spectral classes 
and apparent magnitudes the frequencies of B and A stars very rapidly undergo 
a diminishing with decreasing intensity. The contrary is true for late classes, 
and for the G class there is, ceteris paribus, a strong increase in frequency. 

In the Coal Sack H. BRUCK 4 has classified 224 stars, presumably within 
the dark nebula, and investigated the distribution of a (m) with regard to different 
spectral classes. A comparison with the KAPTEYN Area 194 revealed the unex
pected fact that no effect of the kind mentioned above was present and that 
nothing was speaking in favour for the existence of an absorption in the Coal 
Sack. If the absorption was there, the BS-A4 stars of magnitudes 11 m,1-11 m,5, 
should be five times as frequent as in Area 194. As is seen from the following 
table there is no such effect seen. (C.S. gives the relative frequencies inside the 
Coal Sack and 194 those inside the Area 194.) 

BS-A4 AS-FI F2-FS F9-G4 GS-GS G9-K4 
Apparent Magnitude 

C.S. 194 C.S. 194 C.S. 194 C.S. 194 e.S. 194 C.S. 194 

10m,1-11 m,0 0,45 0,48 0,08 0,19 0,08 0,14 0,15 0,08 0,06 0,04 0,18 0,07 
11 ,1-12 ,0 0,14 0,12 0,14 0,12 0,29 0,32 0,21 0,31 0,13 0,07 0,09 0,06 
12 ,1-12 ,5 0,06 0,00 0,41 0,47 0,00 0,06 

Of course, it might be possible that the Area 194 is not a normal one. But 
is seems that the frequency of BS-A4 stars is only about 15 per cent larger in 
that Area than in No. 193. 

Finally, it was tried to estimate the size of a possible selective absorption in 
the Coal Sack. The opacity of the spectra near the HI' and the He regions were 
estimated and compared for 129 stars in the Coal Sack and for about 400 stars 
in the normal area. No colour excess was found so far and it is concluded that 
if present it should be smaller than om,2 to om,3. 

179a. The Question of the Distribution of the Total Light of the Stars 
of Different Magnitudes. This question has been discussed now and then, because 
from a knowledge of that distribution it would be possible to compute the 
intensity distribution in the Milky Way. J. PLASS:\IANNs has made use for that 
purpose of the star numbers a(m) inBD, but could not reach a very satisfactory 
result because the BD as containing only a (m) down to a (9,2), or so, cannot give 

1 Nova Acta Reg Soc Sc Upsal (IV) 8, No.1 (1932) = Upsala ~Iedd No. 55. 
2 See Ciph. 173 in Band V, Chapter 4. 
3 SitzberPreuss Akad dWiss, Phys-MathKI1930XII, 1932XI; ZfAp5, P.2H(1932); 

6, p. 198 (1933). 
4 Z f Ap 8, p.75 (1934). 5 Himmelskunde p.442 (1913). 
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a good picture of the Milky Way. F. H. SEARES, P. J. VAN RHIJN, MARy JOYNER 
and MYRTLE RICHMOND l have used the average numbers of a(m} for a computa
tion of the total light of the stars. PANNEKOEK 2 has treated the star numbers 
in the large star cloud in Sagittarius. 

K. F. BOTTLINGER 3 has made use of the star numbers given in Mount Wilson 
Contr 301. Let A(m} be the number of stars brighter or equal to m and dA(m}jdm 
= a(m}. If the last quantity, thus being the number of stars of a certain magni
tude, is multiplied with the intensity corresponding to m we have as the total 
intensity of stars of magnitude m: 

J(m} = a(m) = a(m) 
2,S12m mo [OAJm mo' 

Here mo is selected as the magnitude of a star taken as intensity unit. If 
a summation is made over all magnitudes we have: 

+00 

It =/I(m}dm, 
-00 

and if the stars visible for the unaided eye are excluded: 
+oc 

If = f I (m}dm. 
+5,5 

The computed intensities were found to have a maximum at 13m for galactic 
latitude b = 0°, at 10m for b = 30°, and at 8m for b = 90°. In the galactic clouds 
the maximum intensity is about 15m • The Sagittarius cloud has its maximum 
at 1sm,5. BOTTLINGER quotes the Mount Wilson result4 as to the integrated spec~ 
trum of the cloud and assigns to the brightest stars M = +4. This seems to me 
somewhat too low and assuming M = +3,0 the distance will be 10300 light 
years, which is shorter than usual but in better agreement with present views 
than the low value of BOTTLINGER. 

The same treatment can, of course, be given to the absolute magnitudes in 
order to obtain spatial luminosities. The distributions of such luminosities have 
been computed by BOTTLINGER for the nearby stars, three globular clusters, 
the Scorpio-Centaurus moving cluster, the Pleiades, h and X Persei, and the both 
Magellanic Clouds. It seems from these computations that the stars absolutely 
fainter than +6M contribute very little to the total intensity. From the extra
polated star numbers in the Magellanic Clouds the total absolute magnitudes 
are derived on basis of the commonly adopted parallaxes by SHAPLEY. The 
photographic total absolute magnitudes M; = -15,6 and -16,2 for the Large 
and the Small Cloud, respectively, are derived. These compare favourably with 
the direct estimates of the total magnitudes of the clouds. 

180a. Colour Index from Photoelectric Measurements. An important 
extension of the measurements of photoelectric colour indices by BOTT
LINGER and GUTHNICK has been made by W. BECKER D. The author observed 
662 colour indices of 356 stars, so the totals of the Berlin-Babelsberg deter
minations now number 1465 and 738, respectively. At the observations it waS 
necessary to use another colour-screen than that used by BOTTLINGER. Thus 

1 Mt Wilson Contr 301, p.54 (1925). 2 BAN 4, p.39 (1927). 
3 Z f Ap 4, p.370 (1932). 4 Publ ASP 39, p.368 (1927). 
6 Berlin-Babelsberg Veroffentl10, H. 3 (1933). Z f Ap 5, p. 101 (1932). This first paper 

has the title: Lichtelektrische Farbenindizes von 738 Stemen. I. Beobachtungen und Katalog, 
and the second: Statistische Untersuchungen auf Grund lichtelektrischer Farbenindizes von 
738 Stemen. 
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a reduction of the indices of the latter to that of the former proved to be necessary. 
The method of least squares yielded the relation curve: 

C Beck. = +om,5013 + 1,0826 CBottl. 

Because of the importance of transforming the photoelectric indices to 
photographic ones a comparison was made between C Beck. and the colour indices 
as derived by SCHNELLER 1 from a comparison between the mp by HERTZSPRUNG 
(Ciph. 67) and mv by ZINNER (Ciph. 40). This comparison yielded the relation-

curve: CSchnell. = +om,4OO + 2,439 C Beck. - 0,430 C~eck. 

A comparison was also made with the colour indices by KING: 

CKing. = +om,326 + 2,037 C Beck. - 0,530 C~eck. 
A sudden change in the sensibility of the cells took place and necessitated 

a slight non-linear correction to the different colour indices. This correction 
varied between +om,029 for white stars and -om,098 for red stars. BECKER 
interprets this sensibility change as a phenomenon of decreptitude of the cells. 

The extinction was reinvestigated and only slight changes in relation to 
the numbers of BOTTLINGER were found. The maximum extinction correction 
of BOTTLINGER'S system amounted only to +om,03. The narrow scale of photo
electric C has the advantage over other methods of smaller influence of the 
atmospherical extinction. 

No seasonal trend in the colour indices was found. 
Finally, the material was tested for an eventual magnitude equation. Only 

in case of 06-B6 such an equation was found to be present and interpreted 
by BECKER as a distance-effect. 

The average mean error of a complete C was found to be, in agreement with 
BOTTLINGER'S results, ±om,012. If the material was divided into different spectral 
classes, a linear march in the values was found, as may be seen from the 
adjoined table. 

As possible explanations of that interesting 
phenomenon BECKER mentions a greater range 
in the extinction factors of the red stars in 
comparison with the white ones, or, an actual 
change in the colours of the stars, which change 
increases with increasing redness. 

Spectral class 

06-B6 
B9-A5 
A6-G4 
G5-M6 

±Om.0104 
±O .0114 
±O .0121 
±O .0138 

n 

74 
48 
67 
77 

The colour-spectral diagram showed the same features as the corresponding 
diagram in BOTTLINGER'S investigation. A division into giants and dwarfs can 
not very well be made on basis of the colours earlier than F6. For the later 
classes BECKER finds: 

Spectral class Cgiants n Cdwarfs n 
Cgiants-Cdwarfs 

Cgiants 

F8 +om.195 2 +om.100 5 0.49 
GO .259 3 .120 13 0.54 
G2 .286 3 .156 8 0.45 
G4 .307 4 .196 1 0.36 
G6 .339 16 .243 12 0.28 
G8 .386 11 .292 2 0.24 
KO .466 19 .320 4 0.31 
K2 .536 13 .368 2 0.31 
K6 .701 7 .423 1 0.40 
K8 .760 8 .467 1 0.39 

1 AN 249. p.243 (1933). 
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The dispersions (J, of C in the different spectral classes has a minimum value 
in class A and increases towards the violet and red end as is illustrated by 

spectral class 

08-B2 
B3-A5 
A6-F6 
F7-K9 
Mo-M6 

a, 

±om,054 
o ,035 
o ,025 
o ,073 

±O ,100 

the adjoined table. 
Rather remarkable is the behaviour of the 

c-stars. For them, in the classes BO-B8 the colour 
excess C - E has an average value of +om,121, in 
the classes B9-F8 the same quantity is very small 
and negative, in F9-G7: +om,069, and in K2-M3: 
+om,213· 

In the detailed investigation of the connection between M and C it was 
found most advantageous to group C - C for the different· spectral groups as 
a function of M. The fact that the effect of luminosity in the different 
spectral classes depends upon the effective spectral interval of C indicates that 
we have not to deal with any pure effect of temperature in the sense of the theory 
of ionization by SARA. The spectral classes B, A and F contribute considerably 
to LI C ILl M because the intensities of the H-lines are a function of M. BECKER 
finds that when using the intensities of Hy as typical for hydrogen-absorption the 
influence in C of this absorption in the spectral class AS will be +OM,03S. Then 
LI C/LiM = OM,0045. The actual observed effect is OM,037 in the said interval. 
Now that the temperature should then be the dominating factor, the dependence 
of T upon hydrogen-absorption can be eliminated. Finally, as residual effects 
of temperature LI C ILl M = OM,022 and OM,021 were found for B and A stars, 
respectively. 

It seems that LI C ILl M can be used for grouping stars into giants and dwarfs, 
but that the dispersion might be too large to allow a determination of M in 
individual cases. 

The C of BOTTLINGER had been used by P. VAN DE KAMP for a determination 
of LI C ILl r where r is the distance in parsecs. The value LI C ILl r = +OM,000128 
was found. BECKER'S discussion using the extended material gave LlCILIr 
= +oM,000095. The difference is mainly due to the exclusion of the c-stars in 
the latter case. When the colour excess is grouped according to the galactic 
latitude a remarkable increase is found in C - C for latitudes larger than 40°. 
BECKER says that an influence of the dark clouds studied by J. G. HAGEN is 
not very likely, because, if so, the question will arise why the matter in the Galaxy 
should excercise a selective absorption but not influence the human eye as dark 
nebulae. 

Finally, the effect of an uneven distribution of the absorbing material was 
investigated. If C - E is plotted in a galactic projection a number of areas 
can be distinguished baving positive or negative or no determined excesses. 

The "white" areas defined by 0, B, A, and F stars are free from influence in 
C - E for a distance up to 600 parsecs. The "mixed" and the "red" areas, 
on the other hand, show definite influences of the said kind. Thus: 

LI C ILl r = OM,000131 ("mixed" areas); LI C ILl r = oM,000104 ("red" areas). 

Intensity -~ 

Ca+ C-C 

0,5 -OM,012 
1,5 -0 ,005 
2,5 -0 ,001 
3,5 +0 ,001 
4,5 +0 ,019 
5,5 +0 ,023 
7,0 +0 ,024 

.. 
3 

15 
11 

5 
8 
7 
6 

The difference between the two kinds of areas might 
be explained by assuming that in direction of the 
latter selectively absorbing cosmical matter is situated 
in comparative nearness of the solar system. 

It had been pointed out by 0. STRUVE that there is a 
correlation between the intensity ofthe stationary lines of 
calcium and the colour excess. From the extended mate
rial BECKER finds the results given in the adjoined table. 
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The dispersion is ±om,03} and thus considerable. A smoothing-out process 
gives: LIe 

.dInt Ca + = OM,0054 • 

There seems not to be any relation between the intensity of the Ca + lines and 
the "white", "mixed", and "red" areas. Thus the distribution of interstellar 
Ca + and the selective absorbing material is not equal. This might support the 
opinion held by O. STRUVE, J. S. PLASKETT and PEARCE that the interstellar 
Ca + has a rather uniform distribution. A grouping of the C - C and the 
intensity of Ca + according to distance and the three kinds of areas shows that 
for "mixed" and "red" areas the redness of C and the intensity of Ca + increases 
whereas in white areas only the latter increases. It thus seems that the correlation 
above is spurious and arises through overlapping of two of the distance effects 
which in reality have nothing to do with each other. 

180b. Photoelectric C from Yerkes. Among other photoelectric deter
minations of C those by C. T. ELVEy l should be mentioned. Using the photo
electric photometer attached to the 40-inch telescope of the Yerkes Observatory 
this author determined 153 colour indices. The leff. for the yellow and blue 
magnitudes are 5100 A and 3850 A. The scale of colour is 3,2 times that of 
K. F. BOTTLINGER. A comparison with the values of BOTTLINGER suggested a 
mean error of ±om,055 in the Yerkes determinations. 

When plotting the stars in a galactic diagram it was noted that most of the 
stars with large positive colour excesses are near the galactic plane. The spread of 
the colour of B stars is very large. ELVEY divides up the causes of reddening of 
the star light into two classes. In the first class are the causes which are intimately 
connected with the star itself viz.: a. Stars do not radiate as black bodies; b. Ab
sorption by lines and bands in the stellar atmospheres; c. Scattering by an ex
tended atmosphere. In the second class is scattering of light, after it has left 
the star, by material such as nebulosity and cosmic dust. 

The question a. has never received a complete answer. All observations 
in this connection have to be corrected for scattering and absorption of the 
starlight after it leaves the atmospheres. In comparing stars of the same spectral 
subdivision it seems that no very large deviations in -the continuous background 
should be expected. If the colour indices indicate temperatures there are early 
B stars that have a temperature of A and F stars. But CECILIA PAYNE 2 has shown 
that the low temperatures are inadequate to produce the corresponding spectra 
by thermal ionization. Then it seems that other causes will give the main 
contribution to the reddening of starlight. 

As to the influence of spectral lines ELVEY points out that the influence of 
the hydrogen lines on the colours of stars has perhaps not been fully appreciated. 
ELVEY and O. STRUVE 3 have shown that the wings of the H-lines are much more 
extensive than has been thought earlier. These lines will have very little effect 
upon a star observed through a yellow filter but would influence quite appreciably 
a star observed through a blue filter. The effective wave length for the filter 
used (3850 A, between H'YJ and HI;) will make few stars not to be influenced 
because the overlapping of wings of the lines has not begun here. 

An extensive stellar atmosphere would tend to produce scattering of the 
light coming from the photosphere. Such an extensive atmosphere may be caused 
by very rapid rotation of the stars. O. STRUVE' has shown that the emission lines 
in B stars may be caused by rapid rotation. A star with narrow single emission 

1 Ap J 74. p.298 (1931). 
3 Ap J 72. p.277 (1930). 

2 Stars of High Luminosity. p. 114 (1930). 
4 Ap J 73. p.94 (1931). 
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lines is one that is rotating rapidly around an axis in the line of sight. The stars 
with wide emission lines are probably rotating around an axis perpendicular to 
the line of sight. We observe in this case the star through a nebulous shell. Thus 
we might expect to find the stars with broad emission lines to be redder than 
those of the same spectral class having narrow lines. 

When, finally, discussing the possibility of a selective scattering of light 
in interstellar space, ELVEY remarks that the photoelectric colour indices of 
early classes are not so well fitted for a study of that question because in this 
case several other factors become increasingly more important for these stars. 
The distances are not known with much accuracy because the stars are too 
far away for determinations of trigonometric parallaxes and the spectrographic 
methods are statistical and subject to considerable doubt. The criterion in these 
methods is the width of the spectral lines and this undoubtedly reflects the amount 
of rotation of the star as has been shown by O. STRUVE l . 

EL VEY finds from a correlation of the colour excess with m of the measured 
stars that a colour excess of om,2 per magnitude is indicated. There is also 
found a certain qualitative agreement with the results of R. TRuMPLER2• 

184a. Space Reddening from the Colours of B Stars. J. STEBBINS and 
C. M. HUFFER 3 at the Washburn Observatory have determined photoelectric 
colour indices of 733 B stars mostly brighter than m" = 7m,5. Blue and yellow 
filters with effective wave lengths of about 4260 A and 4770 A were used. Further
more 110 stars of classes A to M in galactic latitudes higher then 100 were 
measured for purposes of having standards of comparison. 

The colours agree well with those of BOTTLINGER 4 and of ELVEY and 
MEHLIN5. In the former case there is a linear relation between the colour indices 
by BOTTLINGER. CB • and those by the Washburn observers, CIf: 

Cw = +om,65 + 1,24CB • 

The precision of the measures is found satisfactory. The mean error of the 
adopted colour indices varies from ±om,015 to ±om,030. The colour equation, 
that is the difference between Ao and KO, is om, 74. 

When discussing the reddening the authors assume that the effect is due 
simply to RAYLEIGH scattering. The material is charted according to colour 
excess and compared with the zone of avoidance of anagalactic nebulae as estab
lished by E. P. HUBBLE. From a comparison of the different diagrams it is found 
that in Cygnus, Lyra, Lacerta, Pleiades, and Orion there is no reddening, 
but in Aquila, the P Cygni region, Cepheus, Cassiopeia, near the Perseus 
cluster, Perseus-Taurus and Auriga there is strong reddening. It is by no 
means the case that the areas of strong reddening appear dark in the sky. The 
material causing the reddening may be behind the star clouds, or, what is more 
likely, in the spaces between the stars. Since the apparent reddening follows closely 
the line of the Milky Way it is reasonable to look for the largest effect of colourisation 
not where there are apparently few stars but where there are many. In the regions 
of apparently strong obscurations the authors did not find reddened B stars. 

A definite dependence between colour excess and galactic longitude is 
found. In the whole region from 1 = 1100 to 1 = 200 0 there are no stars with 
colour excesses greater than +om,30. For a further test of the variation of the 
space reddening the stars within 50 of the galactic equator were grouped in 
sections of 20 0 of longitude and on basis of mean M the average LI C = C - C 

lObs 54. p.80 (1931). 2 See Ciph.24 in the Chapter .. Die Milchstrasse" in this volume. 
3 Publ Washburn Obs 15. Part 5 (1934). 
4 Berlin-Babelsberg Veroff 3. Heft 4 (t923). 5 Ap J 75; p. 354 (t932). 
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was determined. The space reddening is computed according to the formula 
CI = 2;'.1 C/~r, where r are the distances in parsecs, or C2 = 1ln~L1 Clr. The 
values of CI and C2 are given in the following table. 

I C, C, Frob. error to 

350 0 +om,00067 +om,00068 ±om,00007 6 
10 +0 ,00024 +0 ,00021 +0 ,00010 5 
30 +0 ,00018 +0 ,00015 +0 ,00002 33 
50 +0 ,00027 +0 ,00023 +0 ,00003 42 
70 +0 ,00031 +0 ,00035 +0 ,00003 36 
90 -+0 ,00043 +0 ,00051 +0 ,00006 26 

110 +0 ,00040 +0 ,00047 +0 ,00004 24 
130 +0 ,00025 +0 ,00024 +0 ,00003 19 
150 +0 ,00029 +0 ,00034 +0 ,00005 22 
170 +0 ,00010 +0 ,00008 +0 ,00002 31 
190 +0 ,00014 +0 ,00016 +0 ,00004 18 

Mean +0 ,00028 +0 ,00030 

With a rather doubtful conversion of scale these values correspond to a 
total photographic absorption of om,00040 to om,00172 with a mean of om,00112 
per parsec. 

If our galaxy is presumed to be a spiral stellar system the distribution of 
the observed B stars suggests a clear space or lane inclined about 40 0 to a radius 
from the center. There seems not to be any connection between the dark galactic 
layer and the local system of B stars. 

The colours of the B stars are in good agreement with the results from globular 
clusters. The reddest stars are in the zone of avoidance of the clusters and still 
larger reddening is anticipated for fainter B stars near the galactic center. It 
is probable that many of the globular clusters assumed to be beyond the nucleus 
are actually on this side of the center of the system. 

There exists practically no correlation between the colour excesses of our 
B stars and the intensities of interstellar calcium lines in their spectra. The 
calcium cloud is not condensed into as thin a layer near the galactic plane as 
the material which causes the space reddening. 

The amount of the absorption for B stars out to a thousand parsecs demands 
a reduction in the inferred distances of objects near the galactic plane. However, 
the spotted nature of the space reddening makes this correction uncertain; the 
maximum value of absorption found is about 2m. 

The evidence from B stars as well as from open and globular clusters and 
from anagalactic objects all agree in establishing the presence of a thin stratum 
of absorbing material near the galactic plane. This absorbing layer may be 
quite similar to the dark lanes known from other galaxies viewed edge-on. 

184b. Colour Criteria in Early Stars. S. L. THORNDIKE I has investigated 
the question of the distribution of interstellar scattering matter as shown by 
colours of early classes of stars. For that purpose 78 stars of classes OeS, Bo, 
B1, B2, and AO were determined for colour by a spectrophotometric method. 
The magnitudes of the following four wave lengths were determined: 3862, 
4280, 5260, and 5820 A, and the three "colour criteria": CI = m4280 - m5260, 

C2 = mS862 - m5820 , and Cs = m4280 - m5820 were defined. Then the influence 
of atmospheric absorption was corrected for, and the errors of the different 
criteria determined. Further, C2 and Cs were reduced to CI , and, finally, the 
average value C was formed according to the equation: 

C = 0,227 CI + 0,248 C2 + 0,183 Ca. 
1 Lick Bull 17, p.9 (1934). 
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The plots of colour against galactic latitude, apparent magnitude and other 
attributes for early spectral classes show only vaguely the pronounced correlations 
to be expected on the supposition that a continuous stratum of scattering matter 
lies along the galactic plane. 

THORNDIKE is of opinion that the simple hypothesis of a uniform absorption 
is untrue in the respects that· stars of the same spectral subdivision are of 
widely scattered intrinsic colours but the interstellar matter producing colour 
excesses is not uniformly distributed. 

The early class stars appear to be redder, on the average, than the class 
AO stars. Inasmuch as the former stars must be hotter than the latter and thus 
also intrinsically bluer it seems that very few early class stars fail to show effects 
of selective scattering. 

On the other hand there is a general trend to be anticipated present in 
the material on the basis of TRUMPLER'S hypothesis that there is an absorption 
in the galactic layers. Thus the redness increases with decreasing apparent 
brightness, and a decrease of redness with increasing distance from the plane 
of the Milky Way appears to be present. The correlation between colour and 
distance from the Milky Way plane is very low. THORNDIKE has correlated the 
star richness of the fields where his objects occur with redness but does not find 
any correlation. When the objects appear to be surrounded by dark nebulosity 
the stars are bluer than the average. 

THORNDIKE also draws the conclusion from his work that the diffuse matter 
producing interstellar scattering occurs in irregular clouds associated with the 

Authority 
Wave length 

11 AI 

SCHALEN. 4400 -
BOK. 4400 -
SCHALEN. 4400 5600 
BOTTLINGER 4220 4570 
BECKER 4220 4570 
ELVEY. 3850 5100 
SLOCUM 4400 5600 
VAN DE K.UIP. 4400 5600 
WILLIA~S 3850 5100

1 ZUG. 4300 6260 

de 
d. 

om.OO050 
0 .00040 
0 .00030 
0 .00013 
0 .00014 
0 .00049 
0 .00034 
0 .000355 
0 .00058 
0 .00036 

entire galactic system rather 
than with the local cluster. 

As a summary of the many 
different investigations as to a 
selective absorption we overtake 
the adjoined table mainly from 
a paper by W. GLEISSBERG1• 

STEBBINS and HUFFER. 4260 4770 0 .00028 

But even if the agreement 
is good it seems premature to 
conclude that the existence of the 
selective absorption, although 
strongly indicated, is definitely 
established. OHMAN 3912 4415 0 .00019 

d) The Diameters of the Stars. 
193a. Diameters of Bright Southern Stars. At the Lembang Observatory 

A. WALLENQUIST 2 has used the colorimeter by WILSING for a determination of 
the reciprocal temperature for 113 bright southern stars. Using known parallaxes 
the following values for the mean linear diameter were found for ordinary giants: 

Spectral class Mean diameter c.IT n 

B-A 2.70 ~ 1.49 15 
A-F 3.8 1.50-1.99 9 
F-G 9.6 2.00-2.49 7 
G-K 13.9 2.50-2.99 12 

K 19.0 ;;:; 3.00 38 

1 Istanbul Arch Soc Turque Sc Phys et Naturelles No.1 (1935). 
2 Lembang. Bossche Sterrenwacht. Ann 5. Part 4 (1935). 
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e) The Densities of the Stars. 
204a. Densities of Visual Binary Stars. J. GABOVITS and E. OPIKI have 

computed the densities of visual binary stars on the basis of the relations 
which can be established between the orbital elements and the surface bright
ness as derived from the spectral class (See Chapter 4, Ciph. 204). The method 
is the same as the one developed by E. OPIK in 19162 • The best individual 
values of T can be obtained from colour indices which have been standardized 
with the aid of spectral photometric determinations of the temperature. Using 
the data of OPIK 3 it is found: 

c2fT = 1,47C -+- 1,82, 

where C is the colour index in the system established by QPIK J on basis of a 
number of modern sources. 

In case of M stars, the absorption by the TiO bands will affect considerably 
the visual magnitude and only slightly the photographic magnitude. The outcome 
of this will be that the colour index is derived smaller than it would be if there 
were no TiO absorption. The surface brightness therefore will be overestimated. 

As mp is not influenced by the TiO absorption to any considerable degree 
the true effective temperature is computed from the formula: 

mp - mbol = 36100jT + 1010gT - 43,40, 

where mbol is the bolometric magnitude according to PETTIT and NICHOLSON, 

and mp the photographic magnitude in the colour system established by QpIK4. 

The constant term is determined from K stars in the 
list of PETTIT and NICHOLSON 5• After having found 
the "true" temperature, T' , of a star of class M the 
"ideal" colour, C' , is computed from the next last 
formula above by substituting in this for T the "true" 
temperature T'. The TiO correction, LI C, is then: 
LlC=C'-C. 

The size of the correction is shown in the adjoined 
small table. 

When the densities for stars of the M dwarf class 
are computed it is found that the TiO correction 
brings down the densities of these red dwarfs from 

Correction in the co
lour index C due to the 

effect of TiO bands. 

Spectral Mean correction 
class LIe •• 

MO +om,14 3 
M1 0, 15 1 
M2 0, 25 6 
M3 0, 48 3 
M4 0, 70 3 
M5 1, 32 3 
M6 1, 47 2 

the usually accepted, abnormally high values, to the "normal" densities of the 
other dwarfs. The unexpected result is illustrated in the following table. 

Star Spectral m. Colour LlC C' (1' class index (1 

rJ Cassiopeiae B Mo 7,4 1m,34 om,08 1,42 1,640 1,050 
!L Herculis B M3 10,2 1 ,34 ° ,48 1,82 26,5 2,06 
Krueger 60 A M3 9,3 1 ,34 ° ,48 1,82 54,5 4,22 
Krueger 60 B M4 10,8 1 ,45 ° ,79 2,24 165 2,50 
0 2 Eridani C . M5 11,0 1 ,45 1 ,17 2,62 150 0,30 

Densities were derived by the authors for altogether 166 stars. The main 
results as to the dependence of density upon spectral class are given in the 
following table. 

1 Publ Obs Astr Tartu 28, No.3 (1935). 2 Ap J 44, p.292 (1916). 
3 ApJ 81, p.177 (1935). 4 Publ Obs AstrTartu 27 part 1 (1929). 
5 Ap J 68, p.279 (1928) = Mt Wilson Contr 369. 
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Spectral class Arithmetic Dispersion in .. Geometric .. mean density arithmetic mean density mean density 

B3 0,0050 ±0,00100 2 0,0710 2 
AO-A2 0,218 0,138 21 0,12 21 
A3-A7 0,510 0,469 10 0,35 10 
FO-F3 0,232 0,076 25 0,19 24 
F4-F6 0,691 0,753 29 0,57 28 
F7-G1 0,730 0,925 34 0,61 31 
G2-G6 1,378 2,848 12 1,77 13 
G7-K1 1,440 3,998 10 1,87 9 
K2-K6 1,546 3,455 13 1,23 13 
MO-M5 2,187 6,406 6 1,66 6 

Between the absolute magnitude (and hence the mass) and the density 
there is a decided correlation. Thus the present writer has found: r = +0,726 
± 0,037 and if the five outstanding cases, for which the values of loge are 
> 4,00 or < -2,40 are excluded: r = +0,690 ± 0,041. This is a much higher 
correlation than the corresponding one existing in case of eclipsing spectroscopic 
binaries (See this Appendix Ciph. 244b.) Using the whole material the following 
formula is found as giving the most probable value of e for given M: 

e = eO,26528 M - 1,3611 • 

207 a. Densities of Eclipsing Binary Stars. In an extensive monographic 
treatment of the eclipsing binaries S. GAPOSCHKIN 1 has investigated the pro
perties of 349 pairs. Of the general results the following should be mentioned. 
With increasing period the duration of eclipse, expressed with the period as a 
unit, decreases, and with increasing period the depth of the primary minimum 
increases. There is a non-linear relation between the period and the ratio r,/rt
of the radii. The excentricity of the system increases with increasing period. 
Between the ratio of the axes bja of the stars and the spectral class there is a 

4,20 
2,4 
1,5 

Length of period 

>2d ,30 
0,75 to 2,30 

<0,75 

complicated relation but on an average the ratio 
decreases when the spectral class advances towards 
"lateness" . 

GAPOSCHKIN found the general relation between 
total mass and period, P, which is shown in the 
adjoined table. 

The usual formulae for deriving the densities of the components were then 
changed into a series of formulae where the individual masses for the groups 
of different periods were introduced by aid of the mass values derived above 
and the mass-ratios as derived from the difference in magnitude between the 
components. I have used the data in the table of GAPOSCHKIN and derived 
the following mean values of the densities for the different spectral groups: 

spectral Mean density of Dispersion in Mean density of Dispersion in 

I class 
brighter component fainter component .. 

{!& {!& {!f {!f 

BO-B5 0,0940 ±0,0950 0,0890 ±0,0690 9 
B8-A2 0,172 0,125 0,419 0,946 14 
A3-A8 0,171 0,137 0,173 0,207 14 
A9-F2 0,335 0,289 0,198 0,219 34 
F6-G5 0,407 0,439 0,186 0,359 80 
G6-K2 0,491 0,409 0,198 0,368 40 
K3-K5 0,492 0,288 0,079 0,087 16 
K6-MO 1,296 

I 
0,981 0,903 I 1,134 5 

M1-M6 0,004 0,002 0,003 0,003 2 

1 BerIin-BabelsbergVeroffentl Bd.9, Heft 5 (1932). 
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A number of the spectral classes in this table have been computed on 
basis of the difference in magnitude between the components, colours and so 
forth. It seems that the results in the table corroborate the results reached 
in earlier investigations. 

The results as to the densities 
for stars having actually classified 
spectra are given in the adjoined 
small table. 

There is an indication that the 
densities of the fainier components 
follow the general course in the 
spectral density-diagram, that is, 
from comparatively high densities 
in the classes AO to F5 they pass 

------.------,1-----------;1----
Spectral Mean Ratio: I 

class density Density of brighter i n 
Density of fainter I 

-----+----~------~---
08-BO 
B1-B3 
B4-B8 
B9-A3 
A4-F5 
F6-G3 
K-M 

0,0090 
0,074 
0,18 
0,27 
0,57 
1,9 
1,4 

0,7 
1,0 
3,3 
5,0 
2,5 
1,2 
0,8 

3 
10 

7 
11 
8 
3 

over to low densities in the classes EO to B5 but also define a secondary 
branch of stars of comparatively low density running from spectral classes 
GO to G5 to the classes AO to F5. 

f) The Masses of the Stars. 
210a. Determination of Mass-Ratios of Visual Binaries. By means of plates 

secured with the 40-inch refractor of the Yerkes Observatory R. C. HUFFER 1 

o 
/' r-

t::!. P'" 
o 

'"'-[L1 l::::::::::: ~ ~ b---::-
[ Il;: ~ ~ ~f-" 

'/I VI /1""- .--" 

tr LV / V 
~ 1"-"" fl V 

5 

A W ·z VI / 
/ 'J::; 10 I~ If / 

V Y f • - I- tf=:::: . / 0. 
f / 1 c-- . 

II I I .... 10 

..-: J..-A ....... V- I-
.... V V I 

/ / 
15 / II 

/ 
V 

Fig. 6. Mass-luminosity relation as derived by HUFFER from the material of separate stellar 
masses on basis of existing determinations of the mass-ratios in visual binaries. The ordinates 
are absolute visual magnitudes and the abscissae are logarithms of masses. The full drawn 
curve represents EDDINGTON'S mass-luminosity relation. The straight lines join the two 

components of a physical pair. 

has determined the mass-ratios of 17 binaries. The conditional equation used 
has the form: k 9R2 

flxt + x - rx lm--;-+ 9R1 = m x , 

where flx is the proper motion component in the direction x, kx an additional 
constant, rx the separation of the two components in x, and mx the measured 
position of the brighter star, when correction for parallax has been made. 

1 Ap J 80, p.269 (1934). 



528 Bd. V. Chap. 4. K. LUNDMARK: Luminosities, Colours, etc. of the Stars. ciph.239a. 

The results have been combined with other determinations and the masses 
determined for 29 pairs for which good mass-ratios are known. The plot given 
in fig. 6 shows several interesting deviations from the mass-luminosity diagram 
generally accepted. 

239a. Distribution of Mass-Ratios in Double Stars. G. SHAJN 1 has investi
gated the distribution of the mass-ratios in double stars. Earlier SHAJN had 
investigated 342 pairs for which both spectra were known. In order to increase 
the material and to avoid some selection as to distance between the components 
also pairs exhibiting only one spectrum but with known proper motion were 
included. Thus the material used in the investigation embraced 1497 pairs. The 
M for different spectral classes and the bolometric differences L1 (MB - MA) 

were computed. The following condensed table will show the principal results: 

Spectral class 
LI(MB-MAl 

I 

Mass 

I of system MA MB Bolometric <JJ1B/<JJ1A n 
difference <JJ1A <JJ1B 

M -1 M ,0 +3 M ,1 +5 M ,9 12,60 1.40 0,11 15 
., KO-K5 -0 ,3 +3 ,2 +5 ,6 7,9 1,3 0,16 109 .... GO-G5 -0 ,2 +2 ,1 +2 ,R 4.4 1,8 0,43 78 

~ F2-F8 +0 ,1 +1 ,8 +1 ,9 3,5 2,0 0,56 166 
O-B1 -3 ,7 +0 ,3 +4 ,0 27,8 4,6 0,17 13 

B5 +0 ,8 +2 ,6 +1 ,8 2,9 1,7 0,60 22 ., B2-B3 -1 ,0 +1 ,2 +2 ,2 6,3 2,9 0.46 38 .~ B8-A5 +0 ,9 +2 ,6 +1 ,7 2,7 1,6 0,61 511 ., ., 
FO-F8 +4 ,0 +5 ,1 +1 ,2 1,1 0,9 0,82 245 

.S Go-G5 +5 ,1 +6 ,2 +1 ,0 0,9 0,7 0,78 221 
cd 

::a KO-M +6 ,2 +7 ,5 +1 ,1 0,9 0,7 0,78 79 

The reduced proper motions were used as a means of discriminating the 
pairs into giants and dwarfs. The mean mass ratios of the different spectral 
groups were then derived on basis of the theory of radiative equilibrium. 

It seems that the mass-ratio progresses towards unity in the giant sequence 
and the main series, separately, when advancing along the spectral sequence. 
The B stars cannot, as to their mass-ratios, be considered as an intermediate 
state in the sequence Mg 0+ A 0-+ Md' 

The distribution of L1 (MB - MA) is found to differ radically in giant systems 
on the one hand and dwarf systems on the other. 

The increase of the mass-ratio for the systems presumably furthest advanced 
is a general behaviour of visual binaries, eclipsing binaries, and to a smaller 
degree of spectroscopic binaries. 

In order to find the possible cause of the said increase SHAJN makes use of 
JEANS' approximate formula 2 dlJJljdt = -1X1JJl3. From the integrated value 
of m as given in Chapter 4, Ciph. 235 the relation between the mass-ratios, 10 
and 11, for two different epochs is found as: • t~(1 + Wl~t) 

Ii = -1---'---+-t-~--:-Wl,,-~o-t--'-- , 
t 

0,2 
0.4 
0,6 
0,8 
1,0 

start is 

t 
0,1 0,3 

0,42 0,82 
0,54 0,89 
0,62 0,93 

06 

0,96 
0,98 
0,99 

09 

0,99 
1,00 
1,00 

where IJJlA is the mass of the primary at the 
earlier epoch, and t is expressed in 7,7 .1012 years 
as a unit. This is the time required for a star to 
pass from infinitely large mass to solar mass. 

I t is clear from the formula that the 
mass-ratio increases with time. If IJJlA at the 

100 the adjoined small table gives the values of I at different epochs. 

0,67 0,94 0,99 1,00 
0,71 0,95 0,99 1,00 

-----
1 RAJ 6, p.211 (1929). 
2 See Chapter 4, Ciph.235. SHAJN attributes this formula wrongly to EDDINGTON. 
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According to this the mass-ratio shall approach unity with time, no matter 
how large the original value was. Thus M and K giants should be of rather recent 
origin, about 0,23' 1012 years old. Since the components of a close binary may be 
considered as members of a coeval system it should be possible to find the mass of 
the secondary with which it started. SHAJN concludes that the mass of the secon
dary in systems of classes M and K could not at the start surpass 1,80 and 1,40, 
respectively, even if the primary at the same time had an infinitely large mass. 

SHAJN puts forth reasons for the opinion that the secondary in pairs of 
classes K and M often is a white star of low absolute magnitude. Here we 
might have some transition to white dwarfs. 

In a subsequent paper SHAJN 1 answers the criticism of KREIKEN 2 as to the 
results by H. VOGT and SHAJN concerning the decrease of L1 m, that is increase 
of the mass-ratio with advancing spectral class. KREIKEN thinks that when 
proceeding along the sequence Mg 0->- A 0-+ Md we take into account stars of 
ever increasing M and, consequently, of ever increasing m. Thus with increasing m 
an ever increasing percentage of large L1 m will escape observation and thus L1 m 
must decrease its value. 

242a. Masses and Luminosities of Spectroscopic Binaries determined by 
the Mass-Luminosity Relation. The masses and luminosities of the components 
of sixty-two spectroscopic binaries have been derived by R. M. PETRIE 3 from 
the observed mass-ratios and absolute magnitudes by the application of the 
mass-luminosity relation. 

If the designations used in Chapter 4, Ciph.232 and the following ones are 
used the determination of the masses rests upon the three equations: 

7 15 
M bo! = -2logm - 4 log (1- fJ) - 2 log (T./5200) - 0,28, 

1 - fJ = 0,00421 fJ4fJ4m2; 

The error in derived mass due to the errors in the parallaxes has been 
investigated and it is found that for m = 100, an error of 15 % causes an error 
of the same amount in the mass and that an error of 40 % also causes an error 
of the same amount in the mass. For 10 and parallax errors of 15% and 40%, 
the corresponding errors in mass are 8 % and 22 %. The effect of an erroneous 
temperature is also investigated; for m= 10 0, assuming an error in classification 
of one spectral number, the temperature errors in mass are 12% (BO stars), 
6% (AO stars), and 2% (FO and GO stars). For m = 10 the figures run as 
follows: 7% (BO stars), 4% (AO stars) and 1 % (FO and GO stars). 

Thus the last error is not very important and the first one is not ex
tremely high. On an average the mass should be accurate within 30% and 
thus the method should be one of the best so far 
established for the derivation of stellar masses. 

The values of the average masses as found from 
the material of PETRIE are given in the adjoined 
small table. 

It seems that the masses for the BO-B5 stars come 
out too low. Certain cases of deviation from the mass
luminosity relation are indicated in the present material. 

Spectral 
class 

BO-B5 
B8-B9 
AO-A5 
FO-F5 
F6-G5 

Mean mass n 

6,350 21 
2,64 9 
2,20 32 
1,39 34 
1, 19 8 

A by-product of the investigation is the value of sin3 i. The mean value 
of this quantity is found to be 0,809 which agrees very closely with the value 
of KREIKEN of 0,797.4 

1 AN 240, p. 305 (1930). 2 AN 238, p.373 (1930). 
3 PublObsUnivofMichigan, 5, No. 13 (1934). 4 MN 89, p. 589 (1929). 
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aMa. Spectra and Masses of Eclipsing Binaries. A study of the spectra 
of eclipsing binaries has been performed by A. B. WYSE1 by aid of the 36-inch 
refractor at Mount Hamilton. Spectral classes have been determined for both 
components of 25 pairs and the results as to 28 systems, studied by other 
investigators, have also been included in the discussion. 

The spectra of eclipsing binary stars are in general very similar to ordinary 
stellar spectra. Four secondaries and two primaries have hydrogen emission 
lines, while for two additional secondaries H ()f. is probably bright. It does not 
seem probable that some of the emission lines arise, in the nature of a flash 
spectrum, from the chromosphere of star A, or B, or both. 

Densities of 23 pairs with known masses and radii have been computed, 
and for the remaining 30 pairs hypothetical densities have been computed. 
The two sets of data show a wide range for each spectral class. Early stars have 
normal densities for their spectral class and several of the late class stars 
have characteristic dwarf densities. Many of the lower temperature stars, and 
especially so the secondaries, have low or intermediate densities and their 
luminosities are intermediate between dwarfs and giants. WYSE inclines to the 
view that the densities of the eclipsing binaries are, in some respects, not typical 
for stars in general. From unpublished evidence the present writer doubts that 
many actual differences will be traced in the distribution of the two kinds of 
stars. 

On the other hand, the distribution of M seems not to be quite the same 
for eclipsing stars and for ordinary stars. The mean slope along the main series, 
LI MiLl 5, for the mid-point 5 = F5 is for the former OM,7, whereas this quantity 

Spectral class of I 
fainter component 

FO. 
GO. 
Ko. : I 

0,8 
0,6 
0,4 

for the latter is 1M,7. This is also substantiated from 
calculations which have resulted in the adjoined small 
table, assuming the primary has an A spectrum. Since 
the secondaries invariably are larger than the primaries 
in the material at hand it follows that either the 
primaries fall below the main series, or, else, the 
secondaries fall above. 

aM b. Relation between Stellar Mass, Diameter and Density in Eclipsing 
Binaries. K. LUNDMARK 2 has used 39 primaries of spectroscopic eclipsing binaries 
for which the bolometric absolute magnitudes M range from -7M ,6 to +8M ,6, 
the masses from 360 to 0,20, the diameters from 240 to 0,30, and the 
densities from 0,00040 to 2,2 0. The following coefficients of correlation r 
were found: 

Variates 

M and Mass .. 
Mass and diameter 
Mass and density . 

, 

-0,851 
+0,802 
-0,520 

.(,) 

±0,084 
±0,096 
±0,137 

The relatively low value for the relation between mass and density is rather 
unexpected. The result that the size of the star is the determining factor in 
the mass may prove to be of considerable practical consequence, as the linear 
diameters of the stars can be determined with a fair accuracy and thus it should 
be possible to determine mean values of stellar masses and the dispersions around 
the means statistically in a rather direct way. 

aMc. Determination of Masses of Eclipsing Binaries. In earlier work it 
was assumed that the mass of each component was equal to 1 0. An improvement 

1 Lick Bull 17. p.37 (1934). 2 Lund Obs Circ NO.5. (1932). 
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was made by S. GAPOSCHKIN 1 who found that in spectroscopic binaries the sum 
of the masses is positively correlated with the period. On the basis of another 
indication of correlation between the mass ratio and the period he has derived 
the ratio IJRB/IJRA from the ratio of luminosities. The connection between the 
correlated quantities is, however, not so marked that any high accuracy of 
the computed values can be expected. E. HOLMBERG2 has computed the masses 
of eclipsing binaries in the following way. The probable value of log (IJRA + IJRB) 
is obtained from the formula: 

10g(IJRA + W~B) = -1,971ogS + 0,3010gP + 1,14, 

where 5 is the spectral index (for Bo = 1,0, for AO = 2,0 and so forth), and P 
the period in days. The probable value of IJRB/(IJRA + IJRB) is computed accord
ing to the formula: 

IJRB/(IJRA + IJRB) = +0,47 LA - 0,025 + 0,35, 

where LA is the luminosity of the brighter star. 
By means of these formulae established from 39 spectroscopic eclipsing 

binaries the masses and orbit radii of 211 eclipsing binaries have been computed. 
The correlation between mass and diameter found by LUNDMARK has been 

recomputed on basis of an enlarged and improved material. Thus HOLMBERG 
found: 

r'JJI,R = +0,859 ± 0,027 (49 pairs), 

and the probable mass value: 
IJR = 1,819 R - 1,496. 

The masses range from 360 to 0,0030 and the radii from 240 to 0,600. 
The high value of this correlation may partly be explained as due to a certain 

selection of spectral class. The large majority of spectroscopic eclipsing binaries 
are of earlier spectral classes, the average being AS. In these classes the density 
is small and does not vary much while in the later classes it gradually increases. 
The distribution of spectro
scopic binaries according to 
spectral class may be seen 
from the adjoined table. 

In classes 0 and B some 
two thirds of the material 
have a density between 0,010 
and 0,130. In class G the 

Spectral class 

° and B 
AO-A4 
A5-A9 
F. 
G ... 

Mean density 

0,07 
0,20 
0,25 
0,53 
0,69 

Dispersion in 
the density 

±0,06 
±0,14 
±0,16 
±0,58 
±0,89 

n 

31 
18 

8 
12 
11 

corresponding values lie between 0,00 and 1,60. Thus we should expect a 
linear relation between the mass and the cube of the radius. However, the 
density decreases as the volume of the star increases and we thus obtain a 
linear relation between mass and radius. 

If the high value of r9J1, R is partly due to spectral class, by dividing the 
spectroscopic eclipsing binaries into two groups different values of r9J1, R should 
be obtained. The following table shows this to be the case. 

Spectral class Coefficient of 
correIa tion (r) 

0, B, A. +0,876 ± 0,0291 
F,G,K,M +0,584 ± 0,122 

1 Berlin-Babclsberg Veroff 9, Heft 5 (1932). 
2 Lund Medd SeT. II, No.71 (1934). 

'JJI Ii n 

6,662 4.168 63 
0,961 2,058 29 

34* 
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This computation has also been extended to non-spectroscopic eclipsing 
binaries as is seen from the following table. 

Group of objects Coefficient of - -
correlation (r) \lJI R n 

All stars U-hyp .. +0,242 ± ,048 2,012 3,632 387 
All stars D-hyp .. +0,266 + ,050 2,071 3,800 340 
Brighter compo U-hyp .. +0,437 + ,058 2,315 2,890 195 
Brighter compo D-hyp .. +0,393 + ,065 2,701 3,127 169 
Fainter compo U-hyp. +0,418 + ,059 1,347 4,332 195 
Fainter compo D-hyp. +0,356 + ,067 1,322 4,157 169 

The V-hypothesis assumes that there is a uniform distribution of brightness 
over the area of the star considered, whereas the D-hypothesis assumes a 
complete darkening at the limb. 

244d. The Masses Computed from the EINSTEIN-Shift. In case of 39 stars 
of classes O-B8, K. F. BOTTLINGER1 has derived the mass from the relativistic 
formula: L1 V = 0,651JR/R, where IJR and R are the mass and radius, respectively, 

3.00 • 

o iundmark and tuykn 

Tn 
2.0 

• 

3.0 
Tn 

11,0 
Tn 
5.0 

Fig. 7. The mass-luminosity relation as derived by EDDINGTON and by LUNDMARK and 
LUYTEN compared with the corresponding relation in the case of BOTTLINGER'S group of 
o and B stars. Ordinates are logarithms of stellar mass. The curve passing through the 
black dots representing BOTTLINGER'S material is the regression-line giving the most pro-

bable value of mass for given absolute magnitude. 

expressed 'in 0 as units, and L1 V the redshift in the radial velocity. This shift 
can not be determined for individual stars except in a very few cases. For 
286 B stars BOTTLINGER has subtracted the solar motion component as well 
as the galactic rotation component. Of these stars 39 did show a positive 
residual velocity larger than 10 km./sec. Inasmuch as the peculiar velocities 
in case of the B stars are very small they can be ignored in the present case and 
the residual velocity is thus taken equal to L1 V. 

The computed masses range from 780 to 1200 0 but the absolute magnitudes 
are not as a rule exceptionally high. 

BOTTLINGER did not notice that there is a correlation between the masses 
and the absolute magnitudes. The present writer has found: rlog\lJl,M = -0,496 
±0,119 and rlog\lJl,R = +0,616 ± 0,099. 

Since no assumption is made in the derivation of IJR as to the existence of 
a mass-luminosity relation it seems rather remarkable that such a relation is 
present. This fact might be taken as showing the reality of the computed mass 
values. This conclusion is also substantiated by the intimate correlation between 

1 Berlin-Babelsberg Veroff 8, Heft 5 (1931). 
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the masses and the diameters computed by application of ordinary methods. 
Furthermore, some of the stars are leading stars in open clusters and it is signi
ficant that the massive star BD + 6 0 1}09 also has proved to be a member of 
a hitherto not recognized coarse open galactic clusterl. 

The mass-luminosity relation in case of BOTTLINGER'S group of 0 and B stars 
is illustrated in fig. 7. The march of the ordinarily accepted curve in this 
part of the spectral sequence is very little known but it does not seem likely 
that the material of BOTTLINGER has its homestead in the ordinary branch of 
the mass-luminosity curve; it defines probably an upper branch, perhaps also 
one of the many extra branches possibly existing among the massive stars. 

244e. Giant Branch of Low Masses. E. W. PIKE 2 has extended the giant 
series to low masses. It has long been known that the secondaries of certain 
eclipsing pairs are abnormally tenuous for their known masses. The giant series 
has not been distinguished from the main series below about WC = 20 by luminosity 
or spectral class, but on basis of density it appears that this series, instead of 
merging into the main one, preserves its identity to masses as low as ! 0. The 
data given are based altogether upon 54 pairs of eclipsing and visual pairs. 

244f. The Investigations by J. MEuRERs. The general relations between 
effective temperature T, luminosity, and mass of the stars have been investigated 
by J. MEURERS 3• The author introduces a general mass-luminosity relation of 
the form L = c(WC)WC·uT;, where f-l and'll are arbitrary real numbers. The 
relation of EDDINGTON will then be a special case of the general relation of 
MEURERS. The general function c (WC) will be changeable from star to star. It 
is found that all relations, where the inequalities: f-l > 1,90 - 0,31 'II, f-l > 1, 4 > 'II 

are valid, behave in the region of the main series as the relation of EDDINGTON. 
By means of this relation it is possible to make a prediction of the distribution 

of normal giants in the mass-luminosity diagram. 

1 Lund Obs eirc No.1 (1931). 
3 Bonn Veroff No. 28 (1934). 

2 A J 41, p. 73 (1931). 
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Chapter 5. 

Stellar Clusters. 
By 

H. SHAPLEY-Cambridge, Mass. 

Introductory Remarks. The varied activity in the field of star clusters 
during the past five years has resulted in many publications, and it is not possible 
to summarize every contribution in the following pages. All the more important 
papers are mentioned, and some account is also given of unpublished researches 
that are known to the author. A few routine catalogues of the magnitudes in 
star clusters are not reported, and attention is now called only in passing to the 
eventually very useful catalogues of the positions of cluster stars by KUSTNERI, 
SCHLESINGER 2, and BARNARD 3. Some of the communications on the brighter 
groups (Hyades, Pleiades, Praesepe, Coma) which deal with photometric or 
spectroscopic problems, rather than with the cluster systems as such, are not 
summarized in the present supplement. A general discussion of moving clusters 
was published by BERTAUD in the Bulletin of the Astronomical Society of France 
for 1933. 

c) On the Spectral Composition of Clusters. 
14. Spectra in Individual Galactic Clusters. Attention has been paid of 

late not so much to the classification of spectra but to the colors, effective wave 
lengths, magnitudes, and spectrophotometry of the stars in galactic clusters. 
This is, indeed, the most active phase of cluster work at the present time. The 
spectra of several hundred stars, however, as classified by TRUMPLER on his 
Lick Observatory plates, have now been published by ZUG for twenty three 
galactic clusters 4; he has determined also the color indices and color excesses 
for the same stars. In an extensive study SCHWASSMANN has reclassified stars in 
and around the Pleiades, and discussed the relations between spectra, magnitudes, 
and colors 5; he obtains a parallax of 0",006, in sufficient agreement with earlier 
photometric values. 

Several other of the more important studies of colors and spectral cha
racteristics are summarized in the following paragraphs. 

A heterochromatic study of the magnitudes of members of the Pleiades 
cluster and of intermingled field stars has been published by Miss PAYNE 6• The 
resulting colors have been discussed by BARBIER from the standpoint of RAYLEIGH 
scattering within the cluster7 ; OHMAN, in a spectrophotometric analysis, examines 
the continuous hydrogen absorption in the spectra of the brighter Pleiades, and 

1 Veroff Sternw Bonn No. 26 (1933). B A J 43. p. 97 and 161 (1934); 44. p.21 (1934). 
3 Publ Yerkes Obs 6 (1931). ' Lick Bull 16. p. 119 (1933). 
5 Hamburg Mitt 6. No. 31 (1930). 6 Harv Ann 89, No.2 (1932). 
7 C R 196. p. 1868 (1933); see also STRUVE. ELVEY. and KEENAN, Ap J 77, p. 274 (1933); 

STRASSL, Z f Ap 5. p.205 (1932). 
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finds it a criterion of absolute magnitude!. BERNHEIMER2 goes further with 
the discussion of Miss PAYNE'S magnitudes, and considers also the spectral data 
provided by SCHWASSMANN'S work. He has also treated, in his series of studies 
on galadic clusters, the anomalies in the spectrum-luminosity arrays, with 
special reference to Praesepe 3. 

Effective wave lengths and photographic magnitudes for 1821 stars in 
Praesepe, based on Mount Wilson plates, have been published by VANDERLINDEN 
from the Royal Observatory of Belgium4 ; he makes a detailed analysis of the 
relation of spectral type to effective wave length5. A comparable study of Mes
sier 67 by VANDERLINDEN is nearing completion. A similar study has been 
completed for Messier 37 by RA~1BERG6, who obtains a high correlation between 
his effective wave lengths and the color indices of VON ZEIPEL'S well known 
investigation of this rich galactic cluster. Color indices determined from effective 
wave lengths and photographic magnitudes have also been determined and 
discussed for the galactic group Messier 34 by CHERUBIM at Gottingen7, and at 
Leiden by OOSTERHOFF for the double cluster, h and X Persei 8. 

The extensive study of galactic clusters at Harvard by Mrs. RIEKE 9 has 
involved the measurement of hydrogen line intensities for nearly three thousand 
early type stars in some fifty clusters 10. For a large number of clusters she finds 
that all of the early type stars over an area ten times that usually accepted for 
the clusters are physical members of the systems. Luminosity curves for Band 
A type stars are compared with those obtained by VAN RHIJNll and MALMQUIST12. 
It is not possible to determine the maximum of the luminosity curve for B stars 
from these data; for B8-AO stars it is between +1 and +2, or later (in good 
agreement with VAN RHIJN'S results). The dispersion, especially for early B stars, 
is considerably greater than that found by either VAN RHIJN or MALM<;;UIST. 
Some members of h and X Persei and N.G.C.6231 are as bright as absolute 
magnitude - 6. Separate luminosity curves are given for Messier 7 and N. G. C. 3532. 
Both clusters are composed chiefly of stars later than B8, and both of them are 
observed to absolute magnitudes fainter than +3. The members of Messier 7 
seem to be high luminosity stars, while N.G.C. 3532 is composed chiefly of stars 
of low luminosity!3. 

In a series of important papers on various galactic clusters, WALLENQUIST 
has reported on the colors, magnitudes, and space distribution of cluster stars14. 

The work has been carried on for northern clusters at Upsala, and for southern 
clusters at the Bosscha Observatory (Java). Using the method of VON ZEIPEL 
and LINDGREN, he has attempted to determine the mass-ratios for groups of 
cluster stars in ten galactic and two globular clusters, and finds satisfactory 
agreement with EDDINGTON'S mass-luminosity relation15. 

1 Stockh Astr Iakt och Undersokn 11, No. 10 (1933). 2 ZfAp 9, p.123 (1934). 
3 BERNHEIMER and REIMER, Untersuchung des galaktischen Sternhaufens N.G.C. 2632 

(Praesepe). Wien Akad d Wiss Math-naturwiss KI IIa 143, p.453 (1934); see also BERN
HEIMER, Z f Ap 9, p. 134 (1934). 

4 Gembloux. 1933. 
5 See also STROBEL, Visuelle und photographische Helligkeiten von 218 Praesepe-

Sternen. AN 253, p. 173 (1934). 
6 Lund Medd Ser. II, No. 70 (1934). 7 Veroff Sternw Gottingen 9 (1929l. 
8 Thesis. Leiden 1933. 9 Carol J. ANGER. 10 Harv Circ 397 (1935). 

11 GroningenPubl 38 (1925); also in press. 12 Lund Medd Ser.II,No.32 (1924). 
13 Cf. also ANGER, Harv Bull 882 and 883 (1931); 892 (1933). 
14 E.g., LembangAnn III, 3 (1931); IV, 5 (1933); V, 3 (1932); Upsala Medd No. 56 

(1932). 
15 See also STICKER, Uber die Farbenhaufigkeitsfunktion in Sternhaufen. Z f Ap 1, 

pp. 174 and 274 (1930). 
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JUNGKVIST at Upsala has analysed magnitudes, colors, and spectra of 74 stars 
in the galactic cluster N.G.C. 752 (fJ = -23°). and 126 stars in the neighborhood 
of this clusterl ; the stars of a given spectral class in the cluster are bluer than the 
neighboring stars, in agreement with SCHWASSMANN'S result on the Pleiades2, 

indicating the probable absence of intervening light absorption in this direction, 
and possibly indicating an inherent difference between cluster and non-cluster 
stars. SCHALEN has discussed in three notes his own work and that of TRUMPLER, 
ANGER, and WALLENQUIST, on N.G.C.663, where anomalous colors appear 3. 

Uncommonly bright stars are frequently encountered in open clusters, for 
instance, the super-giant blue stars in the Large Magellanic Cloud 4. By inference, 
these bright stars are also uncommonly massive. The massive binary star B.D. 
+6°1309 is probably a member of the open galactic cluster N.G.C. 2244, according 
to LUNDMARKo; the total mass is estimated at 160 solar masses, spectral class 
Oep6. The white dwarf, VAN MAANEN 1166, in h Persei, which has been studied 
as to color or spectrum by PARVULESC07, OOSTERHOFF8, and OHMAN 9, is certainly 
a foreground star, probably comparable in luminosity, as in spectrum, with 
Compo 02 Eridani. 

d) Variable Stars in Star Clusters. 
16. A Summary of Known Variables. To the summarizing table and the 

notes published in Volume V, Chapter 5, of the Handbuch der Astrophysik, 
page 719, we can now make the following additions 1o : 

N.G.C. 362.-0f the fourteen known variables in this cluster at the edge 
of the Small Magellanic Cloud, Miss SAWYER has found that six are cluster type 
variables, three are classical Cepheids, and one is a variable with a period of 
105 days 11. 

N.G.G. 2419.-0f the twenty six variables, BAADE writes that twenty three 
are of the cluster type, which yield a modulus of 19,24, the faintest value on 
record for a globular clusterl2. 

N.G.C. 5139 = w Centauri.-In recent letters HERTZSPRUNG reports that 
VAN GENT has discovered thirty one new variables, and the periods are being 
rediscussed, on the basis of Johannesburg plates, of the variables that are not 
too near the center of the cluster; Bailey number 78 is an eclipsing star, and 
Bailey number 6 may be of the same type, with a relatively long period; Bailey 
number 65, a cluster type variable, appears to have a period of only ninety 
minutes l3. 

N.G.C. 5272.-GUTHNICK has made a special study of the reddish variable 
Bailey number 95 in Messier 3; it is not as yet clear whether the star is a long 
period eclipsing binary of the Zeta Aurigae type, a variable of the R Coronae 
type, or an irregular variable of some other kind. A minimum in 1933 of fifty 
four days duration had a constant minimum magnitude for twenty five days, 
and showed a range of nearly a magnitude 14. 

N.G.C. 6121.-An investigation of the thirty three known variables in 
Messier 4 by Miss SAWYER16 yields accurate periods for nineteen cluster type stars, 

1 Upsala Medd No. 52 (1931). BLoc. cit. 
3 Upsala Medd Nos. 37, 49, and 53 (1928f31). 'Ciph.40a, below. 
6 Lund Circ 1, p. 13 (1931). 8 PLASKETT, M N 82, p.447 (1922). 
7 B A 3, p.393 (1923). 8 BAN 6, p.39 (1930). 8 M N 92, p.71 (1931). 

10 Cf. also VAN GENT, BAN 7, p. 31 (1933), for a discussion of a few cluster variables, 
mostly found by BAILEY, in N.G.C. 6723; and GROSSE, AN 249, p. 389 (1933), on the 
distribution of the absolute magnitudes of variable stars in five globular clusters. 

11 Harv Circ 366 (1931). 11 Letter of January 30, 1935. 13 BAN 7, p. 83 (1933). 
It PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1933, XXIV. 16 Loc. cit. 
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seventeen of which show constant periods over an interval of twenty thousand 
epochs; one interesting star appears to have a period of 1d,10, and to be of 
nearly the same magnitude as the cluster variables. In a subsequent investigation, 
HOGG and Miss SAWYER l find two new variables, with ranges of half a magnitude, 
six probable variables, with ranges of three or four tenths, and they suspect 
eight others of slight variation; all of these stars are of the same photographic 
brightness as the thirty three previously known. 

N.G.C. 6218 and 6254.-The neighboring clusters Messier 10 and Messier 12 
have been examined on Victoria plates by Miss SAWYER 2, who finds them of 
the "variable poor" type; in each one star is suspected of variability. 

N.G.C. 6229.-BAADE has found twenty new variables 3. 

N.G.C. 6397.-Miss SAWYER finds that of the only two known variables, 
one is a typical long period variable (perhaps a field star), and one a peculiar 
variable with RV Tauri characteristics 4. 

N.G.C. 6402.-Messier 14, some ten degrees from Messier 10, is found to 
be exceedingly rich in variables; Miss SAWYER has marked approximately fifty 
to date. 

N.G.C. 6934.-Miss SAWYER reports the discovery of approximately fifty 
variables; none were known heretofore in this cluster. 

N.G.C. 7078.-The periods of a number of the variable stars in Messier 15 
have been studied and revised by Miss WEMPLE and Miss LEVY of Wellesley 
College 5. 

N.G.C. 7089.-To the eleven variables previously known, Miss SAWYER, after 
extensive search, has been able to add only six new variables; the periods have 
been found for all (thirteen cluster type variables and four classical Cepheids). 

In a re-examination of the data on all classical Cepheids known in globular 
clusters in 1931, Miss SAWYER has considered the variables in N.G.C. 362, 5139, 
5272,5904,6121,6205,6397,6656,7078, and 7089. The five long period variables 
associated with globular clusters have an absolute photographic magnitude, 
in the mean, of about -1,5; on a bolometric period-luminosity relation the long 
period variables would continue the curve for Cepheids 6• 

OOSTERHOFF has found and studied one eclipsing variable star in each of 
the galactic clusters N.G.C. 3532 and N.G.C. 4103 7 ; it will, of course, be difficult 
to prove definitely their physical membership in the clusters. Cluster type 
variables, as well as classical Cepheids and typical long period stars, are still 
undiscovered in galactic clusters. 

f) The Forms of Clusters. 
24. The Structure of Galactic Clusters. The stability of moving clusters has 

been investigated in detail by Dr. B. J. BOK8, who has extended the work in 
this field by Sir JAMES JEANS 9• It is found that clusters in the neighborhood of 
the sun with an average density smaller than 0,093 solar masses per cubic parsec 
will probably be unstable. The changes in the dimensions of a galactic cluster 
through the combined influence of random encounters and galactic tidal forces 
is examined, and it is found that if we accept the theory of galactic rotation, 
JEANS' theorem that a rapidly moving cluster will be flattened in its direction 
of motion no longer holds. It is shown that the Taurus cluster will disintegrate 
in less than three thousand million years, the system in the progress of dis-

1 Publ ASP 44, p.258 (1932). 2 Letter of February 27, 1935. 
3 Letter of June 14, 1933. 4 Harv Circ 366 (1931). 
5 Harv Bull 889 (1932); 893 (1933). 6 Harv Circ 366 (1931). 
7 BAN 7, p. 71 (1933). 8 Harv Circ 384 (1934). 9 Cf. M N 82, p. 132 (1922). 
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integration becoming highly flattened in the direction perpendicular to the 
galactic plane. The higher density in the Pleiades will insure their existence 
as a cluster for a period ten times that of the life of the Hyades cluster. The 
general analysis bears on the age of the galaxy, and on the stability of a Local 
Cluster and of the Magellanic Clouds. 

The motions of stars in nebulous matter has been considered by HIRAYAMA 
under idealized conditions and simplifying assumptions; in a preliminary paper 1 

he examines the possibility that stars captured by nebulosity will form a globular 
cluster, or under special conditions an open cluster. 

The radial velocities of galactic clusters measured at the Lick Observatory 
have been used by Miss HAYFORD in a study of the rotation of the galaxy2. 

An extensive analysis of the positions and motions of stars in the Pleiades, 
in progress at the Leiden Observatory, has led HERTZSPRUNG to the conclusion 
that a first trace of internal proper motions is now apparent - motions of the order 
of ±O",001 annually, corresponding to a total mass of the Pleiades of a few 
hundred times the mass of our sun 3. 

g) The Transparency of Space. 
27 a. On the Absorption of Light in the Galactic System. It was pointed 

out in a note appended (page 773) to Chapter 5 of Volume V of the Handbuch 
that important investigations at several observatories on the distribution, colors, 
and spectra of stars and clusters of stars were contributing rapidly to our 
knowledge of the reddening and obstruction of light in interstellar space, and 
to considerable modifications of the distances of clusters and the dimensions 
of the galactic system. Major contributions have emanated from the Lick, 
Mount Wilson, Stockholm, Upsala, McCormick, and Harvard Observatories. 
The paper by ZUG, An Investigation of Color Excess in Galactic Star 
Clusters', sufficiently summarizes the literature up to 1933. It is not yet clear 
whether a general, more or less uniform absorption exists along the galactic 
plane, or whether the color excesses are mostly associated with well recognized 
dark clouds, such as those in Taurus and Ophiuchus and along the whole Great 
Rift of the Milky Way. STEBBINS and ZUG have shown that the reddening effect 
depends strongly on galactic longitude; this is indicated also by the Mount Wilson 
and Harvard studies of the distribution of external galaxies, and by the work 
at Upsala, Stockholm, Harvard, and elsewhere on the colors in galactic clusters. 
The papers on color indices summarized in Ciph. 14 contribute numerous valuable 
observations to the problem of space absorption. 

h) The Distances and Dimensions of Clusters. 
30. The Photographic Period-Luminosity Curve. Two contributions have 

been made recently to the form of the period-luminosity curve. The first, by 
Miss SAWYER 5, involves a discussion of the periods and relative luminosities of 
the classical Cepheids in globular clusters. The second deals with the relation 
of period to apparent magnitude for Cepheid variables in the Large Magellanic 
Cloud 6• A difference is found in the slope of the curve for the two Magellanic 
Clouds; it is attributed provisionally to errors in the standard magnitude sequences 
in the Large Cloud. 

1 Tokyo Proc Imper Acad 7, p. 182 (1931). 
3 BAN 7, p.187 (1934). 
5 Harv Circ 366 (1931). 

2 Lick Bull 16, p.53 (1932). 
4 Lick Bull 16, p. 119 (1933). 
8 M N 94, p.802 (1934). 
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The zero point of the period-luminosity curve has been the subject of several 
investigations. One of the most important is the derivation by Mrs. BOK and 
Miss BOYD of the proper motions of forty three cluster type variables on the 
basis of Harvard photographs l . They discuss their material and the earlier proper 
motions derived by WILSON and LUYTEN for fifteen other cluster type Cepheids 
of the galaxy, and derive a mean photographic absolute median magnitude of 
+0,08 ± 0,15 (p. e.). This value indicates that there is at present no reason to 
change the value now in current use 2 • 

FLETCHER has discussed the material derived by Mrs. BOK and Miss BOYD, 
using another type of analysis, and obtains a somewhat fainter zero point and 
a larger probable error 3. 

The proper motions of classical Cepheids have been discussed anew by 
GERASIMOVIC 4, who also shows that his results, when corrected to allow for 
light absorption 5, are in essential agreement with the data derived from cluster 
type Cepheids 6• 

32 a. New Measures of Angular Diameters and Apparent Magnitudes of 
Globular Clusters. The diameters and magnitudes discussed in Section 32 of the 
chapter on stellar clusters in the Handbuch (Volume V, p. 744) were derived 
from direct estimates on Bruce plates and small scale plates of the Harvard 
patrol. It was recognized that the diameters refer to the nuclei of the clusters 
and the magnitudes are on a very open and non-conventional scale; but the 
results, nevertheless, could be used satisfactorily to determine the rela ti ve 
distances of the clusters. More definitive results are now becoming available. 

a) Angular diameters. The angular diameters of more than ninety per cent 
of the known globular clusters have now been measured on photographs of 
suitable exposure and scale with the use of the MOLL microphotometer of the 
Harvard Observatory7. The photographs for the clusters of larger diameter were 
made with cameras of the Ross type, aperture three inches, focal length twenty 
one inches; for the smaller clusters the plates were chiefly made with cameras 
of about double this focal length. Tracings are made in the north-south and 
east-west directions. Most of the new mean diameters are from three to eight 
times the values heretofore published. 

b) Integrated apparent magnitudes. In addition to some scattered measures 
of the total visual or photographic magnitudes of globular star clusters, a few 
serious attempts have been made to put the photometry of these difficult objects 
on a standard and accurate scale. HUBBLEs has made an attempt to calibrate 
the provisional open magnitude scale of SHAPLEY and SAWYER, which was, 
in fact, a series of relative brightnesses rather than a POGSON magnitude scale. 
NABOKOV 9 has continued his investigations of the visual and photographic 
integrated magnitudes of globular clusterslo. 

The most valuable recently published contribution to the subject, however, 
is the study by VYSSOTSKY and WILLIAMS of the color indices and integrated 
magnitudes of fifteen bright globular clustersll. They find provisionally: 

SHAPLEy-SAWYER . . 4 5 6 7 
VYSSOTSKY-VVILLIAMS ... 6,6 7,1 7,6 8,1 
HUBBLE .......... 7,8 8,4 8,8 9,2 

1 HarvBu1l893 (1933). 2 SHAPLEY, Star Clusters, p.151.1930. 3 MN 95, p. 56 (1934). 
4 A J 41, p. 17 (1931). Cf. also Naturwiss 19, p. 704 (1931); Lund Cire 4, p. 67 (1931); 

KIPPER, AN 241, p.250 (1931); and NORDSTROM, LundCire 2, p.27 (1931). 
5 Obs 57, p.22 (1934). 6 Cf. also NASSAU, A J 44, p. 33 (1934). 
7 Harv Bull, in press, 1935. 8 MtWilson Contr 452 (1932). 
9 AN 241, p.289 (1930). 10 See also PARENAGO, RAJ 7, p.37 (1930). 

11 Ap J 77, p. 301 (1933). 
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The systematic difference of 1,2 magnitudes between the scale of VYSSOTSKY 
and WILLIAMS and that of HUJ3BLE'S revision is accounted for by BERNHEIMFRl, 
who revises and extends the HOLETSCHEK magnitudes which HUBBLE had used 
in his study. 

With a Schraffierkassette and the ten-inch triplet of Mount Wilson, 
W. H. CHRISTIE is determining the integrated photographic magnitudes of all 
globular clusters within reach of his equipment 2. 

34. Parallaxes of Galactic Clusters. LINDBLAD and his associates at the 
Stockholm Observatory have continued the investigation and use of spectro
photometric methods for determining absolute magnitudes, with emphasis on 
the availability of cyanogen band intensities 3• For faint members of the Hyades 
cluster, RAMBERG finds that the intensities of both the calcium line A 4227 and 
the G band are usefully correlated with the absolute magnitude for late type 
stars; OHMAN has, for early type stars, correlated magnitude with continuous 
hydrogen absorption and BALMER line intensities'. 

Spectroscopic parallaxes for about 2700 early type stars in fifty four galactic 
clusters have been determined at Harvard by Mrs. RIEKE, on the basis of hydrogen 
line intensity 5. The diagrams showing the relation of line intensity to apparent 
magnitude are given in detail for all the clusters. The zero point of absolute 
magnitudes is obtained from moving clusters. A method of measurement by visual 
comparison with a scale made up of graded exposures on the Pleiades and on 
a few super-giant stars has been developed. The measuring errors seem to be 
comparable with those found by OHMAN in measuring carefully standardized 
plates with the SCHILT photometer. Because of the small dispersion of the 
absolute magnitudes for line intensity (probable error about om,2) and the lack 
of systematic differences between clusters, the parallaxes based on line intensity 
are superior to those derived on the basis of spectral class. The uncertainty 
in the correction for space absorption 6 leads Mrs. RIEKE to postpone a full discus
sion of the distances of the clusters for a later paper7. 

35. The Radial Velocities of Globular Clusters. To the list of radial 
velocities of globular clusters published in the Handbuch (Vol. V, p. 749), we 
may now add the values determined by HUMASON 8 with the 100-inch reflector 
at Mount Wilson for the following objects: 

N.G.C. Velocity Spectrum 

6440 -175 km/sec G3 
6981 -180 G5 
7006 -350 G3 

The uncertainty of the velocities is estimated at 50 km/sec. 
In a recent paper, EDMONDSON9 has computed from all available data 

the apex of the solar motion with respect to the globular clusters, obtaining the 
values .x = 325 0 ± 6 0 , t5 = 54 0 ± 8 0 , V = 270 ± 42 km/sec. These values are 
in agreement with the hypothesis that the sun is moving in a nearly circular 
orbit around the galactic center, and that the solar motion with respect to the 
clusters is mainly the effect of this orbital motion. He finds further that the 

1 V J S 68, p.320 (1933); Lund Circ No.5 and No.6 (1932). 
2 Letter, 1935. 
3 E. g. LINDBLAD and STENQUIST, Stockh Ash Iakt och Undersokn 11, No. 12 (1934); 

RAMBERG, ib. No. 13 (1934); OHMAN, Stockh Medd No. 10 (1932). 
<I Ciph. 14, above. 5 Harv Circ 397 (1935). 8 Ciph.27a. 
7 See also ANGER, Harv Circ 362 (1931); 372 (1932). 
8 Publ ASP 46, p. 357 (1934). 
9 Read at December, 1934, meeting of American Astronomical Society. To be published 

in A J, late 1935· 
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observed radial velocities of the globular clusters are consistent with the hypo
thesis that the clusters are also revolving about the galactic center in circular 
orbits. From somewhat less extensive data MANSONl concludes that there is 
no indication that the globular clusters participate in galactic rotation 2. 

The radial velocities of globular clusters have been discussed by TEN BRUG
GENCATE3 from the standpoint of the "ZWICKY interpretation" of the "red
shift", and he finds some evidence for a correlation between red-shift (corrected 
for solar motion) and galactic latitude. 

i) Star Clusters in the Magellanic Clouds. 
40 a. New Investigations of Clusters in the Large MageUanic Cloud. 

A number of researches on the Large Magellanic Cloud by CANNON, HOFFLEIT, 
MAYALL, MCCUSKEY, MOHR, MUSSELLS, PARASKEVOPOULOS, and SHAPLEY are 
in progress at the Harvard Observatory; problems of variable stars, luminosity 
curves, radial velocities, spectral classes, nebulae, and clusters are involved. 
But only the results referring to clusters and dimensions of the Cloud are consid
ered in the following paragraphs. 

a) Maximum luminosities of cluster stars. A photometric investigation 
of the individual stars in 166 open clusters in the Large Cloud 4 has led to the 
significant but disappointing result that the parallaxes of galactic clusters are 
likely to be highly uncertain when based on an assumed mean absolute magnitude 
for the brighter stars, or on the use of the RUSSELL diagram method. The 
maximum absolute luminosity of the cluster stars is found to vary greatly from 
system to system; the observed values of the "fifth brightest" stars range from 
- 5 to ° absolute magnitude, and even fainter. In the frequency curve of the 
"fifth brightest" stars there are indefinite maxima at -3,0 and -1,0. The 
angular diameters show a pronounced maximum at 0',8, but again there is wide 
dispersion and diameters range up to nearly ten times the mean value. There 
are, in fact, fifteen large irregular cluster systems in the Cloud that can well 
be labelled "sub-clouds", the largest b_eing more than 40' in longest diameter. 
In view of these results in a neighboring galaxy, it appears that apparent 
magnitudes and apparent diameters are poor criteria of distance; spectroscopic 
methods such as developed by Mrs. RIEKE 5 appear to be more dependable. 

b) Ninety four new clusters. A search on long exposure Bruce plates on 
the environs of the Large Magellanic Cloud has resulted in the discovery of 
ninety four clusters 6. Of these, nine are suspected of being globular clusters, 
though they are too faint for certain discrimination. They are listed in section d) 
below. Twenty six of the objects are given in the New General Catalogue, five 
in the Index Catalogue, and sixty three have not before been recorded. These 
outlying clusters are at distances from the center of the Cloud much greater 
than the formerly accepted bounds of the system. In fact, they increase the 
dimensions of the Cloud by seventy five per cent. Densitometer tracings on small 
scale plates and star counts in surrounding regions indicate clearly that the 
Cloud extends to the distances at which these clusters are found, and bear out 
the evidence from the clusters that the Cloud is more than twelve degrees, or 
eighteen thousand light years, in diameter. It should be noted that these clusters, 
mainly of the open type, give no evidence of concentration to a plane (unless 

1 Publ Amer Astr Soc 7. p.32 (1931). 
2 PERRINE. Publ Amer Astr Soc 8. p. 63 (1934). is also working on radial velocities of 

globular clusters. 
3 Mt Wilson Comm No. 108 (1930). 
5 Ciph. 34. above. 

4 Harv Bull 884 (1931). 
6 MOHR. Harv Bull 895 (1934). 
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it be the plane of the sky), such as that noted in the distribution of similar clusters 
in the galactic system; it may be that the Large Cloud is flattened in a plane 
nearly perpendicular to the line of sight. 

c) The distribution of outlying supergiant stars. The study by S. W. McCus
KEyl of the distribution of stars to the fourteenth apparent photographic magni
tude in the vicinity of the Large Cloud brings to light remarkable results. The 
work is based on series of plates made at the southern station with the 8-inch 
Bache telescope, and calibrated with sequences of the Harvard Standard Regions. 
The following tabulation gives the diameter deduced for the Cloud in different 
zones of declination, as shown through the excess of stars of various apparent 
magnitudes. These excesses, which refer to supergiant stars with absolute 
photographic magnitudes -3 to -6, inclusive, are obtained after corrections 
have been made for the galactic concentration of the field stars. The declination 
of the center of the Cloud is -69°. 

Diameter of the Large Magellanie Cloud. 
d 11l=11 12 13 14 

-67°.2 13 °.7 13 °.5 11 °.7 9°.6 
-70 .8 10 .7 10 .9 10 .7 11 .0 
-74 ,4 6 .1 6 .9 5 .9 6 .1 

The results indicate that for these scattered, massive, high luminosity stars the 
diameter of the Cloud is also approximately as large as it is shown to be by 
clusters and the distribution of much fainter stars. In fact, the diameter appears 
to be greater for the most luminous objects than for the somewhat fainter super
giants. 

d) New globular clusters. In addition to the eight globular clusters ori
ginally recognized as belonging to the Large Magellanic Cloud, twenty three 
objects have been tabulated as accepted or suspected globular clusters 2. All 
but one of these objects bear N.G.C. numbers. The new clusters are listed in the 
accompanying table, together with provisional magnitudes. Asterisks indicate 
the less certain objects. The magnitudes are considerably fainter than those 
of the eight clusters originally published. The mean for the twenty three is 12,70. 
The mean for the eight first given, on a revised and more homogeneous basis, 
is 11,15, with values ranging from 9,8 to 11,9. The mean for all thirty one clusters 
is 12,30. It is significant that the absolute magnitudes range from -3,6 to 
-7,3, in comparison with the values of -4 to -7 given by HUBBLE for probably 

New Globular Clusters in the Large Magellanie Cloud. 

N.G.C. R.A. (1900) De~. (1900) Mag. N.G.C. R.A. (1900) Dec. (1900) Mag. 

1466 I 3h 45m.0 -71 ° 59'.2 13.3 2172* 6h 0 .6 -68° 38'.9 12.5 
1868* 5 13 .9 -64 3.9 13.0 2177* 6 1 .6 -67 43 .8 13.5 
2107 5 44 ,4 -70 41 .3 11,4 2190 6 3 .9 -74 42.7 13,4 
2121 5 49 .6 -71 30.1 12,4 2193* 6 5 .9 -65 4.5 13.2 
2120 5 49 .9 -63 42.1 13.0 2209* 6 11 .1 -73 48.6 13.0 
2133 5 52 .9 -71 11 .9 12.2 2213* 6 12 .1 -71 30.2 12.8 
2134 5 53 .3 -71 7.5 11.0 2210* 6 12 .3 -69 5.7 12.5 
2154* 5 57 .8 -67 15.9 13.0 2214* 6 13 ,4 -68 14.0 11.5 
2155* 5 58 .3 -65 28.6 13.5 .... 6 15 .3 -69 47,4 12.0 
2161 5 58 ,4 -74 21 .3 13.5 2249* 6 26 ,4 -68 51 .5 13.5 
2159* 5 58 .6 

I 
-68 38 .0 12.5 2257 6 29 .6 -64 15 .1 12.4 

2162 5 59 .8 -63 43 .3 12.9 

1 Harv Cire 401 (1935). 
B SHAPLEY and MOHR. Harv Bull 889 (1932); 895 (1934). 
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similar objects in the Andromeda Nebula 1. The frequency of photographic 
integrated magnitudes for the thirty one clusters is as follows: 

] 10,0 
10,1-10,5 
10.6-11.0 
11.1-11.5 

1 
o 
3 
5 

11.6-12.0 
12,1-12.5 
12.6-13,0 
13.1-13.5 

3 
6 
6 
7 

40b. Globular Clusters in Other Systems. LUNDMARK pointed out several 
years ago that the objects that "have been termed 'nebulous stars' by RITCHEY, 
soft stars in the spiral arms, are certainly, as pointed out earlier, in several cases 
globular but in more cases open clusters, and sometimes agglomerations of a few 
luminous stars ... "2 On the assumption that such objects might be globular 
clusters comparable in absolute luminosity with those connected with the galactic 
system, the great distance and the external nature of the Andromeda Nebula 
were deduced in 1917 3• HUBBLE 4 has more recently listed the positions and estima
ted the magnitudes of one hundred and forty of these nebulous objects in Andro
meda, tentatively identifying them as globular clusters associated with the great 
NebulaS. The average absolute magnitude in HUBBLE'S list is fainter than that 
of galactic globular clusters, but is in fair agreement with the average value 
for the clusters in the Large Magellanic Cloud identified as probably globular 
by Miss MOHR6. Long exposure photographs with Harvard telescopes consider
ably extend both the number and the area of distribution of these apparent 
globular clusters in the Andromeda Nebula; all of HUBBLE'S objects are identified 
on the Harvard plates, but the new determinations of magnitudes remain un
published. 

A study at Harvard of the Small Magellanic Cloud and its environs on long 
exposure Bruce plates shows perhaps ten objects that resemble the clusters 
of the Andromeda Nebula 7. A few appear definitely to be outlying globular 
systems, but others clearly are concentrated open clusters, perhaps nebulous; 
as for the Large Cloud and the Andromeda Nebula, these new clusters greatly 
extend the heretofore recognized limits of the Small Cloud. 

In several of the brighter galaxies, such as Messier 33 and Messier 101 8 , 

objects that may well be globular clusters are observed throughout the spiral 
structures. Outlying clusters may be a common property in the structure of 
galaxies. Counts of faint stars, densitometer work, and the study of outlying 
variable stars tend to indicate for our own galaxy as well as for these external 
systems that the regions populated by outlying clusters are also sparsely populated 
with stars 9. 

j) Dimensions of the Galaxy. 
44a. Globular Clusters and the Dimensions of the Galaxy. A few years 

ago too little was known of the amount and distribution of light scattering 
and obstructing material in the galaxy to make it possible to correct the distances 
of clusters for light absorption even qualitatively. Moreover, the apparently 
total absence of space reddening for several individual clusters indicated that in 
high and intermediate galactic latitudes (and occasionally even in very low lati
tudes) the correction would be small. Much further work on space reddening 
is now available (see Ciph. 27a above) and it is known, especially through the 

1 Mt Wilson Contr 452 (1932). 
3 PublASP 29, p.216 (1917). 
6 See also discussion by REYNOLDS. 
6 Ciph. 40 a. above. 
8 HUBBLE. loc.cit .• page 25 (1932). 

2 Publ ASP 42, p.28 (1930). 
4 Mt Wilson Contr 452 (1932). 

Obs 55. p.301 (1932). 
7 MOHR. Harv Bull 899 (1935). 
9 SHAPLEY. MN 94, p.791 (1934). 
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work of STEBBINS 1, VAN DE KAMP2, and VYSSOTSKY and WILLIAMS3, that the 
distances of many if not most of the globular clusters must be considerably 
reduced from the uncorrected values published in the Handbuch. STEBBINS 
has shown that the total system of globular clusters may be much more nearly 
spherical than was previously supposed, as a result of the large corrections for 
low latitude clusters; he, VAN DE KAMP, and others re-determine the distance 
to the center of the system of clusters (presumably the same as the center of the 
galactic system) as of the order of thirty five thousand light years (which is in 
agreement with current deductions from galactic rotation observations). It 
should be noted that because of the absorption in low galactic regions we can 
no longer assume that our catalogues contain the most remote globular clusters 
in the direction of the galactic center. The clusters, therefore, whether globular 
or galactic, can give us only a minimum value for galactic dimensions or for the 
distance to the center. 

When the difficulty of measuring galactic dimensions through the use of 
photometric methods on variable stars and clusters in low latitudes was fully 
recognized, some ten years ago, an extensive program was inaugurated at the 
Harvard Observatory for the investigation of the distances of individual galactic 
stars that lie in latitudes sufficiently high to be free of deleterious effects of space 
absorption. The work on high latitude clusters, and especially on the colors 
and distribution of external galaxies, has shown that in galactic latitudes higher 
than ±30 0 we can depend on photometric methods for determining the space 
distribution of cluster type Cepheids, and thus slowly discover the extent of the 
galactic system. Preliminary results have been summarized by SHAPLEY in 
Monthly Notices, Volume 94, p. 791 (1934). By using the presence of numerous 
external galaxies as a criterion of essential space transparency, we are able to 
bring such surveys into latitudes as low as ±15 0 in some longitudes. The extent 
of the galactic system in the anti-center direction is thus found to be not less 
than ten thousand parsecs; the thickness at right angles to the galactic plane 
appears to be not less than twenty five thousand parsecs, although the density 
of stars at great distances from the plane is exceedingly low. There is some 
evidence that the galactic system, like the Andromeda Nebula 4, may be essentially 
spherical in its envelope of scattered cluster type variables and globular clusters, 
although the overwhelming majority of the stars is confined to the highly flattened 
stratum along the galactic plane. 

It is possible, of course, that some of the most remote cluster type Cepheids 
are essentially intergalactic, or are possibly common members of the local 
supergalaxy, which includes the Andromeda nebulae, the Magellanic Clouds, 
N.G.C. 6822, the galactic system, and possibly two or three others. This in
dependence of our galaxy may also hold for some of the remotest globular 
clusters. The most distant isolated globular cluster now known is N.G.C. 2419, 
in the constellation of the Lynx. In a direction apparently quite free of absorbing 
matter, BAADE finds its distance to be about 70000 parsecs, and suggests that 
it may be considered an intergalactic tramp. 

Appendix A. Notes on the Catalogue of Globular Clusters. 
In preceeding paragraphs of this supplement to the chapter on stellar 

clusters, attention has been called to new work on the angular diameters and 
integrated magnitudes of the globular clusters catalogued in Appendix A. Some 
additions have also been cited to the published values of integrated spectral 

1 Wash Nat Ac Proc 19. p.222 (1933). 
3 Ap J 77. p. 301 (1933). 

2 A J 42. pp.97 and 161 (1932/33). 
, Harv Bull 895 (1934). 
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class and the number of known variable stars. We may hope eventually to 
correct the apparent distances through allowance for light absorption, but the 
irregularities in the distribution of absorbing material are so great and as yet 
so imperfectly known that distances revised on the assumption of a galactic 
absorbing layer of uniform optical thickness l can inspire little confidence. In 
time we may be able to correct the catalogued distances through further studies 
of color-spectrum relations and close analyses of angular diameters 2. 

For a few globular clusters new material is available, as follows: 
N.G.C.2419.-From unpublished investigations by BAADE, based on 

magnitudes of variable stars and of the brightest non-variable stars, the revised 
modulus is 19,21. 

N.G.C. 5694.-New to the catalogue; galactic coordinates, longitude 299°, 
latitude +29°; announced by LAMPLAND and TOMBAUGH3; diameter 3',3 on a 
Harvard Bruce plate, on which the object was independently discovered in 
1929 by Miss M. E. MUSSELLS. BAADE, who finds no variables, reports class VIII, 
and a mean modulus of 17,92, derived from the magnitudes of the brighter 
stars. 

N.G.C.6426, 6712, 6760.-BAADE reports that these three objects, pre
viously questioned as to type, are certainly globular clusters; two variable stars, 
probably of the cluster type, are found in N.G.C.6426. 

N.G.C.4147.-Revised modulus, 16,52, is based on a further study of 
variable stars by BAADE4; its class should be much earlier, possibly class III. 

1 Cf. VAN DE KAMP, A J 42. p. 161 (1933). 
2 VAN RHIJN, BAN 4. p. 123 (1928). 
3 AN 246. p.171 (1932). 
4 AN 239. p.353 (1930). 
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Chapter 6. 

The Nebulae. 
By 

HEBER D. CURTIs-Ann Arbor, Michigan. 

With 1 illustration. 

Introduction. Research in the nebular field during the years 1932-1934 
has maintained a very high level both in productiveness and in variety. During 
this interval, nearly every subdivision of the subject has been the subject of 
detailed analysis, or has received notable observational accretions. 

Passing over numerous valuable investigations that may be classified as 
minor in the sense only that they refer to subordinate areas in the larger pattern, 
it may be of service at this point to outline the progress of the past few years 
in advances or additions of larger scope. 

1. The distribution of objects of the spiral class has reached a much more 
final form through the work of HUBBLE, MAYALL, SHAPLEY and AMES, and 
others. The number of objects accessible to large reflectors is now believed to 
be well over 100000000. 

2. Principally through the work of HUMASON, the number of radial velocities 
of the spirals now stands at 179, almost double the number known in 1932. 

3. The spectrum of the planetaries has been extended into the violet by 
WRIGHT, and practically every line, old or new, in this spectrum has now been 
identified and classified by BOWEN or others. Notable additions to our knowledge 
of the size and space distribution of the planetaries have been made by VORONT
SOV-VELYAMINOV, ZANSTRA, and others. 

4. A very interesting new Extended Theory of Relativity, still on trial, with 
possible contacts with the recession of the spirals, has been advanced by MILNE. 

5. Additions to the theories of the structure of the spirals have been made by 
VOGT and others (space-expansion), and by WELLMANN (mass-energy interchange). 

In the following brief conspectus of such additions to our knowledge of the 
nebular field, only the more important papers have been referred to. 

b) The Diffuse Nebulae. 
7. Physical Characteristics of Diffuse Nebulae. H. MULLER and L. HUF

NAGEL have made an exceedingly thorough and detailed investigation of the 
characteristics of the occulting clouds in the region of the North America Nebulal . 

The first cloud extends over a distance of from 240 to 650 l.y. and absorbs about 
0,6 magn. fairly regularly. The second cloud is behind and roughly in line with 
the first, with limits of distance approximately 2000 and 2600 l.y.; this cloud 
is more irregular in absorption areas, occulting by amounts that range from 
0,2 to perhaps 2,3 magn. The size of the particles composing the clouds is set 
at from 60 to 70 !-'!-" with a central cloud density of about 0,5' 10-25 gcm- 3. 
The total volume of the clouds is approximately 1,7' 10S l.y.3, with a mass about 

1 Untersuchungen ilber absorbierende Wolken beim Nordamerikanebel unter Be
nutzung von Farbenindizes schwacher Sterne. Z f Ap 9, p.331 (1935). 
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300 8. VON KLtjBER1 finds an absorption of about 1 magn. for the dark 
nebulosity in Taurus. BERNHEIMER has discussed several hundred dark patches 
in 598 (M.33), and draws analogies with similar phenomena in our galaxy. 

R. MULLER, from an investigation of an area of about 4,2 square degrees 
including the Southern Coal-Sack, finds that this occulting cosmic cloud has 
a nearly uniform absorption of 1 magn., and that its distance can scarcely be 
greater than 490 l.y. lUNG has published a very thorough and detailed investiga
tion of the theory of the existence of dark absorbing matter in space 2• 

9. Cosmic Clouds 3• HAIDRICH has continued his attempts to photograph 
the cosmic clouds, and thinks that success will finally be secured through the 
use of a suitable sensitizer. He notes the discovery of a photographically detectable 
calcium cloud in Cassiopeia. GRAFF discusses observations of a large and very 
faint brown or reddish cloud veil over part of Orion; it covers about 250 sq. 
degrees, and its distance is estimated at 1300 l.y. 

BECKER had suggested as a test region for the reality of HAGEN'S cosmic 
clouds that about UW Draconis which shows densities of II-III close to UW, 
density IV to the north and south, and density V to the east. HAGEN had himself 
suggested as a test object the cloud of density IV - V near X Cancri. These 
regions were tested with a photo-electric photometer attached to the 40-inch 
refractor at Yerkes by ELVEY and RUDNICK. The differences in sky brightness thus 
found were very slight; the region near UWDraconis given as of density II-III, 
was found slightly brighter (2 % ± 1 %) than the region which BECKER gave as of 
density V. The observations about X Cancri showed a slight variation in brightness 
of sky background, with probable errors nearly as large as the variations. 

On the other hand, BECKER has repeated HAGEN'S sweeps over a region of 
about 900 sq. degrees, between 18h and 20h in IX, and from +20 0 to -15 0 in Cl. 
The observations were made with a refractor of 33 cm. aperture and 5,5 m. 
focal length at the Vatican Observatory, Castle Gandolfo. While there are 
differences, the general agreement of BECKER'S localities of obscuration with 
those found by HAGEN is fairly good. No decision could be made as to whether the 
fainter obscuration steps were effects of contrast or not, but BECKER states that 
for the denser steps IV - V he always had the impression of a definite phenomenon. 

C) The Planetary Nebulae. 
24. Distances and Dimensions of the Planetary Nebulae 4• By combining 

values derived from recent proper motions of the planet aries secured by VAN MAA
NEN and from three treatments of the galactic rotation, corroborated by data 
secured by ZANSTRA'S method where available, VORONTSOV-VELYAMINOV adopts 
a mean abs. magn. of planetary nuclei as +0,2, and finds that the nuclear abs. 
magn. is strongly correlated with the adopted temperatures. With this value 

1 Stemabzahlungen imDunkelnebel im Taurus. Z fAp 6, p. 259 (1933) ; W. E. BERNHEIMER, 
On the occurrence of dark matter in the Triangulum spiral l\1. 33. Lund ForhandlI, No.5 (1931). 

2 Dber den Dunkelnebel "Kohlensack". Z f Ap 8, p.66 (1934); B. P. GERASIMOVIC, 
Remarks on dark nebulae. Ap J 78, p. 298 (1933); B. JUNG, Dber die Existenzmoglichkeit 
absorbierender Materie im Kosmos. Z f Ap 9, p. 1 (1934). 

3 K. HAIDRICH, Versuche zur photographischen Darstellung der Hagenschen N ebelwolken. 
AN 245, p.337 (1932); Eine photographisch erfaJ3bare Kalziumwolke in der Cassiopeia. AN 252, 
p.305(1934); K.GRAFF, Eine rote Wolke im Orion. SitzberAkaddWissWienIIa 142, P.279 
(1933); C. T. ELVEY and P. RUDNICK, Note on the sky brightnesses of two regions of Hagen's 
cosmic clouds. Ap J 78, p. 156 (1933); FR. BECKER, Zur Frage der visuell beobachteten 
"kosmischen Nebelwolken". Z f Ap 9, p. 160 (1934). 

4 VORONTSOV-VELYAMINOV, Space distribution of planetary nebulae. Z f Ap 8, p. 195 
(1933); General catalogue of planetary nebulae. RAJ 11, p. 40 (1934); A. VAN MAANEN, The 
proper motions oftwenty-one planetary nebulae. Ap J 77, p.186 (1933); C. M. ANDERSON, The 
proper motions of thirty-three planetary nebulae. Lick Bull 17, p.21 (1934). 

35* 



548 Bd. V. Chap. 6. HEBER D. CURTIS: The Nebulae. ciph.25. 

of M for the nuclei, he tabulates the distances, space coordinates, and linear 
dimensions of 119 planetaries, about 92 % of all that are known. 

The mean distance of these objects is 9260 l.y., with a range from 590 l.y. 
(7293) to 29700 l.y. (6620). 

The mean diameter is 1,181.y. with a range from 0,021.y. (II 2553) to 15 l.y. 
(I 1295). The dispersion for the photo abs. magn. is 7,0 magn., and but 2,9 magn. 
for the bolometric. Assuming that the nuclei have a mass equal to that of the 
sun, he derives a very large range of densities, from 3 g/cm3 to 9· 105 g/cm3 ; 

that is,-from stars of moderately high density, to cases where the density is 
hundreds of times greater than that attributed to the white dwarfs. He notes 
that the proper motions seem to be systematically measured too large. 

The mean proper motion for VAN MAANEN'S twenty-one planetaries is 
0",007, and the corresponding mean parallax = 0",0007 (mean distance, 4660l.y.). 
From these results there is derived a mean abs. magn. of +1,9 for the nuclei, 
and a mean bolometric abs. magn. of -0.8-

ANDERSON has found closely similar results from measures made on eighty
eight pairs of plates taken with the Crossley Reflector. His mean space motion 
is 0",0117, and the mean parallax 0",007, giving a mean distance only one
tenth of that derived by VAN MAANEN. The mean abs. phot. magn. of the nuclei 
is +0,9, and the mean linear diameter 1,81.y., a value close to that found by 
VORONTSOV-VELYAMINOV. On the average, planetaries in low galactic latitudes 
are found to be more distant than those in high latitudes, and small objects 
more distant than large ones. 

25. Planetary Spectra. Thanks to the identification of new lines by 
WRIGHT, STOY, and others, and to the work of analysis carried out by BOWEN 
and others (full references to the literature will be found in BOWEN'S paper 1) , 
our knowledge of the nebular spectrum and mechanisms of excitation is much 
more complete than two years ago. The following Table is intended to supplant 
Table 7 of the Handbuch V/2, pp.813-814. 

Table 1. The Spectrum of the Planetary Nebulae. 
;. I.A. Source Series Designation Intensity Class 

3025 0111 3s3PI-3p3Pa - P 
3047 0111 3S3P2-3p3P2 - P 
3118 0111 3p3S-3 d3PI - P 
3133,0 0111 3p3S-3 d3P2 - P 
3188 Hel 2s 3S-4p3p - Pr 
3203,1 Hell 3 2S, P, D-5 2S, P, D,F - Pr 
3299 0111 3s 3P O-3p3S - P 
3312,1 0111 3S3P I-3p3S 1 P 
3340,9 0111 3S 3P 2 -3p3S - P 
3342 Ne III ID_IS - F 
3345,8 NeV aPI_ID 8 F 
3425,8 NeV aPa- ID 20 F 
3428,5 0111 3paPI-3d3P 2 - P 
3444,1 0111 3p3PZ-3d sP 2 8 P 
3704 HI 2 2S, P-16 2S, P, D - P 

Hel 2p3P-7 d3D - P 
3712 HI 2 2S,P-1S 2S, P, D - Pr 
3722 HI 2 zS,P-14 2S, P, D - Pr 
3726.16 011 'S-2DI1i. 50 F 
3728.91 011 4.S- 2Da1/. 30 F 
3734 HI 2 zS, P-13 as, P, D - Pr 
3750 HI 2 2S,P-t2 2S, P, D 3 Pr 
3759 0111 3s sP z-3p3Da 4 P 
3771 HI 2 zS.P-11 zS,P,D 4 Pr 

. . 
1 The spectrum and composItion of the gaseous nebulae. Ap J 8t, p. 1 (t935) . 
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Table 1 (Continued). 

.l I.A. Source I Series Designation Intensity Class 

3798 HI 2 2S,P-10 2S,P,D 5 Pr 
3820 Hel 2p3P-6d 3D 1 Pr 
3835,5 HI 2 2S, P-9 zS,P,D 8 Pr 
3868,74 Ne III 3PZ_ID 70 F 
3888,96 HI 2 zS,P-8 2S,P,D 10 Pr 

Hel 2s 3S-3p3p Pr 
3935 Ca II 4s 2S-4p2P1'/. - Pr 
3964,8 Hel 2s lS-4plp 5 Pr 
3967,51 Ne III 3P1_ID 70 F 
3970,08 HI 2 2S,P-7 2S,P,D 30 Pr 
4009 Hel 2plP-7dlD 1- Pr 
4026,2 Hel 2p3P-5 d3D 1 Pr 

Hell 4 2S,P,D,F-13 2S,P,D,F,G Pr 
4068,62 SII 4S_ZP1,/. 20 E' 
4076,22 SII 4S_2P,.', 2 F 
4097,3 NIII 3 s 2S - 3 2P1", 1 P 
4104,74 HI 2 2S,P-6 zS,P,D 70 Pr 
4120,6 Hel 2p3P-5s 3S 1 Pr 
4144,0 Hel 2plP-6d lD 1 Pr 
4200 Hell 4 zS,P,D,F-11 zS,P,D,F,G 1 Pr 
4267,1 CII 3d 2D-4fzF 5 Pr 
4340,6 HI 2 2S,P-5 zS,P,D 90 Pr 
4363,21 0111 ID-IS 80 F 
4388,0 Hel 2plP-5d lD 5 Pr 
4416 011 2szP-3PzD 1- Pr 
4471,54 Hel 2p3P-4d 3D 8 Pr 
4541,4 Hell 4 2S,P,D,;F -9 2S, P,D,F,G 2 Pr 
4634,1 NIII 3pzp, .,-3dzD1". 2 P 
4640,9 N III 3p2Pl , ;-3 dzDz'i; 8 P 
4649,2 C III 3 S3S-3p3p 1 Pr 

011 3S4P2',-3p4D3'/, Pr 
4658,2 - - 2 -
4685,76 Hell 3 2S,P,D-4 zS,P,D,F 90 Pr 
4711,4? AIV 4S-zDz,!. 10 F 
4712,6 Hel 2p3P-4s 3S 8 Pr 
4725,5 ? NelV zD1'/, _zp'!. 4 F 
4740,2 ? AIV 'S-ZD1,/, 20 F 
4861,32 HI 2 2S, P-42S,P,D 80 Pr 
4922,2 Hel 2plP-4d 1D 2 Pr 
4958,91 0111 3P1_ID 200 F 
5006,84 0111 3PZ_ID 800 F 
5017 Hel 2s 1S-3plP 1- Pr 
5411,3 Hell 4 2S,P,D,F-7 2S,P,D,F,G - Pr 
5577. 350 01 ID_lS - F 
5655 - - 1- -
5737 - - 1 _. 
5754,8 NIl I ID_lS 4 F 
5875,7 Hel 2p3P-3 d3D 8 Pr 
6302 01 3P2_ID 5 F 
6313 AV 3P1_ID 2 F 
6364 01 3P1_ID 

i 2 F 
6548,1 NIl 3P1_ID 10 F 
6562,79 HI 2 2S, P-3 2S,P,D 100 Pr 
6583,6 NIl 3P2_1D j 30 F 
6677 Hel 2plP-3d 1D 1 Pr 
6716 SII 4S_2D2,!. - F 
6730 SII 4S-2DI'." 1- F 
7009 ? - - - -
7065 Hel 2p3P-3s 3S - Pr 
7135,6 A III 3P2_1D - F 
7319,9 011 zDz'/. _zP1'!. - F 
7330,4 011 zD1,." _zP1'/, - F 
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In the above table, the final column contains BOWEN'S assignment of the 
atomic mechanism producing the line, as follows: 

1. P is applied to permitted lines of 0 III and N III. These are held to 
arise from the near coincidence of the (2p)23Pa-2P3d3P2 transition of 0111 at 
303,799 A with the resonance line of He II at 303,780 A. A part at least of the 
intensity of the permitted N III lines may have its source in the near coincidence 
of 2P2P2-3d2D2.3 (374,441 A) ofNIII with one of the lines, (2P)23P2-2P3s3PI 
(374,386 A), of the resonance multiplet of 0 III which is emitted immediately 
after the nebular 0 III lines have been radiated. 

2. Pr = other permitted lines excited by the ionization of atoms of wave
lengths shorter than those corresponding to the ionization potential. Additional 
luminosity is produced by ionization or excitation arising from secondary radiation. 

3. F = Excitation by secondary electrons ejected by the primary mechanism, 
regarded as practically the sole source of excitation of the "forbidden" lines. 

All elements save H and He are very rare in nebulosity. N, 0, Ne, and S 
are definitely present, and quite certainly also A, C, and Ca II. "It appears, 
therefore, that all of the permitted and forbidden lines of elements other than H 
and He are strong in the nebulae not because of a large abundance of these 
elements but because certain more or less chance relationships enable a few of 
these heavier elements to make use of large sources of energy that are not 
available to the much more abundant H and He" (BOWEN). 

32a. Planetary Theories. R. H. STOyl has derived a new method of deter
mining the temperatures of the nuclei of the planetaries through a formula 
involving the relative intensities of spectral lines. His temperatures are in 
general lower than those found by ZANSTRA and BERMAN. 

ZANSTRA 2 has considered in detail the hypothesis that the planetary is the 
result of a nova-like explosion. With the assumption of velocity gradients in 
the receding matter, this is shown to fit observation fairly well, and the mass 
of the shell will be several times that of the sun. 

CILLIE has investigated the planet aries 6826 and 2392 with measurements 
made on plates taken at Victoria3• He finds: 

6826 Class 05 Temp. 30000° r.v. +54 km.{sec. 
2392 07 26000 

The velocity in 6826 is interpreted as due to the relativity gravitational red
shift, not indicated in 2392. The lines are narrower than in ordinary white dwarfs, 
so little support is found for this suggestion as to planetary nuclei, made by 
ZANSTRA and MILNE. 

d) The Spirals. 
35. Apparent Distribution of the Spirals'. Notable extensions have been 

made during the past two years in the number of faint objects recorded and 
classified in part. SHAPLEY has described the progress of the survey now under 

1 The temperatures of the nuclei of planetary nebulae. M N 93. p.588 (1933). 
B The expansion hypothesis for planetary nebulae. M N 94. p. 131 (1933). 
3 The nuclei of two planetary nebulae. M N 94. p.48 (1933). 
, Seventy six thousand faint galaxies. Harv Bull No. 889. p. 1 (1932); A photometric 

investigation of Wolf's cluster of nebulae in Coma. HarvBull No. 896. p. 3 (1934); Note 
on a first search for a metaga1actic gradient. Harv Bull No. 894. p. 5 (1934); Note on the 
distribution of remote galaxies and faint stars. Harv Bull No. 890. p. 1 (1932); H. SHAP
LEY and A . .AMEs. Photometric survey of the nearer extragalactic nebulae. Harv Bull 
No. 887. p. 1 (1932); Harv Ann 88. part 2 (1932); Extension of the Coma-Virgo supergalaxy. 
Harv Bull No. 880. p. 1 (1930); Second note on the relative number of spiral and elliptical 
nebulae. HarvBull No. 876. p. 39 (1930); B. J. BOK. The apparent clustering of external 
galaxies. Harv Bull No. 895. p.1 (1934). 
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way with the Bruce telescope in South Africa which has for its purpose the 
covering of the entire southern sky with exposures three hours or more in length. 
The limiting magnitude has been found to be 18,2 ± 0,2; the number of such 
objects for the entire sky is estimated to exceed 300000. About 76000 new 
objects have been recorded; positions have been determined for 8900, magnitudes 
have been estimated for 4100, and 4650 have been classified. The photometric 
survey of SHAPLEY and AMES including all objects brighter than the ·13th ph. 
magn. gave 1025 objects; 700 of these showed spiral structure; more than 
200 were classified as spheroidal; the remainder were irregular. 

The most comprehensive and "final" determination of the number and 
distribution of accessible objects of the spiral class is due to HUBBLE1. This 
excellent research, based upon 765 plates taken in about equal numbers by the 
100-inch and 6O-inch reflectors, must be regarded as supplanting and superseding 
all previous investigations in this field. "At present about eighty thousand 
nebulae have been identified on Mount Wilson photographs, of which some 
sixty thousand are on plates in the writer's collection. Of the latter, about 
three-fourths were observed under the standard conditions adopted for the 
present investigation." . 

All counts were reduced to the standard conditions adopted, namely,-the 
number of objects that should be recorded on excellent one-hour exposures at 
the zenith with Eastman 40 plates by the 100-inch and 6O-inch reflectors. Every 
precaution was taken to reduce all plates to this uniform system. Corrections 
were applied for atmospheric extinction, for quality of images, for coma (plate
edge effect), for a latitude effect, for length of exposure, and for tbe red shift. 
The final value for the number of spirals per square degree to magn. mis, 

logNm = 0,6m - 9,12. 

Adopting a threshold identification magn. of 20,0, and neglecting the obscuration 
in regions near the galactic plane, this formula gives 31000000 as the number 
of spirals over the entire sky accessible with the telescopes employed in one
hour exposures. The number of spirals accessible to the 100-inch with longer 
exposure times must be well over 108• 

HUBBLE's more important conclusions are: 
1. There is a very definite zone of avoidance, roughly bisected by the 

galactic plane, and in general from 10 0 to 20 a wide. From this zone several 
great flares extend to higher latitudes (cf. Figure 1). No spirals are found in the 
heart of the Milky Way. 

2. There is no conspicuous systematic variation in longitude. This finding 
definitely opposes the irregular longitude variation postulated by SEARES. 

3. There is a definite variation in latitude closely approximating a 
cosecant law. 

4. The frequency distribution of logN approximates a Gaussian error-curve. 
5. The two caps, northern and southern, are similar, and the distributions 

agree within the uncertainties of the data. 
6. With allowance for the effect of the red shift, the rate of increase of logN 

with exposure time suggests uniform distribution in depth. 
7. The mean mass of a spiral is taken as 6.108 or 109 0, depending upon 

the adoption of -13,8 or -14,5 as the absolute magnitude. The resulting 
density of matter in space is then close to 10- 30 gjcm3• 

1 The distribution of extra-galactic nebulae. Ap J 79. p. 8 (1934); Mt Wilson Contr 
No. 485. 
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8. On the grand scale, the tendency to cluster averages out. The counts 
with large reflectors conform rather closely with the theory of sampling for a 
homogeneous population. Statistically uniform distribution appears to be a 
general characteristic of the observable region as a whole. 

Figure 1. (HUBBLE). Distribution of extra-galactic nebulae. 
3mall dots represent normal distribution (log N =1 .63-2.22); large disks and circles represent excesses (log N =2.23-2.52) 
and deficiencies (log N = 1.33-1 .62); crosses are added where log N > 2.52 or < 1.33; dashes represent fields with no 

nebulae. 

The final conclusion given above has been attacked by SHAPLEY and by 
BOK (loc. cit.), who regard the large clusters of spirals indicated in the Harvard 
surveys as confirming the existence of a widespread non-uniformity in the 
distribution of external galaxies. 

Results agreeing in every essential respect with those of HUBBLE have been 
derived by MAYALL l . MAYALL'S distribution was based upon counts of about 
15000 objects on 489 plates. Corrections were applied for zenith distance, plate 
quality, exposure time, and extra-axial aberrations. 

The hypothesis of a uniform spatial distribution as modified by red-shift 
was tested and found to be consistent with the nebular counts. The distribution 
of 10gN (number of nebulae reduced to standard conditions) was close to the 
normal error curve. No variation with galactic latitude could be established 
from the Crossley plates examined. The apparent limiting magnitude of the 
system of objects counted was 19,0 pg. ; this, with the assumption of -13,8 
as the mean abs. magn., would refer the reduced counts to a distance of 108 1.y. 
Out to this distance, it was estimated that nearly 5 million spirals could be 
photographed with the Crossley, were there no galactic obscuration. The average 
distance between galaxies was placed at about 106 1.y. 

50. The Radial Velocities of the Spirals. Aided by the extreme rapidity 
of the Ray ton lens, work on the radial velocities of the spirals has made rapid 
progress during the past two years at Mt. Wilson in the hands of HUMASON and 
SMITH. 90 new velocities and 1 revision of an earlier value have been most 
courteously sent on to the writer by Dr. HUMASON in advance of publication. 
The following table then supersedes Table 14, Handbuch Vj2, p. 856. Similar 
changes would be required in Table 16, p. 873, but sufficient data are not yet 
available with regard to the apparent diameters of the new objects measured 
by HUMASON to warrant the attempt at an extension. 

1 A study of the distribution of extra-galactic nebulae based on plates taken with the 
Crossley Reflector. Lick Bull 16. p . 177 (1934). 
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Table 2. 

N.G.C. Galactic Rad. vel. Spectral Allocation Author 
No. 

I I b 
km./sec. class 

68 83°,10 -32°,14 + 5700 Hum G3 Group A 
69 83 ,11 -32 ,16 + 6700 Hum GO Group A 
71 83 ,13 -32 ,14 + 6600 Hum G3 Group A 
72 83 ,14 -32 ,16 + 7000 Hum G7 Group A 

Anon l 83 .17 -32 ,17 + 6800 Hum G3 Group A 

80 82 ,71 -39 ,86 + 5600 Hum G5 Group B 
83 82 .79 -39 ,79 + 6500 Hum G3 Group B 

157 82 ,25 -70 ,79 + 1800 Hum G4 Isolated 
160 87 ,30 -38 ,54 + 2600 Hum G8 Isolated 
205 88 ,98 -20 .85 - 300 Hum Isolated 

221 89 ,44 -21 ,68 - 185 S Isolated 
224 89 ,45 -21 ,27 - 220 S+ G8LL Isolated 
278 91 .13 -14 ,97 + 650 S Isolated 
379 95 ,32 -29 .79 + 5500 Hum G6 Pisces Cluster 
380 95 ,33 -29 ,83 + 4400 Hum G5 Pisces Cluster 

383 95 ,32 -29 ,90 + 4500 Hum G3 Pisces Cluster 
384 95 ,38 -30 ,01 + 4500 Hum G5 Pisces Cluster 
385 95 ,38 -29 .98 + 4900 Hum G5 Pisces Cluster 
404 95 ,45 -26 ,57 - 25 S Isolated 
584 119 ,03 -66 ,87 + 1800 S Isolated 

598 102 ,12 -30 ,73 - 70 P Isolated 
628 107 .63 -44 .98 + 600 Hum G2 Isolated 
681 134 ,56 -67 ,20 + 2100 Hum G5 Isolated 
720 142 ,50 -69 ,02 + 1800 Hum G4 Isolated 
772 113 ,13 -40 ,17 + 2200 Hum G4 Isolated 

936 137 ,35 -53 ,99 + 1300 S Isolated 
1023 113 ,13 -18 ,23 + 300 S Isolated 
1068 140 ,66 -50 ,61 + 920 S+ G5LL Isolated 
1084 150 ,83 -55 ,13 + 1500 Hum F8 Isolated 
1087 142 ,24 -50 ,31 + 1850 Hum F8 Isolated 

1270 118 ,42 -12 ,40 + 4800 Hum G4 Perseus Cluster 
1273 118 ,45 -12 ,31 + 5800 Hum G5 Perseus Cluster 
1275 118 ,54 -12 ,29 + 5200 Hum G+P Perseus Cluster 
1277 118 ,52 -12 ,23 + 5200 Hum G3 Perseus Cluster 
1332 179 ,47 -52 ,91 + 1400 Hum G2 Isolated 

1400 177 ,11 -49 .11 + 500 Hum G5 Isolated 
1407 177 ,05 -48 ,92 + 2000 Hum G5 Isolated 

I 342 105 ,62 +11 ,28 - 25 Hum F8 Isolated 
Anon 2 160 ,35 -24 ,96 + 4600 Hum G7 Isolated 

1700 171 ,35 -26 ,13 + 800 P Isolated 

Anon 3 149 ,78 +19 ,68 +24000 Hum G2 Gemini Cluster 
Anon' 149 ,92 +19 ,80 +23000 Hum G3 Gemini Cluster 

2403 117 ,63 +30 ,14 + 125 Hum F8 Isolated 
2562 170 ,18 +30 ,07 + 5100 Hum G4 Cancer Cluster 
2563 170 ,26 +30 ,10 + 4800 Hum G4 Cancer Cluster 

2655 101 ,74 +33 ,31 + 1350 Hum G2e Isolated 
2681 134 ,34 +40 ,93 + 700 San Isolated 
2683 157 ,95 +40 ,23 + 400 S+ Isolated 
2768 122 ,27 +41 ,62 + 1400 Hum G3 Isolated 
2775 191 ,38 +35 ,35 + 1100 Hum G3 Isolated 

2787 110 ,77 +38 ,87 + 700 Hum G5 Isolated 
2841 133 ,83 +45 ,40 + 600 S Isolated 
2859 157 ,59 +46 ,87 + 1500 Hum G3 Isolated 
2903 176 .66 +46 ,04 + 350 Hum F2 Isolated 
2950 121 ,84 +45 ,71 + 1500 Hum G4 Isolated 
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(Continued.) 

N.G.C. Galactic Rad. vel. 

I I 
Spectral I No. km./sec. Author class Allocation 

I I b 1 

I I 

I 
2985 105°.65 +39°.39 + 1050 Hum G3 Isolated 
3031 108 .68 +41 .68 - 30 i S KLL Isolated 
3034 107 .98 +41 .32 + 290 S KLL I Isolated 
3115 216 .33 +37 .77 + 600 S Isolated 
3147 102 .88 +40 .11 + 2600 Hum GS Isolated 

3193 181 .16 + 56 .38 + 1300 Hum G3 Isolated 
3227 185 ,96 +57 .74 + 1150 Hum G+P Isolated 

Anons 200 ,92 +53 .58 +19600 Hum G5 Leo Cluster 
3344 178 .24 +62 .72 + 550 Hum GOe Isolated 
3351 202 .95 +57 .59 + 675 Hum F5 Isolated 

3368 203 .49 +58 .21 + 940 S Isolated 
3377 200 .19 + 59 .58 + 650 Hum G2e Isolated 
3379 202 .55 +58 .86 + 810 S+ Isolated 
3384 202 .58 +58 .98 + 850 Hum GO Isolated 
3412 201 .96 +59 .94 + 950 Hum Go Isolated 

3414 172 .01 +64 .90 + 1450 Hum G7 Isolated 
Anon 6 115 .34 +55 .07 +19000 Hum GO Isolated? 
Anon 7 115 .30 +55 .13 +42000 Hum G2 Urs. Maj. II Cluster 

3486 169 .90 +66 .98 + 1250 Hum G3 Isolated 
3489 203 .67 +62 .13 + 600 S Isolated? 

3521 224 .89 +53 .65 + 730 S Isolated 
3610 109 .46 +55 .27 + 1850 Hum G2 Isolated 
3623 211 .16 +65 .32 + 800 S Isolated 
3627 211 .83 +65 .50 + 650 S Isolated 
3726 120 .72 +65 .91 + 1150 Hum F8 Isolated 

Anon s 106 .14 +59 .85 +15400 Hum G4 Ursa Maj. I Cluster 
4051 113 .24 +70 .99 + 650 S Isolated 
4111 113 .58 +72 .61 + 800 S Isolated 
4151 118 .56 +76 .08 + 960 S+ Isolated 
4192 238 .36 +75 .52 + 1150 Hum G2 Virgo Cluster 

4214 123 .14 +79 .18 + 300 S I Isolated 
I 4216 243 .09 +74 .17 + 50 Hum 
I 

G3 Virgo Cluster 
4258 102 .52 +69 .51 + 500 S Isolated 
4261 253 .06 +67 .54 + 2300 Hum G5 Virgo Cluster 
4267 246 .79 +74 .19 + 1200 Hum G5 Virgo Cluster 

4281 253 .96 +67 .18 + 2900 Hum 1 G3 Virgo Cluster 
4303 255 ,45 +66 .38 + 1900 Hum 

I 
GO Virgo Cluster 

4321 245 .11 +77 .30 + 1650 Hum F5 Virgo Cluster 
4365 255 ,43 +69 .29 + 1200 Hum G3 Virgo Cluster 
4374 251 .24 +74 .71 + 1050 Hum G4 Virgo Cluster 

4382 243 .00 +79 .71 + 500 S Virgo Cluster 
4394 243 ,59 +79 .78 + 850 Hum G4 Virgo Cluster 
4421 249 ,92 +77 .31 + 1300 Sm G5 Virgo Cluster 
4429 254 .67 +73 .13 + 1300 Hum G5 Virgo Cluster 
4435 253 .38 +75 .07 + 950 Hum G3 Virgo Cluster 

4442 256 ,41 +71 .91 + 650 Hum G5 Virgo Cluster 
4449 100 .19 +73 .03 + 200 S Isolated 
4450 248 ,94 +78 ,96 + 2100 Hum G3 Virgo Cluster 
4458 254 ,41 +75 ,31 + 300 Sm G5 Virgo Cluster 
4464 258 ,36 +70 .36 + 850 Sm G5 Virgo Cluster 

4467 258 ,56 +70 .21 + 1600 Sm G5 Virgo Cluster 
4472 258 ,76 +70 ,22 + 850 S Virgo Cluster 
4473 255 ,04 +75 .54 + 2300 , Sm G8 Virgo Cluster 
4477 255 ,04 +75 .76 + 1300 Hum G5 Virgo Cluster 
4478 256 ,42 +74 .50 + 1550 ! Sm G5 Virgo Cluster 
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(Continued.) 

N.G.C. Galactic Rad. vel. i Author I Spectral 

I No. km·/sec. 
! I 

class Allocation 
I b 

Anon 9 256°,51 +74°,67 + 1400 Sm G3 Virgo Cluster 
4486 256 ,85 +74 ,58 + 800 S Virgo Cluster 
4492 259 ,60 +70 ,35 + 1600 Sm G3 Virgo Cluster 
4526 261 ,98 +70 ,08 + 580 S Virgo Cluster 
4551 261 ,30 +74 ,65 + 1000 Sm G5 Virgo Cluster 

4565 216 ,94 +87°,60 + 1100 S ! , Isolated 
4594 267 ,92 +50 ,90 + 1140 S+ I 

I Isolated , 

4621 267 ,30 +74 ,18 + 500 Hum I G6 I Virgo Cluster 
4649 268 ,78 i +74 ,10 + 1090 S I Virgo Cluster 
4725 303 ,29 +87 ,70 + 1000 Hum G3 Isolated 

4736 85 ,12 +76 ,28 + 290 S GLL Isolated 
4826 295 ,48 +83 ,63 + 150 S GLL Isolated 
4853 3 ,52 +86 ,98 + 7600 Hum G1 Coma Ber. Cluster 
4860 12 ,98 +86 ,81 + 7900 Hum G3 Coma Ber. Cluster 
4865 12 ,00 +86 ,78 + 5000 Hum G3 Coma Ber. Cluster 

4872 9 ,63 +86 ,71 + 6900 Hum : G3 Coma Ber. Cluster 
4874 9 ,56 +86 ,71 + 7000 Hum G4 i 

Coma Ber. Cluster 
4881 14 ,18 +86 ,57 + 6900 Hum G3 I Coma Ber. Cluster 
4884 9 ,60 +86 ,62 + 6700 Hum G3 ! Coma Ber. Cluster 
4895 13 ,25 +86 ,51 + 8500 Hum G4 Coma Ber. Cluster 

, 

II 4045 11 ,09 +86 ,42 + 6600 Hum G1 Coma Ber. Cluster 
5005 61 ,81 +78 ,94 + 900 S 

I Isolated 
5055 68 ,48 +74 ,11 + 450 S Isolated 
5194 68 ,81 +68 ,38 + 2,0 S GLL Isolated 
5236 283 ,12 +31 ,34 + 500 S Isolated 

5253 283 ,34 +29 ,47 + 450 Hum Pd Isolated 
5322 75 ,82 +55 ,48 + 1900 Hum G5 Isolated 
5457 67 ,15 + 59 ,54 + 300 Hum G+P Isolated 
5566 318 ,18 +57 ,29 + 1550 Hum G5 Isolated 

Anon lO 16 ,36 +66 ,25 +39200 Hum G7 Bootes Cluster 

5746 323 ,47 +51 ,60 + 1850 Hum G5 Isolated 
5846 328 ,67 +47 ,39 + 1700 , Hum G5 Isolated 
5866 57 ,92 +52 ,01 + 650 S Isolated 
5907 57 ,58 +50 ,60 + 400 , Hum , G2 Isolated 

Anon ll 9 ,73 +55 ,08 +21000 Hum I G2 Cor. Bar. Cluster 

5982 59 ,30 +46 ,48 + 2900 Hum G4 Isolated 
5985 59 ,18 +46 ,38 + 2600 I Hum G4 Isolated 
6181 4 ,52 +37 ,78 + 2500 Hum G2 Isolated 
6340 70 ,45 +33 ,19 + 2100 Sm G8 Isolated 
6359 57 ,82 +34 ,18 + 3000 Hum G3 Isolated 

6384 357 ,87 +19 ,31 + 1450 Hum G8 Isolated 
6574 9 ,70 +14 ,03 + 2550 Hum G3 Isolated 
6658 19 ,31 +12 ,60 + 4100 Hum G3 Isolated 
6661 19 ,42 +12 ,48 + 3900 Hum G5 Isolated 
6702 42 ,30 +18 ,93 + 2250 Hum G4 Isolated 

6703 42 ,17 +18 ,81 + 2000 Hum G3 Isolated 
6710 24 ,61 +10 ,87 + 5100 Hum G3 Isolated 
6822 353 ,12 -19 ,87 - 150 Hum Pd Isolated 

·6824 55 ,96 +14 ,90 + 3200 Hum G4 Isolated 
6946 63 ,12 +11 ,30 - 150 Hum Goe Isolated 

7171 11 ,83 -49 ,28 + 2600 Hum G3 
, 

Isolated 
7177 43 ,76 -29 ,79 + 1200 Hum G2 I Isolated 
7217 54 ,71 -20 ,29 + 1050 Hum G4 Isolated 
7242 59 ,71 -16 ,39 + 5000 Hum G3 

I Isolated 
7331 61 ,97 -21 ,13 + 500 S Isolated 
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(Continued.) 

NGC Galactic Rad. vel. i Spectral Allocation No. km./sec. Author class 
I b I 

7332 55 °,88 -30 ,23 + 1300 Hum I G4 Isolated 
7343 62 ,08 -21 ,60 + 1200 Hum ! G2 Isolated I 

7448 56 ,40 -39 ,68 + 2300 Hum G3 Isolated 
7457 64 ,66 -27 ,28 + 500 Hum G2 Isolated 
7611 56 ,66 -48 ,92 + 3400 Hum G2 Pegasus Cluster 

7616 58 ,27 -47 ,15 + 3900 Hum G1 Pegasus Cluster 
7619 56 ,98 -48 ,88 + 3800 Hum G3 Pegasus Cluster 
7623 57 ,20 -48 ,74 + 3800 Hum G2 Pegasus Cluster 
7626 57 ,14 -48 ,92 + 3700 Hum G3 Pegasus Cluster 
7727 41 ,57 -68 ,52 -'- 1800 Hum G5 Isolated 

7741 73 ,22 -34 ,50 + 275 Hum FOe Isolated 
7814 75 ,60 -45 ,26 + 1000 Hum 

I 
G3 Isolated 

L. Cl. 246 -33 + 280 Wils Local 
S. Cl. 268 -45 + 170 Wils ! Local 

Notes to Table. 

The successive columns are as follows: 
Column 1. The N.G.C. number. 
Columns 2 and 3. The galactic coordinates. Since the appearance of the Handbuch, 

the excellent tables by J. OHLSSON have been published as NO.3 of the Lund Annals 
(1932). These give the galactic coordinates for every degree in ex and (j to hundredths 
of a degree in I and b. OHLSSON'S Tables employ the PICKERING position of the north 
galactic pole at ex = 12h 40m; (j = + 28 0, with the origin at the ascending node on the 
equator for 1900.0. The galactic coordinates in Table 2 have accordingly, in the interest 
of uniformity, been recomputed for 1900 for the PICKERING-OHLSSON pole and origin. The 
computation was carried out to 0°,001, and then rounded to 0°,01, checking by OHLSSON. 

Column 4. The radial velocity. 
Column 5. The authority for the velocity. This is not always the observer; for exam

ple, the plates of 4192, 4374, 4853, 4860, 6702, 6703, 7217, 7242, and 7626 were obtained 
by PEASE. In this column, Hum = HUMASON; S = SLIPHER; S+ = SLIPHER and others; 
P = PEASE; San = SANFORD; Sm = SINCLAIR SMITH; Wils = WILSON. 

Column 6. The spectral class, when known. Values standing alone are as assigned 
by HUMASON; when followed by LL, they are from LUNDMARK and LINDBLAD. 

Column 7. The allocation of the object as isolated, or as belonging to a cluster group. 

Note 1. Anonymous. 1',3 foI., 0',3 S. of N.G.C. 72. 
Note 2. Anonymous. ex (1900) = 4h 35 m 27'; (J (1900) = + 4° 4',5. Position by HUMASON. 
Note 3. Anonymous. 0',5 E., 2',9 S. of BD +35° 1555. 
Note 4. Anonymous. 10',5 E. 7',6 S. of BD + 35 ° 1555. 
Note 5. One of the brightest spirals in CHRISTIE'S Cluster in Leo; ex = lOh 22m 25'; 

(J = +10° 59',2 (1900). 
Note 6. Anonymus. 7',1 W., 5',3 S. of BD + 57° 1299. 
Note 7. Anonymous. 10',6 W., 3',8 S. of BD +57° 1299. 
Note 8. Brightest object (No. 24) in BAADE'S Ursa Major Cluster; ex = 11h 41 m 42': 

(J = +56° 18',0 (1900). Corrected velocity by HUMASON. 
Note 9. Anonymous. 4',0 W., 6',1 N. of N.G.C.4486. 
Note 10. Anonymous. 0',9 E. and 6! 1 S. of N.G.C. 5672. 
Note 11. Anonymous. 11',0 \V., and 8',5 N. of BD +28 ° 2427. 

Of the 179 velocities in this table, 170 indicate recession (+); only 9 show 
moderate velocities of approach (mean, -128 km./sec.). The average of the 
positive velocities is 3270 km./sec.; the mean of all 3100 km./sec. 

The data for clusters of galaxies are now considerably more complete, and 
are assembled in the following table. Most of the data are from HUMASON'S paper 
in Ap J 74, p. 43; the distance for objects observed since is found from the 
relation: D = V/170, where D is in units of 106 1.y. 
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Table 3. Clusters of Galaxies. 

Cluster Distance No. No. Mean vel. Mean Dia. 
inel. observ. km./sec. ph. magn. of cl. 

Virgo. 6.0' 106 1.y. (500) 30 ! 1190 12.5 12° 
Pegasus. 23.5 100 5 3720 15.5 1 
Pisces. 24.0 20 5 4760 15.4 0.5 
Cancer 29.5 150 2 4950 16.0 1.5 
Perseus. 36.0 500 4 5250 16.4 2.0 
Group B 36.0 - 2 6050 - -
GroupA. 38.6 - 5 6560 - -
Coma Ber. 45.0 800 9 7010 17.0 1.7 
Drs. Maj. I 90 300 1 15400 18.0 0,7 
Leo. 105 400 1 19600 19.0 0.6 
Cor. Bor. 125 - 1 21000 - -
Gemini. 135 -

I 
2 23000 - -

Bootes 230 - 1 39200 - -
Drs. Maj. II. 247 - I 1 42000 - -

I 

Too little is as yet known as to the actual space occupied and the number 
of galaxies in these clusters to warrant any certain conclusions as to density of 
distribution. From the data available, however, the density of distribution 
seems to be definitely larger than in our own part of space. The distance apart 
of the galaxies in the Virgo, Coma Berenices, and Leo clusters is of the order of 
1,2· 105 l.y.; this is approximately the distance of the Magellanic Clouds, and 
the distance to the nearest spirals is about 8 times this. A cluster of 400 galaxies 
at this mean distance apart, and at a distance of 109 1.y., if such exists, would 
have an apparent diameter of only 4'±. As the average galaxy at this distance 
would subtend only about 1/2000 of the area mentioned, most of the objects 
would be still easily separated, though some overlapping might occur. 

With the greater number of objects now available, a rough estimate can 
be made of the probable scatter or range of velocities within a cluster of galaxies, 
thus giving some idea of the magnitude of the peculiar velocities of the spirals 
in such clusters; this motus peculiaris appears to be from 2000 to 3000 km./sec. 
in the nearer galactic clusters, though nothing is known as to such range within 
the more remote clusters with extreme apparent velocity of recession. 

It is to be hoped that the large amount of new material secured in this 
field by HUMASON will be employed in the near future for a revision of the agree
ment between the Distance-Diameter and Distance-Velocity correlations. Upon 
such an agreement depends the decision between the recession as a measure 
of distance and the validity of theories of an expanding or oscillating universe. 

56. Distances and Dimensions of the Spirals 1. HUBBLE, REYNOLDS, and 
others have maintained that the elliptical objects average less than one-half 
the diameter of the true spirals. SHAPLEY has found that the use of the micro
photometer adds 30% or more to the observed diameters, especially for the 
spheroidal objects. A study of 85 bright spirals in the Virgo Cluster gave the 
following results: 

Mean diameter for 55 spirals . 
Mean diameter for 30 elliptical. 
Ratio: spiral to spheroidal . . 

.4/1.8 

. 3.9 

. 1.23 

The greater relative size of the true spirals heretofore accepted has thus been 
largely removed. 

1 J. H. REYNOLDS. The spatial distribution of the extra-galactic nebulae within a 
radius of 4000 kiloparsecs. M N 94. p. 196 (1934); H. SHAPLEY. Four notes on the dia
meters of galaxies. Harv Bull No. 895 (1934); J. STEBBINS and A. E. WHITFORD. The 
diameter of the Andromeda Nebula. Wash Nat Ac Proc 20. p.93 (1934). 
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The work of STEBBINS and SHAPLEY has very materially increased our 
values for the apparent size of the Andromeda spiral: 

~Iicroph. SHAPLEY Ph. elec. STEBBINS Old Values 

Length of major axis. . . .. 270' 450' 160' 
Length of minor axis. . . .. 230 40 

224 (Andromeda) thus is shown to be a galaxy of dimensions closely com
parable to those of our own Milky Way. 

Ma. Theories of Spiral Structure. The past few years have witnessed 
the appearance of a number of theoretical treatments of the problem of the 
origin and shape of the spiral whorls. That of WELLMANN 1 has a number of 
points of novelty, though based in part on JEANS' work on a lenticular, sharp
edged rotating figure of equilibrium. Influenced by EDDINGTON'S assumption 
as to the rate of expansion of the universe, WELLMANN adopts the "short time
scale" and postulates an age of the order of 1010 years for both the spirals and 
their constituent stars. 

The primary cause of the spiral form is held to arise from the gradual loss 
of the mass of the component stars through the radiation of energy in accordance 
with the relation, Iv[ = Ejc 2• This loss of mass causes a gradual expansion of 
the galaxy, each component body moving outward in a very close spiral, with 
the concave side in the direction of rotation. As a rotation period of the order 
of 107 years is postulated, and with the adopted total span of life, it is held 
that the spirals must have performed about 103 revolutions in order to reach 
their present form. The general progression of spiral evolution is found to follow 
quite closely the allocation of age-types by HUBBLE. There will arise a "lag" 
in the motion about the nucleus that will increase with increasing distance, this 
lag being a measure of the difference between the original motion as a rigid 
body and the motions of the individual component stars in slowly receding close 
spiral orbits. As more than two complete spiral whorls are rarely found, for the 
formation of which some 103 revolutions have been necessary, the process of 
evolution is a long and gradual one. The resulting spiral structure will have 
a rotation in the direction of the convex side of the spiral arms. 

WELLMANN'S hypothesis may be regarded as a quasi-combination of some 
principles of WILCZYNSKI'S gravitational spiral with the recession of individual 
components in close spiral orbits through the loss of mass by radiation. The 
calculated numerical results show a fairly close agreement with the observed 
forms of early, intermediate, and late spirals. The form, in general, is very 
close to the logarithmic spiral; for HUBBLE'S class Sc the deviation from the for
mula r = 0,39 eO,224Ll is everywhere less than 0,03. 

WELLMANN'S theory agrees well with the spectrographic rotation results 
of PEASE and SUPHER, and with the theoretical results of BROWN. Reasons 
for the formation of the two diametrically opposed whorls, or spirals of the barred 
type, still seem insufficiently convincing. The clear-cut localization of the 

1 Zur Entstehung der Spiralnebel. Z f Ap 9, p.47 (1934); E. REICHENBACHER. Die 
Gestalt der Spiralarme. Z f Ap 7. p.309 (1933); Die Symmetrie der Spiralen. Z f Ap 7. 
p. 364 (1933); H. VOGT. Die Expansion des Universums und ihr EinfluB auf die Entwicklung 
von kosmischen Objekten. AN 245. p.281 (1932); U'ber das in den Spiralnebeln geltende 
Kraftgesetz. AN 246. p.345 (1932); Bemerkung zur Dynamik der Spiralnebel. AN 247. 
p. 169 (1932); H. LAMBRECHT. Untersuchungen zur Theorie der Spiralnebel. AN 254. p. 113 
(1934); B. LINDBLAD. Orientation of the planes of spiral nebulae inferred from dark lanes 
of occulting matter. Stockh Ark Mat Astr Fys 24A. No. 21. p. 1 (1934); B. M. PEEK. The 
formation of spiral arms. M N 92. p. 707 (1932); Spiral arms as envelopes. M N 93, p. 152 
(1933); S. G. HACKER, On Vogt's suggestion of the law of force in spiral nebulae. A J 42, 
p.46 (1932). 
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phenomena of the whorls appears to require that the nuclear points at which 
release to the spiral orbits took place must have remained relatively fixed in the 
nuclear structure over long periods of time, comparable to the total life of the 
spiral. 

Treatments adopting in general JEANS' suggestion of the tidal action of 
another body or the rest of the universe for the start of the opposed spiral arms, 
but accepting a relativistic expansion as the primary cause of the arms, are due 
to REICHENBACHER, LAMBRECHT, and PEEK. REICHENBACHER calculates curves 
closely similar to a logarithmic spiral, and maintains that the radius of curvature 
of space may be noticeably smaller within a spiral than in outside space. PEEK'S 

first paper derived curves close to the logarithmic spiral, and adopted a total 
life-duration of the order of 108 years, a limitation that is withdrawn in his 
second paper. 

VOGT has pointed out that his theory of the formation of the spiral arms 
through a cosmic repUlsion or expansion effect does not presuppose a turning 
point at a moderate distance from the nucleus. Objections to VOGT'S theory 
have been voiced by HACKER, on the ground that it does not permit quite one
half a revolution in the spiral arms (a form very rarely observed) and that, in 
addition, the calculated curves are quite different from those observed. 

LAMBRECHT, however, in a thoroughgoing treatment that assembles and 
discusses all pertinent observational data as a preliminary, extends the expansion 
theory of spiral formation, employing the more complete formula, 

r ,_ ((GI/22'.!1/2 _~) (2GM CX2 y2 _ ~ ky2 )-'12 
if> - ~ 31 2 h2 + h2 2 ± h2 + C dr. 

" la 2 y Y Y 
a 

The numerical values employed for 224 (Andromeda) are: 

a = 2· 1022 cm., 

M = 2· 1042 g., 
1X = 4,08· 10- 17 cm./sec., 

G = 6,66· 10- 8 • 

h, k, and C are constants whose values are chosen so as to make the constant 
spiral angle 15°. The integrated curve shows a very close resemblance to those 
photographed in 224; the spiral arms are traced out to a rotation from the initial 
value of 320°, and the period of the process to this point is determined as 
2,2.1011 years. Using the ROCHE limit as R = 2,28 ro' and the Coma Cluster 
of galaxies as an example of space density and distribution, it is calculated that 
there would be one tidal approach to this limit of distance in about 1010 years. 
Attempts to derive the masses of four spirals on the basis of the value of 1X used 
for Andromeda are not very successful, being about 102 smaller than the masses 
found by other methods. 

From an examination of the apparent whorls of dark matter accompanying 
the luminous arms of such an object as 5194 (M. 51) LINDBLAD believes that 
this occulting matter lies on the inner side of the whorl. Accordingly he comes 
to the somewhat revolutionary conclusion, in which, perhaps, but few may wish 
to follow him, that the side of a spiral showing dark lanes more prominently 
(in general, also, the intrinsically fainter side) is the side farther from us, while 
the brighter half on that side of the major axis of the inclined object that shows 
no lanes is the nearer to the observer. From this he postulates, using the spec
trographic rotation results of PEASE and SUPHER, that· the spiral arms are 
asymptotic, and present their concave sides in the direction of rotation. 
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KEENAN has discussed the mean areal brightness l of objects of the elliptical 
class employing the data given by the catalogues of SHAPLEY and AMES. He 
found an increase of surface brightness with decreasing apparent area. REIMER 
regards this result as paradoxical, and attributes much of the discrepancy to 
the difference in the axial ratios between the catalogues of SHAPLEY and AMES 
and that of WIRTZ. He finds that the mean calculated areal brightness of elliptical 
objects is in fact constant, and bears no relation to distance. 

71. An Expanding Relativity Universe. A very large number of researches 
have been published during the past two years, both on subsidiary fields of the 
theory of relativity, as well on questions relating to expanding or oscillating 
relativity universes. No attempt will be made here to give detailed references 
to this large mass of theory; such references are easily available in the Astro
nomische Jahresbericht and other bibliographical aids. The attempt will rather 
be made to outline any significant changes or additions that have been made 
since 1932. 

Many students of the field feel that any decision as to the validity of any 
particular function of expansion or oscillation of the external universe is a question 
that still "rests on the knees of the gods". Attention has already been called to 
the fact that a thorough-going correlation between radial velocities of the spirals, 
nearly doubled numerically through the work of HUMASON, and their apparent 
diameters is urgently needed for the strengthening of the Velocity-Distance 
Correlation. In fact, such a correlation may still have uncertainties until the 
number of spiral velocities is several fold greater than the 179 now available. 

The late W. DE SITTER saw very clearly the various possibilities that would 
result from varying assumptions as to curvature of space or sign of the cosmological 
constant, and the following short table is taken from his book2• 

I Curvature of space 
~-----;---z-ero---"----P-OS1-·tl-·ve--

Negative. 
Zero .. 
Positive. 

Oscillating 
Expanding 
Expanding 

Oscillating 
Expanding 
Expanding 

Oscillating 
Oscillating 
Oscillating or 
Expanding 

"We do not know to which of the three possible families our own universe 
belongs, and there is nothing in our observational data to guide us in making 
the choice." (DE SITTER.) 

EDDINGTON3, however, still holds to his expanding universe of 1932. This 
has the following characteristics: 

1. The cosmical constant is positive, and very small; i. = 9,8 .10- 55 cm. -2. 

2. The curvature of space is positive. 
3. HUBBLE'S velocity-distance relation, namely, D = V/170 km./sec., where 

D is in units of 106 1.y., is taken as the rate of expansion. The universe is at 
present doubling its radius every 1,3 . 109 years. 

4. Initial radius of the universe, 1,07' 109 1.y. 
5. Initial density of matter in universe, 1,05· 10- 27 g./cm3. 
6. Number of protons in the universe, 1,~9' 1079 • 

"In a universe doubling its radius every 1300 million years, it is e\'ident that 
the long time-scale of billions of years (the Eng. billion = Amer. trillion = 1012) 

1 Note on the surface brightness of elliptical nebulae. Ap J 77. p. 283 (1933); J. P. REI
MER, "Ober die Flli.chenhelligkeit elliptischer Nebel. Z f Ap 8, p. 374 (1934). 

2 Kosmos, XII + 138 pp. Cambridge 1932. 
3 The expanding universe, 7 + 180pp. Cambridge 1933. 
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is altogether incongruous ... Astronomical history may be said to begin when 
the first condensations were fully formed and the galaxies separated from one 
another; but by this time the expansion must have been well under way. It is 
difficult to allow much more than 1010 years between then and now." (EDDINGTON.) 

The same author has been quoted (interviews in the American daily press) 
as saying that if the geological and biological time-scales did not agree with 
this particular type of an expanding relativity universe, they would have to be 
shortened. There are few scientists who would be willing to follow this dictum, 
or the shorter time-scale implicitly demanded in the quotation given. 

DE SITTER, in one of his latest papers!, has attempted to show that the 
difficulties attributed to such a shorter time-scale are apparent rather than real. 
While observation can afford no data for a choice between the nine possibilities 
tabulated above, he adopts an expanding universe of the first type. He rejects 
the concept of a universe that could have started from a mathematical point 
at the time t = to and substitutes for it the near approach of all galaxies for 
a short interval of time near t = to' This minimum distance and epoch will be 
different for each pair of galaxies, and the velocities, though very large, will 
not be rigorously equal to the velocity of light, and are also individually different. 
The dimensions of the galaxies themselves are not directly affected. He thus 
rejects any idea of a "creation" or "explosion" at the time to, and substitutes 
for it the postulate that this is a relatively unimportant epoch in the life and path 
of a galaxy. He is thus able to assume for the time to a moderate multiple of 
109 years in the past, while retaining for the stars themselves a total life of the 
order of 1012 to 101<1 years as required by the mass-luminosity relation and other 
modern theories of stellar duration. 

DE SITTER'S abandonment of a universal "time of beginning" is of consid
erable interest, and removes objections based upon the unbelievably short time
scale demanded by those ardent relativists who regard HUBBLE'S increase of 
recession with distance (170 km. /sec. per 1 06l. y.) as the fixed and ultimate measure 
of the expansion of the universe. Apparently, however, it substitutes for a 
universe expanding everywhere, a somewhat random universe of individual, 
localized, and non-simultaneous recessions from a state of close approach. 

"Astronomical observations give us no means whatever to decide which of 
these possible solutions corresponds to the actual universe. The choice must, as 
Sir ARTHUR EDDINGTON says, depend on aesthetical considerations ... Personally I 
have, like EDDINGTON, a socong dislike to aperiodic universe, but that is a 
purely personal idiosyncrasy, not based on any physical or astronomical data." 
(DE SITTER, loco cit.) 

A recent development of the highest interest has been the publication of 
MILNE'S new theory of relativity, to which he has given the name,-"The Ex
tended Theory of Relativity" 2. A considerable body of literature has already 

1 On the expanding universe and the time-scale. M N 93. p.628 (1933). 
2 World structure and the expansion of the universe. Z f Ap 6. p. 1 (1933). This is 

MILNE'S chief paper on the theory; Remarks on world structure. M N 93. p.668 (1933); 
World relations and the "cosmical constant". M N 94. p. 3 (1933); Note on H. P. ROBERTSON'S 
paper on world structure. Z f Ap 7. p. 180 (1933); Newtonian expanding universe. Q J Math 
Oxford 5. p.64 (1934); E. A. MILNE and W. H. MCCREA. Newtonian universes and the 
curvature of space. Q J Math Oxford 5. p. 73 (1934); G. C. MCVITTIE. Remarks on the 
geodesics of expanding space-time. M N 94. p.476 (1933); Milne's theory of the expansion 
of the universe. Nat 131. p. 533 (1933); A. G. WALKER. Distance in an expanding universe. 
M N 94, p. 159 (1934); H. DINGLE, On E. A. Milne's theory of world structure and the 
expansion of the universe. Z f Ap 7. p. 167 (1933); H. F. ROBERTSON. On E. A. Milne's theory 
of world structure. Z f Ap 7, p.153 (1933); W. O. KERMACK and W. H. MCCREA, On Milne's 
theory of world structure. M N 93, p. 519 (1933). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 36 
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appeared on the theory. Some features of his theory have been, and are still 
being attacked; the present time is doubtless "too close to the origin" to enable 
a decision to be made as to the ultimate validity and lasting value of the new 
theory. This is not the place to give the mathematical details of MILNE'S theory; 
the treatment will be limited to a brief resume of the points of novelty of the new 
theory, and a statement of the cause assigned for the recession of the spirals. 

1. MILNE'S fundamental postulate is an extension of the idea of the non
preferential character of a given location in space. The universe looks the same 
to any two observers, or, at the least, it can be made to look the same by giving 
one observer the proper velocity. "The universe must appear the· same to all 
observers. Or, not only the laws of nature, but the events occurring in nature, 
the world itself, must appear the same to all observers, wherever they be, provided 
their space-frames and time-scales are similarly oriented to the events which 
are the subject of observation." "The world then appears to be centered around 
the observer wherever he be, provided he assumes a velocity equal to that of 
the matter in his own neighborhood, i.e., provided he choose his frame of reference 
so that he is at rest with regard to his immediate surroundings. The world is 
then perfectly ego-centric at all points and its unfolding history appears the same 
from all points." "The apparently contra-relativistic idea of a concentration 
of matter towards one particular region of space is an effect crea ted by the 
observer ... An observer is necessary in order to describe 'what is'." 

2. Flat Euclidean space is postulated. 
3. Gravitation is apparently a reality, while it did not exist in the older 

theory. 
4. Gravitation has an effect on light. 
5. The velocity of light is not intrinsically constant. 
6. The spirals with the greatest velocities have reached the greatest distances 

from us. 
The idea that the progression of recession of the spirals is due simply to 

the fact that those with highest velocities have now reached the greatest distance 
is due originally, in the opinion of the writer, to KElVIN BURNS (unpublished). 
MILNE'S treatment of this theory may be outlined as follows, using quotations 
for the most part. 

"Consider the kinematics of a swarm of particles which move in straight 
lines, each with a uniform velocity, without collisions. .. Let them possess an 
entirely arbitrary (not necessarily random) velocity distribution, the velocity 
distribution not being necessarily the same at different points. In the Euclidean 
space and Newtonian time of any given observer, let the particles have a density 
distribution which is such that at a given time t = ° the particles occupy a sphere 
S of radius r 0' center x = 0, y = 0, Z = 0. Outside the sphere space is to be 
empty ... 

Let us examine the subsequent motion of the system. At any point of the 
surface of S, the outward moving particles will move into the empty space 
outside. The faster moving particles will gain on the slower, and at any later 
time t the fastest moving particles will form an expanding spherical frontier-zone, 
which will be followed by and partly overlapped by the next fastest, and so on. 
The inward moving particles will move inwards, traverse a chord of the sphere, 
emerge at the other side and then move outwards. The same will hold good 
for any starting point. 

After the lapse of sufficient time all the faster moving particles will be 
moving outwards, and their velocities will be predominantly motions of recession, 
approximately directed away from the center x = 0, y = 0, Z = 0. Only the 
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very slowly moving ones will be moving inwards, namely those which started 
in an inward direction, not too near the center and are still approaching the 
center. 

Provided the original velocity-distribution was a con tin uous one and 
included the velocity zero, the original sphere will always be occupied, however 
long the time ... 

Thus statistically we have an expansion phenomenon, a systematic recession 
for all save very near particles and a velocity-distance proportionality law ... 
The result holds good even if the system originally fills infinite Euclidean 
space ... The essential aspect of the problem is that the system is unenclosed 
and has an infinite continuum in which to expand." 

Many will be unable to accept this explanation as adequate for the observed 
recession of the spirals. For if the system is infinite, whatever the original 
distribution of the particles, and assuming only that the velocities form some 
sort of a continuous progression, the situation at any origin after the lapse of 
any great period of time must be essentially the same as it was at the start. If 
we admit the validity of the process for any large sphere of the continuum, it 
must be surrounded by similar structures, and as many particles as move beyond 
the surface of the origin sphere will be replaced by similar particles coming in 
from without. That is,-it would appear that expansion effects of the sort 
observed can be observed only if limited to a finite volume of space and without 
re-entries from surrounding parts of space. There seems to be a fun
damental paradox in this element of MILNE'S theory in that the universe can 
look the same to all different observers only if it is infinite; the postulated ex
pansion effect can occur only if it is finite. 

36* 
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Kapitel 7. 

Die Milchstra13e. 
Von 

B. LINDBLAD - Stockholm. 

c) Die Photographie der MilchstraBe. 
7. Die photographischen Arbeiten einzelner Forscher. Auf dem Gebiet 

der photographischen Mi1chstraBenbeschreibung erschien in den letzten Jahren 
ein vorzuglicher Beitrag in dem von F. E. Ross und M. R. CALVERT aus
gearbeiteten "Atlas of the Milky -Way"!, der nach Aufnahmen in den Jahren 
1930 und 1931 auf den Sternwarten Flagstaff und Mount Wilson die Mi1ch
straBe zwischen den galaktischen Langen 310° und 90° (etwa Sagittarius-Cepheus) 
abbildet. Die Negative sind mit einem von Ross gerechneten, bildstreckenden 
Objektiv von 5 Zo11 Offnung und 35 Zol1 Fokallange gemacht worden. Die im 
Atlas gegebenen Reproduktionen stammen von sekundaren Negativplatten. 
Diese Negative, wie auch die primaren Positive, wurden durch Kontaktkopieren 
auf EASTMAN-Process-Platten hergestellt. Die Reproduktionen haben das Format 
33 X 33 em, und der Durchmesser des Feldes in BogenmaB betragt nicht weniger 
als 21°. Die Schade der Abbildung und die Ftille an Einzelheiten sind auBer
ordentlich. - Die Autoren beabsichtigen, in einem zweiten Teil des Werkes in 
ahnlicher Weise die Mi1chstraBe von Cygnus bis Argo zu geben. 

f) Die astrophysikalisch - statistischen Ergebnisse fiber die 
N atur der MilchstraBe. 

16. Die galaktische Konzentration der Sterne und die effektive Stern
groBe des MilchstraBenlichts. K. F. BOTTLINGER2 hat das Gesamtlicht der 
Sterne fUr einzelne GroBenklassen in verschiedenen galaktischen Zonen, wie 
auch in einigen Sternwolken und Sternleeren, hergeleitet, in guter Ubereinstim
mung mit unseren friiher in Ziff. 16 gegebenen Resultaten. Die Lichtverteilung 
nach absoluter GroBe innerhalb eines Raumgebiets wird in ahnlicher Weise unter
sucht. GemaB der Luminositatsfunktion unserer Umgebung liegt das Licht
maximum bei +1M (visue11) und +2M (phot.). Die Lichtverteilung nach ab
soluter GroBe in einigen Sternhaufen gibt Lichtmaxima in viel he11eren GroBen. 
Die totale Leuchtdichte in unserer Nahe 

-00 

wo g; (M) die Luminositatsfunktion ist, betragt etwa 0,3 Sterne der GroBe OM 
per 1000 Kubikparsek. Unter Annahme dieser Leuchtdichte werden die Dimen
sionen des homogenen typischen Sternsystems berechnet, und zwar fUr ver
schiedene Annahmen tiber die interste11are Absorption. 

1 The University of Chicago Press. Chicago (1934). 2 Z f Ap 4, S. 370 (1932). 
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18. iibersicht der allgemeinen statistischen Untersuchungen fiber die Ver
teilung der Sterne im Raume. Die Frage nach dem EinfluB der interstellaren 
Absorption des Lichts auf die aus den Sternzahlen ermittelte raumliche Dichtig
keitsverteilung verlangt gegenwartig eingehende Behandlung, da es nunmehr 
sichergestellt scheint (vgl. Ziff.24), daB wir wenigstens in einer engen Schicht 
urn die zentrale galaktische Ebene he rum mit einer erheblichen Absorption 
zu rechnen haben. Wie in den Gleichungen (4), (5) und (12) gezeigt, konnen wir 
ohne weiteres formal den EinfluB der Absorption in den stellarstatistischen 
Gleichungen berucksichtigen. Wenn wir von den SCHWARZSCHILDschen Glei
chungen (13) ausgehen, konnen wir mit SEARES1 folgendermaBen vorgehen. Wir 
set zen 

m=mo - 5A(r), (33) 

wo mo die beobachtete, m die fUr die inters tell are Absorption, durch A (r) definiert, 
korrigierte scheinbare GroBe ist. Wenn wir die neue Variable ro durch 

logro = A + logr (34) 

einfUhren, bekommen wir in einfacher Weise die mit der ersten Gleichung (13) 
analoge 

a (mo) = w r Do (ro) qJ,M) r6 dro . 
6 

(35) 

Wenn Do(ro) ermittelt worden ist, bekommen wir die wahre Dichtigkeitsver
teilung 

was mit SEELIGERS gemaB (4) erhaltener Gleichung 

D (r) = L1 [_r_] '" (r) - t r ",' (r) 
",'!2 ['" (r)J'/2 ' 

wo 
tp(r) = 1O- 2A , 

identisch ist. 
Wenn fur Do die Form 

logDo(ro) = h + k(logro) + l(logro)2 

angenommen wird, bekommen wir 

(36) 

(37) 

(38) 

(39) 

logD(r) = h + k(logr + A) + l(logr + A)2 + 3A + B} (40) 

= logDo(r) + KA + lA2 + B, 
wo 

K = 3 + k + 2llogr, ( r dA) B = log 1 +---- -
Mod. dr ' Mod. = 0,4343. (41) 

Fur Entfernungen unter der Grenze, die durch logr = -kj2l gegeben wird 
und gewohnlich unterhalb 100 Parsek fallt, setzen wir 

Do (ro) = ex e- Ilro (42) 
und bekommen dann 

logD(r) = 10AlogDo(r) + 3A + B. (43) 

SEARES diskutiert gewisse Formen von A (r) und die daraus resultierende Funk
tion D (r), unter Benutzung der vorher ohne Absorption ermittelten Dichtig
keitsverteilung (Do oben entsprechend), die aus dem Mount Wilson-Material 
der Selected Areas stammt und in unserer Tabelle 11 wiedergegeben worden ist. 

1 Mt Wilson Contr 428 = Ap J 74, S.91 {1931}. 
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Die Resultate gelten ffir zwei Richtungen in der MilchstraBenebene, be
stimmt durch die galaktische Lange Lo des galaktischen Zentrums in Sagittarius 
und die entgegengesetzte Richtung 180 0 + Lo. Diejenigen Resultate, die fUr 
unsere Diskussion von besonderer Bedeutung sind, werden in Tabelle 30 wiederge
geben. Die zweite und die ffinfte Kolumne geben die Dichtigkeit ohne Absorption, 
Do (r). SEARES benutzt zuerst den TRUMPLERschen Wert des photographischen 
Extinktionskoeffizienten (Ziff. 24), om,67 per Kiloparsek. Die entsprechende 
wahre Dichtigkeitsfunktion wird in Tabelle 30 mit Dl bezeichnet. Die Ab
sorptionsfunktion ist hier A = fIr, wo El = 0,0001340. Es wird dann in den 
folgenden Rechnungen die Absorption proportional teils der wahren, teils der 
scheinbaren Dichtigkeit gesetzt. 1m ersteren Falle, der uns hier besonders inter-
essiert, wird r 

A=f2JD(r)dr, (44) 

wo E2 = 0,0000848 gesetzt wird, was einer Absorption Lim = om,57 fUr den 
ersten Kiloparsek in der Richtung L o, om,26 fUr dasselbe Intervall in der Richtung 
180 0 + L o, entspricht. Das wahre Verteilungsgesetz in diesem FaIle wird mit 
Ds bezeichnet. 

Tabelle 30. 

, L=L. L = lSO O + L. , L=L. L = 1800 + L. 
(Parsek) 

D. D, D, D. D, D, 
(Parsek) 

D. D, D, D. D, D, 

° 1,00 1,00 1,00 1,00 1,00 1,00 3000 0,35 i 3,98 - 0,08 0,67 0,13 
100 0,99 1,10 1,05 0,93 1,05 1,00 4000 0,27 ·4,79 - 0,06 0,72 0,094 
200 0,96 1,20 I 1,10 0,76 0,96 0,89 5000 0,21 i 5,37 - 0,045 0,74 0,083 
300 0,92 1,30 i 1,15 0,65 0,89 0,79 6000 0,17 5,62 - 0,03 0,78 -
400 0,87 1,40 1,22 0,55 0,83 0,69 7000 0,14 5,50 - 0,025 0,78 -
500 0,82 1,51 1,29 0,47 0,79 0,58 8000 0,11 5,13 - 0,02 0,74 -

1000 0,70 2,09 1,93 0,28 0,68 0,39 9000 0,10 4,47 - 0,02 0,70 -
1500 - - 6,30 - - 0,28 10000 0,09 3,63 - 0,01 0,51 -

2000 0,49 3,09 , - 0,14 0,65 0,20 20000 0,03 2,40 - - - -

1m FaIle DI hat die Losung fUr Lo ein Maximum in der Entfernung 6000 Par
sek, die nicht allzuviel von unseren aus anderen Quellen stammenden Vorstel
lungen fiber die Zentrumsentfernung abweicht (Ziff. 33). 1m FaIle D2 steigt 
die Dichtigkeit in der Zentrumsrichtung sehr schnell ffir r> 1000 Parsek. In 
der entgegengesetzten Richtung nimmt die Dichtigkeit in beiden Fallen abo Die 
von der Rotationstheorie (im FaIle einer ellipsoidischen Approximation ffir die 
Ges'chwindigkeitsverteilung) geforderte Abnahme, etwa einem Faktor 2 ffir eine 
Distanz von 1000 Parsek entsprechend (Ziff.30), liegt offenbar nicht weit von 
der Losung D 2 ; die schnelle Zunahme in der Zentrumsrichtung jenseits der 
Entfernung 1000 Parsek ware mit der durch die Theorie geforderten sehr groBen 
Masse des Systems (Ziff.33) in 'Einklang. Es scheint daher, daB die hier an
genommene Extinktionsfunktion ffir das betreffende Material viel1eicht nicht 
weit von der richtigen liegt. SEARES selbst ist der Ansicht, daB die Extinktion 
doch noch zu hoch vorausgesetzt worden ist. Ein dem Fall DI entsprechender, 
in allen Richtungen der galaktischen Ebene gleichformiger Absorptionskoeffizient 
von om,67 scheint jed,enfaIls ausgeschlossen, da die Dichtigkeit dann auch ffir 
L = 90 0 + Lo und 270 0 + Lo mit der Entfemung steigen wiirde. 

naB eine nur maBige Absorption in dem betreffenden Material angedeutet 
ist, kann jedoch kaum befremden, wenn wir bedenken, daB die zugrunde liegenden 
Stemzahlen doch gewissermaBen in ihrer Abhangigkeit von der Breite innerhalb 
eines gewissen IntervaIls geglattet worden sind. Die Anzahl der Selected Areas, 
die in der Zentrallinie der MilchsuaBe liegen, ist ja verhaltnismaBig klein. Wenn 



Ziff. 18. Die Verteilung der Sterne im Raume. 567 

wir geniigend Material aus einer sehr engen Zone urn diese Zentrallinie herum 
zur Verfiigung hatten, scheint es wohl moglich, daB wir im Mittel noch groBere 
Absorptionsbetrage in Rechnung ziehen miiBten (Ziff. 24). 

J. H. OORT1 hat gezeigt (Ziff.30), daB fUr hOhere galaktische Breiten 
(I B 1 > 20°) die Sternzahlen von SEARES, ohne irgendwelche Absorptionseffekte 
einzufiihren, gute Dbereinstimmung mit der yom Standpunkte der Rotations
theorie verlangten Dichtigkeitsverteilung ergeben. 

In der Zentralzone der MilchstraBe haben wir gewiB, wie auch SEARES 
stark hervorhebt, mit einer groBen Variation der Absorption zu rechnen. K. F. 
BOTTLINGER 2 hat gezeigt, daB, wenn man, statt eine kontinuierliche Absorption 
einzufiihren, annimmt, daB pro Entfernungseinheit ein gewisser Prozentsatz 
von Sternen durch diskontinuierlich verteilte Wolken ausgeloscht werde, man 
einen ganz anderen Verlauf der Sternzahlen als bei der kontinuierlichen Ab
sorption erhalt. BOTTLINGER behandelt zunachst den EinfluB der Absorption 
bei konstanter absoluter Helligkeit der betreffenden Sterne. Wenn der kon
tinuierliche Absorptionskoeffizient mit k bezeichnet wird und wir auBerdem 
annehmen, daB in der Entfernungseinheit der Bruchteil " aller in groBerer Ent
fernung liegenden Sterne durch Wolken einfach ausgeloscht wird, so bekommt 
man fUr die Sternzahlen sukzessiver GroBenklassen im Raumwinkel co bei gleich
formiger raumlicher Dichtigkeit 

Cw (kY)-l ) a"(m) = --- y3 1 -1- - e-"r 
5 loge '2 ' 

m = M - 5 + 5logr + 2,5 loge . kr. 
(45) 

Fiir endliches " hat a"(m) in einer gewissen Entfernung ein Maximum, und 
sinkt von diesem Punkt sehr schnell ab, wahrend a"(m) im FaIle" = ° immer 
wachst. 

F. H. SEARESa und B. J. BOK 4 haben numerische Methoden zur Bestimmung 
der Dichtigkeitsfunktion ausgearbeitet. In beiden Fallen wird fUr einen gewissen 
Raumwinkel die Dichtigkeit in sukzessiven Kugelschalen mit logarithmisch 
wachsendem Radius in Betracht gezogen. In SEARES' Methode werden als Un
bekannte die aufeinanderfolgenden Werte fUr das Verhiiltnis zwischen den Dich
ten benachbarter Kugelschalen eingefiihrt. Wenn diese mit do, d2 , '." fUr 
logr = 0,0,0,2, ... , und die Beitrage sukzessiver Schalen zu der Funktion a (m) 
in leicht verstandlicherWeise mit n_ 1 , nI , na, ... bezeichnet werden, weiter mit (J 

das Volumenverhaltnis der Schalen, so weist SEARES nach, daB 

a(m + 1) _ n_1do + n1d2 + nsd, + ... _ 15 
aa(m) - n_l+n1+nS+'" - m' 

(46) 

Das Verhiiltnis der Sternzahlen dividiert durch (J ist also gleich dem gewogenen 
Mittel 15m der relativen Dichten d. fUr diejenigen Kugelschalen, die zur Anzahl 
der Sterne von der GroBe m beitragen. Die Methode kann fUr eine veranderliche 
Luminositatsfunktion benutzt werden. In unserer Nahe findet SEARES, wenn 
eine konstante Leuchtkraftfunktion vorausgesetzt wird, eine schnelle Abnahme 
der Anzahl Sterne pro Kubikparsek von 0,166 nahe der Sonne bis zu 0,044 in 
der Entfernung 125 Parsek. Dies wird als ein scheinbarer Effekt gedeutet, der 
auf einer Variation der Luminositatsverteilung mit der Entfernung beruht. Die 
Anzahl der sehr hellen Sterne sinkt mit steigender Entfernung, was besonders 
durch die Verteilung der Heliumsterne in unserer Umgebung erklart wird. Der 

1 BAN 6, S.249 (1932). 2 Z f Ap 5. S.50 (1932). 
3 Mt Wilson Contr 436, 437. 438 = Ap J 74, S.268, 312, 320 (1931). 
4 Harv Cire 371 (1931). 
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Entfernungseffekt beruht tells auf der Anhaufung groBer Gruppen von die
sen Stemen in unserer Nahe, tells auf der allgemeinen Anordnung dieser 
Sterne in einem sehr diinnen, gegen die MllchstraBe etwas geneigten Stratum. 
Die allgemeine langsame Abnahme der Dichte ffir groBere Entfernungen kann 
natfirlich in groBen Zugen durch Absorption erklart werden, wie oben aus
einandergesetzt worden ist. 

BOK benutzt ein urspriinglich von KAPTEYN gegebenes Schema, wo fur den 
Fall konstanter Dichte die Sternzahlen ffir sukzessive GroBen m in Intervallen 
von log.n gemaB VAN RHIJNS Luminositatskurve der photographischen absoluten 
GroBen gegeben sind. Korrektionsfaktoren tXt ffir die Dichte sukzessiver Schalen 
werden als Unbekannte eingefiihrt, um die beobachteten Sternzahlen a(m} 
darzustellen. Aus dem Gleichungssystem fUr die verschiedenen GroBenklassen 
werden die tXt in sukzessiven Naherungen erhalten. Eine Absorption des Lichts 
im interstellaren Medium, wie auch eine Variation der Luminositatsfunktion 
kann leicht in Rucksicht gezogen werden. BOK hebt hervor, daB es unmoglich 
ist, in den vorhandenen Sternz3.hlungen zwischen den Effekten variierender 
Dichte und Absorption zu unterscheiden. Wenn wir aber mit einem konstanten 
Absorptionskoeffizienten rechnen wollen, so kommen wir fur verschiedene Werte 
dieses Koeffizienten zu mehr oder wel1iger annehmbaren Dichtigkeitsvertellungen. 
Es scheint offenbar, daB wirkliche Dichtigkeitsgradienten in unserer Nahe vor
kommen. Ein allgemeiner Koeffizient von OID,4 pro Klloparsek gibt ein ziemlich 
ausgepragtes "lokales System" mit einem Durchmesser von etwa 500 Parsek. 
Die Dichte des allgemeinen galaktischen Feldes in unserer Nahe ist etwa 0,3 
der Dichte nahe der 'Sonne. Das lokale System scheint in der Richtung 90 0 vom 
galaktischen Zentrum verlangert, was einen Effekt der inneren Scherung durch 
differentielle Rotation (Ziff. 31) bedeuten kann. GemaB unseren Uberlegungen 
oben und in Ziff. 24 scheint es zwar moglich, teils daB die Absorption in einer 
engen Schicht um die Zentralebene herum erheblich hoher sein kann, tells daB 
die Scheidung des "lokalen Systems" von den inneren Regionen des groBen 
Systems (gegen das Zentrum hin) gewissermaBen scheinbar und vielleicht wesent
lich durch eine in dieser Richtung durchschnittlich groBere Absorption beeinfluBt 
worden ist. Eine endgultige Entscheidung uber die diesbezuglichen Fragen scheint 
gegenwartig nicht moglich. 

19. Die Verteilungsgesetze verschiedener Spektraltypen. Die Resultate der 
Potsdamer Spektraldurchmusterung in den Selected Areas des Sudhimmels 
sind von F. BECKERl weiter diskutiert worden. Die spektrale Verteilung der 
Sterne 9. bis 12. photographischer GroBe in 43 Eichfeldern wird nach den Argu
menten scheinbare· Helligkeit und galaktische Breite untersucht. Unter der An
nahme folgender mittleren absoluten Helligkeiten, wenn in den spateren Typen 
die Riesen durch das Zyankriterium aus der Statistik entfernt worden sind, 

B8-A4. . +1m ,O F9-G4.. +5m,7 
A5-F1. .. 2 ,6 G5-G8. .. 6 ,7 
F2-F8. .. 4,4 G9-K4.. 7.4 

berechnet BECKER die raum1iche Vertellung der Sterne einiger Felder, und zwar 
ohne irgend eine Absorption in Rechnung zu ziehen. Die GroBe der Felder 
betragt je 16 Quadratgrad. Besonders ffir mittlere und hohere galaktische Breiten 
zeigt die von BECKER berechnetEi Dichtigkeitsfunktion einen sehr charakteristi
schen V~rlauf von groBem Interesse. Die Abnahme der Dichtigkeit mit der Ent
fernung von der MilchstraBenebene scheint in der Hauptserie ziemlich gleichmaBig 

1 Sitzber Preua Akad d Wiss Phys-math Kl 1932 XI; Z f Ap 5, S.274 (1932); 6, S.198 
(1933); Das lokale Sternsystem. Ergeb d exakt Naturwiss XI, S. 1. Berlin: Julius Springer 
1932. 
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zu sein. Wir haben eine aquatoriale Schicht maximaler Sterndichte von nur 
100 bis 150 Parsek Dicke. AuBerhalb dieser Schicht sinkt die Sterndichte rasch 
ab; greifen wir z. B. die Gruppe F2-F8 heraus, so betragt die Verteilungs
dichte in den beiden Feldern 168 und 184 in 300 Parsek Entfernung, d. h. in 
200 Parsek Distanz von der galaktischen Ebene, nur noch ein Zehntel der Dichte 
in 50 Parsek Distanz von dieser Ebene. Fiir die Selected Areas von sehr geringer 
galaktischer Breite (Nr. 172, 180, 193, 194) tritt eine Abnahme der Dichtigkeit 
erst in der Entfernung von etwa 600 Parsek auf, die aber so stark ausgepragt ist, 
daB es BECKER unmoglich scheint, dieselbe der Einwirkung einer Absorption 
zuzuschreiben. Er zieht daher die Vorstellung eines weitgestreckten "lokalen 
Systems" zur Erklarung heran. Mit Riicksicht auf die Resultate der letzten 
Jahre iiber die Bedeutung der Absorption muB wohl jedoch dieser SchluB mit 
Vorsicht aufgenommen werden. LINDBLAD 1 hebt hervor, daB das Eichfeld 
Nr. 180, das die Koordinaten L = 309°, B = -1 ° hat und das einzige unter 
den obenerwahnten ist, das nahe in der Zentrumsrichtung des groBen Systems 
liegt, wahrscheinlich erheblich durch heterogene Verdunklung durch AusHiufer 
der groBen mittleren Absorptionsschicht der MilchstraBe in dieser Himmels
gegend beeinfluBt wird. Schwierigkeiten einer exakten Statistik in solchen Rich
tungen liegen auch in dem Umstand, daB die B- und A-Sterne, auf welchen die 
betreffenden Resultate beruhen, in einer sehr diinnen Schicht angeordnet sind, 
so daB man auch deswegen Himmelsgebiete von sehr kleinem Raumwinkel, 
vielleicht sogar von kleinerem als dem von BECKER benutzten, fUr sich behandeln 
muB, um reprasentative Resultate fiir die groBen Entfernungen zu bekommen. 

E. STENQUIST2 hat mit Hilfe der spektralphotometrischen Kriterien die 
Dichtigkeitsverteilung in der Richtung L = 104°, B = -25 ° untersucht und 
mit LINDBLADS und PETERS SONS friiher erwahnten, in ahnlicher Weise her
geleiteten Resultaten fiir nordliche galaktische Breiten verglichen. Die Uberein
stimmung ist sehr gut, wenn wir in Riicksicht ziehen, daB die Sonne etwas nord
lich von der zentralen galaktischen Ebene liegt. Es wird bestatigt, daB die Dichte 
der A-Sterne viel schneller als die Dichte der Riesensterne von spaten Typen 
mit der Entfernung von der MilchstraBenebene abnimmt. Fiir die A-Sterne 
folgt die von STENQUIST gefundene Dichtigkeitsverteilung im Entfernungsinter
vall 130 bis 350 Parsek sehr genau der Formel D(r) = 0,488. e-O,00001358,'. 

K. G. MALMQUIST und L. HUFNAGEL3 haben die raumliche Verteilung der 
A-Sterne im DRAPER-Katalog nach einer Methode von MALMQUIST' untersucht. 
Das Prinzip dieser Methode, bei welcher die Dichtigkeitsfunktion a (m) und die 
Luminositatsfunktion rpm (M) fiir die gegebene scheinbare GroBe m in direkter 
Weise gebildet wird, ist in Ziff. 18 naher beschrieben worden. Die Analyse wird 
zuerst ffir die CHARLIERschen Areale, dann auch fiir eine feinere Einteilung 
der galaktischen Zonen ausgefiihrt. Die Untersuchung umfaBt die Sterne inner
halb 150 Parsek, und es wird gezeigt, daB die Struktur der Verteilung innerhalb 
dieses Radius in der galaktischen Ebene sehr verschieden ist. Eine Region groBer 
Dichte, die die Sonne umgibt, erstreckt sich durch das betrachtete Feld hindurch 
mit machtigen Auslaufern in den Richtungen gegen Cygnus und gegen Carina, 
von uns aus gesehen. Die Regionen von kleiner Dichte sind wenigstens in einigen 
Fallen, besonders in Taurus und Ophiuchus, wahrscheinlich durch dunkle Materie 
hervorgerufen. Ein Vergleich mit PANNEKOEKS Resultaten zeigt im ganzen gute 
Ubereinstimmung. Die schnelle Abnahme der Dichte mit der Entfernung von 

1 V J S 68, S.46 (1933). 
2 Ark Mat Astr Fys 23A, Nr. 5 = Upsala Medd 54 (1932). 
3 Stockh Astr Iakt och Unders 11, Nr.9 (1933). 
4 Ark Mat Astr Fys 19A, Nr. 6 = Lund Medd 106 (1925). 
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der MilchstraBenebene steht in guter Dbereinstimmung mit den Resultaten von 
LINDBLAD, PETERSSON und STENQUIST, wenn eine auch aus anderen Grunden 
plausible Korrektion von +om,6 an die absoluten GroBen angebracht wird. 

20. Die galaktische Verteilung spezieller Objekte von groBer absoluter 
Leuchtkraft. Von besonderer Bedeutung fUr unsere Auffassung von dem Bau 
des Stemsystems in groBen Zugen ist eine Revision der raumlichen VerteiIung 
der Kugelhaufen auf Grund unserer jetzigen Kenntnis der Absorption des Lichts 
in einer zentralen MiIchstraBenschicht (Ziff. 24). Diese Schicht kann wenigstens 
in einer ersten Approximation so eng angenommen werden, daB wir die meisten 
bekannten Kugelhaufen ganz auBerhalb der Schicht annehmen konnen. Die fur 
Absorption korrigierte Entfemung y' wird dann 

logy' = logy - 0,1 C coseciBi, (47) 

wo C die optische Dicke des Stratums ist. VAN DE KAMPI zeigt, daB C-Werte 
von etwa om,4 bis om,6 genugen, urn die von SHAPLEY gefundene an Kugelhaufen 
leere MilchstraBenzone zu erklaren. Die entsprechende Entfemung des Zentral
punktes des Haufensystems betragt 7 bis 9 KiIoparsek. V AN DE KAMP erhalt 
aus der Verteilung der extragalaktischen Nebel als wahrscheinlichsten Wert 
C = om,8 und berechnet mit diesem die individuellen Entfemungen, was die 
Zentrumsentfemung von 5,5 Kiloparsek gibt. Er berechnet aber auch die durch
schnittliche Dichteverteilung fur verschiedene Werte von C. Das mit einem 
Wert von C zwischen om,6 und 1 m,O revidierte System zeigt eine ziemlich aus
gepragte spharische Symmetrie in bezug auf den Zentralpunkt; die raumliche 
Dichte variiert in groBen Zugen umgekehrt proportional der dritten Potenz 
der Zentrumsentfemung. Ohne Zweifel sind viele Haufen in der Zentralzone 
der MilchstraBe durch die Absorption uns ganz verborgen. 

]. STEBBINS 2 rechnet mit der optischen Dicke C = om,324, was zufalliger
weise nahe mit dem Mittelwert von C, welcher aus der "differentiellen optischen 
Dicke", Cn + c., nach STEBBINS und nach VYSSOTSKy-WILLIAMS gemaB SCHALENS 
Theorie berechnet worden ist (Ziff. 24), ubereinstimmt. Die entsprechende Zen
trumsentfemung ist 10 Kiloparsek, in guter Dbereinstimmung mit Resultaten 
nach anderen Methoden (Ziff.31 und 33). 

Es scheint in der Tat wohl moglich, wie in Ziff. 24 naher auseinandergesetzt 
wird, daB die optische Dicke im Faile der extragalaktischen Nebel vielleicht 
etwas groBer als fur die Kugelhaufen ausfailen wird, da die letztere Klasse von 
Objekten doch in naherem Kontakt mit dem aligemeinen MilchstraBenstratum 
steht und eine endliche Absorptionswirkung durch sehr verdunnte Staubwolken 
in erheblicher Entfemung von der galaktischen Ebene denkbar ist. 

In der Beurteilung der hier berechneten Werte der Zentrumsentfemung 
miissen wir aber auch in Rucksicht nehmen, daB die "period-luminosity-curve" 
der ~ Cephei-Steme, auf der die Schatzung der absoluten Entfemungen beruht, 
gewissermaBen vonder Absorption in der MiIchstraBenebene beeinfluBt wird. 
Bei einer genauen Revision der erwahnten Kurve muB die Absorption in Rech
nung gezogen werden. 

Die Verteilung nach galaktischer Lange und Periode von 692 ~ Cephei
Veranderlichen wird von K. LUNDMARK3 gegeben. Wahrend die kurzperiodischen 
sich gegen L = 300°-330° konzentrieren, liegt das Haufigkeitsmaximum bei 
langerer Periode in der Richtung gegen L= 240°-270°. Die Verteilung der kurz
periodischen ~ Cephei-Veranderlichen, die sich, wie vorher erwahnt, bis zu sehr 

1 A J 42. S.97. 161 (1933). 
2 Mt Wilson Comm 111 = Wash Nat Ac Proc 19. S.222 (1933). 
3 V J S 68. S.369 (1933). 
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groBen Entfernungen von der galaktischen Ebene verstreuen, wird von A. H. JOY! 
und H. SHAPLEy2 diskutiert. H.VAN GENT3 gibt die Verteilung nach der Entfernung 
von Veranderlichen dieser Klasse in einem Felde bei L = 327°, B = -18°,5, 
also nahe dem galaktischen Zentrum. Dber die Cepheiden der groBen MAGELLAN
schen Wolke berichten H. SHAPLEY und J. MOHR"". 

21. Die Entfernung der Sonne von der Symmetrieebene der MilchstraBe. 
Die Ergebnisse fur die Totalabsorption der MilchstraBenschicht geben uns eine 
neue Methode, die Entfernung der Sonne von der zentralen galaktischen Ebene 
zu berechnen. 1m Bezeichnungssystem von Ziff.24 haben wir, wenn wir die 
betreffende Entfernung, nach Norden hin positiv gerechnet, mit d bezeichnen, 

d = C, - Cn d _ c, - Cn (48) 
2k' - 2,1 . 

Die absoluten optischen Dicken en und e. geben gegenwartig sehr wenig Aus
kunft. Wahrend VAN DE KAMP positive Werte fUr e. - en findet, ist nach 
HUBBLE die Differenz nur sehr klein. Ubrigens kennen wir k noch nicht mit 
gewtinschter Exaktheit. STEBBINS' Resultate fUr die differentielle Verdunklung 
c. - Cn = om,0089, LI = om,00028, geben d = 16 Parsek, also einen etwas kleineren 
Wert als unseren als wahrscheinlich besten gegebenen d = 34 ± 11 Parsek 
(GERASIMOVIC und LUYTEN, <5 Cephei-Sterne). 

22. Spezielle Untersuchungen der Sternleeren und Sternwolken der Milch
straBe. Die 'YJ Carinae-Region ist eingehend von B. J. BOK5 untersucht worden. 
Er bestimmt die photographischen und photovisuellen GroBen fUr 111 Sterne 
von bekanntem Spektraltypus und macht ausftihrliche Sternz1i.hlungen auf 
Harvard-Platten bis zu etwa der GroBe 16m photo Mit Hille von langexponierten 
Platten hat er auch eine Photometrie des hellen Nebels bewerkstelligt. Die 
Analyse der im Nebel eingehtillten Sterne gibt fUr die Entfernung des Nebels 
1100 Parsek. In einem Teil des umgebenden Feldes ergibt auBerdem die statisti
sche Behandlung der Sternz1i.hlungsresultate die wahrscheinliche Existenz eines 
Dunkelnebels in etwa derselben Entfernung. Kein allgemeiner FarbexzeB wird 
fUr die B-Sterne im untersuchten Feld gefunden, was vielleicht eine durchschnitt
lich kleine interstellare Absorption in dieser Richtung andeutet. In der Tat 
ergibt sich hier mit kleinen photographischen Absorptionskoeffizienten eine 
Sterndichte, die fUr weite Entfernungsintervalle die Dichte in der Sonnenn1i.he 
ein paarmal ubertrifft. Dies ist nattirlich mit dem Umstand in Verbindung zu 
setzen, daB die 'YJ Carinae-Region eine der hellsten der ganzen MilchstraBe ist. 
- BOK entwickelt auch eine Theorie fUr die Konstitution des hellen Nebels 
und berechnet die Totaldichte des Wasserstoffs zu 2· 10- 22 g/cm3• 

Eine Bestimmung absoluter GroBen ftir 239 B- und A-Sterne auf Grund 
der Intensitat der Wasserstofflinien, die von CAROL J. ANGER6 in der 'YJ Carinae
Region ausgefUhrt worden ist, ergibt eine starke Konzentration in der Entfernung 
250 Parsek, eine weniger ausgepragte in 650 Parsek, und weiter eine wahr
scheinliche Konzentratjon sehr heller Sterne in 1100 bis 1200 Parsek. 

C. SCHALEN7 hat seine fruher referierten Untersuchungen tiber helle und 
dunkle Partien in Cygnus (L = 43°), Cepheus (L = 70°), Cassiopeia (L = 98°) 
und Auriga (L = 134 0) fortgesetzt, wobei die frtiher publizierten Resultate der 

1 Publ ASP 44. S.240 (1932). 
2 Wash Nat Ac Proc 19. S.29 (1933) = Harv Reprint 81. 
3 BAN 7. S.21 (1933). 
4 Wash Nat Ac Proc 19. S.995 (1933) = Harv Reprint 101. 
D A Study of the 'I'J Carinae Region. Inaug.-Diss. Groningen 1932. 
6 Harv Circ 373 (1932). 
7 Nova Acta Reg Soc Sc Upsal (IV) 8. Nr. 1 (1932) = Upsala Medd 55. 
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B- und A-Sterne fUr die Spektraltypen F bis M weiter gepriift und ausgebaut 
werden. Es wird in mehreren Fallen die wirkliche raumliche Ausdehnung ge
wisser Dunkelnebel, also das allmlihliche Zunehmen des Verdunkelungseffekts 
mit der Entfernung in dem betreffenden Himmelsareal, bestimmt. Die Aus
dehnung der untersuchten Regionen in galaktischer Breite macht es moglich, 
gewissermaBen die wahre galaktische Konzentration der verschiedenen Spektral
typen zu beurteilen. SCHALEN findet, daB in einem Querschnitt senkrecht zur 
MilchstraBe die Linien konstanter Dichte in niedriger galaktischer Breite fUr die 
F8-dGO-Sterne steiler verlaufen als fUr die FO-F5-Sterne und wieder fiir 
die letztgenannte Gruppe steiler als fUr die B8-Ao-Sterne. Dieser Umstand" 
wie auch die Abhangigkeit der Dichte von der Entfernung in der MilchstraBen
ebene (unter Annahme eines Absorptionskoeffizienten von om,S pro Kiloparsek) 
deutet an, daB wir in unserer relativen Nahe (Entfernungen <400 Parsek) 
eine allgemeine Abnahme der Sterndichtigkeit in den betreffenden Richtungen 
der MilchstraBenebene haben, die nicht durch Absorption allein erklart werden 
kann, da wir in solchem Faile fiir unsere unmittelbare Umgebung Koeffizienten 
von sm bis 6m pro Kiloparsek in Rechnung stellen miiBten. Wenn wir nicht zu 
der Vorstellung eines geschlossenen lokalen Systems Zuflucht nehmen wollen, 
miissen wir wenigstens die wahrscheinliche Existenz einer mehr oder weniger 
lockeren Anhaufung in der Sonnennlihe zugeben. Aus SCHALENS Linien kon
stanter Dichte in der MilchstraBenebene konnen wir ablesen, daB der mittlere 
Dichtegradient von der Sonne her in eine Richtung zwischen 1] Carinae (L = 254°) 
und dem Zentrum des MilchstraBensystems (L = 327°) zeigt, was offenbar 
gut mit Evidenz von anderer Art iibereinstimmt (vgl. Ziff. 18, 19 und die eben 
referierten Resultate fUr die 1] Carinae-Gegend). 

ROLF MULLER l hat die Dunkelnebel bei -oOphiuchi, e Ophiuchi und ~ Ophi
uchi in eingehender Weise durch genaue Abzahlung der Sterne nach ihrer photo
graphischen Helligkeit untersucht. Zur Bestimmung des Absorptionseffekts in 
den verschiedenen GroBenklassen benutzt er VON DER PAHLENS 2 Methode bei 
der Behandlung der UNSoLDschen Zlihlungen beim siidlichen Kohlensack. Denken 
wir uns z. B. die galaktische Zone zwischen den Breiten +20° und -20°, die 
N Sterne einer betrachteten GroBe enthalten mag, in n Felder von dem Areal 
des untersuchten Gebietes aufgeteilt. Die Anzahl Felder, die eine Sternzahl p 
enthalten, sei mit tp bezeichnet. Die a priori wahrscheinlichste Verteilung tp 
wird gegeben durch den Ausdruck ;v 

(N)P --"-

tp wird ein Maximum fiir 

- ne n 
n 

tp=--P-!- (49} 

(50} 

Die wahrscheinlichste Sternzahl ohne Absorption ist also praktisch durch p = N In 
gegeben. AuBerdem kann man zur Beurteilung der Genauigkeit die Werte von 
p angeben, die einem gegebenen kleinen Wert von tp entsprechen. 

In der Dunkelregion um -0 Ophiuchi herum findet MULLER zwei Dunkel
wolken in den Entfernungen 100 und 250 Parsek, die einen Gesamtbetrag an 
Absorption von 4m geben. Die Gegend um -0 Ophiuchi ist noch sternlirmer als 
die Umgebung des galaktischen Pols. Die Dunkelnebel, die die hellen Nebel
schleier bei e Ophiuchi umgeben, beginnen in der Entfernung von etwa 100 bis 

1 Z f Ap 3, S.261, 369 (1931); 4, S.365 (1932). 
2 'Ober die Wahrscheinlichkeiten von Stemverteilungen. Diss. Gottingen 1909; AN 

238, S.271 (1930). 
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150 Parsek. Die Totalabsorption betragt etwa 2m,8. Die mittlere Entfernung 
betragt vielleicht 450 bis 500 Parsek. Bei ~ Ophiuchi ist die mittlere abschirmende 
Wirkung geringer, etwa om,9; die auBerste Entfernung des triiben Materials 
diirfte nur etwa 200 Parsek betragen. 

HELMUT MULLERl hatte schon friiher in Zusammenhang mit einer aus
fiihrlichen Diskussion des Problems der Dunkelwolken auf die wahrscheinlich 
groBe Ausdehnung der Ophiuchuswolken in radialer Richtung geschlossen. Fiir 
das Taurusgebiet findet er die Eigenbewegungen schwacher Sterne in ver
dunkelten Regionen durchschnittlich groBer als in normalen Gebieten. 

H. VON KLUBER 2 hat den groBen Dunkelnebel in Taurus in einem Gebiet 
urn etwa 4h 30m, +28° herum naher untersucht. Zwei ausgepragte Leeren und 
drei Vergleichsfelder werden bis zur photo GrenzgroBe 14m,4 ausgezahlt. Der 
Vergleich der Leeren mit den Vergleichsfeldern ergibt eine Absorption von etwa 
einer GroBenklasse. Wenn als Vergleich die mittleren Sternzahlen pro FHichen
einheit in den galaktischen Zonen 10° < IE I < 20° nach VON DER PAHLENS 
Methode herangezogen werden, ergibt sich in den Leeren eine Absorption von 
fast 2m,5, in ziemlich guter Dbereinstimmung mit den Resultaten von PANNE
KOEK und von SCHALEN fUr Nebel in dieser Gegend. An einer lokalen Stelle 
starkster Absorption steigt diese auf einen Betrag von etwa 3m bis 4m. Die Absorp
tion beginnt nach PANNEKOEK und SCHALEN in etwa 120 bis 140 Parsek Ent
fernung, nach VON KLUBER ist die volle Absorption in 300 bis 400 Parsek Ent-
fernung wirksam. -

Der Dunkelnebel in Taurus bei 3h 31m, +31 ° ist von P. TH. SHAJN 3 unter
sucht worden. Er findet einen Triibungsgrad von 2m,5, der bei mph = 14 seinen 
vollen Betrag erreicht. 

HELMUT MULLER und L. HUFNAGEL4 haben in dem Gebiet des Nordamerika
nebels und in den ostlich angrenzenden dunklen Partien photovisuelle und photo
graphische Helligkeiten bis zur GroBe 14,2 (photovisuell) von rund 8000 Sternen 
abgeleitet. Die Sternzahlen und mittleren Farben fUr Gebiete von verschiedenem 
Triibungsgrad werden zur Feststellung der Absorptionseffekte studiert. Es ist 
von Bedeutung, die scheinbare GroBe ffir Absorption zu korrigieren, wenn die 
mittlere Farbe als Funktion der scheinbaren Helligkeit untersucht wird. Sonst 
bleibt der selektive Effekt leicht systematisch verborgen, was in WOLFS Behand
lung der Farbenindizes beim Nebel N.G.C.6960 geschehen ist. Die Farben
indizes werden dann in Spektraltypus umgerechnet (was allerdings eine Un
sicherheit in den spaten Typen wegen der Abhangigkeit der Farbe von der ab
soluten GroBe einschlieBt). Die auf Grund gewisser Annahmen tiber Dichte- und 
Luminositatsfunktion vorausberechneten Sternzahlen fUr sukzessive Spektral
gruppen werden mit den Abzahlungen in Gebieten von verschiedener Absorption 
verglichen. Es ergibt sich die Existenz von zwei hintereinander liegenden Wolken, 
eine zwischen 75 und 200 Parsek, die eine Triibung von om,6 ausiibt, die andere 
zwischen 600 und 800 Parsek mit zentraler Totalabsorption von 1 m,8. Die 
zweite Wolke zeigt eine deutliche Rotung; die selektive Absorption diirfte etwa 
15 % der Totalabsorption betragen. Die erste Wolke absorbiert vielleicht nicht 
selektiv. 

W. BAADE5 sucht die Entfernung der groBen Stemwolke in Cygnus aus 
drei Gruppen von Stemen, Verdunkelungsveranderlichen, langperiodischen Ver
anderlichen und friihen B-Sternen zu bestimmen. Er findet fUr den Modulus 
m - M in den drei Fallen 12m,51 ± 0,15, 13m,0 ± 0,2 und 12m,7. Es wurde 

1 Z f Ap 2, S.254 (1931). 2 Z f Ap 6, S.259 (1933). 
3 Poulkovo Circ 11 (1934). 4 Z f Ap 9, S. 331 (1935). 
6 Mt Wilson Contr 493 = Ap J 79. S.475 (1934). 
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ein FarbenexzeB in der Wolke von om,25 gefunden, woraus, wenn RAYLEIGH
Diffusion vorausgesetzt wird, eine maximale Entfernung der Wolke von 2630 Parsek 
hergeleitet wird. 

24. Die Absorption des Lichts im interstellaren Raum. Auf dem fur die 
Stellarstatistik uberaus wichtigen Gebiet der interstellaren Extinktion sind in den 
letzten Jahren erhebliche Fortschritte gemacht worden, wenngleich wir in dieser 
schwierigen Frage noch kaum uber die Pionierarbeiten hinausgekommen sind. 
Wir konnen die betreffenden Arbeiten nach verschiedenen Gesichtspunkten ein
ordnen. Es wird die absolute Extinktion in einer gewissen Wellenlange gesucht, 
wie auch der differentielle Farbeffekt, d. h. die Veranderung der Absorption mit 
der Wellenlange. Man sucht vor allem den Extinktionskoeffizienten in der 
unmittelbaren Umgebung der zentralen galaktischen Ebene zu bestimmen, aber 
andererseits auch die totale Extinktion des Lichts bei senkrechter Inzidenz gegen 
die MilchstraBenebene, was wir als die optische Dicke der MilchstraBe 
bezeichnen konnen. Diese letztere GroBe ist von wesentlicher Bedeutung fUr 
die Verdunklungseffekte in der Flachenhelligkeit und in der scheinbaren Ver
teilung der extragalaktischen Nebel, wie auch ffu die auf photometrischer Grund
lage ermittelten Entfernungen der Kugelhaufen (vgl. Ziff. 20). 

Die Verdunklungseffekte bei den Nebeln konnen zur Bestimmung der 
optischen Dicke benutzt werden. 1m Falle der FHichenhelligkeit ist dies ohne 
weiteres klar. Wenn die scheinbare Verteilung herangezogen wird, setzen wir 
voraus, daB die wahre Verteilung der Nebel uber die Himmelskugel keine Korre
lation mit der galaktischen Breite besitzt, und daB die Verteilung im Raume 
ziemlich gleichformig ist. Wenn N die beobachtete Anzahl Nebel pro Einheits
flache des Himmels ist und vorausgesetzt wird, daB die Extinktion in einer 
truben Schicht, deren Dichtigkeit mit genugender Approximation als nur von 
der Entfernung von der galaktischen Ebene abhangig angesehen werden kann, 
setzen wir 

r {0,6CnCosecBn, 
logl\ = A - (51) 

0,6C. cosecB., 

wo Bn und B. nordliche bzw. sudliche galaktische Breite ist, und wo A, Cn, C. 
Konstanten sind. Die optische Dicke C ist gleich Cn + C •. 

C. WIRTZ! suchte einen Effekt der galaktischen Breite auf die mittlere 
visuelle Flachenhelligkeit der Nebel, aber er fand keine ausgepragte Relation. 
E. F. CARPENTER2 und J. DUFAy3 haben aber eine gewisse Abnahme der Hellig
keit mit abnehmender Breite gefunden. CARPENTER findet eine approximativ 
gleichformige Helligkeit bis zu etwa der Breite 30° bis 40°, wo eine Abnahme 
beginnt, die bei 20° etwa eine halbe GroBenklasse betragt. DUFAY findet eine 
erheblich kleinere Verdunklung, die eine visuelle optische Dicke der Mi1chstraBe 
von etwa +om,14 ± 0,15 gibt, wahrend CARPENTERS Resultat +om,56 ± 0,14 
entspricht4. 

Aus der Verteilung der extragalaktischen Nebel im Durchmusterungs
katalog von SHAPLEY und AMES (Objekte heller als 13m) nach galaktischer 
Breite bekommt VAN DE KAMp5 fur die optische Dicke der MilchstraBe im photo
graphischen Gebiet den Wert om,8 ± 0,2. Das Material der Selected-Area
Durchmusterung von SEARES und FATH gab den erheblich groBeren Wert 1m,4. 
HUBBLE6 ermittelt aber aus einem weit groBeren Material von 44000 Nebeln 
die optische Dicke om,5 mit einer Unsicherheit von etwa om,1. VAN DE KAMP? 

1 Lund Medd Ser. II, Nr.29 (1923). 
3 C R 196. S.101 (1933). 
S A J 42. S.97 (1932). 
7 A J 42. S.161 (1933). 

2 Publ Amer Astron Soc 7. S. 25 (1931). 
4 Cf. E. WILLIAMS, Ap J 79. S.403 (1934). 
S Mt Wilson Contr 485 = Ap J 79. S.8 (1934). 
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zeigt die Bedeutung der Absorption fur die raumliche Verteilung der Kugel
haufen (Ziff. 20). 

Entsprechende Resultate fur die differentielle Extinktion haben STEBBINSl 
sowie VVSSOTSKV und WILLIAMS2 aus Farbenbestimmungen fur Kugelhaufen 
ermittelt. STEBBINS benutzt eine photoelektrische Zelle mit zwei Farbfiltem, 
die Spektralgebiete urn Empfindlichkeitsmaxima bei A 4300 und A 4800 herum 
ausschneiden. Der entsprechende Farbenindex sei mit I bezeichnet. Wir setzen 

dann { CncosecBn' 
I = a + (52) 

c. cosecB •. 

Die differentielle optische Dicke ist also Cn + C.. STEBBINS erhalt 

Cn = om,0312, C s = om,0223 , Cn + C. = om,0535. 

In der Arbeit "Space Reddening in the Galaxy from the Colours of 733 B-Stars" 
haben STEBBI~S und RUFFER3 einen mittleren differenticllcn Extinktionskocffi
zienten von om,28 per 1000 Parsek in ihrem Farbsystem ermittelt. Dies gibt 
fUr die Kugelhaufen eine effektive Dicke h des absorbierenden Stratums von etwa 
200 Parsek. 

VVSSOTSKV und WILLIAMS haben die Farbenindizes von 15 Kugelhaufen 
bestimmt. Fur die Abhangigkeit von der Breite wurde erhalten 

I = +om,56 + 0,055 cosec 1 B I. 
Der wahre Farbenindex fUr die Raufen betragt +om,56 ± 0,05, die differentielle 
optische Dicke im gewohnlichen Farbenindexsystem betragt +om,11 ± 0,02. 

Wir wollen jetzt dieses Resultat mit dem oben gegebenen Wert fur die 
absolute optische Dicke der MilchstraBe vergleichen. RUBBLES Wert om,S wurde 
unter partieller Beseitigung gewisser Gegenden von groBer Verdunklung her
geleitet, wahrend einige der Kugelhaufen im Material von STEBBINS und von 
VVSSOTSKV und WILLIAMS eben in solchen Gegenden sich befinden. E. WILLIAMS4 
hat daher fUr den Fall, daB aIle Regionen; auBer denen, in welchen keine Nebel 
gefunden worden sind, eingeschlossen werden, den Wert om,61 ± 0,15 ermittelt. 
Auch wenn wir bei RUBBLES kleinerem Wert stehenbleiben, gibt der Vergleich 
mit STEBBINS' differentiellen Effekten einen groBen Wert, etwa 2m ,S per Kilo
parsek, fur den absoluten photographischen Absorptionskoeffizienten in den 
Schichten nahe der galaktischen Ebene. Wenn die aktiven Schichten in beiden 
Fallen genau dieselben waren, sollten namlich offenbar die Extinktionskoeffizien
ten proportional den respektiven optischen· Dicken sein. Auf einen erheblich 
kleineren Wert, 1 m,4 per Kiloparsek, kommt man, wenn man in ahnlicher Weise 
VVSSOTSKVS und WILLIAMS' Wert fUr die differentielle optische Dicke im ge
wohnlichen Farbenindexsystem und den unten berechneten mittleren Wert fur 
den differentiellen Absorptionskoeffizienten, om,30 per Kiloparsek, benutzt. Da 
der so ermittelte absolute Extinktionskoeffizient jedoch etwas zu groB scheint, 
ist es moglich, daB in der Tat die totale Masse der aktiven Schichten, d. h. die 
effektive Dicke, im FaIle der extragalaktischen Nebel nicht unwesentlich machtiger 
ist als im Falle der Kugelhaufen. Die trube Materie ware dann zwar sehr stark 
gegen die galaktische Ebene konzentriert, aber in ihrem integrierten Effekt noch 
in ziemlich weiten Entfemungen von der galaktischen Ebene merkbar. Eine 
Bestimmung der absoluten Extinktionskoeffizienten auf dem skizzierten Wege 
der optischen Dicken wird voraussichtlich erst gelingen, wenn die Farbexzesse 

1 Wash Nat Ac Proc 19, S.222 (1933) = Mt Wilson Comm Nr. 111. 
2 Ap J n. S.301 (1933). 
3 Washburn Obs Publ 15, Teil 5 (1934). 4 Ap J 79, S.395 (1934). 
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der Nebel in ihrer Abhangigkeit von der galaktischen Breite ermittelt worden 
sind, so daB wir sicher sind, daB Verdunklung und Farbeffekt durchaus auf ein 
und dasselbe triibe Medium sich beziehen. 

Der absolute Extinktionskoeffizient ist in der Tat seiner Natur nach weit 
schwieriger zu bestimmen als der Koeffizient des differentiellen Effekts. Wie 
frillier auseinandergesetzt worden ist, haben SCHALEN, TRUMPLER, BOTTLINGER 
und SCHNELLER auf verschiedenen Wegen photographische Koeffizienten von 
om,5, om,67 und 2m pro Kiloparsek ermittelt. Es kann bemerkt werden, daB 
SCHALENS Resultat fUr verhaltnismaBig helle Gegenden gilt, und daB daher ein 
mittlerer Effekt ftir Gebiete von verschiedener Verdunklung langs dem galaktischen 
Gtirtel einem groBeren Koeffizienten entsprechen wird. Aus einer Analyse von all
gemeinen Stemzahlungen in galaktischen Gegenden und der daraus ermittelten 
Dichtigkeitsverteilung unter verschiedenen Annahmen tiber die Absorption findet 
BOK1 als wahrscheinlichsten Wert om,4 per Kiloparsek, also nahe dem von 
SCHALEN aus der Verteilung von hellen B- und A-Stemen ermittelten. Einen 
wichtigen Weg eroffnet auch ein Studium der differentiellen Rotation der Mi1ch
straBe fUr entfemte Objekte. In einer vorlaufigen Mitteilung tiber die differentielle 
Rotation der b Cephei-Veranderlichen hat A. H. ]Oy2 einen photographischen 
Koeffizienten von om,85 gegeben. 

Die Frage nach der Beziehung zwischen absolutem und selektivem Trtibungs
effekt fUhrt direkt zur Frage nach einer physikalischen Theorie der Extinktion 
hin. Die Annahme gasformiger Materie fUhrt zu sehr groBen effektiven Massen, 
besonders fUr die Dunkelwolken von groBerer Trtibung. Viel wahrscheinlicher 
ist, daB wir es mit sehr kleinen festen Partikeln zu tun haben. W. GLEISSBERG 3 

hat fUr den Transmissionskoeffizienten p ().) des interstellaren Raumes das 
RAYLEIGHsche Gesetz 

(53 ) 

angenommen, wahrend C. SCHALEN 4 (vgl. Ziff. 22) die allgemeinere Theorie von 
MIE tiber die Absorption des Lichts durch kolloidale Metallpartikel verwendet 
hat. Der effektive Partikeldurchmesser ftir gewisse Dunkelwolken wird aus dem 
Verhaltnis der totalen Absorptionskoeffizienten fUr zwei Wellenlangen berechnet. 
Der errechnete Partikeldurchmesser d ist von der GroBenordnung 75 bis 90 flfl. 
Ftir die helleren Gegenden in Auriga und Cygnus berechnet SCHALEN aus einer 
totalen Absorption von om,5 per Kiloparsek und einer differentiellen Absorption 
zwischen J. 3950 und 4400 von om,1 einen Partikeldurchmesser von etwa 50 flfl. 
Die mittlere Dichtigkeit der betreffenden Materie wird etwa 0,4· 10-26 g per cm3• 

Wenn wir umgekehrt im Faile der interstellaren Absorption von einer gewissen 
angenommenen PartikelgroBe ausgehen, konnen wir aus den differentiellen Effek
ten verschiedener Farbsysteme absolute Extinktionskoeffizienten berechnen und 
noch einen Vergleich zwischen den in verschiedenen Systemen beobachteten 
differentiellen Effekten anstellen. SCHALEN hat ffir Eisenpartikel verschiedener 
GroBe das Verhaltnis der Absorptionskoeffizienten ftir gewisse Wellenlangen 
berechnet, und auf Grund dieser Resultate, die er freundlichst mitgeteilt hat, 
sind im folgenden einige beobachtete differentielle Koeffizienten miteinander 
verglichen und die absoluten Extinktionskoeffizienten ftir J. 4400 A berechnet 
worden. Fur die GroBe der Partikel (Eisen) ist hier durchweg 50 flft angenommen 
worden. Ein so ermittelter Absolutwert der Absorption ist daher gewissermaBen 
von hypothetischer Natur, aber besonders eine in dieser Weise vorgenommene 
Koordination der in verschiedenen Farbensystemen beobachteten differentiellen 

1 Harv eire 371 (1931). 2 Publ ASP 45, S.202 (1933). 
3 AN 246, S.329 (1932); 248, S. 317 (1933); 249, S.373 (1933). 
4 K Svenska Vet Akad Handl Tredje Serien 13, Nr.2 (1934) = Upsala Medd 58. 
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Effekte mag doch von Interesse seine Eine oft vorgenommene Reduktion, bei 
der der differentielle Absorptionseffekt ohne weiteres als ein Temperatureffekt 
behandelt wird, indem der Effekt einfach proportional der Farbendifferenz 
zwischen gewissen Spektralklassen in der Harvard-Serle angenommen wird, hat 
wenig Berechtigung. Da das Verhaltnis zwischen absolutem und differentiellem 
Effekt fiir d zwischen 20 und 50 f-tf-t ziemlich konstant ist, fiir groBere Partikel 
aber bis zu etwa d = 150 f-tf-t schnell wachst, ist es ziemlich wahrscheinlich, 
daB die Rechnung gewissermaBen einem Minimum der absoluten Absorption 
entspricht. Es ist auch sehr wohl moglich, wie gleich unten naher besprochen 
wird, daB der mittlere Durchmesser d allmahlich wachst, und damit auch das 
Verhaltnis zwischen absolutem und differentiellem Effekt, wenn wir zu mach
tigeren und dichteren Wolkenbildungen iibergehen. Wir bezeichnen im folgenden 
den Koeffizienten des differentiellen Effekts mit A, den des absoluten mit k, 
per Kiloparsek gerechnet. 

Man hat fiir das Verhaltnis zwischen den absoluten Absorptionskoeffizienten 
fUr zwei Wellenlangen Al und A2 

k;., _ ()'1)2 Im;., (54) 
Ii": - )'2 Im,' 

AI '-·2 

Die GroBe 1m;. fiir Eisenpartikel von 50 f-tf-t Durchmesser wird kurz in Tabelle 31 
nach SCHALENS Berechnung gegeben. 

Da 

l 4000 
Im;. 0,100 

Tabelle 31. 
4500 5000 5500 
0,065 0,044 0,030 

A~: = k;., - k;., ' 

so finden wir, wenn k;.,/k;., = I. 
A, ,- 1 

All = -,- k;., = (/- 1) kAI • 

6000 A 
0,022 

(55) 

(56) 

Fiir die Wellenlangen A 4400 und 5500 A ist z. B. I = 1,50, und daher 
A~ = 0,33 k4400 = 0,50 kS500 ' Fiir das Verhaltnis zwischen zwei differentiellen 
Effekten A' und A ergibt sich 

,1' f - 1 k;.; 
Lf =7=-1 k;, . 

·2 

(57) 

TRUMPLERS1 Wert fiir galaktische Sternhaufen, A = +om,32 im System 
des gewohnlichen Farbenindex (die effektiven Wellenlangen hier zu A 4300 und 
A 5600 angenommen), gibt A~ = om,27, k4400 = 0,83. VAN DE KAMPS2 Wert 
A = om,33 fUr B- und A-Sterne ist mit TRUMPLERS praktisch identisch. So auch 
das Resultat von L. T. SLOCUM3, A = +om,34, aus Farbenbestimmungen in 
einigen der Selected Areas. 

Y. OHMAN4 hat den differentiellen Effekt ffir die Wellenlangen A 3915 und 
A 4415 bestimmt. Der Koeffizient A = om,19 gibt A~ = om,29, k4400 = om,88. 

W. BECKERS, der die auf der Sternwarte Berlin-Babelsberg von BOTTLINGER 
und BECKER ausgefiihrten, sehr genauen lichtelektrlschen Farbenbestimmungen 
fiir 738 Sterne bearbeitet hat, gibt A = om,095 fiir die Wellenlangen A 4250 
und A 4750. Man erhalt hieraus A~ = om,17, k4400 = om,52. 

1 Lick Bull 14, S. 154 (1930). 2 A J 40, S.145 (1930). 
3 Lick Bull 15, S.123 (1931). 
4 Nova Acta Reg Soc Sc Upsal (IX) 7, Nr.13 (1930) = Upsala Medd 48. 
5 Z f Ap 5, S.101 (1932). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 37 
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E. WILLIAMSl findet aus ELVEYS 2 lichtelektrischen Farbenbestimmungen 
(~3850 und ;. 5100) LI = +om,58. Dies gibt LI~ = omAO, k4400 = 1 m,24. 

W. GLEISSBERG hat in einer oben referierlen Arbeit aus ELVEYS Material 
LI = +om,49 ermittelt, was LI=: = om,H, k4400 = 1 m,05 gibt. 

R. S. ZUG3 bekommt fiir galaktische Stemhaufen LI = om,36 fiir die Wellen
langen ;. 4300 und ;. 6200. Dies entspricht LI=: = om,23, k4400 = om,71. 

CH. WESTGATE 4 hat aus der Relation zwischen Farbe (in EL VEYS System) 
und Intensitat der Ca+-Linien LI = +om,H gefunden, was LI~ = om,24, 
k4400 = om,73 entspricht. 

C. SCHALENS oben erwahnte Resultate fiir hellere Gegenden in Auriga und 
Cygnus geben LI~ = om,17, k4400 = om,50. 

J. J. RAIMOND JR.5 findet fUr die differentielle Extinktion der verschiedenen 
Spektraltypen im Farbenindexsystem Mt. Wilson photographisch - Harvard 
visuell LI = +om,50. Wenn wir die effektiven Wellenlangen J.4400 und ;. 5500 
annehmen, bekommen wir k4400 = 1m,53. 

STEBBINS' und HUFFERs mittlerer Wert LI = +om,28, der als fUr die Wellen
langen ;. 4260 und ;. 4770 giiltig angenommen werden kann, gibt LI~ = om,48, 
k4400 = 1 m,46. Tabelle 32 gibtdie Variation des Koeffizienten mit der galak
tischen Lange. n ist die betreffende Anzahl Sterne, aus der LI bestimmt worden 
ist. Wie man sieht, ist LI ein Minimum ffir L = 170°, also fiir die Richtung weg 

Tabelle 32. 

L ",4260 
4770 

n ",4400 
6500 

TtHOO L .1 .. 60 
4770 

n ,1UOO 
5500 k •• oo 

350 0 +0,67 6 +1,15 +3,51 110 0 +0,40 24 +0,69 +2,10 
10 ,24 5 0,41 1,26 130 ,25 19 ,43 1,31 
30 ,18 33 ,31 0,94 150 ,29 22 ,50 1,52 
50 ,27 42 ,46 1,42 170 ,10 31 ,17 0,53 
70 ,31 36 ,53 1,63 190 ,14 18 ,24 0,73 
90 ,43 26 ,74 2,25 

vom MilchstraBenzentrum. Die letzte Kolumne gibt k4400 nach SCHALEN fUr 
d = 50 pp. Die im FaIle der Kugelhaufen wirksame optische Dicke (photo
graphisch) des MilchstraBenstratums, die der "differentiellen Dicke" in STEBBINS' 
System Cn + C. = om,0535 entspricht, ware nach dieser Theorie C = om,28. 
GemaB VYSSOTSKYS und WILLIAMS' Wert Cn + C. = om,11 im gewohnlichen 
Farbenindexsystem hatten wir C = om,34. Als Mittelwert ergibt sich also 
C = om,31" (vgl. Ziff. 20). 

Es ist offenbar, daB die ermittelten Werte fiir LI~ der verschiedenen 
Systeme im ganzen gut miteinander iibereinstimmen, was an sich ffir die approxi
mative Richtigkeit der Methode spricht. Der mittlere Wert ffir LI~ wird 
om,30 ± 0,03 (m.F.). (Wir sollten eigentlich in Riicksicht gezogen haben, daB 
die hier ermittelten Werte von k im allgemeinen etwas groBer sind als die
jenigen, die in den eben erwahnten Bestimmungen von LI bei der Berechnung 
der mittleren Entfemungen der betreffenden Sterne angenommen worden sind. 
Wegen der Unsicherheit von k haben wir jedoch hier von irgendeiner Korrek
Hon der gegebenen Werle von LI abgesehen.) Die hypothetische Grundlage der 
Berechnung von k muB immer beachtet bleiben. Wir miissen erkennen, daB wir 
noch weit davon entfemt sind, den absoluten Absorptionskoeffizienten in der 
MilchstraBenschicht festgestellt zu haben. Nach den obigen Resultaten konnen 
wir nur die Vermutung hegen, daB die Absorption im photographischen Gebiet 

1 Publ McCormick Obs 5, Nr.5 (1932) = Ap J 75, S.189. 
I Ap J 7_4. S.298 (1931). 3 LickBuU 16. S.119 (1933). 
, Ap J 78. S.65 (1933). 6 Groningen Publ Nr.46 (1934). 
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etwa 1 m per Kiloparsek betragt, daB sie in helleren Gegenden der MilchstraBe 
wahrscheinlich viel kleiner ist, dagegen in Gebieten von merklicher Triibung weit 
groBer. Der Umstand, daB die Absorption sehr variabel ist und einen Hochst
betrag in einersehr engen Zone urn die galaktische Zentralebene herum erreicht, 
ist fUr die aus den Sternzahlen ermittelte allgemeine Dichtigkeitsverteilung von 
groBer Bedeutung (vgl. Ziff. 18). 

1m allgemeinen besteht wohl in Gegenden verschiedener Triibung eine 
positive Korrelation zwischen Totalabsorption und Verfarbung. Es scheint je
doch moglich, daB die Verfarbung bei starkerer Absorption nicht in derselben 
Proportion wachst, was nach SCHALENS Theorie auf eine Veranderung des 
effektiven Durchmessers der Partikel zurtickzuftihren ware. SCHALEN findet 
fUr die Dunkelwolken in Cepheus und Auriga die selektive Absorption 
zwischen }.3950 und 14400 gleich etwa 1/10 der Totalabsorption bei 14400. 
Dies gibt d von der GroBe 75 bis 90 p,p,. MULLERS und HUFNAGELS 1 Unter
suchungen beim "Nordamerikanebel" geben eine differentielle Absorption 
zwischen 14400 und }. 5500 gleich ungefahr 15 bis 20% der Totalabsorption 
bei der letzteren Wellenlange. Dies gibt fUr d etwa 110 bis 120 p,p,. Nach 
H. BRUCK 2 besteht im "Kohlensack" nur kleine selektive Absorption, wenngleich 
die photographische Extinktion sehr groB ist. Nach SCHALEN ware dies durch 
eine Anhaufung von Partikeln mit d > 120 p,p, zu erkHiren. G. SHAJN 3 zeigt, 
daB groBe Verfarbung fUr in diffuse Nebel eingehiillte Sterne im allgemeinen 
der selektiven kosmischen Absorption zugeschrieben werden kann. Der durch 
die einhtillenden Nebel verursachte FarbenexzeB scheint ziemlich klein zu sein. 

W. GLEISSBERG, der, wie oben bemerkt, fUr den Transmissionskoeffizienten 
p (1) des interstellaren Raumes das RAYLEIGHSche Gesetz angenommen hat, 
findet aus den obenerwahnten differentiellen Extinktionskoeffizienten sowie auch 
aus den absoluten Absorptionskoeffizienten von SCHALEN und BOK fUr den 
Koeffizienten {J im Exponenten {J1 -4 sehr nahe tibereinstimmende Werte, die 
zwischen 0,014.10- 16 und 0,023.10- 16 cm4 (pro Kiloparsek) liegen4. Eine 
Untersuchung tiber die galaktische Verfarbung auf Grund der GRAFFschen 
Farbenexzesse 5 fUhrte aber zu einem viel groBeren Wert {J = 0,054' 10- 16• 

Die Relation zwischen der allgemeinen interstellaren Absorption und den 
Kalziumwolken ist besonders von W. BECKER 6 , ELVEY und MEHLIN 7 , CH. WEST
GATEs, STEBBINS und HUFFER 9 , E. G. WILLIAMS10 untersucht worden. Zwar 
besteht eine positive Korrelation zwischen Verfarbung und lntensitat der inter
stellaren Kalziumlinien wegen des in beiden Fallen wirksamen Entfernungs
effektes, in der Variation von Gegend zu Gegend scheint aber die Korrelation 
sehr unbedeutend zu sein. 

Wenn die Absorption durch kleine Partikel verursacht wird, entsteht die 
interessante und wichtige Frage, inwieweit diese Partikel vom Strahlungsdruck 
beeinfluBt werden. E. SCHOENBERG und B. ]UNGll haben diese Frage eingehend 
diskutiert. Neuere Resultate finden sich in einer Arbeit von B. ]UNG12, der die 
Existenzmoglichkeit absorbierender Materie im Kosmos naher bespricht. Das 
Verhaltnis zwischen Strahlungsdruck und Gravitation wird fUr Sterne von hoher 
Temperatur und groBer absoluter Leuchtkraft innerhalb we iter Grenzen der 
PartikelgroBe sehr betrachtlich. Aus den Massen und Leuchtkraften der Sterne 

1 Z f Ap 9. S.331 (1935). 
3 Z f Ap 8, S. 168 (1934). 
5 Mitt Wiener Sternw Nr. 3. 
7 Ap J 75, S.354 (1932). 
9 Vgl. Anm. 3. S.575. . 

11 AN 247. S.413 (1933). 

2 Z f Ap 8. S.75 (1934). 
4 Arch Soc Turque Sc Phys et Nat Nr.1, S.8 (1935). 

S. 117 (1933). 6 Vgl. Anm. 5, S.577. 
8 Vgl. Anm. 4. S.578. 

10 Mt Wilson Contr 487 = Ap J 79. S.280 (1934). 
12 Z f Ap 9. S. 1 (1934). 
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innerhalb 15 Parsek wird berechnet, daB fiir einen Partikeldurchmesser zwischen 
etwa 0,01 und 2 ft der Strahlungsdruck gegen die Gravitation iiberwiegt. Partikel 
in diesem Intervall werden also im Mittel von den Stemen fortgestoBen, wenn
gleich natiirlich die mittlere Beschleunigung weit von der Nachbarschaft einzelner 
Sterne sehr klein bleiben muB. 

Wir konnen aber hier auch in Riicksicht ziehen, daB vielleicht die Partikel
groBe nicht notwendig als konstant anzusehen ist. Da die Temperatur der Par
tikel weit von den Stemen unbedeutend iiber dem absoluten Nullpunkt liegen 
wird, konnen wir mit LINDBLADI annehmen, daB eine Kondensation des inter
stellaren Gases auf die Partikel stattfindet. Wenn wir mit EDDINGTON 2 eine 
Temperatur des interstellaren Gases von 10000°, weiter ein mittleres Atomgewicht 
von 50 und eine Dichte der kleinen Partikel gleich 5 voraussetzen, bekommen wir 
fUr die Masse m einer so1chen im Anfang als unendlich klein angesehenen Partikel 
nach der Zeit von t Jahren, wenn e die Dichte des Gases ist, approximativ 

m = 1036 (et)3 g. (58) 
Mit e = 10- 26, was etwa der Dichte des interstellaren Gases gemaB GERASIMOVIC 
und STRUVE entspricht und auch gut mit der GroBenordnung der raumlichen 
Verteilungsdichte der interstellaren Partikel nach SCHALEN paBt, bekommen 
wir in 109 Jahren Partikel von der GroBe 10-15 g, also eine GroBe, die den 
SCHALENschen Partikeln entspricht. Nach dieser Auffassung ware offenbar, 
wenigstens in etwas dichteren Regionen, das Stadium, in we1chem die Partikel 
merklich vom Strahlungsdruck beeinfluBt werden, ein voriibergehendes. Weiter 
bekommen wir gemaB dieser Theorie, vom Strahlungsdruck abgesehen, einen 
natiirlichen Ausgangspunkt zur Erklarung der Sedimentation der Partikel gegen 
die galaktische Ebene. Da die Partikel nur kleine Geschwindigkeiten gegen 
die mittlere Bewegung des Gases bekommen werden und die letztere wahrschein
lich nahe der zirkularen Bewegung in der Mi1chstraBenebene urn den Schwer
punkt des Stemsystems herum folgt, werden die Partikel auch sehr nahe mit 
den zirkularen Bewegungen in derselben Ebene einfallen. Wir miissen daher eine 
sehr starke galaktische Konzentration der Partikel erwarten. 

g) Die Dynamik der MilchstraBe. 
29. Einheitliche Theorie des MilchstraBensystems. Wenn wir die frUber 

in Ziff. 29 definierten GroBen 11 ,12 und zg eines Stems als mit der Zeit nur 
sehr langsam veranderlich betrachten 3, haben wir fUr die a priori wahrscheinlichste 
Frequenz innerhalb eines Elements R dR d () dz dil de dZ eine Funktion 1 (II' 12 , zg) 
anzusetzen. Wir konnen, wie frUber auseinandergesetzt, eine so1che Frequenz
funktion als eine Folge einer im Augenblick noch fortschreitenden Mischung der 
freien Partikel, die sich langs den Flachen II = konst., 12 = konst., Z~ = konst. 
bewegen, ansehen, aber auch die Hypothese aufstellen, daB die Initialbedingungen 
in demBildungsprozeB der Sterne iiber eine so1che Flache groBenteils nahe 
identisch gewesen sind. Die in vielen Fallen wohl ausgepragten Veranderungen 
der Parameter der Geschwindigkeitsverteilung mit der physischen Natur der 
betrachteten Objekte sind mit groBer Wahrscheinlichkeit im wesentlichen auf 
die Initialbedingungen zuriickzufiihren (vgl. Ziff. 34). 

Da an unserem Orte die Geschwindigkeitsverteilung einer Gruppe von Ob
jekten sich leidlich durch einen ellipsoidischen Ansatz beschreiben laBt, so ist 
die diesem Ansatz entsprechende Funktionsform 1(11 ,12 , zg) von besonderem 

1 M N 95, S. 12 (1934); Nature 135, S. 133 (1935). 
2 The Internal Constitution of the Stars, S.371. 1926. 
3 Vgl. B. LINDBLAD, M N 95, S. 12 (1934). 
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Interesse (Ziff. 30). Wir setzen dann mit den vorher gebrauchten Bezeichnungen, 
wo wir nur die Konstanten {} und k neu hinzufiigen, 

-{}[Il + ~(II- M)" + kZ~] ,. _ ~[IP + (9- €I.)' + Z'] 
f = Ce 2p = --,-, - e 2 <x' If' Y', (77) 

(2"') 12 IX {J r 
wo ex = 1/fiD' = konst., 'Y = (XlVi + k = konst. Wir haben weiter 

MR fJ2 _ 2P 
eo = R2+2P' 1X2 - R2+2P' (78) 

Fiir die raumliche Dichte der betreffenden Sterne als Funktion der Raum
koordinaten R und z bekommen wir den folgenden Ausdruck, der etwas allgemeiner 
ist als unser vorher gegebener (52), 

logy = log [C (2.n}'" ex fl "IJ] + log IXRo I 
Or [{Jg Rg + (1X2 _ pg) R2J'!. 

(79) 
{ 1 1 1 (IX Ro 6hO»)2 } + 1X2 Vg + )'2 (V - Vg) - 2- (1X2 _ f3~) [fJ~Rg + (1X2 _ p~) R2J loge. 

Hier sind flo und eg) die fiir unseren Ort geltenden Werte von fJ und eo; weiter 
ist Vg(R) = V(R,O), also die Potentialfunktion in der galaktischen Ebene, 
z = 0. [In (52) sind flo, e~) und Vq mit fl, eo und V bezeichnet.] 

Da der Bewegungszustand im Sternsystem sicher nicht in strengem Sinne 
als stationar zu betrachten ist, so kann das Verteilungsgesetz nach der Rotations
theorie in ihrer mehr schematischen Form eine strengere Giiltigkeit nur nach 
einer Art Mittelbildung iiber groBere Gebiete des Systems beanspruchen. Wenn 
wir z. B. die Verhaltnisse unserer naheren Umgebung betrachten, begegnen wir 
gewissen Abweichungen von den Forderungen der Theorie, die wir gewisser
maBen als zufallig betrachten konnen. Es sind jedoch Versuche gemacht worden, 
die Theorie selbst zu verallgemeinern. Wir haben schon vorher (Ziff. 34) die 
Arbeiten in dieser Richtung von MINEUR und ROSEN HAGEN erwahnt. K. PI
LOWSKI1 hat durch formales Einfiihren einer sakularen Massenabnahme bzw. 
einer allgemeinen AbstoBungskraft den mittleren K-Effekt, die Abweichung des 
Vertex von der Richtung nach dem galaktischen Zentrum und die Abweichung 
der Asymmetrierichtung von der zur Zentrumsrichtung senkrechten Linie zu 
erklaren versucht. Er hat auch den EinfluB einer allgemeinen Expansion des 
galaktischen Bewegungsfeldes auf die differentiellen Bewegungen in Radial
geschwindigkeit und Eigenbewegung errnittelt. In prinzipiell ahnliche Richtung 
geht eine Arbeit von K.OGRODNIKOFF2, der das Stromungsfeld der B-Sterne 
untersucht. Wenn wir die Komponente u, v der mittleren Bewegung der Sterne 
im Punkte (x, y) der galaktischen Ebene mit u (x .y) und v (x, y) bezeichnen, 
konnen wir formal 

--L au ou I U = Uo I oxx + oyY 

OV OV 
V = vo + ox x + oy y 

(80) 

ansetzen, wo uo' vo die mittleren Bewegungskomponenten im Zentrum des be
trachteten Gebiets (Sonnenort) darstellen. Die entsprechenden differentiellen 
Effekte in radialer und transversaler Richtung relativ zum Sonnenort lassen 
sich dann schreiben 

W = r(B'+ A sin 2). + C cos 2)'),} 

T= r(B - C sin 2). + A cos 2).), 

1 Z f Ap 3. S. 53. 279, 291 (1931). I Z f Ap 4. S. 190 (1932). 

(81) 
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wo 4 eine Langenkoordinate in der galaktischen Ebene ist, und 

A = ~(oU + oV) 
2 oy ox,' 

C=~(oU_~V) 
2 ox dy' 

B = _ ~ (OU _ oV) I 
2 01' ox' 

B'= ~(Ou+oV). 
2 ox oy 

(82) 

Yom Standpunkt der Rotationstheorie liegt eine Verallgemeinerung der OORT
schen Formel der differentiellen Rotation vor allem in dem Expansionsterm r B' 
in den Radialgeschwindigkeiten. Zu den in derselben Arbeit gegebenen Erwagun
gen uber die Vertexrichtung der Sternstromung hat BOTILINGERl einige Be
m.erkungen gemacht, die OGRODNIKOFF 2 zu einer Erwiderung veranlaBten. 
PILOWSKIS und OGRODNIKOFFS Gesichtspunkte sind von E. A. MILNE3 auf
genommen und ausfuhrlich entwickelt worden. STOKES' Methode, die allgemeine 
Deformation eines infinitesimalen Flussigkeitselements zu analysieren, wird auf 
das Sternsystem ubertragen, und die allgemeinen differentiellen Effekte erster 
Ordnung werden in dieser Weise rein kinematisch ermittelt. Das Resultat gibt 
fur jede Ebene durch den Sonnenort mit den OGRODNIKoFFschen Formeln (81) 
und (82) oben analoge Formeln. Wenn die galaktische Ebene als Symmetrieebene 
betrachtet wird, bekommen wir ffir die differentiellen Effekte die Formeln (83). 
Wist der Radialeffekt und T der transversale Effekt parallel zur galaktischen 
Ebene. (Das Bezeichnungssystem ist das sonst von uns benutzte, mit der Aus
nahme, daB galaktische Lange und Breite hier mit 1, b bezeichnet werden.) 

W = rcos 2 b[B'+ ASin2(1-1~)]'} 
(83) 

T = rcosb [B + Acos2(1-1~)]. 
Wenn 10 die wahre Zentrumsrichtung ist, so wird die Winkelgeschwindigkeit 
der Rotation ro = B - A cos2 (10 - 10 ), (84) 

und man hat weiter fur die mittleren linearen Bewegungen 8 0 in der Rotations
richtung und IIo langs dem Radiusvektor des groBen Systems 

8 0 = ro R = R[B - A cos 2 (10 -10)], IIo = R[B' + Asin2 (1~ -lo)J, I 
oeo B+A (1' 1) oIIo B' A' (l' 1) (85) oR = cos2 0 - 0 ; oR = - sm2 0 - '0 • 

Wenn wir mit der OORTschen Formel vergleichen, ist ersichtlich, daB eine Ex
pansion sich teils durch die Konstante B', teils durch ehie Abweichung der 
Lange 10 von der wahren Zentrumsrichtung 10 bemerkbar machen wiirde. -
PILOWSKI betont, daB die von ihm zur Erklarung der Vertexverschiebung postu
lierte Expansion zunachst rein kinematisch aufgefaBt werden kann, weist aber 
auf die allgemeine Expansion der Spiralnebel (gemaB der VOGTschen Erklarung 
dieser Gebilde) als eine moglicherweise analoge Erscheinung hin. OGRODNIKOFF 
ist geneigt, seine Resultate als Stutze der vorher (Ziff. 34) besprochenen Theorie 
von FREUNDLICH und VON DER PAHLEN zu deuten. Nach MILNE' ist eine Ex
pansion des Sternsystems gemaB seiner Welttheorie zu erwarten. 

O. HECKMANN und H. STRASSL5 haben eine Theorie ausgebildet, die auf 
kleine Raumgebiete zugeschnitten wird. Die Stationaritatsbedingung wird fallen
gelassen, und alle sechs Konstanten der Bewegung einer Partikel werden zur 
Bildung der Frequenzfunktion benutzt. Durch geeignete Annahmen uber die 

1 ZfAp 6. S.150 (1933). 2 ZfAp 6, S.154 (1933). 
3 MN 95. S.560 (1935). 
, Relativity. Gravitation and World-Structure. S. 198. 279. 1935. 
5 Gatt VerOff Nr.41 (1934); Nr.43 (1935). 
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Potentialfunktion gelingt es, die GAusssche Form der Geschwindigkeitsverteilung, 
deren Parameter hier jedoch zum Teil von der Zeit abhangig werden, bei
zubehalten .. Besonders fiir die beobachtete Vertexabweichung ist dies von Be
deutung. Die Theorie wird zunachst eingehend auf die von MINEUR und GUIN
TINIl ermittelte Massenstromung der B-Sterne in unserer Umgebung angewandt. 

S. W. SHIVESHWARKAR2 hat die Vertexrichtung der Sternstromung in ihrer 
Abhangigkeit von den charakteristischen Koeffizienten der differentiellen Ex
pansion und Rotation gegeben, allerdings unter der in diesem FaIle sehr speziellen 
Annahme einer streng ellipsoidischen Geschwindigkeitsverteilung in der Um
gebung der Sonne. 

B. LINDBLAD 3 hat die Bedeutung gewisser bei starken radialen Dichte
gradienten auftretenden, zur Kreisbewegung asymptotischen Bahnen fUr die 
allgemeine Theorie der Sternstromung gezeigt. Es ist moglich anzunehmen, 
daB z. B. die Taurus- und Ursa Major-Stromungen in unserer Nahe Bahnen 
dieser Art verfolgen. Wir konnen mit Hilfe dieser Bahnformen besser ver
stehen, warum die dritte Achse des Geschwindigkeitsellipsoides kleiner ausfallt 
als die Achse in der Richtung des Radiusvektors vom Zentrum. Sowohl die 
Abweichung der Vertexrichtung der Sternstromung von der Zentrumsrichtung 
wie auch z. B. die einseitige Verteilung der Geschwindigkeitsvektoren der 
Schnellaufer finden hier eine einfache Erklarung. Auch das Auftreten eines 
scheinbaren "lokalen" Systems mit einer Ausdehnung wesentlich in der gegen 
den Radiusvektor senkrechten Richtung laBt sich von diesern Standpunkte 
ohne Schwierigkeit verstehen. 

Die Existenz einer allgemeinen Expansion scheint wohl gegenwartig 
sehr unsicher, da fUr Heliumsterne und Kalziumwolken gemaB den Resultaten 
von PLASKETT und PEARCE (1. c. Ziff. 31) der K-Term eher mit steigender Ent
fernung abzunehmen scheint, also im weiteren Raume ein Ansatz r B' fUr die 
Expansion erfahrungsgemaB sehr wenig begriindet ist. Es scheint auch, daB die 
spateren Spektraltypen vielleicht einen negativen Wert von B' aufweisen. 

31. Differentielle Rotationseffekte in den beobachteten Geschwindig
keiten. PHYLLIS HAYFORD' hat die differentiellen galaktischen Rotations
effekte in Radialgeschwindigkeit und Eigenbewegung bis zurn harmonischen 
Term 6. Ordnung in galaktischer Lange entwickelt. Die Koeffizienten A .. und B .. 
der Terme n-ter Ordnung in Radialgeschwindigkeit und in Eigenbewegung in 
galaktischer Lange 

A .. cosBsinn(L - Lo) bzw. B .. cosn(L - Lo). 

d 'h . h P t reosB R E tf wer en 1 rerselts nac 0 enzen von (} = ~,wo 0 unsere n ernung 

vom MilchstraBenzentrum bezeichnet, entwickelt. Eine Analyse der Radial
geschwindigkeiten fUr offene Sternhaufen gab fiir den OORTschen Koeffizienten A 
(rA = A2 in dem Bezeichnungssystem oben) den Wert +0,009. Wenn weiter 
die ziemlich groB gefundenen Werte von Aa und A, als Zeugnisse einer relativ 
kleinen Zentrumsentfernung Ro gedeutet wurden, konnte Ro aus den Langen, 
fiir welche der Effekt verschwindet, berechnet werden. Es ergab sich aber in 
dieser Weise aus dem vorhandenen Material ein Wert Ro von nur 1800 Parsek. 

Die exakten Ausdriicke fUr die differentielle Rotation wurden von K. F. BOTT
LINGERs in seiner ausfiihrlichen Diskussion der Rotationstheorie herangezogen. 

1 B A (II) 8, S.227 (1933). 2 M N 95, S.655 (1935). 
3 MN 95, S. 12 (1934); S.663 (1935). "LickBull16, S.53 (1932). 
5 Ergebn d exakt Naturwiss 11, S. 31 (1932); Berlin-Babelsberg Veroff 10, Heft 2 (1933). 

Die erste Arbeit ist von B. LINDBLAD eingehend referiert worden [V J S 68, S. 52 (1933)]. 
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.Wenn F(R) die Zentralkraft in der galaktischen Ebene bezeichnet, so bekommen 
wir fUr den differentiellen Effekt in Radial- und Tangentialgeschwindigkeit 

W = Ro [ViF(R) - V'~o F(Ro)] sin (L - Lo) , (86) 

T = Ro [V ~ F(R) (COS(L - Lo) - ;J - Vi ~o F(Ro)] cos(L - Lo) . (87) 

BOTTLINGER betrachtet besonders die Kraftgesetze F = kR-2, wo er die Ent

wicklung nach ;0 gibt, und F = 1 ~~R3' Ein Geschwindigkeitssprung von 

fiber 300 km/sec bei der galaktischen Lange 330° fUr die planetarischen Nebel 
mit Pekuliargeschwindigkeit > 70 km/sec deutet vielleicht an, daB einige von 
diesen Nebeln, besonders die Nebel von nur ein paar Bogensekunden Durchmesser 
in der Sagittariusregion, sich ziemlich nahe einem Zentralkern des Systems 
bewegen. 

In der von PLASKETT und PEARCE1 gegebenen eingehenden Neubehandlung 
der Probleme des interstellaren Kalziums wird eine sorgfaltige Neubestimmung 
der differentiellen Rotation auf Grund vermehrten Materials gegeben. Die vorher 
in Ziff.31 referierten vorlaufigen Resultate werden bestatigt. Es ergibt sich 

Lo = 331 °,1 ± 1 °,8, A = +0,0166 ± 0,0017 km/sec per Parsek. 
Das Verhaltnis der Effekte fur die Sterne und fUr das interstellare Kalzium betragt 
1,98. Die Sterne von Typus 05 bis B7 sind auch von PLASKETT und PEARCE 2 

einer Neubehandlung unterworfen worden. Aus den Radialgeschwindigkeiten 
fur 849 Sterne werden als endgultige Werte erhalten 

Lo = 324°,4 ± 2°,4, A = +0,0155 ± 0,0009 km/sec per Parsek, 
K = +1,13 ± 0,40 km/sec. 

Das gewogene Mittel fUr Lo gemaB den wichtigsten zur Zeit existierenden Bestim
mungen der differentiellen Rotation wird Lo = 325 °,5 ± 1°,1. Die Ursache 
der nicht unerheblichen Differenz zwischen Lo aus dem interstellaren Material 
und aus den Stemen bleibt aber noch unerklart. Sehr interessant ist, daB PLAS
KETT und PEARCE fUr die h6heren Koeffizienten A3 und A4 nur sehr kleine, 
innerhalb der Fehlergrenzen verschwindende Werte finden. Es bestatigt sich 
also, daB r/R fUr das betreffende Material klein sein muB. L o, A und B werden 
dann auch nach eingehender Diskussion aus den Eigenbewegungen ermittelt. Es 
ergibt sich B = -0,0120 km/sec per Parsek, was in BogenmaB -0",0025 ent
spricht. Mit Hilfe der Formel in Ziff. 33 berechnen PLASKETT und PEARCE fUr 
die Zentrumsentfernung R und die Umlaufszeit P an unserem Punkte, wie auch 
fUr die tot ale Masse M des MilchstraBensystems 
R = 10000 Parsek, P = 224 Millionen Jahre, M = 16,5 • 1010 Sonnenmassen, 
in guter Dbereinstimmung mit unseren friiher in Ziff.33 gegebenen Werten. 

Nach einer in Ziff.24 erwahnten vorlaufigen Mitteilung von A. H. JOy3 
uber die differentielle Rotation von 124 ~ Cephei-Sternen ergibt sich aus diesem 
Material, daB eine interstellare Absorption in Rechnung gezogen werden muB, 
wenn der Effekt linear mit der Entfernung wachsen soll. Mit dem photo
graphischen Koeffizienten k = 0,85 pro Kiloparsek bekommt JOY A = +0,0185. 
Die Zentrumsentfernung wird zu 10 Kiloparsek in der Lange Lo = 324 ° ge
schiitzt und die Rotationsgeschwindigkeit an unserem Orte zu 250 km/sec. 

H. MINEUR4 hat versucht, nach prinzipiell neuen Methoden das Problem 
der differentiellen Rotationseftekte anzugreifen. Wenn wir mit u, v die mittleren 

1 Publ Astrophys Obs Victoria 5. Nr.3 (1933). 2 M N 94. S.679 (1934). 
3 Publ AS P 45. S.202 (1933). 4 B A (II) 7. S.383 (1931). 
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Geschwindigkeiten in der x- und y-Richtung im Punkte (x, y) bezeichnen, stellt 
MINEUR das Problem, aus den betrachteten Geschwindigkeiten die GroBen 

lP - ~ _ au 'P _ au + ~ - ax ay , - ax ay , 
also die vektorielle "Rotation" und "Divergenz" im Geschwindigkeitsfeld, zu 
bestimmen. Die Analyse wird von MINEUR und GUINTINI1 in bezug auf das 
Bewegungsfeld der B-Sterne gepriift. Die Rotation erweist sich zwar im Felde 
variabel, die Resultate sind aber im ganzen ftir die Rotationstheorie gtinstig. 
Fiir OORTS differentiellen Rotationseffekt wird Lo = 318°,5, A = +0,0146, 
B = -0,0501 erhalten. Aus der Bedingung, daB die Bewegungen senkrecht 
zum Radiusvektor sein sollen, ergibt sich Ro > 6000 Parsek, wenn wir Zentrums
richtung und Rotationsgeschwindigkeit gemaB den Resultaten von STROMBERG 
tiber die Asymmetrie der Geschwindigkeitsverteilung annehmen. 

Unter anderen Versuchen, neue Gesichtspunkte in der Behandlung der 
hierhergehorigen Fragen zu gewinnen, haben wir besonders Untersuchungen von 
H. MINEUR und seinen Mitarbeitern2 zu beachten, wo vor aHem eine weitgehende 
Analyse der Radialgeschwindigkeiten durchgeftihrt wird. Die Koeffizienten der 
Entwicklung nach spharischen Funktionen, die nachher ihre Dbertragung in 
die wohlbekannten Hauptcharakteristika der Sternbewegungen erhalten, werden 
berechnet. Besonders die Variation der RotationsgroBen mit der z-Koordinate 
senkrecht zur MilchstraBe ist von groBem Interesse. Weiter sind zu erwahnen 
die Arbeiten von J. M. MORR 3 und von K. PILOWSKI4, der die Bedeutung der 
Rotation fUr das astronomische Inertialsystem untersucht und dann in Anlehnung 
an seine oben referierten, theoretischen Untersuchungen die ebenerwahnten 
Resultate MINEURS naher diskutiert hat. 

34. Ubersicht verschiedener Anschauungen tiber die Natur des Milch
straBensystems. GemaB den Resultaten in Ziff. 20 und 31 scheint eine Zentrums
entfernung von etwa 10 Kiloparsek mit ziemlich groBem Vertrauen anzunehmen 
zu sein. Dieses Resultat ist von besonderem Interesse in Verbindung mit HUB
BLEso Untersuchung tiber die Verteilung der Kugelhaufen in dem groBen Andro
medanebel und mit STEBBINS' und WHITFORDS 6 FeststeHung einer Ausdehnung 
dieses Objekts weit tiber die vorher auf photographischem Wege erhaltene. 
Der wahre Durchmesser des Nebels wird hiernach wenigstens etwa 30000 Parsek 
betragen, was also mit dem Durchmesser unseres eigenen Systems direkt ver
gleichbar ware. Da nach SEARES die Totalhelligkeit eines zur MilchstraBenebene 
senkrechten Zylinders in unserer Nahe verhaltnismaBig gering sein muB, befinden 
wir uns wahrscheinlich in einer Region unseres Systems, die einem Punkt der 
STEBBINsschen Ausdehnungszone des Andromedanebels entspricht, ein SchluB, 
der durch die Betrachtung der Dimensionen gesttitzt wird. Wir konnen dann 
auch erwarten, tibrigens in guter Dbereinstimmung mit den Resultaten in Ziff. 18 
und 31, daB wir in der Richtung gegen das Zentrum in Sagittarius in einiger Ent
fernung einem erheblichen positiven Dichtigkeitsgradienten begegnen werden. 
Nach LINDBLAD' ist dies aber eine Bedingung fUr ein Auftreten von gewissen 
zur Kreisbewegung asymptotischen Spiralbahnen, die von der dichteren Kern
partie in den dtinneren umgebenden Regionen der galaktischen Ebene ausgehen. 
Wenn die Bewegung in diesen Bahnen regellos ware, hatten wir in jedem Punkt 

1 B A (II) 8. S.227 (1933); 9. S.41 (1934). 
2 B A (II) 6. S.281. 355 (1930); 7. S.321 (1932); C R 195. S.30 (1932). 
3 MN 92. S.562 (1932); BA (II) 8. S.481 (1933); 9. S.1 (1934). 
4 AN 245. S.121 (1932); 247. S.329 (1933); 250. S.1 (1933). 
5 Mt Wilson Contr 452 = Ap J 76. S.44 (1932). 
6 Mt Wilson Comm 113 = Wash Nat Ac Proc 20. S.93 (1934). 
7 M N 95. S. 12 (1934); S. 663 (1935). 
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dieser Regionen, also auch in der Nahe der Sonne, einander kreuzende, ausgehende 
sowohl als eingehende Bewegungen dieser Art (vgl. Ziff. 29). Die Krafte, die ein Aus
flieBen von Materie in diesen Bahnen bewirken konnen, sind gewissermaBen analog 
zu den Viskositatskraften in einer Fliissigkeit. Wenn aber die Austrittspunkte der 
Bahnen an der Kernpartie durch die Gezeitenkrafte der ausgeschleuderten Materie 
fixiert werden, konnen wir eine wirkliche raumliche Spiralstruktur in den auBeren 
Teilen des Systems erwarten. Es ist dahernieht ausgeschlossen, daB eine solche Struk
tur, wenn auch wahrscheinlich sehr zerrissen und unterbrochen, in unserem System 
sieh zur Zeit ausgebildet hat. Ein ahnlieher SchluB ware auch gemaB einer all
gemeinen Expansionstheorie der MilchstraBe (PILOWSKI-MILNE, Ziff.29) zu ziehen. 

Wir konnen mit dem Begriff "die jetzige Phase" unseres Systems die Zeit 
bezeiehnen, in der das System durch seine gegenwartige Masse, sein Rotations
moment und seine Rotationsebene charakterisiert ist, wenn wir fiir allmahliche 
Verluste der zwei ersteren GroBen durch "Verdunsten" von Materie und Aus
strahlung von Energie in den umgebenden Weltraum korrigieren. Dieses "Ver
dunsten" der Materie, d. h. das Entweichen der Partikel von hochster Geschwindig
keit (II < 0) in den auBeren Teilen des Systems, wie auch eine allgemeine Konden
sation gasformiger Materie im System, bewirkt eine immer sieh verstarkende 
Konzentration der Sterne gegen die galaktische Ebene. Durch die fortschreitende 
Abplattung des Systems wird die Erfiillung der Bedingungen fiir das Auftreten der 
obenerwahnten asymptotischen Spiralbahnen gefOrdert. Es ist wahrscheinlich, daB 
die Klassen von Stemen, deren Verteilung in der jetzigen Phase des Systems sieh 
eng der galaktischen Ebene anschlieBt, mit von Anfang an groBer galaktischer 
Konzentration sieh gebildet haben, d. h. aus der interstellaren Materie kondensiert 
worden sind (vgl. Ziff. 24). Auf die allgemeine Bedeutung der Initialbedingungen 
bei der urspriinglichen Bildung der Sterne fiir den gegenwartigen Bewegungs
zustand verschiedener Sterntypen hat besonders G. STROMBERG1 hingewiesen. 

B. J. BOK2 zeigt aus dynamischen Betrachtungen iiber die Stabilitat der 
offenen Sternhaufen im Gravitationsfelde des Sternsystems, daB die sehr diinnen 
Haufen in unserer Nahe schon in 3.108 Jahren eine weitere sehr erhebliche Aus
dehnung erleiden miiBten. Wenn wir aber diese Haufen nur als Teile machtiger 
Stromungen ansehen, konnen wir vielleieht ihr Alter im Maximum zu etwa 
2· 1010 Jahren schatzen. Vielleicht sollte aber bei diesen Betrachtungen Riick
sieht darauf genommen werden, daB nach der obenerwahnten Auffassung eine 
Neubildung solcher Stromungen langs BahneIi, die von Zeit zu Zeit aus der 
diehten Zentralpartie austreten, moglich erscheint, was natiirlieh das geschatzte 
Maximalalter des Systems weit ausdehnen kann. 

Andere Umstande aber, die auf eine verhaltnismaBig kurze Zeitskala 
unseres Systems hinweisen, werden von E. OPIK 3 diskutiert. Die Zeitskala 
des MilchstraBensystems ist iibrigens schon oftmals in Verbindung mit den 
Theorien der Expansion der Welt diskutiert worden. Das Alter des radioaktiven 
Materials in Meteoriten mag auf eine kurze Zeitskala von der GroBenordnung 
109 Jahre hindeuten, ist wohl aber nieht an sieh beweiskraftig, da die Moglichkeit 
einer stetigen Neubildung des Meteoritenmaterials auch in spaten Entwicklungs
phasen des Systems nicht ausgeschlossen scheint. Eindeutige Resultate geben 
gegenwartig auch nieht die Erwagungen von astrophysikalisch-statistischer oder 
dynamisch-statistischer Natur, z. B. iiber Verhaltnisse bei den Doppelsternen und 
Sternhaufen oder iiber die aus verschiedenen Gesiehtspunkten mehr oder weniger 
vollkommene Ausgleiehung des allgemeinen Bewegungszustandes der Sterne. 

1 Mt Wilson Contr 492 = Ap J 79. S.460 (1934); Mt Wilson Contr 503 = Ap J 80. 
S.327 (1934). 

2 Harv Circ 384 (1934). 3 Pop Astr 41. S.71 (1933) = Harv Repr 84. 



Band VI. 

Chapter 1. 

The Radial Velocities of the Stars. 
By 

K. G. MALMQUIST- Stockholm. 

a) Introduction. 
2. Historical Notes concerning the Determination of Radial Velocities. 

The determination of radial velocities of all stars brighter than magnitude 6,0 
nears completion and a large number of velocities of stars down to magnitude 
8,5 are also determined. For still fainter stars the present methods of velocity 
-determination are too time-consuming to make possible any rapid progress for 
these stars. The use of objective prism instruments for radial velocity work, 
however, should possess great possibilities to give valuable results for faint 
stars, if only the difficulty of finding a standard to measure absolute wave-lengths 
were overcome. A summary of the various attempts to use the objective prism 
for radial velocity determinations, together with a discussion of the probable 
errors of results from the different methods, has been given by P. M. MILLMAN l , 

who also suggests a design of instrument for further work on the subject. 

b) Lists and Catalogues of Radial Velocities. 
4. Compilation of Lists and Catalogues of Radial Velocities. During the 

past eight years since the chapter on The Radial Velocities of the Stars 2 in the 
"Handbuch" was finished, some important lists and catalogues of radial velocities 
have been published. These publications are put together here. 

Cape. 
H. SPENCER JONES, Radial Velocity Determinations including a 

Spectroscopic Determination of the Constant of Aberration, the 
Orbits of 13 Spectroscopic Binary Stars, and the Radial Velocities 
of 434 Stars. Cape Ann 10, Part 8 (1928). 

This publication contains the radial velocity determinations secured with 
the 24-inch refractor (the Victoria Telescope) prior to April 1924 and not hitherto 
published in the Cape Ann. Some of the results have previously appeared in 
the Ap J. With this publication the radial velocity observations at the Cape 
Observatory were terminated; from April 1924 the refractor is used for an ex
tensive programme of stellar parallax determinations. The publication is divided 
into three sections: 

1 Harv Cire 357; J Can R A S 25. p.281 (1931). Compare this Handbueh. Bd. I. 
Chap. 4. p. 401. 

a Referred to here as MI. 
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Section A deals with the observations secured in order to derive the constant 
of aberration and the solar parallax. 

Section B contains determinations of the orbital elements of 13 spectroscopic 
binary stars. 

Section C contains the concluded radial velocities for 434 stars (table 1, 
pp. 106-123); a list of stars which have been under observation at the Cape, 
for which orbital elements have been derived at other observatories (table 2, 
p. 124); a list of stars whose velocities are considered to be variable (table 3, 
pp. 124-129); a list of stars whose velocities are suspected of variability (table 4, 
pp. 129-132); a list of stars which were originally on the Cape observing program
me but which were found to have unsuitable spectra (table 5, p. 132); details 
of the radial velocities derived from individual plates (pp. 134-246). The Cape 
radial velocities are compared with those determined at Lick, Santiago and 
Mount Wilson; the correlation between radial velocity and proper motion is 
discussed, the solar motion (ciph.9) and the ellipsoidal motion of the stars 
(ciph. 17) are determined. 

Lick. 
W. W. CAMPBELL with the Collaboration of J. H. MOORE and the 

Assistance of other Members of the Lick Observatory Staff, 
Radial Velocities of Stars Brighter than Visual Magnitude 5,51 
as determined at Mount Hamilton and Santiago. Lick Publ16 (1928). 

This publication contains the detailed results of the extensive programs of 
observation for the determination of stellar radial velocities at Mount Hamilton 
and Santiago, including all stars brighter than visual magnitude 5,51. The stars 
announced by other observatories to have variable velocities were usually removed 
from the observing programs. In the introduction (pp. 1-45) a brief history 
of the earlier radial velocity determinations is given, followed by a detailed 
description of the development of the work at Mount Hamilton and at the southern
station Cerro San Cristobal, Santiago; the methods of measurement and reduction 
are given, and the systematic corrections to the observed velocities, necessary 
to reduce them to a homogeneous system, are determined. A comparison with 
the results obtained at other observatories is also made. The elements of the 
solar motion from the radial velocities of the stars are derived (see ciph.9, 11). 
The Catalogue of Observed Radial Velocities (pp. 1-346) lists all stars 
brighter than visual magnitude 5,51, except 67 stars with variable velocities 
and two stars, for which no measurable spectrograms were obtained. These 69 
stars are listed in a special table on pp. 398-399. For the remaining stars the 
observed radial velocities resulting from the individual spectrograms, reduced 
to the sun, and corrected for systematic errors, are given. The closing date for 
observations included in the catalogue is 1927 January 1,0. The final radial velo
cities for the individual stars are condensed into a general catalogue, Ca talogue 
of Lick Observatory Radial Velocities (pp.347-397), containing 2771 
stars. To 2392 of these, observed radial velocities are assigned, 351 are noted 
as having variable velocities, 81 var?; systematic velocities are given for 57 
spectroscopic binaries, and for 222 stars provisional velocities are set down. 

F. J. NEUBAUER, Radial Velocities of 351 Stars observed at the 
Chile Station of the Lick Observatory in the Period 1924 to 1929. 
Lick Bull 15, p.47 (1930). 

This paper presents the results secured in the period from January 1924 
to February 1929. It contains: 

1. Radial velocities of 138 southern stars of spectral classes A to M fainter 
than visual magnitude 5,50. Table 1 (pp.49-6O) gives the results from the 
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individual plates for each star, table 1 a (pp. 78-80) the assigned velocities with 
their probable errors. 

2. Radial velocities of 213 B-stars fainter than visual magnitude 5,50 and 
south of -30 0 declination. The results are given in tables 2 (pp. 61-78) and 2a 
(pp. 81-85). 

The measures of radial velocities contained in this paper constitute the 
final results from the work done on Cerro San Cristobal under the direction of 
the Lick Observatory (except for the orbits of some spectroscopic binaries, now 
under investigation), as this station was on April 1, 1928 taken over by the 
Catholic University of Chile. 

F. J. NEUBAUER, The Radial Velocities of Nineteen Stars. Lick Bull 
15, p.190 (1932). 

The radial velocities of this paper were not included in the regular observing 
program but were observed for special reasons. 

Mount Wilson. 

W. S. ADAMS, A. H. JOY, R. F. SANFORD, and G. STROMBERG, The Radial 
Velocities of 741 Stars. Mt Wilson Contr 387; Ap J 70, pp. 207-236 (1929). 

This catalogue contains the radial velocities and spectral types of 741 stars 
observed with one-prism spectrographs at the Cassegrain focus of the 6O-inch 
and 100-inch reflectors. The visual magnitudes range from 3,0 to 10,8. The 
following corrections have been applied to the measured values, in order to 
reduce them to the Lick system: B, 0,0; A, 0,0; F, +0,5; G, 0,0; K, -0,9; M, 
-0,8 km./sec. 

Pulkovo. 

G. SHAJN and V. ALBITZSKY, The Radial Velocities of 343 Stars. 
M N 92, pp. 771-779 (1932). 

The present paper gives an abstract of the results of radial velocity observa
tions secured during 1929-31 at the Simeis branch of the Pulkovo Observatory 
with the 40-inch GRUBB-reflector. The spectrograph, used at the Cassegrain 
focus, gives a dispersion of about 36 A per mm. at H y. The programme includes 
301 stars,mostly F-stars between visual magnitudes 5,75 and 6,50, and, in addition, 
42 standard and other stars with well known velocities. The radial velocities 
of many of the stars have not hitherto been observed. The probable error of 
the resulting velocities ranges from about 1,2 km./sec. (stars with many, good 
lines) to about 3,5 km./sec. (stars with few, poor lines), for a single plate the p.e. 
is about twice as great. A comparison with the stars of known velocities shows 
that a correction -0,5 km./sec. is to be added to the velocities of types G, K, M 
and -0,1 km./sec. to those of earlier types. 

V. A. ALBITZKY and G. A. SHAJN, Radial Velocities of 343 Stars. 
Publ Obs Pulkovo 43 (1933). 

This catalogue gives the detailed results for the stars in the preceding 
paper. 

Victoria. 

R. M. PETRIE, Two A-type Binaries and the Radial Velocities of 
50 Stars. Victoria Publ 4, No.7 (1928). 

This publication contains the results of a radial velocity programme of 
A-type stars. Two double-lined stars, H.R. 6611 and H.R. 6979 were discovered 
and their orbits determined. The radial velocities of 50 stars were determined 
from 206 plates, about 20 of these stars are binaries. A supplementary list of 
radial velocities of 8 A-type stars is given in J Can R AS 23, p.285 (1929). 
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R. O. REDMAN. The Galactic Rotation Effect in some Late Type 
Stars. Victoria Publ 4. No. 20 (1930); 6. No.5 (1931). 

The first paper contains a catalogue (pp. 336-340) of 225 K-stars of visual 
magnitude 7.0 to 7,5 within 10° of the galactic equator and north of declination 
-11 0; a few stars near the galactic pole were also observed. The observations 
were made with the standard Cassegrain spectrograph on the n-inch reflector. 
using one prism and a short focus camera. dispersion about 90 A per mm. at HI'. 
Only one plate was taken of each star, the probable error is estimated as 3,5 km. /sec. 
The second paper is a continuation of the first one. A catalogue (pp.44-48) 
of radial velocities of 224 seventh magnitude K-stars situated near the galactic 
equator is given. 

J. S. PLASKETT and J. A. PEARCE, The Radial Velocities of 523 0- and 
B-Type Stars obtained at Victoria, 1923-1929. Victoria Publ 5. No.1 
(1931). 

This investigation is a continuation of J. S. PLASKETT'S work on the O-type 
stars [ibid. 2, No. 16 (1924), see MI ciph. 4. p. 10)] and contains a table (pp.13 
to 98) of the individual radial velocities of 523 0- and BO-B5-stars down to 
visual magnitude 7,50, with declinations north of -11°, and not previously 
determined. The probable errors of the radial velocities were computed for all 
stars with three or more observations; it was found that 43 per cent had probable 
errors of 1.0 km./sec. or less, for 34 per cent the errors were between 1,1 and 
2,0, for 17 per cent between 2.1 and 3.0, 6 per cent had errors greater than 3.0. 
A separate table (pp. 8-11) is given of 117 new spectroscopic binaries. discovered 
during the investigation. 

J. S. PLASKETT and J. A. PEARCE. A Ca talogue of the Radial Veloci ties 
of 0- and B-Type Stars. Victoria Publ 5, NO.2 (1931). 

A complete catalogue containing all published radial velocities of O-B5-
stars. The probable errors of the adopted velocities were computed when possible. 
A comparison of the radial velocities for stars observed at different observatories 
showed that the systematic differences were small so that no systematic corrections 
had to be applied, except for the Ottawa determinations later than 1920, which 
required a systematic correction of +9,4 km./sec. The catalogue contains radial 
velocities for 1010 stars, 319 of which are definitely assigned as spectroscopic 
binaries. 

J. S. PLASKETT and J. A. PEARCE, The Problems of the Diffuse Matter 
in the Galaxy. Victoria Publ 5. No.3 (1933). 

A general catalogue of interstellar intensities and velocities and of the 
corresponding stellar velocities including 314 stars is given on pp.222-235. 

W. E. HARPER, The Radial Velocities of 477 Stars. Victoria Publ 6, 
No. 10 (1934). 

The catalogue embraces stars of types F to M; for 105 of the stars no radial 
velocities have hitherto been observed. From 1648 comparisons with the Lick 
catalogue (ciph. 5) the systematic difference Victoria-Lick is found to be 
-0,9 km./sec. 

Yerkes. 
EDWIN B. FROST, STORRS B. BARRETT and OTTO STRUVE. Radial Velo

cities of 500 Stars of Spectral Class A. Yerkes Publ 7, Pt. 1 (1929). 
This catalogue is a continuation of the earlier work on 368 Helium stars 

[Ap J 64, pp. 1-77 (1926), see MI. ciph.4, p. 11]. The total number of plates 
used in this work is 4133, making an average of about 8.2 plates per star. The 
radial velocities from the individual spectrograms and their mean values for 
each star are given on pp.12-79. For 265 stars, also observed at the Lick 



ciph.5. Comprehending Catalogues. 591 

Observatory, a comparison is made, the difference Yerkes-Lick is on the average 
+1,0 km.Jsec. The average probable error of one observation ranges from 
3,59 km.Jsec. (stars with many, good lines) to 13,32 km.Jsec. (stars with few, 
very poor lines), for one final velocity the corresponding errors are 1,60 and 5,94. 

In the Transactions of the International Astronomical Union, Vol. III, 
pp. 171-74 (1928) a list of 28 Standard Velocity Stars is collected. For each 
star of the list is given a value of the radial velocity, based on all available 
determinations with careful consideration of the systematic errors in the velocities 
determined at different observatories. These velocities are intended to serve 
as convenient standards of comparison in the determination of radial velocities 
at the various observatories engaged in this activity. Additional standard 
velocities for 0- and B-type stars and for stars of fainter magnitude are given 
in Vol. IV, p. 181 of the Transactions. 

5. Comprehending Catalogues. In 1928 J. VOOTE published his Second 
Ca talogue of Radial Veloci ties l embracing radial velocities for 3836 stars, 
177 nebulae and 19 clusters. In combining the different determinations of the 
radial velocity of a star to the accepted mean value, no correction for systematic 
errors was applied, with the exception of the Bonn observations for which the 
corrections given in A N 198, p. 447 were used. 

The rapid accumulation of radial velocity data, especially the publication 
of the final results for several extended programs of observation after the appear
ence of this catalogue (see ciph. 4), soon made a new catalogue highly desirable. 
In 1932, therefore, J. H. MOORE published A General Catalogue of the 
Radial Velocities of Stars, Nebulae and Clusters2. This catalogue 
contains all stellar radial velocities published prior to January 1, 1932. The number 
of stars entered in the catalogue (counting the visual doubles as two stars) is 
6739, adopted radial velocities have been assigned for 6354. Of the 6739 stars 
1320 have been found to have variable velocities. As the radial velocities of 
practically all stars in the sky brighter than visual magnitude 5,51 have been 
observed at the Lick Observatory or the station in Chile and reduced to a 
homogeneous system, the Lick system is adopted as the basis of reference for the 
radial velocities given in the catalogue. A comparison of the Lick determinations 
for the 28 Standard Velocity Stars with the values adopted by the I. A. U. gives 
0,0 km.Jsec. for the weighted mean residuals, showing that the Lick system is 
in close agreement with the system of Standard Velocity Stars. The systematic 
differences Lick minus other observatories for the different spectral classes were 
derived, and the determinations at other observatories were corrected for these 
systematic differences before the weighted mean to be used as the adopted velocity 
of the star was taken. In the determination of the weights of the individual 
determinations when forming the mean, the number of observations, the disper
sion employed and the spectral class are considered. The observed radial velocities 
of 133 gaseous nebulae are listed on pp. 213-216; 18 of these are situated in the 
Greater and Lesser Magellanic Clouds. The material has been taken largely 
from Lick Publ 13. On p. 217 are given the radial velocities of 18 Globular 
Clusters, for the most part determined by V. M. SUPHER at the Lowell Obser
vatory, and quoted from a list compiled by STROMBERG3, to which have been 
added the unpublished values from the observations by W. H. WRIGHT. The 
radial velocities of 90 extra-galactic nebulae, taken. with few exceptions, from 
the lists published by STROMBERG' and by HUMASON5, are given on pp. 218-220. 

1 Ann Bosscha-Sterrewacht 3, Part 1 (1928). 
3 Ap J 61, p.353 (1925). ' Loc. cit. 

2 Lick Publ 18 (1932). 
6 Ap J 74, p. 35 (1931). 
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c) The Solar Motion derived from the Radial Velocities 
of the Stars. 

7. Theory of the Determination of the Solar Motion. J. J. NASSAU and 
P. M. MORSEl have given a method of obtaining the solar apex and velocity 
by graphical-harmonic analysis, which, in their opinion, excels the usual least
squares method in simplicity, ease, and adaptability to available data. By 
treating the radial velocities they start from an equation of the form (11) on p. 16 
in MI. Introducing here the expressions for the direction cosines given on p. 14 
in MI, and expressing U[{, V[{ and W[{ as functions of the velocity of the sun, 
5, and the coordinates of the apex, A and D, through MI (18) we get after 
some reduction 

(1 - (11 = K - 5 sinD sint5 - 5 cosD cost5 cos (A - IX) . (1) 

Let t5, the declination of the star, be constant; that is, consider the motions 
of a band of stars of the same declination but having any value of right ascension, 
IX, and assume that the peculiar motions, (11' of the stars are at random, then, 
since K, 5, A, D and t5 are constants, it is seen that (! is a simple harmonic 
function of IX of the type 

(I = P e + Ae sin (IX + We), (2) 
where Pe is the displacement of the axis of the curve from the zero line, Ae the 
amplitude of the curve, and We its phase. We have 

P e = K - 5sinDsint5; Ae = 5 cosDcost5; We = 270° - A. (3) 
If, instead of t5, IX is made constant, that is, if, instead of using a declination 
band of stars, a meridian band is used, we have 

P:'e=K; A~=5-ysin2D+cos2Dcos2(IX-A); W~=tg-l[cotDcoS(IX-A)]. (4) 
For the proper motion components analogous harmonic functions are derived. 

J. A. PEARCE and S. N. HILL2 have constructed a graph for eliminating 
the solar motion from the observed radial velocities of the stars, assuming a 
solar motion of 20 km./sec. towards the apex A = 271°, D = +28°. An 
alignment diagram for the same purpose has been given by A. F. DUFTON3. 

7 a. Galactic Rotation. The theory of galactic rotation, suggested by 
LINDBLAD in 1926, has been the basis of most investigations concerning the 
motions of the stars, performed during the years past. The development of this 
theory and its applications have already been treated in detail in this "Hand
buch" by LINDBLAD'; here a brief account only will be given of the methods 
of treating the radial velocities of the stars. 

If the galaxy rotates as a rigid body, the radial velocities as viewed from 
any point are unaffected by the rotation. But if the rotation is an orbital motion 
around a mass-condensation at the centre of the galaxy, the speed will decrease 
outward and cause a differential rotational effect in the radial velocities and 
the proper motions, as was first pointed out and proved by OORTo. Let R be the 
distance from the sun to the centre of the galaxy and lo the galactic longitude 
of this centre. Consider a group of stars in the galactic plane at a distance r from 
the sun, and suppose that r/R is so small that all terms of second and higher order 
in I'/R can be neglected, then the rotation will give rise to a term of the form 

rAsin2(l-lo) (5) 
1 Ap J 65, p.73 (1927). S Victoria Publ 6, No.4 (1931). 
8 M N 92, p.690 (1932) . 
.. Band V, Kapitel 7 and corresponding supplement Bd. VII, referred to here as LI and 

LII resp. 
6 BAN 3, p.275 (1927). 
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in radial direction, and to a term 

rA COS2(l-lo) + rB 
in transverse direction, where 

A _ ~(eo _ oeo) 
- 2 R oR' 

B __ ~ (eo + {Jeo) 
- 2 R oR' 

and eo is the circular velocity near the sun (LI p. 1056). 
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(6) 

(7) 

Consequently, the galactic rotation will cause a term of form (5) in the radial 
velocities of the stars in the galactic plane. For stars with galactic latitude b, 
the corresponding term will be 

rA sin2(l- lo) cos2 b. (8) 

In the determination of the solar motion from the radial velocities the 
common method starts from equation (11) in MI, ciph.7. Using here galactic 
instead of equatorial coordinates, we get 

K + Xocosbcosl + Yo cosbsinl + Zosinb = e - el' (9) 

where K is the constant K-term, land b the galactic longitude and latitude of 
the star, X 0 Yo and Z 0 the components, in the galactic system of coordinates, 
of the group motion, caused by the motion of the sun, e the observed and el 
the peculiar radial velocity. Introducing in (9) the term of galactic rotation (8) 
we get 

K + Xocosb cosl + Yo cosb sinl + Zosinb + rA sin2 (l-lo) cos 2b = e - e2' (10) 

where e2 is the residual radial velocity, i.e. the radial velocity free from the 
systematic effects of solar motion and galactic rotation. Expanding sin 2 (l - lo) 
we obtain 

K + Xocosbcosl + Yocosbsinl + Zosinb + ~OCOS2bCOS2l} 
(11) + 1]ocos2bsin2l = e - e2' 

where 
~o = -rA sin2lo, } 

'YJo = +rAcos2lo· 
(12) 

For a group of n stars we get n equations of the form (11), which are solved by 
the aid of the method of least squares, under the assumption that those sums in 
the normal equations, which contain the unknown residual velocities, e2' are all 
equal to zero [compare the conditions (15) and (15*) in MI, ciph.7]. From the 
solution of the normal equations we get the values of the unknown quantities 

K, X o, Yo, Zo, ~o = -rA sin2lo, 1]0 = rA cos2lo, (13) 

where r is the mean value of r for the stars considered. 
The elements of the solar motion are obtained from 

S cosB cosL = -Xo, I 
S cosB sin L = - Yo, 

SsinB = -Zo, 
(14) 

where S is the velocity of the sun, Land B the galactic longitude and latitude 
of the solar apex. The values of rA and to are given from (12). If rA is positive, 
two values of lo' say, l~ and l~ + 180° are obtained, if rA is negative the two 
values of lo are to ± 90°. From the phenomenon of the asymmetrical drift we 
may conclude that the direction of the rotation is retrograde as seen from the 
north galactic pole, from which follows that rA is positive. One of the values 

Handbuch der Astrophysik. VII. 38 
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of 10 , obtained with this positive value, points always, at least approximately, 
in the direction to the well-known centre of the globular clusters in longitude 
325 ° as determined by SHAPLEY. This direction is therefore taken to represent 
the centre of rotation. 

If the number of stars is great, it is convenient to combine neighbouring 
stars into groups. Instead of using individual values of the radial velocities 
and the direction cosines, the mean radial velocity and the direction cosines for 
the centre of each group are used. In this case we get an equation of the form (11) 
for each group, which equations are then solved. As before (MI, ciph. 7, p. 17) 
we will call this method the group method (g). In the group method each group 
is given the same weight. We may as well, in forming the normal equations, 
give to each group a weight proportional to the number of stars in the group. 
This method we have termed the weighted group method (wg). 

Several modifications of the equation (11), caused by the distribution and 
number of the stars considered, have been used. If stars in the vicinity of the 
galactic plane only are considered, no reliable value can be obtained for that 
component of the solar motion which is directed towards the pole of the Milky 
Way. For this reason this component may be assumed to be known, and we get, 

K + xocos1 + yosinl + ~o cos21 + 1]osin21 = e - zosinb, (15) 

where e is the mean value of the radial velocities within the area considered 
(group method, Q2 = 0) and 

Xo = Xocosb = -Sgcosb cosL, l 
Yo = Yocosb =-Sgcosb sinL, 

Zo = Zo· 

(16) 

Sg = 5 cosE is the projection of the solar velocity in the galactic plane. This 
method has been used by NORDSTROM1. We may, as well, assume that the 
latitude of the solar apex is known; the value adopted is commonly E = +20°. 

If the concentration of the stars towards the galactic plane is very pronounced, 
we may put cos b = 1 and sinb = 0 in the solar motion terms and get from (10) 

K + Xocosl + Yo sin 1 + iA sin2(1- 10) cos2 b = (j, (17) 

which is the form used by PLASKETT and PEARCE 2. In this case only the projected 
solar velocity 5 cosE and the longitude of the solar apex can be determined from 
the solar motion terms. The authors have arranged the stars into four groups 
according to distance and equation (17) is expanded to include four different 
values of r A and [0. The rotational terms therefore take the form 

4 

~riA sin 2 (1 - Ii) cos2 b. 
i=l 

(18) 

When the rotational terms are expanded a system of equations with eleven 
unknowns is obtained and solved. 

Accepting given values for the solar motion elements the equation of condition 
takes the simple form 

(19) 

where e1 is the mean radial velocity free from the effect of the solar motion. In the 
most simple form also K and 10 are assumed to be known and rA, the amplitude 
of the rotational term, becomes the only unknown quantity. 

1 Ark Mat Astr Fys 23A, No. 14; Lund Medd Ser. I, No. 131 (1933). 
2 MN 94, p.679 (1934). 
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Since the amplitude increases proportionately to r, the most distant objects 
will give the safest results as to the rotational constants. From such objects the 
existence of the second harmonics in the radial velocities are well-established and 
have also been proved for the ordinary stars. The results of the different inves
tigations concerning the differential rotation are found in LI and LII, ciph. 31-

H. MINEURl, in a series of papers, has tried to show that to some of the 
results obtained concerning the galactic rotation can be given another inter
pretation, they may express the rotation of the stars around the centre of a local 
system. The equations (11) give four values of lo, 90° apart. One of these values, 
around to = 330°, has been favoured, because the longitude of the galactic 
centre as determined from the system of globular clusters is found to have about 
this value. But we may also take into consideration the value around to = 330 0 

- 90° = 240°, which is about the longitude of the centre of the local system 
as derived by CHARLIER 2 in his investigations of the B-stars. 

MINEUR states different reasons for this second alternative 3. He divides 
the values of lo, derived by different investigators, into two classes, the first 
containing the values obtained from stars at distances nearer than 600 parsecs, 
which stars are considered to be inside the local system, the second containing 
the values obtained from stars at distances larger than 800 parsecs, i.e. outside 
the local system. The frequency curves of lo for the two classes do not group 
themselves about the same mean value. The mean value of lo is 333 ° + k • 90 ° 
for the first and 323 ° + k· 90° for second class, k being a positive or negative 
integer. Putting k = -1 for the first class we get to = 243°, i.e. the longitude 
of the centre of the local system, for the second class we get, putting k = 0, the 
longitude of the galactic centre. MINEUR concludes, that the nearest stars revolve 
around the centre of the local system, the more distant stars, on the other hand, 
around the centre of the great galactic system. 

MINEUR 4 finds another indication of the same fact from a discussion of 
all existing apex determinations as derived both from proper motions and radial 
velocities. A collation of 495 determinations published up to 1930, is given. 
Projecting these different values for the solar apex on a plane, tangent to the 
celestial sphere at (X = 18h , 15 = 0°, he finds that the apex-points for the very 
distant stars and for the large velocity stars group themselves around a straight 
line, intersecting the galactic equator at about l = 240°, an effect of STROMBERG'S 
asymmetrical drift. For the remaining stars, with small and moderate distances, 
the points group themselves around another line, intersecting the galactic equator 
at about l = 330°. According to MINEUR this grouping indicates the existence 
of a second asymmetrical drift, caused by the rotation of the nearer stars about 
the centre of the local system. As, however, this second drift may be caused 
by systematic errors in /10, he has attempted to establish this drift from a study 
of the radial velocities alone. 

Assuming that the velocity of rotation V (R, z) of a star depends not only upon 
the distance (R) from the axis of rotation but also upon the distance from the 
galactic plane (z), MINEUR 5 develops the radial velocity into a series of spherical 
functions to the third order. By a preliminary discussion of 2146 radial velocities 
from Lick Publ 16 it was found that the terms of second order indicated, for the 
stars in the neighbourhood of the sun, a rotation around an axis situated in 

1 B A (2) 5, p. 505 (1929); C R 188, pp. 236, 1089 (1929); B A (2) 6, p. 355 (1930); C R 
189, p.1378 (1930); MN 90, pp.516, 789 (1930); Lyon Bull 12, pp.287, 313 (1930). 

2 Lund Medd Ser. II, No. 14 (1916); No. 34 (1926). 
3 Loc. cit. B A (2) 5; M N 90. 
4 Loc. cit. Lyon Bull 12. 5 Loc. cit. B A (2) 5. 

38* 
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longitude 243 ° and that the linear velocities of the stars depended chiefly on 
the distance from the galactic plane (compare LI, p. 1071). 

In order to confirm these results a new investigation, using all the radial 
velocities known, was performed 1. With the same assumption as before concerning 
the velocities, V (R, z), the terms for differential rotation can be expressed in 
the form BV 

rA cos2 b sin 2 (l - lo) + r Tz sinb cosb sin (l - lo), (20) 

where the first term stands for the differential rotation as regards the distance 
from the axis of rotation (OORT'S term), the second one for the differential 
rotation as regards the distance from the galactic plane. Each of these terms 
gives a value of lo; from the first term lo is determined within 90°, from the 
second within 180°. This circumstance offers a possibility to settle the question, 
whether the centre lies in the direction of l = 325 ° or in the direction of l = 240°. 
Dividing the material into six groups according to distances from the sun and 
determining the values of lo from the first (l01) resp. the second (l02) term in (20) 

Distance in 
parsecs 

50 
75 

110 
125 
200 
300 

the following values were obtained (table 1). 
Table 1. From the table is seen that the values obtained 

101 

240 0 or 330 0 

256 " 346 
240 " 330 
247 " 337 
231 " 321 
246 " 336 

I" 

239 
242 
232 
218 
204 
161 

for lOI are all near 240° or 330°, the values 
obtained for l02 are equal to 240° for the nearest 
stars and decrease regularly down to 160° as 
the stars become more distant. According to 
MINEUR these results can be explained by 
admitting that the nearest stars constitute a 
local cloud, revolving around a centre, situated 
in longitude 240°, while the distant stars revolve 

around a centre, situated in longitude 330°. Against MINEUR'S interpretations, 
however, some serious objections may be raised (compare LI, pp.1064, 1075). 

MINEUR and collaborators2 have developed the radial velocity into a series 
of spherical functions to the third order 

3 5 7 

(! = K + 2 ai Xi + 2 bi Yi + 2 Ci Zi , (21) 
i=1 ;=1 i=1 

where Xi, Y i , Zi are functions of the direction cosines of first, second and third 
order resp. The constant K-term and the coefficients ai' bi , Ci were determined 
from all radial velocities available, classified according to spectral type and 
distance. It was found again, that the position of the apex and OORT'S coefficient 
of rotation varied with the distance z from the galactic plane. Owing to the 
uncertainty in the determination of the coefficients a new calculation was made, 
where the material was divided according to distance from the galactic plane. 
For all stars together it was found, that the coordinates of the apex varied 
considerably with z; when z increased from - 234 to + 234 parsecs, the right 
ascension of the apex decreased from 300° to 240° and the declination from 
+66° to +9°. The systematic variation in the galactic components of the solar 
motion with z indicated the existence of the second asymmetrical drift. 

K. PILOWSKI3 has, however, shown, that the variation with z in the systematic 
motions in the line of sight can be explained without introducing any assumption 
of a local system. He starts from a general velocity field with rotational symmetry 
with respect to the centre of the galactic system and symmetrical with respect 
to the galactic plane through the centre. To the transverse (rotational) velocity 

1 Loc. cit. B A (2) 6; M N 90. 
3 AN 247. p.329 (1933). 

2 B A (2) 6. p. 355 (1930). 
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field a radial (expansive) field is added; this modification gives rise to terms 
dependent on z in the group motion components and in OORT'S rotational con
stants. By the aid of the numerical results, obtained by MINEUR and his col
laborators, the form of this dependence was determined. From PILOWSKI'S 
point of view MINEUR'S second asymmetrical drift does not exist, it signifies 
only a very imperfect, by accidental circumstances affected, representation of 
the material. The variation of the group motion components indicated that the 
sun is situated about 175 parsecs above the galactic plane of symmetry. 

Several attempts have been made to explain the harmonic terms of the 
second order from other points of view, more or less radically different from 
the theory of galactic rotation. E. VON DER PAHLEN and E. F. FREUNDLICHl 
have made an investigation of the K-effect for the B-stars. The K-term showed 
a distinct systematic variation with galactic longitude, with two maxima (+ 7 
to +8 km.jsec.) at about longitudes 10° and 200 0 and two minima (about 
o km.jsec.) at longitudes 100 0 and 290°. The radial velocities were therefore 
expressed in the form 

(2 = -Sg cos (l - L) + "1 cos2 (l - Lk ) + "0' (22) 
where Sg is the projection in the galactic plane of the solar speed, L the longitude 
of the solar apex, the other terms stand for the K-effect. The authors give a 
dynamical interpretation of this systematic variation, which interpretation is 
very different from that of galactic rotation: the local system, formed by the 
B-stars is "falling" towards the galactic centre, following a very elongated orbit 
(compare LI, pp.1069-70). 

J. ROSENHAGEN2 has extended the investigation of the K-effect to all 
spectral types. His chief object was to try to decide between the theory of 
VON DER PAHLEN and FREUNDLICH and that of galactic rotation. As the study 
of the variation of the K-effect in the galactic plane only cannot settle the question, 
the variation of this effect in two "orthogalactic" planes, perpendicular to each 
other and to the galactic plane, was also investigated. The results were unfa
vourable to the theory of VON DER P AHLEN and FREUNDLICH; but also the theory 
of galactic rotation in its original form was found to be insufficient, a variation 
of the angular velocity with z must be introduced (LI p.1070). ROSEN HAGEN 
remarks, however, that several details in the results make it doubtful, whether 
even this generalization gives a true picture of the state of motion in the stellar 
system. This system may be a great spiral nebula and the observed K-effect 
caused by streamings in a spiral arm. 

J. SCHILT3 ascribes the presence of higher order terms in the radial velocities 
and the proper motions to star streams in general, supposing that the difference 
in mixture of stars belonging to different streams is responsible for systematic 
effects other than the reflection of the motion of the sun. 

K. OGRODNIKOFF' has developed a theory of local streaming, assuming 
that in the solar vicinity the stellar velocities are continuous functions of the 
coordinates of the stars independent of time (LII, ciph.29). He found that 
OORT'S rotational terms can be accounted for by his theory. A study of the motion 
of the B-stars, based on the theory, is made; the results obtained are similar to 
those by VON DER PAHLEN and FREUNDLICH. OGRODNIKOFF'S point of view has 
been criticized by K. F. BOTTLINGER5. 

1 Publ Astrophys Obs Potsdam 26. Fasc.3. No. 86 (1928). 
2 AN 242. p.401 (1931). 
3 Wash Nat Ac Proc 16. p.263 (1930); A J 41. pp.97. 105 (1931). 
4 Z f Ap 4. p. 190 (1932). 
5 Z f Ap 6. p. 150. with a reply p. 154 (1933). 
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9. The Solar Motion derived from Photographic Radial Velocity Obser
vations when no Regard is taken to the Spectral Type. R. E. WILSON 1 has 
derived the elements of solar motion from a homogeneous list of 2962 stars for 
which both radial velocities and proper motions were available. With this 
material two sets of solutions, based on the radial velocities alone, were made. 
The first solution was based upon 2748 stars which remained after the rejection 
of all stars which had either peculiar radial velocities larger than 50 km.jsec. 
or proper motions larger than 0",5 per year. The second solution was based upon 
2305 stars for which parallaxes were available, those with space velocities larger 
than 60 km.jsec. being rejected. The group method was used (number of groups 
108 resp. 54) and the following results were obtained: 

1. A = 270°,9, D = +29°,0, 5 = 19,2 km.jsec.} (S I . h 
II A ° . ° 5 j ee a so C1P . 11.) . = 270 ,9, D = +25,4, = 18,8 km. sec. 

J. J. NASSAU and P. M. MORSE 2 have investigated the solar motion from 
the radial velocities contained in Victoria Publ 2, No.1, using the method of 
harmonic analysis (ciph. 7). Those stars for which the peculiar radial velocity 
exceeded 50 km.jsec., or the proper motion 0",5 per year, were rejected. The 
remaining 476 stars were arranged in declination bands, 10° wide. Curves were 
drawn with right ascension as abscissa and radial velocity as ordinate, the average 
ordinate, P g , was found by obtaining the area, with a planimeter, between the 
curve and the zero-line, and dividing the area by the length of the base. The 
amplitude, A e , and the phase, ifJe , were obtained by means of the HENRICI 
harmonic analyzer 3. After correcting for the K-effect, the following elements 
of the solar motion were obtained: 

A = 270°45', D = +31 °45', 5 = 25,1 km.jsec. 

H. SPENCER JONES has treated the stars in Cape Ann 10, Pt. 8, p. 101. 
Stars with variable velocity for which an approximate velocity of the centre of 
gravity could not be assigned and stars with radial velocities exceeding 75 km.jsec. 

Table 2. Solar Motion Deter
minations from the Cape 
Radial Velocities (SPENCER 

JONES). 

A D S K 
km./sec. km./sec. 

263 °,6 +25 °,0 19,8 +1,2 
263 ,6 +28,8 20,5 (0) 

(270) (+30) 22,1 ° 

were excluded. For the 377 remaining stars the 
elements given in table 2 were obtained. The ele
ments in parentheses in the table have been assumed 
to be known in performing the solution. Solutions 
were also made for different spectral groups. 

W. W. CAMPBELL and J. H. MOORE 4 have 
derived the elements of the solar motion from 
the radial velocities of stars brighter than visual 
magnitude 5m ,51, determined at Mount Hamilton 
and Santiago (ciph. 4), which constitute a very 

extensive and homogeneous material. Stars with variable velocities have been 
used only when the velocity of the system has been determined or when an 
approximate value of the mean velocity could be obtained. In the case of double 
stars for which the radial velocities of both components have been measured, 
each pair is used as one star whose velocity is that of the centre of mass of the 
system. Among the members of rnoving clusters only a part are included in the 
solution; the decision as to the number of stars in each cluster to be retained 
rests upon personal judgment. All stars with peculiar radial velocities greater 
than 60 km.jsec. were excluded and moreover some stars with extremely broad 

1 A J 36, p. 138 (1926). 2 Ap J 65, p. 73 (1927). 
3 On a New Harmonic Analysis. Phil Mag 38 (1894). 
4 Lick Publ 16 (1928). 
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and hazy lines. After excluding the stars referred to above there remained 2149 
stars. The celestial sphere was divided into 94 essentially equal areas, the mean 
equation of condition was formed for each of these areas, and the 94 resulting 
equations were solved by the method of least squares. Two solutions were made, 
one according to the group method (g), the other according to the weighted group 
method (wg). The results were: 

(g) A = 271 °,10 ± 1 °,88, D = +28°,48 ± 1 °,45, 5 = 19,37 ± 0,49 km.Jsec., 

K = +1,21 km./sec. 

(wg) A = 270°,58 ± 1 °,17, D = +29°,24 ± 0°,89, 5 = 19,65 ± 0,31 km./sec., 

K = +1,20 km.Jsec. 

The authors are inclined to regard the determination by the second method 
as possessing the greater weight and have therefore adopted the elements so 
derived as the most probable ones. 

MINEUR 1 , using the same material, but with a somewhat different method 
of rejection, obtained: 

A = 274 °,19', D = +29 c32', S = 19,49 km.Jsec. 

F. K. EDMONDSON2, from 3149 radial velocities, using the group method 
and dividing the celestial sphere into 174 approximately equal areas, has derived 
the elements: 

A = 266°,9, D = +30°,4, S = 20,8 km.Jsec. 

Solutions for solar motion from radial velocities for stars of various apparent 
magnitudes have been made by the same author 3, who has also investigated4 the 
dependence of solar velocity on the mean parallax of the stars considered. He 
finds a displacement in the same direction as MINEUR'S second drift (ciph. 7a) 
and is inclined to interpret it as caused by rotation of the local cluster. J. M.MoHRD 

shows, however, that the results are compatible with OORT'S hypothesis. 
According to MINEUR and PILOWSKI (ciph. 7a) the group motion components 

vary with the distance from the galactic plane. Under such circumstances the 
solar motion elements are given from those values of the components which 
correspond to the sun's distance from this plane. From the values of these group 
motion components, derived by PILOWSKI6, the following elements are computed: 

L = 26°,0, B = +21 °,2, A = 271°,4, D = +32°,0, S = 18,8 km.Jsec. 

J. SCHILT7 using a special method of treating the radial velocities has deduced 
a value of the sun's velocity, considerably smaller than that obtained by the 
ordinary method. As a result he got the following values of the components of 
the velocity of the sun in the galactic system of coordinates: 

+13, +4, +5 km.Jsec., 

corresponding to the following elements: 

L = 17°, B = +20°, S = 14,5 km.Jsec. 

1 B A (2) 5, p. 535 (1929). 
3 A J 42, p. 157 (1933). 
5 A J 44, p. 15 (1934). 
7 A J 41, p. 105 (1931). 

2 A J 41, p. 144 (1931). 
4 A J 43, P.92 (1934). 
6 Loc. cit. p. 340. 
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The spectroscopic binaries have been investigated by A. W ALLENQUIST1 and 
H. NORDSTROM2. From the radial velocities the following values of the solar 
motion elements were derived: 

WALLEN QUIST (210 systems) A = 271 °,5 ± 7°,0, D = +27°,5 ~ 7°,1, 

S = 19,0 ± 1,7 km./sec., 

K = +0,6 ± 1,2km./sec. 

NORDSTROM (268 systems) L = 25 °,9 ± 5 °,5, B = 20°,7 ± 5 °,1, 

S = 19,0 ± 1,7 km./sec., 

(A = 271 °,9, D = +31 °,8). 

The period-luminosity curve of the Cepheid variables plays an important 
role in the determination of stellar distances. For a precise fixation of the zero 
point of this curve the knowledge of the solar motion elements of these stars is 
of importance. For the elements in question very diverging results have been 
obtained, owing to the small number of stars with known radial velocities. 
R. E. WILSON3 from 24 Cepheid variables with periods greater than two days, 
derived the elements 

A = 284°,3, D = +12°,7, S = 21,4km./sec. 

STROMBERG', from 37 stars, obtained 

A = 283°, D = +24°, S = 11,5 km./sec.; 

from a second solution, assuming the apex to have the coordinates A = 270°, 
D = +30°, he got S = 12,3 ± 1,6 km./sec. 

OORT5, including also the rotation term in the solution, found S = 13 
± 4 km./sec. from 13 stars. Later on he6 repeated the determination. Instead 
of introducing a general rotation term into the equation he applied to each star 
a correction for rotation proportional to its distance derived from SHAPLEY'S 

curve, and the velocity of the sun was changed to 19,3 ± 5 km./sec. 
From 32 Cepheids B. P. GERASIMOVIC7, including the rotation term, obtained 

S = 14,1 ± 1,6 km./sec.; if OORT'S suggestion was followed, the velocity became 
S = 13,2 km.jsec. H. NORDSTROM8 presumed the period-luminosity law to be 
valid for the galactic Cepheids, but left the zero-point to be determined by the 
solution. He found, from 31 stars, S = 17,3 ± 3,4 km./sec. The question has 
been further discussed between GERASIMOVIC and NORDSTROM 9• 

11. The Solar Motion as derived from the Different Spectral Types sep
arately. In the investigation mentioned in ciph. 9 R. E. WILSON has also 
derived the solar motion from different spectral groups, using the same material 
and methods. His results are given in table 3. Attention is called to the decrease 
in the declination of the apex from early to middle type and the increase again 
from middle to late type. This is believed to be due, in part at least, to a compar
atively large number of motions of stars of types A5 to GO in the general direction 
of the enlarged Taurus stream, as pointed out by STROMBERG 10. 

1 Ann Bosseha-Sterrewaeht 4, Part 1 (1929). 
S Ark Mat Astr Fys 22B, No.4 (1930). 
3 A J 35, p.35 (1923). 4 Mt Wilson Contr 275; Ap J 61, p. 363 (1925). 
5 BAN 3, p.278 (1927). 6 BAN 4, p.92 (1927). 
7 A J 41, p. 17 (1931). 8 Lund Cire 2, P.27 (1931). 
9 Lund Cire 4, pp.67, 78 (1931). 10 Ap J 56, p.265 (1922). 
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Table 3. Solar Motion and Spectral Type (WILSON). 

Type No. Stars Method A- D S km./sec. 

O-B5 279 II 275 °,2 +34°,7 22.0 
B8-A3. 566 II 266 ,1 +25 ,1 16,4 
A5-F5. 407, 357 I, II 269 ,0 +15 ,4 19,4 
F8-G5. 394, 350 I, II 270 ,8 +22 ,1 17.1 
KO-K2 771, 528 I, II 278 .6 +31 ,2 18.1 
K5-M. 331, 225 I, II 263 ,7 +33 ,4 25,4 

In a sequent paper WILSONl has investigated the velocity of the sun and 
the K-term for the different spectral types, using 3761 radial velocities less 
than 50 km./sec. The radial velocities were grouped in 108 areas parallel to 
the galaxy, the mean radial velocity within each area derived, and the distances 
ofthe centres ofthe areas from the assumed apex A = 270 0, D = + 30 ° computed. 
Two solutions were made: 

A. Both the solar velocity and the K-term were determined. 
B. The radial velocities were corrected for a solar velocity of 19,6 km./sec. 

and K was computed from the peculiar radial velocities. 
The results are collected in table 4. We find that in view of the probable 

errors the K-term is practically zero for all types except the B-stars. For these 
stars the K-term was also determined from galactic and non-galactic stars, from 
luminosity groups and from groupings according to peculiar radial velocity. 
None of these groupings showed any correlation with the K-term. 

Table 4. The Solar Velocity and the K-term (WILSON). 

Method A Method B Type No. Stars K kID./sec. S kID./sec. K km./sec. 

BO-B5 384 20,2± 0,9 +3.4 +3,5 ± 0,6 
B8-A3 675 16.8 0,8 +0,5 +0.5 0.5 
A5-F5 521 18.7 1.0 -0.1 0,0 0,6 
F8-G5 670 17,4 1,2 -1,1 -0,9 0,6 
KO-K2 941 18.0 1.0 0.0 0,0 0,6 
K5-M. 513 25.5 1,3 +1,1 +0,9 0,8 
B8-M. 3310 19.2 0.5 -0,1 0,0 0,3 
All 3761 19.6 0.5 +0.4 +0,4 0,3 

In the investigation mentioned in ciph. 9 CAMPBELL and MOORE have also 
performed solutions of the solar motion for the different spectral types, with an 
assumed position of the apex at A = 270°, D = 30°. The results are given in 
table 5. 

Table 5. Solar Motion and Average Velocities for Different Spectral Types 
(CAMPBELL and MOORE). 

Spectral Type 

B (Oe5-B5). 
A (B8-A3) 
F (A5-F4) 
G (F5-G4) 
K 
M 

(G5-K4) . 
(K5- Mb) . 

1 A J 38, p. 7 (1927). 

No. of S 
Stars km./sec. 

284 22,7 
500 18.6 
199 19.7 
244 18,6 
687 18,0 
234 22,1 

K Average 
km./sec. Velocity 

+4.9 8,7 
+1.7 9.9 
+0,3 12,5 
-0,2 14,8 
+0,3 15,3 
+0,7 16,1 
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B. LINDBLAD1, in a discussion of the velocity-ellipsoids, has obtained from 
all radial velocities available the elements for different spectral groups given in 
table 6. 

Table 6. Solar Motion from Different Spectral Groups (LINDBLAD). 

Group No. of L B S K 
Stars km./sec. km./sec. 

BO-B7. 445 310 +13 0 22,2 +4.5 
B8-B9. 250 33 +23 21,8 +2,8 
A, I' < 0",04 304 27 +42 13,8 -0,4 
F -K I' < 0",04 . 714 25 +29 17,3 -0,9 
A, 0",04 < I' < 0,16 . 391 8 +20 19,4 +0,6 
F-K, 0",04 < I' < 0",16. 857 21 +21 16,7 -0,9 
F-K, I' > 0",16 825 19 + 8 24,4 +0,9 

The small velocity of the sun for the first group of A-stars is probably caused 
by members of the enlarged Ursa Major stream, known from STROMBERG'S2 work. 

M. TIBOR 3 has determined the elements of the solar motion from the radial 
velocities of the stars fainter than visual magnitude 4,5 using a special method. 
He selects pairs of diametrally opposite stars as far as possible uniformly 
distributed. To each star is ordered another of the same spectral class and of 
nearly the same radial velocity but with reversed sign. In this way he attempts 
to realize for each pair the condition 1: el = 0 but overlooks the three fundamental 
conditions '" '" '" ..:... 1'13 ~1 = 0, ..:... 1'23 el = 0, ..:... 1'33 el = 0, 

where el is the peculiar radial velocity (compare MI, p. 16). As pointed out 
by H. NORDSTROM in a forthcoming investigation (Lund Medd Ser. II, No. 79), 
the condition ~ el = 0 determines the K-term only; the two components of a 
pair will yield approximately equal contributions with the same signs to the 
three other conditions. It is to be feared that the method of selection, used 
by TIBOR, will in some cases influence the results, especially the value of the 
K-term. 

The investigation by NORDSTROM, just mentioned, embraces an extensive 
treatise of the radial velocities of the stars of the main spectral classes B to M. 
Since the statistical treatment is performed with the group method, using 
CHARLIER'S division of the sky in 48 squares, a special investigation is made of 
the smoothing effect, arising from the fact that we neglect a variation of the 
character observed within a square. It is found that the projection of the solar 
motion vector on the galactic plane is reduced by about 3 %, whereas the polar 
component is only slightly affected. This implies a diminution of the total 
velocity of the sun with reference to the naked-eye stars by some 0,5 km.Jsec. 
The latitude of the apex will be increased a little, whereas the longitude remains 
unchanged. In the same manner the value of the rotational term is reduced 
by some 7%, the longitude of the centre being unaffected. The corrections to 
the moments of the second order are also deduced. 

Stars with radial velocities deviating by more than three times the dis
persion from the mean value in a square were rejected from the solutions. The 
moving clusters are in general represented by one member for each spectral 
class; if the radial velocities of both components of a double star have been 
measured, the pair has been used as one star whose velocity is that of the centre 
of mass of the system. The results concerning the solar motion with their mean 
errors are given in tables 7-10. 

1 M N 90, p. 503 (1930). I Ap J 57, p.77 (1923). 
8 The Elements of the Solar Motion, Prometheus, Hungary {1932}. 
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Table 7. The Motion of the Sun with Reference to Stars Brighter than 6m ,OO 
of Different Spectral Classes (NORDSTROM). 

Spectral No. of L B Class Stars 

Oe5-B5 353 22°,9 ± 2°,4 +1So,0±4°,7 

, 

" 353 23 ,9 ± 2 ,4 +14 ,6 ± 4 ,8 

" 
464 26 ,1 ± 2 ,1 + 9 ,6 ± 4 ,4 

B8-B9 201 17 ,8 ± 3 ,5 +19 ,0±4 ,6 

" 234 21 ,6± 3 ,1 +18,1 ±4 ,6 

A 697 13 ,4 ± 3 ,4 +23 ,9±3 ,1 
F 471 14 ,9 ± 4 ,8 +17,9±4,5 
G 353 26 ,1 ± 6 ,2 +12 ,3 ± 6 ,1 
K 984 23 ,0 ± 3 ,3 +17,8±3 ,2 
YI 179 ,32 ,7 ± 7 ,9 +18 ,O± 7 ,S 

All 3238 121 ,0 ± 1 ,6 +18,5±1,5 

S km.jsec. 

21,4 ± 0,8 

20,8 ± 0,8 

20,3 ± 0,7 

21,6 ± 1,3 

21,2 ± 1,2 

16,3 ± 0,9 
17,7 ± 1,4 
18,1 ± 1,9 
20,9 ± 1,2 
22,0 ± 2,9 

19,6 ± 0,5 

K km.jsec. Remarks 

+4,3 ± 0,5 members of mov-
ing clusters ex-
cluded; rotatio-
nal terms not 
considered. 

+4,2 ± 0,6 clusters exclud-
ed; gal. rot. also 
considered. 

+4,6 ± 0,4 clusters includ-
ed; gal. rot. also 
considered. 

+1,4±0,8 clusters exclud-
ed; gal. rot. also 

i 
considered. 

+2,2 ± 0,7 clusters includ-
ed; gal. rot. also 
considered. 

+0,4 ± 0,5 
+1,0 ± 0,8 
-0,6 ± 1,1 ! 

+1,0 ± 0,6 
-0,7 ± 1,6 

+1,1±0,3 ' Cluster stars in 
i the class B ex 

cluded. 
-

Table 8. The Motion of the Sun with Reference to Stars with m < 6,00 belonging 
to the Giant Branch (NORDSTROM). 

Spectral No. of L B S km.jsec K km.jsec Remarks Class Stars 

A+F 68 23°,6±8°,5 - (18,8) - -3,1 ± 1,8 Zo in (9) assumed 
equal to 
- 5,3 km./sec. 

F 57 20 ,8 ± 9 ,3 - (19,3) - -3,0 ± 2,0 Zo in (9) assumed 
equal to 
- 5,3 km·fsec. 

G 244 25 ,6 ± 7 ,8 +16°,8 ± 7°,4 13.S ± 1,8 -0,2 ± 1,0 
K 948 24 ,6 ± 3 ,4 +20 ,3 ± 3 ,2 20,0 ± 1,1 +0,5 ± 0,7 
M 179 32 ,7 ± 7 ,9 +18 ,0±7 ,5 22,0 ± 2,9 -0,7 ± 1,6 

All I 1439 26 ,O± 2 ,8 +19 ,8±2 ,6 19,2 ± 0,9 +0,1 ± 0,5 

Table 9. The Motion of the Sun with Reference to Stars with m < 6,00 belonging 
to the Main Sequence (NORDSTROM). 

Spectral No. of L Class Stars 

A 686 12°,5± 3°,4 

" 652 13 ,5± 3 ,S 

" 571 13 ,4± 3 ,2 

F 414 14 ,7± 5 ,S 
G 112 26 ,9±1O ,1 

G+K 139 28 ,4 ± 8 ,1 

B S km.jsec K km.jsec 

+24°,0± 3°,1 16,3 ± 0,9 +0,4± O,S 
+24 ,3± 3 ,2 16,1 ± 0,9 +0,4 ± 0,5 

+19 ,4± 3 ,0 17,3±0,9 +0,4± 0,5 

+17 ,8± 5 ,2 17,2± 1,6 +1,4±0,9 
+ 5 ,9±1O ,0130,3±5,3

1

- 1,6±3,0 
+ 1 ,8± 8 ,0 32,8±4,6,-0,5±2,7 

Remarks 

34 stars are exluded, whic h 
are in common to WIL 

SON and BERTAUD for th e 
o 
r 

Taurus stream, and t 
MOHR and BERTAUD fo 
the Ursa Major group. 

All suspected members 0 

these streams in questio n 
omitted. 
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Table 10. The Motion of the Sun with Reference to Stars Fainter than 6m.0 of 
Different Spectral Classes (NORDSTROM). 

Spectral No. of L B S kIn./sec. K kIn./sec. Remarks Class Stan; 

Oe5-B5 379 16°.5± 4°.7 - (18.3) - -1.8 ± 0.9 80 in (15) assumed equal 
to - 5.2 km./sec.; rot. 
terms considered. .. 379 22 .O± 4 .3 - (18.1) - (oj - 80 in (15) assumed equal 
to - 5.2 km./sec.; rot. 
terms considered. 

B8-B9 79 14.7± 6 .2 - (19.5) - -0.3 ± 1.2 
A 207 15 .1 ± 6 .0 +19°.0± 5 °.7 17.7 ± 1.8 -0.7 ± 1.0 .. 207 17 .3± 5 .4 +19.8± 5 .3 18.3 ± 1.6 {OJ -
F 394 12 .9± 6 .2 +24.8± 5 .7 17.3 ± 1.7 -1.8 ± 0.9 .. 394 20.1±5.6 +27 .O± 5 .0 18.6± 1.6 {OJ -

gG 100 14 .9±14 .4 +21 .1 ±13 .4 13.9± 3.3 {oj -
gK 342 41 .8± 9 .3 +24 .8± 6.5 16.7 ± 2.4 -0.8 ± 1.8 
gM 60 6 .5± 9.0 +17 .5± 8 .6 26.5 ± 4.8 {OJ -
dG 302 13 .7 ± 6 .6 + 1 .3± 6 .6 30.2 ± 3.5 -4.2 ± 2.4 

302 19 .2± 6 .1 + 5 .3± 6 .1 32.2 ± 3.4 {OJ -

dK 201 38 .8±11 .4 + 7 .6±11 .3 19.3 ± 3.8 {oj -
dM 40 23 .5 ±26 .3 - 2 .2±26 .3 22.4 ±10.3 {oj -

For the B stars one solution is made in which the members of moving clusters 
are excluded, and another where they have been retained {table 7}. 

The different solutions for the A stars in table 9 have the following signi
ficance. R. E. WILSON l has given a list of 221 stars, whose motions are in 
agreement with those of the Taurus cluster. More recently CH, BERTAUD2 
has given 41 such stars of spectral type A. On the other hand J. M. MOHR 3 

has picked out 96 stars of A- and F-type as belonging to an enlarged Ursa Major 
stream; another paper by BERTAUD' includes 79 A-stars, which are assumed 
to be members of the same stream. In order to investigate the influence of the 
A-stars listed by the above-mentioned authors, two solutions are made: 1. with 
exclusion of 34 stars, which are in common to WILSON and BERTAUD in the 
case of the Taurus stream,· and to MOHR and BERTAUD in the case of the Ursa 
Major stream; 2. with exclusion of all stars which are suspected by anyone 
of them to belong to these streams, 115 stars in all. The influence of the streams 
upon the elements of the solar motion is insignificant as seen from the results 
in the table. 

Some recent determinations of the solar motion derived from the radial 
velocities of the 0- and B-stars are collected in table 11. 

Table 11. Values of the Solar Motion from the 0- and B-stars. 

Author 

EUBAUERo. N 
PE 
Z 
PI. 
PI. 

ARCE 6 • 

AGAR 7 

ASKETT and PEARCE 8 

ASKETT and PEARCE 8 

No. of 
Stan; 

393 
680 
998 
849 
849 

Types A 

0-B5 266°.7 
0-B5 280 .3 

B1-B5 271 .4 
0-B7 275 ,1 
0-B7 270 ,8 

D L B S 
kIn./sec. 

+25°.2 17°.5 +22°,6 20.6 
+39,8 36 .8 +17 ,3 22,0 
+39,0 33 ,1 +23,4 21.7 
+37,0 32 ,1 (+20 .0) 21,7 
+27,6 21 ,4 (+20 ,0) 19,1 

K 
km./sec. 

+2,8 
+3.5 
+1,8 
+3.1 
+1,1 

The solutions by NEUBAUER, ZAGAR, and the first solution by PLASKETT 
and PEARCE were performed from the solar motion terms only, in the solution 

1 A J 42, p.49 (1932). 
3 B A (2) 6, p.148 (1930). 
5 Lick Bull IS, p.48 (1930). 
7 ROss Padova No. 30 (1933). 

2 B A (2) 8, p. 339 (1933). 
, B A (2) 8, p. 115 (1933). 
6 M N 90, p.633 (1930). 
8 M N 94, p.689 (1934). 
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by PEARCE the rotation term was also included. These solutions give, as well 
as other solutions for these types of stars (tables 3 -7) a value of the solar velocity 
about 2 km./sec. higher than the values derived from the stars of all classes. The 
second solution by PLASKETT and PEARCE includes both the solar motion and 
rotation terms, moreover a correction is made for the stream motion of the 
bright B-stars in the southern sky between longitudes 216° and 360°, earlier 
investigated by KAPTEYN1. By applying this correction the solar velocity is 
reduced to the same value as obtained from the ordinary stars (ciph.9) and the 
K-term is reduced to +1,1 km./sec., which is of the same order of magnitude as 
the calculated gravitational shift. Against their method of correction for the 
influence of this stream, however, a serious objection may be raised. A deter
mination of the convergent point of KAPTEYN'S stream from the proper motions, 
applying RAYMOND'S correction in Pd, was made. From the radial velocities the 
stream motion Vo was determined from the equation 

VocosD + K = e, (23) 
where D is the angular distance from the convergent point and ij the mean 
radial velocity. The solution for Vo and K gave the following values: 

Vo = 15,0 ± 1,0 km.Jsec. 

K = +8,3 ± 0,5 km.Jsec. 
K is considered as the average outward component of the stream. Owing to the 
considerable extent of the group, 120° in longitude, the radial component will 
be larger at the middle and smaller at the ends of the group. Smoothed values 
of K, proportional to sinD, were therefore derived and adjusted so that the 
average K for the whole stream was +8,3 km./sec. These smoothed values were 
subtracted from the radial velocities in order to free them from the effect of the 
stream motion. 

If, however, as done by PLASKETT and PEARCE, we accept the convergent 
of the stream obtained from the proper motions, then K has nothing to do with 
the motions of the stars belonging to the stream, the radial component of the 
stream is equal to VocosD. Consequently, the correction made is not a correction 
for stream motion but for a large K-effect originating from other causes than 
motion. If, on the other hand, K is regarded as a real effect of motion, then 
the convergent must differ from that obtained from the proper motions alone. 
Assuming the K -effect to be equal to zero and solving the stream motion from 
the radial velocities, given in table II of the investigation by PLASKETT and 
PEARCE, we get 

l = 225°,8, b = -7°,6, Vo = 18,9km./sec. 

The convergent obtained by PLASKETT and PEARCE from the proper motions 

was 1=194°,2, b=-24°,3. 

KAPTEYN obtained two convergents: 

1. 1 = 217°, b = -22°, 

2. l = 214°, b = -20°, 

the first directly from the proper motions, the second after a provisional correction 
in declination. It is probable, however, that the stream in question is respon
sible both for an increase of the velocity of the sun and for a part of the observed 
K-effect, but its influence cannot be accounted for by the method of PLASKETT 

and PEARCE. 

1 Ap J 40, p.43 (1914). 
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From the interstellar calcium lines in 0- and B-stars the solar motion elements 
have been determined in connection with the rotational constants. J. S. PLAS
KETT and J. A. PEARCEl have made a solution from 261 interstellar velocities, 
arranging the stars into 19 groups in galactic longitude and using equations of 
condition of the form (10). The following elements were obtained: 

L = 25 °,9 ± 11 °,8, B = +3 °,6 ± 11 °,8, 5 = 19,90 ± 2,40 krn./sec., 
K = +0,55 ± 2,70krn./sec. 

A second solution with assumed values of the solar motion elements gave 
K = -0,61 ± 0,57 km./sec. OORT2 has pointed out that the large probable errors 
in the above solution are caused mainly by the fact that only a few southern stars 
can be reached from Victoria and that, accordingly, the K-term and the solar 
velocity cannot be well separated. As there is sufficient reason to believe that 
there can be no significant systematic errors in the interstellar velocities he 
made a new solution assuming K = ° and moreover to = 327°. The solution 
was confined to those groups which were less than 20 0 from the galactic circle. 
Only the longitude of the solar apex and the solar velocity component parallel 
to the galactic plane were determined. From 235 stars he obtained L = 22° ± 2°, 
Sg = 17,7 ± 0,6 krn./sec. The probable errors are five times smaller than those of 
PLASKETT and PEARCE. If we assume the latitude of the apex to have the ordinary 
value of about +20°, we get a solar velocity 5 = 18,8 km./sec. Later on PLASKETT 
and PEARCE3 have made a new solution, using an enlarged material of 314 stars. 
Equations of condition of the form (17), omitting the K-term and including 
two terms for galactic rotation, corresponding to the nearer and more distant 
stars, were used. The galactic longitude of the apex was found to be 22 °,0 ± 1°,4 
and the projection of the solar velocity on the galactic plane 19,8 ± 0,56 km./sec. 
corresponding to 5 = 21,14 krn./sec., agreeing with the solar velocity obtained 
for the 0- and B-stars from the ordinary stellar line velocities. 

R. O. REDMAN' has treated the radial velocities of 392 K-stars between 
visual magnitUdes 7,0-7,5, determined by himself. The stars were divided into 
23 groups and both the solar motion and the rotation terms were included. The 
results for the solar motion elements were 

L = 32° ± 3 0
, B = +16° ± 8°, 5 = 21,5 ± 1,4 km./sec. 

Solving for solar motion only he found: 

L = 31 ° ± 3°, B = +17° ± 9°, 5 = 20,5 ± 1,3 km./sec. 

A rediscussion of REDMAN'S stars has been performed by NORDSTROM5• He 
rejected the same stars as REDMAN and moreover the stars outside ±10° galactic 
latitude. Thus there remained 342 stars, which were divided into 17 overlapping 
groups. Instead of the arithmetical means of the radial velocities the smoothed 
modes were used. A complete determination of the solar motion and galactic 
rotation, comprehending also the K-term, is not possible on account of the fact 
that the material is limited to a narrow galactic zone extending over only half 
the galactic circle. Therefore only the projection of the solar motion on the 
galactic plane and the rotation constants were determined. The equations of 
condition then take the form (15). 

Putting K = ° and using the group method he obtained 

L = +26°,1, Sg = 18,6 krn./sec. 

1 MN 90, p.243 (1930). 2 BAN 5, p.192 (1930). 
3 Victoria Publ 5, NO.3 (1933). 4 Victoria Publ 6, No.5 (1933). 
5 Ark Mat Astr Fys 23A, No. 14 (1933). 
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corresponding to 5 = 19,8 km./sec., a normal solar velocity. In the same paper 
the radial velocities of the brighter K and M stars between ±30 ° galactic latitude 
were also discussed. Concerning the elements of the solar motion the determina
tions from different groupings according to distance and spectral type were in 
good agreement with the standard values. For the largest group, containing 
all K and M stars having a parallax <0",015, he got 

L = 26°,2, B = +19°,0, A = 274°, D = +31°, 5 = 18,6 km./sec. 

From 146 stars of Class N R. F. SANFORD1 derives 

A = 256°, D = +29°, 5 = 22,9 km./sec., K = -0,8 km./sec. 

12. The K-term. Several investigations have been devoted to the unrav
elling of the genesis of the large positive K-term observed in the 0- and B-stars. 
The K-term may be due to different causes: to the use of inaccurate wave
lengths in the reduction of the spectrograms, to downward convection currents, 
to the EINSTEIN gravitational shift, or to real motions of the stars. 

S. ALBRECHT2 has made an analysis of the various factors contributing 
to the K-term in B-type stars. Systematic errors in the normal wave-lengths 
may change the velocities by about -1,4 km./sec., the most probable amount 
of the relativity shift is +1,4 km./sec. (compare MI, ciph. 12). General downward 
convection currents may be the cause of the remaining effect. 

The high positive value of the K-term for the B-stars, 4- 5 km./sec., obtained 
from earlier solutions has been reduced through the larger material now known 
(table 12). This is due to the fact that there is a correlation between the K-term 
and the apparent magnitude as shown by PLASKETT 3. His material consisted 
of 875 stars. These stars were arranged into three type groups, 0, BO-B2, 
B3-B5, which were subdivided into magnitude groups. For each subgroup a 
solution was made for rA and K, assuming A = 271 0, D= +28°,5 = 20 km./sec. 
and lo = 325°. The values obtained for K are collected in table 12. Considering 
first only the B-stars we find that 
for the apparently bright stars, Table 12. The K-term (PLASKETT). 

distributed all along the galaxy, the 
same large value of K is obtained as 
from earlier investigations, but that 
for the B-stars fainter than 5m ,5 it 
practically vanishes. These fainter 
stars are observed at Victoria and 
hence situated in the Northern Milky 
Way only. Comparing the mean 
observed residual velocities of the 
brighter stars for various longitude 
groups it was found that for the 
Bo-B2 stars the mean residual 

Type 

O. 

BO-B2 . 

B3-B5 . 

. { 

I 
. { 

No. of 
Stars 

14 
17 
32 

54 
39 
39 
53 

294 
157 
176 

Mag. K (km.Jsec.) 

<5,5 +6,4 ± 1,6 
5,5-6,5 +7,2±2,5 

>6,5 +4,0 ± 1,7 

<4,5 +5,8 ± 0,9 
4,5-5,5 +4,8 ± 1,1 
5,5-6,5 +0,2± 1,2 

>6.5 -0,5 ± 1,4 

<5.5 +4,8± 0,6 
5.5-6.5 +1,4 ± 0,8 

>6.5 -0,5 ± 0.6 

velocity for 41 stars between longitudes 335 ° and 170 0 in the northern sky was 
+2,6 km./sec., while for 62 stars between 170° and 335 0 in the southern sky 
it was +6,6 km./sec.; for the B3-B5 stars the corresponding means were 
+1,6 (121 stars) and +7,0 (176 stars). From this it is evident, that the large 
K-term for the brighter B-stars is mainly due to a high systematic velocity 
of recession, probably group motions, of the southern stars. For the northern 

1 Pub! ASP 46, p.227 (1934). 
3 M N 90, p.616 (1930). 

2 Ap J 63. P.277 (1926). 
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stars the positive residuals are practically removed by the gravitational shift; 
according to PLASKETT the probable value of this shift is +1,6 km./sec. for the 
BO-B2-stars and +1,0 km./sec. for the B3-B5-stars. It may, however, be 
pointed out, that the results are based on an assumed velocity of the sun 
amounting to 20 km./sec. A larger value of this velocity will diminish the value 
of the K-term for the southern and increase the value for the northern stars. 
Later on PLASKETT and PEARCE!, as mentioned in ciph. 11, have identified 
the outward motion of the southern stars with the radial component of KAP
TEYN'S stream, and corrected the radial velocities for the influence of this com
ponent, thereby diminishing the K-term of the 0-B7-stars from +3,1 to 
+1,1 km./sec. As pointed out in ciph. 11, objection may, however, be raised 
against their method of correcting for the influence of the stream. Never
theless, it is obvious that the pecularities in the motion of the southern stars 
are responsible for a part of the large K-effect observed in the bright B-stars. 

For the O-type stars in table 12, practically all obtained at Victoria, the 
K-term shows no appreciable decrease with magnitude. For this type the 
calculated redward shift2 is +2,6 km./sec. PLASKETT 3 remarks, however, that 
the average densities given by eclipsing binaries of 0- and B-type are considerably 
greater than those for which the red-shift was calculated. It is not unreasonable 
that the shift may be as great as +5 km./sec., sufficient to explain the K-term 
in the O-type stars. 

K. F. BOTTLINGER 4 has computed the K-effect for the B-stars belonging 
to the moving clusters in Perseus and Scorpius-Centaurus. For both clusters 
he obtained concordant values K = +2,8 ± 1,1 and K = +2,4 ± 1,0 km./sec. 
He considered it probable, for different reasons, that this K-term is a relativistic 
effect, which in exceptional stars may reach values of 20 to 30 km./sec. 

The attempts by VON DER PAHLEN and FREUNDLICH and by OGRODNIKOFF 
to give a dynamical interpretation of the K-effect have already been mentioned 
in ciph. 7a, where also a brief account of ROSEN HAGEN'S extensive investigation 
of the K-effect is given. K. PILOWSKI5 has shown that in assuming a secular 
decrease of the mass of the stellar system a term is introduced in the radial 
velocities, which will give rise to a K-effect, proportional to the distances of 
the stars. The same author has pointed out 6, in the investigation reviewed in 
ciph. 7a, that according to his theory a K-effect, independent of longitude and 
latitude, appears in the expression for the radial velocity. 

J. M. MOHR7 has discussed the K-term for the different spectral types from 
the points of view developed in his investigation of the space-velocities (ciph. 22). 
His results differ from those obtained in earlier investigations. These differences 
are ascribed to the following circumstances: 

1. The material is not the same as in the earlier investigations. 
2. The space motions of the stars considered are not symmetrically distributed 

in relation to the circular orbit of rotation. 
3. The velocity of the sun varies with respect to different groups of stars. 
The B-stars are treated according to two different hypotheses; the resulting 

K-term was found to be +1,0 resp. +0,8 km./sec., being of the same order of 
magnitude as the gravitational shift, which according to MOHR amounts to 
+1,0 km./sec. 

1 M N 94. p.679 (1934). 
a M N 90. p.631 (1930). 
S Z f Ap 3. p.291 (1931). 
7 B A (2) 7. p.481 (1933). 

2 M N 94. p.679 (1934). 
4 Z f Ap 2. p. 151 (1931). 
6 AN 247. p.336 (1933). 
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d) The Distribution of Stellar Velocities as derived from 
the Radial Motions. 

17. The Radial Velocities and the Ellipsoidal Hypothesis. According to 
the dynamic theory of the stellar system developed by LINDBLAD and OORT, 
the bigger axis 0"1 of the velocity ellipsoid, or the vertex line, should point towards 
the centre of the system and there should be a definite relation between the 
coefficient A of the differential galactic rotation and the ratio of the two axes 0"1 

and 0"2 of the velocity ellipsoid which lie in the galactic plane, of the form 

where ro is the angular speed of rotation around the centre of the system at our 
place in space. Moreover the third axis of the ellipsoid, at right angles to the 
galactic plane, should be equal in length to the longer axis in that plane, and thus 
the velocity ellipsoid should be a spheroid with the small axis in the galactic 
plane and at right angle to the direction to the centre. The relation of this 
abstract theory to the computed velocity ellipsoids has been discussed by LIND
BLAD (LI ciph.32). 

H. and Mme. MINEUR1 have computed the directions and magnitudes of 
the axes of the velocity ellipsoids from the radial velocities of 5026 stars, divided 
into groups according to spectral type and distance. Their results are collected 
in table 13. For the first two groups the vertex line points towards higher galactic 

Table 13. The Axes of the Velocity Ellipsoids and their Directions (MINEUR). 

Type No. of m-M '" I, b, ". I, b, o. la b. Stars km·/sec. km·/sec. kID·/sec. 

A. 1070 0-5 19,5 ± ,3 356°,6 - 3°,8 13,5 86°,7 - 1 °,3 9,6 11 °,6 +86°,0 
gGKM. 571 0-5 24,9 ± ,5 351 ,2 + 3 ,1 15,3 80 ,7 - 5 ,6 19,7 113 ,2 83 ,3 
gGKM. 1012 5-8 24,5 ±,4 325 ,1 - 6,2 16,2 60 ,2 -39 ,4 19,2 47 ,7 49,9 
B. 412 0-5 14,2 ± ,4 292 ,9 -23 ,4 12,0 36 ,6 -28,9 4,4 347 ,8 57 ,3 
B. 600 5-10 17,4±,4 298 ,6 -14 ,0 12,6 35 ,3 -25 ,3 7,2 2 ,3 60 ,6 
F. 650 0-5 26,9 ± ,5 339 ,1 + 9 ,0 15,5 70 ,0 + 4 ,9 13,5 172 ,9 80,8 
dGKM. 711 0-8 36,2 ± ,7 339 ,6 + 5 ,1 28,6 67 ,7 -15 ,7 18,3 86 ,6 73 ,5 

longitudes than that of the centre, in accordance with earlier investigations; 
the two last groups show better agreement. The third group, containing the 
more distant late type giants, gives a vertex direction accordant with the direction 
to the centre. The vertex line for the B-stars points towards a considerably 
lower value of the galactic longitude. But in this case the vertex direction can 
only be rather uncertainly determined as the velocity surface for the B-stars 
has nearly circular symmetry in the galactic plane. H. and Mme. MINEUR'S 
results agree with those obtained earlier by LINDBLAD2 (LI ciph. 32). 

In the same investigation H. and Mme. MINEUR have worked out the 
corrections to a velocity ellipsoid computed from radial velocities, when it is 
desired to take account of K-term, galactic rotation and a different solar motion. 
It is shown that the influence of the rotational terms upon the characteristics 
of the velocity ellipsoid is very small. The peculiar radial velocities are also 
analysed for third harmonics. As far as motions parallel to the galactic plane are 
concerned these harmonics showed no appreciable influence for the giants within 
100 parsecs distance; for the more distant giants the velocity ellipsoid is turned 
into a kidney-shaped curve, analogous to the result obtained earlier by STROM
BERG (MI, ciph. 17, p.39). The interpretation of this peculiarity is discussed. 

1 B A (2) 7, p. 321 (errata p.421) (1933). 2 M N 90, p.503 (1930). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 39 
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From the Cape radial velocities H. SPENCER JONES! has determined the 
preferential motion according to the ellipsoidal hypothesis including stars of 
all spectral types but excluding those with radial peculiar velocity exceeding 
75 km./sec. The magnitudes and directions of the axes of the velocity ellipsoid 
were derived according to the method of EDDINGTON and HARTLEY (M I, ciph. 17, 
p. 38). The results are given in table 14. 

Table 14. The Axes of the Velocity Ellipsoid and their Directions (SPENCER JONES). 

Axis Length 
'" J I b km·/sec. 

Maximum. 23,4 78,1 + 2°,9 176 °,6 -18°,4 
Minimum. 11,4 344,7 +50 ,3 73 ,5 - 9 ,1 
Median. 16,9 170,5 +39,6 138 ,2 +69,0 

H. NORDSTROM2 has examined the velocity ellipsoid of 268 spectroscopic 
binary systems. His results are given in table 15. With respect to the mean errors 
in the directions of the axes (I: ±11 o,), ± 9°,8; II: ±11 °,3, ± 35°,4) we may 

Table 15. The Velocity Ellipsoid of the 
Spectroscopic Binaries (NORDSTROM). 

Axis Length km./sec. I b 

I 
II 
III 

18,8 ± 1,2 
13,4 ± 1,8 
10,7 ± 2,8 

328°,1 
241 ,4 

30 ,4 

-11 °,1 
+20,6 
+66,3 

assume that these two axes coincide 
with the galactic plane and that the 
third axis is directed towards the 
galactic pole. A new solution, performed 
with these assumptions, yielded the 
following values of the axes: !II = 18,5, 
!l2 = 13,0, !l3 = 11,2 and a vertex 
direction l = 324°,1, nearly coinciding 

with the generally accepted direction to the centre of the Galaxy, as required 
by the theory. 

In the forthcoming investigation by NORDSTROM, mentioned in ciph.11, 
the velocity ellipsoids for several groups of stars have been derived. For the 
results we refer to the paper in question. 

The influence of mass-motion among the stars such as galactic rotation or, 
in more general sense, any kind of streaming upon the characteristics of the 
velocity ellipsoid has been investigated by K. OGRODNIKOFF3. The theoretical 
results are applied to the B-stars, the corrections obtained are rather large. 

There exists, as known, a remarkable difference in the form of the velocity 
ellipsoid derived from radial velocities and from proper motions. The former 
is approximately an ellipsoid of rotation, the axis of rotation being directed 
towards the vertex, the latter shows a distinct flattening in the plane of the 
Milky Way. This difference may, however, as shown by W. GYLLENBERG4, 
be eliminated if the difference in the mean absolute magnitudes of the stars 
as well as a change of the density law with galactic latitude is taken into 
consideration. 

Some points of technique in the computation of the velocity ellipsoids have 
been discussed by R. ROBBS. 

e) The Radial Velocities combined with other Attributes 
of the Stars. 

22. The Space-Velocities. G. STROMBERG 6 has computed the space-veloci
ties of 278 giant M stars from the proper motions, radial velocities, and spectro
scopic parallaxes and their projections on three fundamental axes. The x-axis 

1 Cape Ann 10, Pt. 8, p. 104 (1928). 2 Ark Mat Astr Fys 22B, No.4 (1930). 
3 RAJ 10, p.289 (1933). 4 Lund Medd Ser. II, No. 38 (1927). 
5 Lund Medd Ser. I, No. 133 (1933). 6 Ap J 65, p. 238 (1927). 
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is the axis of preferential motion, the y-axis is the axis of asymmetry (MI, ciph. 18), 
the z-axis is nearly perpendicular to the galactic plane. Formulae for computing 
the effect of errors upon the velocity distribution are derived and applied. The 
distribution of the x-components is well represented by a normal error curve, 
the distribution of the y-components can be represented by a function of the 
type A . e-alv-cl-p(y-c), 

and shows no trace of discontinuity. Both the value of the asymmetry constant 
p = +0,0206 km./sec. and that of the constant c = -9,0 km./sec. are in good 
agreement with those found for groups in general (MI, ciph. 18, p. 44). The 
distribution of the z-component shows a large positive excess. For the motion 
of the sun the following elements were computed: 

A = 281 °,7, D = +35 °,5, S = 19,8 ~ 1,0 km.!sec., 

whereas from the radial velocities alone of 307 M-stars brighter than apparent 
magnitude 6,5 the elements 

A = 279°,1, D = +35 °,2, S = 23,4 , 1,6 km.Jsec. 

were obtained. Although the two apices agree well, there is an appreciable 
difference in the sun's velocity. This difference is connected with the fact that 
the parallactic motions give a smaller value for the mean parallaxes than the 
peculiar motions, provided that we use the higher value for the sun's velocity. 
The ratio of the two values obtained for the velocity of the sun would indicate 
that the absolute magnitudes need a systematic correction of M = -0,57. 
Such a correction is, however, difficult to reconcile with the results of a compar
ison between angular and linear peculiar motions. Systematic errors in the 
proper motions may be partly responsible for the difference. A small excess of 
stars of high radial velocity in the southern hemisphere would account for a 
part, or even the whole, of the effect. The nature of the general asymmetry 
in stellar motions is discussed and its continuous character is emphasized. 

R. E. WILSON l has discussed the space-motions of 348 BO-B5-stars, the 
parallaxes of which were derived by a method described earlier 2. The high 
velocity stars of these types show the same tendency as those of other types in 
the avoidance of motions towards the first galactic quadrant (MI, ciph. 18, 
p.40). The value of the solar speed from the space-velocities, S = 16,4 km./sec., 
is considerably smaller than that derived from the radial velocities alone, 
s = 21,2 km.Jsec., which latter value is in good agreement with other determina
tions for these types (ciph. 11). The small value of S, obtained from the space
velocities, is believed to be due to the size of the proper motions. Accidental 
error and peculiar motions in the same direction as and exceeding the slight 
parallactic motions of these stars, when multiplied by the large parallax factors, 
combine in the mean to produce too small a value of the solar motion based upon 
the tangential motions and this, of course, carries into the space motions (compare 
STROMBERG'S discussion above). 

The solar motion relatively to the centre of inertia of the stars with absolute 
magnitudes ~ +10M and within 50 parsecs distance has been determined by 
R. KOUNITZKy 3. He found 

A = 284°, D = +38°, S = 30 km.Jsec. 

For the giant stars alone normal values of the elements were obtained, the 
inclusion of the dwarf stars increased both the coordinates of the apex and 
the sun's velocity, a consequence of the asymmetry. 

1 AJ 37, p.117 (1927). 2 A J 36, p.49 (1925). 3 RAJ 4, p.44 (1927). 

39* 
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The velocity distribution from the space-velocities of 315 K-type stars has 
been investigated by M. KABURAKII. J. M. MOHR2 has given a catalogue of 
the space velocities of 519 G-type stars both in the equatorial and galactic systems, 
discussed the solar motion for different groups of space-velocities and the distribu
tion laws of these velocities. The investigation was later on extended to other 
types 3. A catalogue of 1937 space velocities, based on VOOTE's '.'Second Catalogue 
of Radial Velocities" has been published by R. KLUMAK and F. HECHT4 • From 
this material the position of the vertex was determined by R. KLU:\IAK5, using 
a graphical method. 

W. IWANowsKA6 has discussed the solar motion from 1821 space-velocities, 
grouped according to spectral type, absolute magnitude, and peculiar velocity. 

The systematic motion of the stars has been treated by W. DZIEWULSKI7, 
who also computed the velocity ellipsoids for the dwarf stars of large peculiar 
velocities 8. He found a vertex direction nearly coinciding with the direction to 
the centre of the Galaxy. A similar investigation by J. JANTZEN 9 , based on 
a larger material, yielded accordant results. 

An extensive paper by R. E. WILSON and H. RAYMONDIO treats the space 
motions of 4233 stars. As the condition of random distribution of the velocities 
is not even approximately filled, owing to stream motion and asymmetry, a single 
Maxwellian curve cannot represent the velocities, but by means of a series of 
such curves the observed velocity-distribution was well represented. The solar 
motion depends largely upon the relative number of stars with different speeds; 
weighting the data roughly according to the velocity frequencies the solar motion 

elements A = 275 °,5, D = +31 °,8, 5 = 18,8 km.jsec. 

were obtained. Preferential motion was found to be most pronounced among 
the A, F, K-giants and K, M-dwarfs, least evident among the B- and gM-stars; 
its mean direction was l = 94°,1, b = +13°,4. The progression in stellar 
velocities with increasing redness is a phenomenon confined to the main 
spectral sequence. The asymmetry in the stellar motions is well manifested, 
it was treated by two independent methods, giving concordant results for its 
general direction, viz. l = 62°, b = +6°, agreeing with STROMBERG'S values 
l = 61 °,5, b = +9°, derived from the radial velocities (MI, ciph.18, p.43). 
The lowerlimit ofthesolar motion is A = 268°,3, D = +21 °,8, 5 = 14,8 km.jsec., 
practically identical with the value obtained by STROMBERG, A = 268°,7, 
D = +22°,0, 5 = 14,8 km.jsec. (MI, ciph.18, p.44). The material was also 
treated for the problems connected with galactic rotation (LI, ciph. 32, p. 1066). 

The variation of the space-velocity with absolute magnitude of the stars of 
different spectral types has been discussed by S. HIRAYAMAll. 

J. M. MOHRI2, in an investigation of the space velocities of 1678 stars of 
spectral types B to M, has based his study on the motions relative to the system 
of globular clusters, which system is assumed not to partake in the rotational 
motion. In order to derive the components of this "real" motions from the 
corresponding space motion components relative to the sun, we must know the 
motion of the sun relative to the globular system. MOHR assumes a solar velocity 

1 Ann Obs Tokyo Appendix No. 14 (1926). 
2 B A (2) 5, p.439 (1929); AN 236, p. 17 (1929). 
3 AN 237, p.305 (1930). 4. AN 238, p.113 (1930). 
6 AN 251, p. 185 (1934). 6 Vilno Bull No.9 (1928). 
7 VilnoBull No.6 (1925); No.8 (1926); No.9 (1928); No. 11 (1930). 
8 Vilno Bull No. 10 (1929). 
9 Vilno Bull No. 11 (1930). 

11 Proc Imp Acad Tokyo 6, p.36 (1930). 
10 A J 40, p. 121 (1930). 
12 M N 92, p. 562 (1932). 
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of 300 km.Jsec., for the longitude of the solar apex two values 1 = 71 0 and 
1 = 55 0 were considered, and the stellar velocities calculated for both directions. 
In the course of the investigation it was found that the latter value of the 
longitude was the most probable one. Several interesting conclusions are made. 

Some of MOHR'S conclusions have been commented upon by MINEUR1 who 
also outlines new methods for the study of the galactic rotation, involving 
investigation of the systematic space-velocity components (X, Y) parallel to 
the galactic plane as functions of position (x, y) (LII, ciph.31). The methods 
are applied by MINEUR and GUINTINI 2 to the space-motions of the B-stars. The 
systematic velocities seem to be in reasonable conformity with the hypothesis 
LINDBLAD-OORT, no significant variation of the velocity with distance from the 
galactic plane was found. The velocity ellipsoid for the B-stars could be re
presented by an oblate spheroid, the flattening, in the plane of the Galaxy, is, 
however, very slightly pronounced. Further results are later on given by MINEUR 3. 

The space-velocities of 527 A-stars have been discussed by CH. BERTAUD4. The 
velocity-ellipsoids of G-, K- and M-stars are treated by MINEUR and CAMICHEL5. 

R. ROBB 6 has investigated the velocity distribution of the A-stars with 
known proper motions and radial velocities. His method is an extension to the 
second order moments of a method for treating the proper motions and radial 
velocities in common, developed by GYLLENBERG and MALMQUIST? for the first 
order moments. 

A. KOHLSCHUTTER8 has published tables in order to facilitate the computation 
of the space-motion components in the galactic system of coordinates. In a 
special table these components are given for all stars with radial velocities known 
at time. 

1 B A (2) 7, p.383 (1933). 
3 CR 198, pp.1389, 1578 (1934). 
5 C R 199, p.262 (1934). 
7 Lund ::\-Iedd Ser. I, No. 108 (1925). 

2 B A (2) 8, p.227 (1934). 
4 BA(2) 8, p.337 (1934). 
6 MN 94, p.406 (1934). 
8 Bonn Veroff No. 22 (1930). 



Band VI. 

Kapitel 2. 

Die veranderlichen Sterne. 
Von 

H. LUDENDORFF-Potsdam. 

Mit 3 Abbildungen. 

a) Allgemeines. 
Ftir kein anderes Teilgebiet der Astrophysik sind im Laufe der letzten 

Jahre so viele Veroffentlichungen zu verzeichnen, wie fUr das der veranderlichen 
Sterne. Die folgende Darstellung der Fortschritte in der Erforschung dieser 
Objekte seit der schon 1927 erfolgten Drucklegung des Bandes VI unseres Hand
buchs muB daher in sehr zusammengedrangter Form geschehen, urn den zur Ver
ftigung stehenden Raum nicht zu tiberschreiten. 

3. Die Literatur tiber die veranderlichen Sterne. IX) Lehrbticher. Solche 
sind neuerdings nicht erschienen, doch mogen hier die folgenden zusammen
fassenden Darstellungen groBeren Umfangs erwahnt werden: 

G. ARMELLINI, Le stelle variabili. Trattato di Astronomia Siderale 2, S. 221 
bis 385. Bologna 1931. 

P. TEN BRUGGENCATE, Die veranderlichen Sterne. Ergebnisse der exakten 
Naturwissenschaften 10, S.1-83. Berlin 1931. 

L. J ACCHIA, Le stellevariabili. Pubbl. Oss. Bologna 2, S.174-265. Bologna 1933. 
SchlieBlich sei auch noch auf das Kapitel tiber veranderliche Sterne in 

C. H. PAYNE, The Stars of High Luminosity [Harvard Observatory Mono
graphs Nr. 3 (1930)J hingewiesen. 

f3) Kataloge von Veranderlichen. Eine Fortsetzung der "Geschichte 
und Literatur der veranderlichen Sterne" wird von R. PRAGER bearbeitet. Der 
erste Band derselben ist Ende 1934 als Veroffentlichung der Sternwarte Berlin
Babelsberg unter folgendem Titel erschienen: 

Geschichte und Literatur der veranderlichen Sterne. Zweite Ausgabe, ent
haltend die Literatur der Jahre 1916-1933, von R. PRAGER. Erster Band. 
Andromeda bis Crux. 

Die Sterne sind in diesem Werk alphabetisch nach den Sternbildern und 
innerhalb jedes dieser letzteren nach ihrer Bezeichnung im ARGELANDERschen 
System geordnet. Es sind alle Objekte aufgenommen, die bis Ende 1930 be
nannt, also als veranderlich anerkannt waren. Der vorliegende Band behandelt 
1406 Veranderliche. 

Neue Benennungslisten von Veranderlichen finden sich in den Astronomischen 
Nachrichten an folgenden Stellen: 

24. Liste. Bd. 231, S. 161 (120 Sterne) 29. Liste. Bd. 244, S. 1 (873 Sterne) 
25. " 232, S. 353 (194 " ) 30. " 247. S. 121 (365 ,,) 
26. " 234, S. 377 (444 " ) 31. " 249. S. 253 (256 " ) 
27. " 237, S. 169 (370 " ) 32. " 251. S. 257 (141 .. ) 
28. " 240, S. 233 (550 " ) 
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Neue wichtige Kataloge aus den letzten Jahren sind: 
S. D. TOWNLEY, A. J. CANNON, L. CAMPBELL, Harvard Catalogue of Long 

Period Variable Stars. Harv Ann 79, Part 3 (1928). 
E. ZINNER, Verzeichnis von 2191 verdachtigen Sternen. Astr Abhandl, 

Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 1 (1929). 
M. Gussow und P. GUTHNICK, Katalog lichtelektrisch gemessener Sterne. 

Kl. Veroff d Sternw Berlin-Babelsberg Nr. 8 (1930). 
R. PRAGER, Katalog von 2428 als veranderlich angezeigten Sternen. Astr 

Abhandl, Erg.-H. zu den AN 9, Nr. 3 (1934). 
Der letztgenannte Katalog enthalt diejenigen Objekte, fUr die das von den 

Entdeckern beigebrachte Material zu dtirftig war, als daB eine Aufnahme in die 
Benennungslisten zulassig gewesen ware. 

Eine Liste von Veranderlichen, deren Beobachtung besonders erwtinscht 
ist, hat A. A. NIJLAND in BAN 5, S.243 (1930) gegeben. Einen Katalog der 
bisher bestimmten Parallaxen von Veranderlichen veroffentlichte P. PARENAGO 
im RAJ 11, S. 29 (1934), einen so1chen von Doppelsternen, deren eine Kompo
nente veranderlich ist, L. PLAUT in BAN 7, S. 181 (1934). 

y) Ephemeriden der veranderlichen Sterne. Ein "Catalogue and 
Ephemeris of Short -Period Cepheids" fUr 1933-1934 und fUr 1934-1935 von 
W. ZESSEWITSCH ist im Bulletin des Astr Obs Leningrad Nr. 3 (1933) und Nr. 4 
(1934) enthalten, und Ephemeriden fUr die Bedeckungsveranderlichen erscheinen 
seit einiger Zeit alljahrlich in den Rocznik Astronomiczny des Krakauer Obser
vatoriums. Die "Bimonthly Predictions" fUr die langperiodischen Verander
lichen erscheinen seit 1931 nicht mehr in den Harvard Observatory Bulletins, 
sondern in den Bulletins der American Association of Variable Star Observers. 

15) Karten veranderlicher Sterne und e) Vergleichsternfolgen. 
Von J. G. HAGENS "Atlas Stellarum Variabilium" sind zwei neue Serkn (VII A 
und VIII) in den J ahren 1927 und 1934 erschienen, die je 41 Karten enthalten. 
Die tschechische Astronomische GeseHschaft in Prag hat mit der Veroffentlichung 
eines neuen Atlas begonnen, dessen erste Lieferung Karten fUr 31 Veranderliche 
(meist rote unregelmaBige oder halbregelmaBige) bringt. 

Karten und Vergleichsternfolgen fUr ein internationales Programm der 
Beobachtung von 15 Cephei-Sternen finden sich in Harv Bull 883, S. 1 und 885, 
S. 20 (1931), Karten ftir Mi1chstraBenfelder mit vielen Veranderlichen in Harv Bull 
885, s. 13 (1931) und 887, S. 6 (1932). In den "Mitteilungen der Sternwarte zu 
Sonneberg" sind viele Kartchen und Vergleichsternfolgen fUr die dart entdeckten 
Veranderlichen veroffentlicht worden. Die vielen auBerdem noch in Zeitschriften 
und anderen Publikationen erschienenen Karten und Vergleichsternfolgen konnen 
hier nicht aufgefUhrt werden. 

~) Sammlungen von Beobachtungen veranderlicher Sterne. Auch 
von diesen konnen wir hier nur die wichtigeren zitieren; vor aHem mtissen wir 
hierbei auf die zahHosen Veroffentlichungen dieser Art in den Zeitschriften 
verzichten. 

British Astronomical Association, Memoirs 28 (1929); 31 (1934). 
M. BEYER, Beobachtungen und Untersuchungen des Lichtwechsels von 

48 veranderlichen Sternen. Astr Abhandl, Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3 (1930). 
S. EINBU (ENEBO), Beobachtungen veranderlicher Sterne, 10 und 11. Oslo 

1927 und 1933. 
M. ESCH, Beobachtungen veranderlicher Sterne. Sternw Valkenburg Veroff 

Nr. 1-5 (1930£f.). 
P. GUTHNICK U. R. PRAGER, Beobachtungen veranderlicher Sterne. 1. 

Kl Veroff Berlin-Babelsberg Nr. 4 (1927). 
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[E. HARTWIG], E. ZINNER, Die Bearbeitung von Hartwigs Beobachtungen 
veranderlicher Sterne. Bamberg Veroff 1, Heft 3 (1932). 

W. HASSEN STEIN , Untersuchungen tiber einige halbregelmaBige veranderliche 
Sterne. Publ Astrophys Obs Potsdam Nr. 87 (1932). 

F. C. JORDAN, Photographic Photometry with the Thirty-Inch Thaw Re
fractor. Publ Allegheny Obs 7 (1929). 

[Lembang], Photographic Photometry of Variable Stars. Ann v d Bosscha 
Sterrewacht Lembang 2, Teil 2-4; 5, Teil 1 (1927-32). 

R. PRAGER, Beobachtungen veranderlicher Sterne. II. Kl. Veroff Berlin
Babelsberg Nr.6 (1929). 

H. SHAPLEY, A Photographic Investigation of Twenty-five Southern Cepheid 
Variable Stars. Harv Repr 67 (1930). 

[FR. A. TH. WINNECKE], E. ZINNER u. A. A. WACHMANN, Die Bearbeitung 
von Winneckes Beobachtungen veranderlicher Sterne. Bamberg Veroff 3 (1931). 

G. ZACHAROV, Beobachtungen veranderlicher Sterne. Publ Astr Obs Tashkent 
1, S.33 (1928). 

Von fortlaufenden Veroffentlichungen tiber veranderliche Sterne sind auBer 
den im Handbuch bereits erwahnten u. a. folgende neue zu nennen: 

Bulletin de l'Association Fran~aise d'Observateurs d'Etoiles Variables. Er
scheint seit 1932 und bringt auBer den Beobachtungen der genannten Gesell
schaft, die friiher im Bulletin de l'Observatoire de Lyon veroffentlicht wurden, 
auch sonstige Arbeiten tiber Veranderliche. 

Verein von Freunden der Astronomie in Gorki (Nishni-Novgorod). Ver
anderliche Sterne. Forschungs- und Informationsbulletin. Diese Publikation 
erscheint seit 1928 und zeichnet sich durch reichen Inhalt aus. 

Astronomical Society of Japan. Observations of Variable Stars. (Aus dem 
"Astronomical Herald" alljahrlich besonders abgedruckt.) 

New Zealand Astronomical Society. Variable Star Section. Circulars. 
4. Die Nomenklatur der veranderlichen Sterne. R. PRAGER hat sehr ntitz

liche "Tabellen zur Nomenklatur der veranderlichen Sterne" veroffentlichtl. 
Dieselben ermoglichen es z. B., fur jeden definitiv benannten Veranderlichen 
seine provisorische Bezeichnung (z. B. X Andromedae = 3.1900), seine Harvard
Numerierung, seine Nummer in der B.D. und im DRAPER-Katalog festzustellen. 
Umgekehrt kann man auch zu jeder provisorischen Bezeichnung und zu jeder 
Harvard-Nummer sofort die definitive Bezeichnung entnehmen. AuBerdem sind 
noch andere ntitzliche Tabellen gegeben. 

Die seit der bolschewistischen Revolution in RuBland entdeckten Ver
anderlichen werden der Reihenfolge der Entdeckung nach durchnumeriert; vor 
die Nummer werden die Buchstaben SVS (Sowjetischer veranderlicher Stem) 
gesetzt. Diese Bezeichnung wurde 1932 eingefiihrt2; ein Verzeichnis der erst 
nachtraglich in dieser Weise numerierten, von 1917-1932 in RuBland auf
gefundenen Veranderlichen ist veroffentlicht worden3• 

6. Die Klassifikation der veranderlichen Sterne. In betreff der im Handbuch 
befolgten Klassifikation ist dort (S.62) bemerkt worden, daB sie keineswegs 
beansprucht, endgilltig zu sein. In der Tat scheinen sich schon jetzt gewisse, 
wenn auch nicht sehr einschneidende Anderungen und Erganzungen als notwendig 
zu erweisen. Die U Geminorum-Sterne schein~n sich in zwei Klassen aufzuspalten 
(eigentliche U Geminorum-Sterne und Z Camelopardalis-Sterne), die aber einst
weilen wohl noch zu einer Hauptklasse zusammengefaBt werden konnen [Naheres 
s. unter d)]. Von den fl, Cephei-Sternen sondert sich die IX Orionis-Klasse ab, 

1 Kl Veroff Stemw Berlin-Babelsberg Nr.2 (1927). 
S Gorki Bull 4, S.62 (1932). 3 Gorki Bull 4. S.87 (1933). 
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bei der tiber Helligkeitschwankungen sehr langer Periode kleine, unregelmaBige 
Schwankungen gelagert sind. Zu dieser Klasse gehort auch p, Cephei selbst. 
Weiter scheint R W Aurigae (vgl. Handbuch S.172) zusammen mit einigen 
wenigen anderen Objekten (RR Tauri, RY und UX Orionis) eine besondere Klasse 
unregelmaBiger Veranderlicher zu bilden, die nach L. JACCHIAI als RR Tauri
Sterne bezeichnet werden mogen. Die Lichtschwankungen dieser Sterne gehen 
im aIlgemeinen rasch vor sich und sind nicht ganz unbedeutend. Naheres tiber 
diese und die ex Orionis-Sterne werden wir unter f) mitteilen. 

Versuche zu neuen Klassifikationen sind von K. LUNDMARK, B. STICKER 
und L. JACCHIA gemacht worden; aIle drei lehnen sich an die im Handbuch 
gebrauchte Klassifikation an. 

K. LUNDMARK 2 stellt folgendes Schema auf, wobei von den Bedeckungs-
veranderlichen abgesehen ist: 

B. U Geminorum-Sterne. L' ht h 1 . ht . d' h b kl' h 
A. Neue Sterne. I 
C. RV Tauri-Sterne. IC wec se mc peno ISC , a er zy ISC • 

D. R Coronae-Sterne. 
E. Langperiodische Veranderliche. 

a) ex Orionis-Sterne. 
b) Mira-Sterne. Lichtwechsel 

F. Kurzperiodische Veranderliche. 
a) Rot1iche oder langperiodische Cepheiden (Periode >9d). periodisch. 
b) Klassische Cepheiden (Periode 2d bis 9d). 

c) Kurzperiodische Cepheiden. 
G. UnregelmaBige Veranderliche. 
Die Einteilung ist, abgesehen davon, daB die schon oben erwahnten ex Orionis

Sterne hinzukommen, im wesentlichen dieselbe wie im Handbuch, nur die An
ordnung ist anders. Unter zyklischen Veranderlichen sind solche verstanden, 
deren Lichtwechsel zwar keine wirkliche Periode besitzt, aber doch gewisse 
Zyklen erkennen laBt. Die Einreihung der R Coronae-Sterne in diese Klasse ist 
sehr bedenklich, und auch die der Novae ist nicht frei von Willktir, ja selbst 
ftir die Nova-ahnlichen Veranderlichen, die LUNDMARK augenscheinlich zu den 
Novae rechnet, scheint die Berechtigung dieser Einreihung nicht erwiesen zu 
sein. Auch die Notwendigkeit der Trennung der Unterklassen a und b bei 
den ~ Cephei-Sternen ist noch nicht vollig begrtindet, wie unter h) zu erortern 
sein wird. 

SchlieBlich trennt LUNDMARK von der U Geminorum-Klasse noch die 
Z Camelopardalis-Klasse ab, die schon oben erwahnt wurde. 

B. STICKER3 schlagt folgende Einteilung vor, wobei der Begriff "zyklisch" 
in besonderer Weise definiert wird: 

A. Zyklische Veranderliche (nicht periodische, synchrone Anderungen der 
Gesamtemission und der Linienintensitaten). 
I. Nova-ahnliche Veranderliche. II. U Geminorum-Sterne. III. R Coro

nae-Sterne. IV. p, Cephei-Sterne. 
B. Periodische Veranderliche (periodische, synchrone Anderungen der Gesam t

emission, der Linienintensitaten, Temperatur und Radialgeschwindigkeit). 
V. Mira-Sterne. VI. RVTauri-Sterne. VII. ~ Cephei-Sterne. VIII. RR Ly

rae-Sterne. IX. {J Cephei-Sterne. 
C. Bedeckungsveranderliche. 

1 Publ Oss Bologna 2. S.191 (1933). 
3 Himmelswelt 43. S.89 (1933). 

2 Pop Astr Tidskrift 3. S.87 (1932). 
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Die mit romischen Ziffern bezeichneten Unterklassen sind dieselben wie im 
Handbuch, nor sind die RR Lyrae-Sterne (kurzperiodischen ~ Cephei-Sterne) 
von den ubrigen ~ Cephei-Sternen abgezweigt, und von den RR Lyrae-Sternen 
noch die {J Cephei-Sterne, die im Handbuch bei den ersteren behandelt werden. 

Zu der STICKERSchen Einteilung in die Gruppen A und B ist zu bemerken, 
daB wir fiber die Anderungen der Linienintensitaten besonders bei den Klassen II 
und III erst sehr wenig wissen. Die RV Tauri-Sterne als periodisch schlechthin 
zu bezeichnen, ist wohl kaum zulassig. 

L. J ACCHIA 1 legt der von ihm vorgeschlagenen Klassifizierung gleichfalls die 
im Handbuch befolgte zugrunde; indessen trennt er die {J Cephei-Sterne als be
sondere Klasse von den ~ Cephei-Sternen ab und ersetzt die Klasse der p, Cephei
Sterne durch die Klasse "HalbregelmaBige oder unregelmaBige Veranderliche mit 
Spektren ohne Emissionslinien". Ais neue Klassen fUhrt er die Z Camelopardalis
und die RR Tauri-Sterne ein, von denen schon oben die Rede war. 

8. Die Anzahl der veranderlichen Sterne. Die Zahl der bekannten ver
anderlichen Sterne hat in den letzten Jahren ganz auBerordentlich stark zugenom
men. Wir verdanken das zum groBen Teil der von H. SHAPLEy2 organisierten 
Durchforschung der MilchstraBe nach veranderlichen Stemen, deren Resultate 
man in den Harvard-Bulletins findet, und der von P. GUTHNICK3 ins Leben 
gerufenen Dberwachung des Nordhimmels auf den Sternwarten Neubabelsberg, 
Sonneberg und Bamberg, deren Ergebnisse in den AN veroffentlicht werden. 
Aber auch andere Astronomen, z. B. die der Leidener Sternwarte, die Aufnahmen 
der Sternwarte in Johannesburg dabei benutzen (Ergebnisse in den BAN), 
haben wesentlich zu den Neuentdeckungen beigetragen, die natiirlich so gut 
wie ausschlieBlich auf photographischem Wege gemacht werden. So enthalten 
denn PRAGERS Ephemeriden fUr 1934 schon 6081 Veranderliche. Eine Abzahlung 
derselben nach den verschiedenen Klassen hat I. YAMAMOTO vorgenommen4 • 

Danach sind von den Veranderlichen, bei denen die Art des Lichtwechsels schon 
bekannt ist, 44% langperiodisch, 12% unregelmaBig, 24% ~ Cephei-Sterne und 
20% Bedeckungsveranderliche. Die Ephemeriden ffir 1935 zahlen noch 140 Ver
anderliche mehr als die fUr 1934. 

Interessant ist es, fUr verschiedene Himmelsfelder die prozentuale Ver
teilung der verschiedenen Klassen von Veranderlichen festzustellen. Von solchen 
Untersuchungen erwahnen wir die zweier Felder in Sagitta und Cygnus von 
W. BAADE5, die von drei Feldern in Lacerta, Orion und Canis minor von C. HOFF
MEISTER8 sowie die in den Harvard-Bulletins7 veroffentlichten Ergebnisse ffir 
einige Felder des erwwnten Programms von SHAPLEY. Von letzteren ffihren 
wir in der folgenden Tabelle 1 ffir einige Felder die gefundenen Zahlen an. 
In der obersten Zeile stehen die Nummern der Felder und die Positionen ihrer 
Mitten nach Rektaszension und Deklination. Das Feld Nr. 213 liegt weit auBer
halb der MilchstraBe. Eine Dbersicht fur einige weitere Felder hat H. H. SWOPE 
gegeben8. 

C. HOFFMEISTER macht darauf aufmerksam, daB die Zalll der langperiodi
schen Veranderlichen in verschiedenen Feldern der MilchstraBe sehr verschieden 
ist. In Feldern in Orion und Canis minor machen sie nur 7%, in Feldern in 
Cygnus, Lyra und Ophiuchus aber 45 % der aufgefundenen Veranderlichen aus. 

I Pubbl Oss Bologna 2, Nr. 14 (1933). 
a Wash Nat Ac Proc 14, S.825 (1928) = Harv Repr 51-
3 Sitzber d Preua Akad d Wiss Phys-math KI. 1928, XX. 
, Kwasan Obs Bull 274 (1934). II AN 232, S.65 (t928). 
8 AN 232, 5.153 (1928); 238,5.17 (1930). 
7 Harv Bull 874 (1930); 883 (1931); 884 (1931) u. a. 
8 Pop Astr 38, 5.412 (1930). 
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Tabelle 1. 

Nr.167 Nr.t69 Nr.175 Nr.2t3 
Fe1d t]h 31m, -53°,8 t4h2m, -680 ,3 t6h lm, -60°,5 22h18m, -22°,6 

Zahl der Vera.nderlichen. 151 137 289 37 

Langperiodische Vera.nderliche . 30% 48% 35% 14% 
Kurzperiodische (j Cephei-Steme 22 18 21 40 
Langperiodische (j Cephei-Steme . 
Kurzperiodische Vera.nderIiche von 

- 2 - -

unbestimmten Typen 19 11 18 14 
UnregelmaBig oder unbestimmt 8 5 9 2 
Bedeckungsvera.nderliche . 21 16 17 30 

Bei so1chen statistischen Untersuchungen ist natlirlich sehr wohl zu be
denken, daB gewisse Arten von Veranderlichen, z. B. die Bedeckungsverander
lichen, viel schwerer aufzufinden sind als andere, z. B. die langperiodischen. Mit 
den hiermit in Verbindung stehenden und ahnlichen bei der Entdeckung von 
Veranderlichen in Betracht kommenden Wahrscheinlichkeitsproblemen haben 
sich H. I. GRAMATZKI1, B. P. GERASIMOVIC 2 , C. HOFFMEISTER3 und E. OPIK 4 be
schaftigt. 

b) Die Nova-ahnlichen Veranderlichen. 
10. Die einzelnen Nova-ahnlichen Veranderlichen. 2. 'YJ Carinae. Das 

Spektrum dieses Sterns besteht jetzt hauptsachlich aus Emissionslinien, die 
zum Teil mit Linien des H und des ionisierten Fe sowie mit einiger Wahrschein
lichkeit auch so1chen des ionisierten Ti und Cr zu identifizieren sind. P. W. MER
RILL5 gelang es nun, die meisten bisher nicht identifizierten Linien mit ver
botenen Linien, die von metastabilen Zustanden des ionisierten Fe-Atoms her
riihren, zu identifizieren; wahrscheinlich ist das Auftreten dieser Linien durch 
sehr geringe Dichte zu erklaren. H. SPENCER JONES6 gibt ein Verzeichnis der 
Emissionslinien fUr einen weiteren Spektralbereich (von A 3938 bis A 6562) mit 
ihren Identifizierungen. B. J. BOK7 und D. HOFFLEIT8 untersuchten altere 
Spektralaufnahmen des Harvard-Observatoriums. 

3. R S Ophiuchi. Dieser Stern leuchtete im August 1933 Nova-artig zu 
einem hellen Maximum (GroBe 4,3 am 12. August) auf, das die friiheren Maxima 
weit iibertraf; er wird daher nunmehr auch als Nova 3 Ophiuchi bezeichnet. 
Nach diesem Maximum nahm er rasch an Helligkeit wieder ab9• Die Beschaffen
heit des Spektrums bald nach dem Maximum und die in ihm vorgehenden Ande
rungen waren ahnlich wie bei einer normalen Nova, doch wurden die groBen 
Violettverschiebungen der Absorptionslinien, die in den friiheren Stadien eines 
Nova-Spektrums aufzutreten pflegen, nicht beobachtet. Wegen der komplizierten 
Einzelheiten muB auf die Originalarbeiten von W. S. ADAMS und A. H. JOy10, 
W. H. WRIGHT und F. J. NEUBAUERll, CHR. WESTGATE12, D. B. McLAUGHLIN 13, 
R. MULLER14, A. COLACEVICH15 sowie O. C. WILSON und E. G. WILLIAMS16 ver
wiesen werden. 

1 AN 233, S.103 (1928). 2 CRdl'Acaddl'URSS 1931, S.93. 
3 AN 250, S.397 (1933). 4 Harv Circ 393 (1934). 
5 Ap J 67, S.391 (1928) = Mt Wilson Contr 354; Publ ASP 39, S.363 (1927). 
6 M N 91, S.794 (1931). 7 Pop Astr 38, S. 399 (1930). 
8 HarvBull 893, S.11 (1933). 
9 Lichtkurven z. B. Harv Bull 893, S. 10 (1933); Mem S A It 8, S.235 (1934). 

10 Publ ASP 45, S.249 (1933). 11 Publ ASP 45, S.252 (1933). 
12 Ap J 78, S.372 (1933). 13 Publ Obs Univ Michigan 5, S. 119 (1933). 
14 AN 249, S.403; 250, S. 143 u. 175 (1933). 
15 Rend Accad Lincei 18, S.307 (1933). 
16 Ap J 80, S. 344 (1934). 
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Eine groBe Uberraschung brachte das Spektrum von RS Oph dadurch, 
daB einige Linien der Sonnenkorona in ihm auftauchten, wie zuerst W. S. ADAMS 
und A. H. JOyl mit Hilfe einer Aufnahme vom 2. Oktober 1933 konstatierten. 
Es handelt sich urn die rote Linie A. 6374 und die griine A. 5303 sowie urn die 
Linien A. 4231, 4086 und 3987. Das Vorhandensein der grtinen Linie konnte 
R. MULLER 2 nachtraglich schon auf Spektralplatten vom Anfang September 
feststellen. Es sind damit zum ersten Male Spektrallinien der Sonnenkorona in 
einem Sternspektrum gefunden worden. 

Eine auf dem Mt. Wilson erhaltene Spektralaufnahme aus dem Jahre 1923 
hatte ein Absorptionsspektrum etwa der Klasse G5 mit dartibergelagerten hellen 
Linien des H und des Fe+ ergeben3 • 1m April und Mai 1934 hatte das Spektrum 
ungefahr dasselbe Aussehen, doch war auch Nl hell vorhanden4 • 

4. P Cygni. CH'ING-SUNG Yij5 findet, daB im Spektrum von P Cyg die 
kontinuierliche Emission des H am Ende der BALMER-Serie, die andere Sterne 
von friihem Spektraltypus mit hellen Linien des H zeigen, vollig fehlt. Die 
brechbareren Teile des Spektrums sind schwach, verglichen mit denen eines 
A-Sternes. B. P. GERASIMOVIC 6 untersucht die Anderungen der Linien des H 
und findet 7 durch spektralphotometrische Untersuchung des kontinuierlichen 
Spektrums eine sehr niedrige effektive Temperatur, etwa der eines FO-Sternes 
entsprechend. C. S. BEALS8 berechnet dagegen auf Grund spektralphotometri
scher Messungen unter Anwendung einer Theorie von ZANSTRA eine sehr hohe 
Temperatur. J. DUFAy9 diskutiert das Problem der Temperatur von P Cyg 
und hebt besonders hervor, daB die Intensitatskurve des Spektrums sehr stark 
von der eines schwarzen Korpers abweicht. Weitere Arbeiten tiber das Spektrum 
von P Cyg haben C. T. ELVEylO (vgl. Bemerkungen dazu von GERASIMOVICll), 
W. J. WILLIAMS12, H. F. SCHWEDE13 geliefert. 

Listen von Stemen, die ein Spektrum ahnlich dem von P Cyg besitzen, 
geben P. W. MERRILL und C. G. BURWELL14 sowie D. HOFFLEIT15. Eine relativ 
groBe Zahl von diesen Stemen ist veranderlich; es befinden sich darunter die 
beiden R Coronae-Sterne Z CMa und XX Oph, der Bedeckungsveranderliche 
GG Car, die schwachen Begleiter der Mira-Sterne 0 Cet und R Aqr sowie die 
Veranderlichen AG Car, S Dor (zur GroBen MAGELLANschen Wolke gehorig) 
und AG Peg, tiber deren Lichtwechsel erst sehr wenig bekannt ist. 

5. Z Andromedae. Eine eingehende Untersuchung des Spektrums rtihrt 
von H. H. PLASKETT16 her. In den Jahren 1923-1927, tiber die sich die Spektral
aufnahmen erstrecken, ist der Stern nur wenig veranderlich gewesen. Das Spek
trum zeigt keine Absorptions-, wohl aber zahlreiche Emissionslinien, von denen 
99 (unter 111) identifiziert werden konnten. Nach dem durchschnittlichen Grade 
der Ionisation klassifiziert, zerfallen diese Linien in zwei Gruppen, namlich einen 
stellaren Teil (hauptsachlich H, He I, Mg II und Fe II) und einen nebularen 
Teil (He II, N III. und "Nebulium", hauptsachlich 0 III). Die Linien der 
letzteren Gruppe sind langer als die der ersten und riihren von einer Nebelhiille 
mit einem Durchmesser von 0",6 her. Beide Gruppen von Linien ergeben etwas 
verschiedene Radialgeschwindigkeiten. 

1 Publ ASP 45, S.301 (1933). 
3 Pub} ASP 39. S. 366 (1927). 
6 Publ ASP 39. S.112 (1927). 
7 HarvBull 857. S. 15 (1928). 
9 J 0 15. S.45 (1932). 

11 Harv Bull 867. S. 16 (1929). 
13 Ap J n. S.348 (1933). 
16 Harv Bull 892. S. 19 (1933). 

2 AN 250. S. 175 (1933). 
4 Publ ASP 46. S.223 (1934). 
6 Harv Bull 852. S. 16 (1927). 
s MN 92. S. 677 (1932); Obs 57. s. 319 (1934). 

10 Ap J 68. S.416 (1928). 
12 Pop Astr 39. S.22 (1931). 
14 Ap J 78. S.133 (1933) = Mt Wilson Contr 471-
16 Publ Obs Victoria 4. S. 119 (1928). 
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Die Intensitatsverteilung im kontinuierlichen Spektrum wurde photo
metrisch untersucht; es ergab sich eine sehr niedrige effektive Temperatur von 
5200°. 

F. S. HOGGl wies das Vorhandensein der Absorptionsbanden des Titan
oxyds im Spektrum von Z And nach, die an Intensitat zunahmen, als der Stern 
an Helligkeit urn eine GroBenklasse abnahm. 

Ein ahnliches Spektrum wie Z And haben nach P. W. MERRILL2 AX Per, 
C 1 Cyg und RW Hya. AX Per zeigt nach einer Lichtkurve von E. M. LINDSAy3 
sehr unregelmaBige Lichtschwankungen von etwa 4M , Cl Cyg nach P. PARENAG0 4 

solche von etwa }1I1, wahrend RW Hya nach 1. YAMAMOTOo ein langperiodischer 
Veranderlicher (P = 370d) mit geringer Amplitude (1M,2) ist. 

Zu den Nova-ahnlichen Veranderlichen rechnet L. JACCHIA6 auch UZ Tau, 
CM Aql und CL Sco; es sei hier auf seine AusfUhrungen verwiesen. Ftir den 
letztgenannten Stern veroffentlichte W. J. LUYTEN 7 eine Lichtkurve fUr etwa 
1890-1927. Er halt ihn fUr einen Ubergangstypus zwischen den Nova-ahnlichen 
Veranderlichen und der U Geminorum-Klasse. 

Uber das Spektrum von RY Set, der (Handbuch S. 70) vielleicht gleichfalls 
hierher gehort, hat P. \V. MERRILLS weitere Angaben veroffentlicht. 

Nova-ahnlich ist vielleicht auch FN Sgr9. Von EP Car hat E. HERTZSPRUNG 
ein zweites Maximum beobachtePO; es ist noch unsicher, zu welcher Klasse von 
Veranderlichen dieser Stern und DH Car zu rechnen sind (vgl. Handbuch S. 70). 

c) Die Veranderlichen der R Coronae-Klasse. 
13. Die sicher oder hochst wahrscheinlich zur R Coronae-Klasse gehorigen 

Veranderlichen. Nachweise tiber wichtigere neuere Literatur finden sich in der 
Tabelle auf S. 623. 1m einzelnen ist zu dieser neuen Tabelle und zu den Aus
ftihrungen im Handbuch noch folgendes zu bemerken: 

1. R Coronae borealis. L. JACCHIAll vertritt die Ansicht, daB die Maximal
helligkeit kleinen, ziemlich rasch verlaufenden Schwankungen urn einige Zehntel 
der GroBenklasse unterworfen ist. - Das Spektrum ist von L. BERMANl2 weiter 
untersucht worden. Aus sieben 1932 aufgenommenen Platten ergaben sich 
Radialgeschwindigkeiten von +21,4 bis +27,0 km, in Dbereinstimmung mit 
frtiheren Potsdamer Ergebnissen. BERMAN schlieBt, daB die Atmosphare des 
Sterns fast ganz aus Kohlenstoff besteht, von dem zur Zeit des Helligkeitsmaxi
mums weniger als 2 % ionisiert sind. Zu der allgemeinen Opazitat tragt dann 
der Kohlenstoff nur wenig bei. Wenn aber die Temperatur plotzlich urn 2000° 
steigt, so bewirken der Kohlenstoff und die einfach ionisierten Metalle von 
ahnlichem Ionisationspotential eine starke Opazitat, verbunden mit den spektro
skopischen Erscheinungen, die den Lichtwechsel begleiten. (Ftir diese Anschau
ung spricht, daB die beiden R Coronae-Sterne SAps und RS Tel ein R-Spektrum 
besitzen, also auch reich an Kohlenstoff sind.) R Coronae ware also eine Art 
inverser Nova. Nahere Einzelheiten tiber seine Untersuchungen hat BERMAN 
noch nicht veroffentlicht. - Nach T. E. STERNEl3 ist R CrB ein "ideal unregel
maBig Veranderlicher". 

1 Publ ASP 44, S.328 (1932); Publ Amer Astr Soc 8, S. 14 (1934). 
2 Ap J 77, S.44 (1933) = Mt Wilson Contr 460. 
3 Harv Bull 888, S 22 (1932). 4 Gorki Bull 4, S. 276 (1934). 
5 Harv Bull 810. S.4 (1924). 6 Pubbl Oss Bologna 2, S.183 (1933). 
7 HarvBull 852, S.4 (1927). 8 ApJ 67. S.179 (1928) = MtWilsonContr 349. 
9 HarvBull 861, S.8 (1928). 10 BAN 4. S.172 (1928). 

11 Pubbl Oss Bologna 2. S.243 (1933). 
12 Publ ASP 45. S. 55 (1933); 46, S.60 (1934); Publ Amer Astr Soc 7, S.212 (1933). 
13 Han' Bull 896, S. 17 (1934). 
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2. X Persei. Die Behauptung von N. W. McLEOD1, daB X Persei kurz
periodisch veranderlich sei (P = Sd.9). bedarf der Bestatigung. 

}. T Tauri. Die in der Tabelle angefiihrte Lichtkurve von M. ESCH in 
Valkenburg scheint die Zugehorigkeit von T Tau zur R Coronae-Klasse zu be
statigen. 

5. T Orionis hat nach L. JACCHIA (vgl. Tabelle) eine Lichtkurve. die in 
ihrem Aussehen durchaus der flir die R Coronae-Sterne charakteristischen ent
spricht; nur gehen die Anderungen der Helligkeit rascher vor sich als bei normalen 
R Coronae-Stemen. Die Maximalhelligkeit scheint nicht ganz konstant zu sein. 

11. U Lupi ist nach D. J. K. O'CONNELL2 aus der Liste der R Coronae
Sterne zu streichen; dieser Stem scheint zwischen den photographischen GroBen 
10,8 und 1},2 ziernlich unregelmaBig veranderlich zu sein. 

12. RT Serpentis. Nachdem die Helligkeit 1914-192} im wesentlichen 
konstant gewesen war (10M.S phot.), nahm sie seitdem langsam ab und war 
Mitte 1927 12M ,}. Seitdem ist der Stem nach Beobachtungen der American 
Association of Variable Star Observers schwach geblieben unter ziernlich geringen 
Schwankungen. Das Spektrum ist auf dem Mt. Wilson weiter beobachtet worden 
(vgl. Tabelle) und zeigt komplizierte Veranderungen. Mitte 19}1 traten die 
Nebellinien auf. 

1}. XX Ophiuchi. Das Spektrum ist von P. W. MERRILL eingehend unter
sucht worden (vgl. Tabelle). Wegen der zahlreiehen Emissionslinien von Fe II 
bezeichnet MERRILL diesen Stem als "Iron Star". In dem Spektrum gehen starke 
und merkwiirdige Anderungen vor sieh, und zwar auch wahrend der Zeit kon
stanter Maximalhelligkeit. Manche Vorgange im Spektrum erinnern an soIche 
bei Neuen Stemen. 

14. RY Sagittarii. L. JACCHIA3 meint, daB sich tiber die groBen Hellig
keitsschwankungen soIche von einigen Zehnteln der GroBenklasse und mit einer 
Periode von durchschnittlich }8d,6 lagern, die dauernd bestehen bleiben. 

Weitere Sterne, die nach neueren Feststellungen hochst wahrscheinlich zur 
R Coronae-Klasse gehoren, sind in der Tabelle verzeichnet. Wir k6nnen hier 
nicht naher auf sie eingehen, sondern verweisen auf die Literaturangaben in der 
Tabelle. 

14. Sterne, die vielleicht zur R Coronae-Klasse gehoren. 1. R Mono
cerotis. Uber die Anderungen in dem Nebel bei R Mon vgl. C. O. LAMPLAND 
in Publ ASP 4}, S.296 (19}1). 

}. TX Ophiuchi ist zu streiehen. Dieser Veranderliche ist nach B. P. GERA
SIMOVIC' ein RV Tauri-Stern. 

Es gibt noch einige weitere Veranderliche, die der Zugehorigkeit zur R Coro
nae-Klasse verdachtig sind. Es wiirde zu weit fiihren, sie aufzuzahlen. Ftir alle 
diese Sterne liegen erst wenige Beobachtungen vor. Stark ist der Verdacht 
bei dem eingehender untersuchten Stem V Pyx5• 

15. Allgemeines fiber die R Coronae-Sterne. Die folgende Tabelle 2 
enthalt in alphabetischer Anordnung diejenigen Sterne, die sieher oder hochst 
wahrscheinlieh zur R Coronae-Klasse gehoren. Ein Sternchen beim Namen des 
Veranderliehen weist darauf hin, daB dieser schon in der entsprechenden Liste 
im Handbuch (S. 81) vorkommt. gist der ungefahre Abstand vom galaktischen 
Aquator. Die letzte Spalte enthalt Zitate der wichtigeren neuen Literatur; 
Lk. bedeutet Lichtkurve. Angaben tiber die Spektren von AB Aur. Z CMa, 
XX Oph, X Per, RT Ser finden sieh auch in Ap J 78, S. 87 (1933) = Mt Wilson 

1 Pop Astr 41, S.286 (1933). 
3 Pubbl Oss Bologna 2, S.243 (1933). 
5 Harv Bull 868, S.20 (1929). 

B Harv Bull 893, S.21 (193'3). 
4 Harv Bull 847, S.22 (1927). 
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Contr 471. AuBer R CrB liegt nur der Stern W Men, der der GroBen MAGELLAN
schen Wolke angehOrt, in h6herer galaktischer Breite. 

Tabelle 2. Verzeiehnis der R Coronae-Sterne. 

Stern 

S Aps* . 
ABAur* 

ZCMa* . 

UWCen* . 
DYCen. 
SYCep* 
AE Cir . 
RCrB* . 

WMen. 

VYMon 
YMus 
RTNor. 
XXOph* . 

T Ori* 
X Per* . 
RXPup* . 
RS Sge . 
SV Sge . 
RY Sgr* 

GU Sgr. 
RT Ser*. 

TTau* . 
RYTau. 

SUTau* 

RSTel . 

g Spektrum 

12° R3 
8 Aoep 

Bep 

9 K 
9 
5 
8 

50 eGOep 

31 

o 
2 
6 

11 Bep 

19 
16 BOpe 

3 , pee 
5 
4 i 

21 Goep 

5 
9 eA8pe 

20 Gpe 
16 F8 

3 GOe 

14 RO 

Literatur 
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d) Die Veranderlichen der U Geminorum-Klasse (nebst denen 
der Z Camelopardalis-Klasse). 

16. Definition der U Geminorum-Sterne und der Z Camelopardalis-Sterne. 
Schon A. A. NIJLAND1 miBbilligt es, daB im Handbuch Sterne wie Z Cam zu den 
U Geminorum-Sternen gerechnet worden sind. Naher ist dann L. JACCHIA2 auf 
den Unterschied zwischen den U Geminorum-Sternen und den Z Cam-mnlichen 
Veranderlichen eingegangen. Nach dem heutigen Stande der Kenntnis wird 
es sich in der Tat empfehlen, die Sterne der letzteren Art von den 
U Geminorum-Sternen als besondere Klasse abzusondern. Freilich 
werden oft langere Beobachtungsreihen n6tig sein, urn zu entscheiden, welcher 
dieser beiden Klassen ein Veranderlicher angeh6rt. Als charakteristisch fur die 
U Geminorum-Klasse sehen wir das langere Verharren in einem konstanten 
oder nahezu konstanten Minimum an, das durch ein in unregelmaBigen (aber 
doch Anzeichen einer gewissen RegelmaBigkeit verratenden) Intervallen er-

1 AN 233, S.298 (1933). 2 Pubbl Oss Bologna 2, S. 5 u. 188 (1933). 
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folgendes Aufleuchten unterbrochen wird. Das Aufleuchten geht meist sehr rasch 
vor sich, die Helligkeitsabnahme langsamer. 

Bei den Z Camelopardalis-Sternen geht nach L. JACCHIA der Licht
wechsel wie folgt vor sich: Das Minimum dauert nur kurze Zeit, nicht viel Hi.nger 
.--=-r'---'~ ~ als das Maximum. Die UnregelmaBigkeiten der Licht-

~ ~ kurve sind groJ3er als bei den U Geminorum-Sternen, 

+ 

die Helligkeitsamplitude ist durchschnittlich kleiner 
(2 bis 3 GroJ3enklassen). Manchmal hart im Hellig
keitsabstieg der Lichtwechsel plOtzlich auf, und die 
Helligkeit bleibt dann langere Zeit nahezu konstant, 
und zwar naher der Maximal- als der Minimal
helligkeit (bei TZ Per dauert diese stationare Phase 
manchmal 200d, bei RX And 100d). Es folgt dann 
ein rascher AbfaH zu einem Minimum. In ver
schiedenen stationaren Phasen hat ein bestimmter 
Veranderlicher dieser Art stets ungefahr dieselbe 
GroJ3e. Besser als diese Beschreibung erlautert Abb.1 
diese Art des Lichtwechsels. 

Wegen des besseren Anschlusses an den Text des 
Handbuchs behandeln wir hier die beiden Klassen 
von Veranderlichen gemeinsam, zumal an ihrer Ver
wandtschaft wohl kaum zu zweifeln ist. 

17. Die einzelnen U Geminorum- und 
Z Camelopardalis-Sterne. 4. SS A urigae. Ende 1928 
trat eine groJ3e Starung des Lichtwechsels ein, ahnlich 
der bci SS Cyg im Jahre 1907; es folgten namlich 
mehrere anomale Maxima mit langsamem Aufstieg 
aufeinander. Eine Lichtkurve fUr diese Starungs
peri ode gibt L. J ACCHIA 1. In den letzten J ahren 
fiberwogen die kurzen Maxima. 

5. U Geminorum. Nach F. DE Roy2 wurde 
1925 zum ersten Male die Regel durchbrochen, daJ3 
lange und kurze Maxima regelmaJ3ig abwechseln; 
es folgten damals namlich zwei kurze Maxima 
unmittelbar aufeinander. - Der Farbenindex be
tragt nach B. P. GERASIMOVIC und C. H. PAYNE 3 

+ OM,} im Maximum, + OM,6 im Minimum der 
Helligkeit. 

6. SU Ursae majoris. Nach C. HOFFMEISTER 4 

bestatigt sich die Vermutung, daJ3 man auch bei 
diesem Stern lange und kurze Maxima zu unter
scheiden habe. 

7. Z Camelopardalis. Der Lichtwechsel ist 
schon oben (unter Ziff. 16) beschrieben worden. 

10. SS Cygni. Kritische Bemerkungen zu den 
im Handbuch (S. 87) erwahnten Arbeiten von 
E. T. WHITTAKER und D. GIBB macht J. v. D. BILTs. 
Statistische Untersuchungen fiber die verschiedene 

1 Pubbl Oss Bologna 2. S.5 u. 189 (1933). 
2 J B A A 41. S.282 (1931); 43. S. 169 (1933). 
3 Harv Bull 889, S. 3 (1932). 
4 BZ 1928. S.22. 5 BAN 4, S.150 (1928). 
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Lange der Zyklen und andere Eigenschaften der Lichtkurve macht W. E. KRUYT
BOSCH!. Eine Gesamtdiskussion des Lichtwechsels vom Beginn der Beobachtungen 
(1896) an bis 1933 gibt L. CAMPBELL2. Eine fiber 1896 bis 1933 sich erstreckende 
Lichtkurve ist CAMPBELLS Arbeit beigefUgt. Das ganze ffir SS Cyg vorliegende 
Material ist neuerdings von L. CAMPBELL und T. E. STERNE 3 bearbeitet worden, 
wobei sich interessante Regeln ergeben haben. Von B. P. GERASIMOVIC und 
C. H. PAYNE' wurde der Farbenindex bestimmt zu +OM,1 in den flachen, 
-OM,1 in den spitzen Maxima, +OM,3 in den Minima; die beiden Autoren 
machen auch einige Angaben fiber das Spektrum. 

11. RU Pegasi. Ffir diesen Stern hat A. A. NIJLAND 5 eine groBe Beob
achtungsreihe veroffentlicht. Auch hier sind lange, kurze und anomale Maxima 
zu unterscheiden; fUr die langen und die kurzen gibt NIJLAND mittlere Licht
kurven. Die Abstande der Maxima scheinen zwischen 38d und 97d zu liegen, 
doch sind weitere Beobachtungen notig. 

18. Allgemeines tiber die U Geminorum- und Z Camelopardalis-Sterne. 
Die folgende Tabelle 3 enthii.lt die zur Zeit sicher oder hochst wahrscheinlich 
diesen beiden Klassen zuzurechnenden Veranderlichen. Ein Sternchen beim 
Namen des Veranderlichen weist darauf hin, daB er bereits in der entsprechenden 
Tabelle auf S. 88 des Handbuches vorkommt. U in der zweiten Spalte bedeutet 
Zugehorigkeit zur U Geminorum-, Z die zur Z Camelopardalis-Klasse. Unter A 
ist die ungefahre Amplitude, unter I das Intervall zwischen zwei aufeinander
folgenden Maxima gegeben, und zwar entweder die Grenzwerte des Intervalles 
oder ein Mittelwert. Die Einordnung in die Klassen U und Z und die Werte A 
und I beruhen zum groBen Teil auf den Angaben von L. JACCHIA6. Die letzte 

Tabelle 3. Liste der U Geminorum- und der Z Camelopardalis-Sterne. 

Stern 

RXAnd 

UU Aql. 
SS Aur* 
ZCam* 

SS Cyg* 

UGem* 
AWGem 
CH Her. 
X Leo*. 
BRLup 
AYLyr. 

Z 

U 
U 
Z 

U 

U 
U 
U? 
U 
U 
U 

A 

2'U , 7 

6 
4.3 
2.6 

3,9 

5,3 
>4 

? 
3,2 

>3 
>2.2 

I 

14d 

30->80 
25-103 

23 

20-103 

62-257 
? . 
? 

24::!: 
? 

21± 

B I Ori* Z 2.6 25 

Literatur 

I Lk Harv Cire 382; Pubbl Oss Bologna 2. S. 8 u. 189; 
AN 240. S.215; Harv Bull 896. S.16. 

Harv Bull 890. S. 18. 
Lk Harv Cire t ; Pubbl Oss Bologna 2. S.8 u. 189. 
Lk Harv Cire 382; Pubbl Oss Bologna 2. S. 8 u. 189; 

A N 240, s. 125. Spektrum G? Z £ Ap 4, S. 401. 
Eigenbewegnng u. Spektrum Poulkovo Cirel1, S.16. 

Lk Harv Ciret ; J B A Att; Pubbl Oss Bologna 2, S.6 
u. 187. Gesamtdiskussion mit Lk Harv Ann90.Nr.3. 

Lk Harv Cire t ; J B A A 41, S.282. 
AN 249, S. 263. 
AN 236. S.239 (= 203,1929 Her). 
Lk Pubbl Oss Bologna 2, S. 9 u. 186; AN 240, S. 125 
Harv Bull 879, S. 11 (= HV 4889). 
AN 234. S.35 (= 330.1928 Lyr); B Z 1931. S. 58; 

Gorki Bull 4. S. 355. 

CN Ori . Z 2.6 19 B Z 1931. S.16. 
RU Peg* U 2,7 38-97 AN 231. S.73. 
TZ Per* Z 2,5 21 
UV Per* U 5 142-400 
UZ Ser .. U 5 Gorki Bull 3. S. 112. 
SU UMa* . U 3.8 18-22 Lk Pubbl Oss Bologna 2. S.9. 
TWVir*. U >4 23± HarvBull 890. S.19. 

t Nr. 319, 330, 344, 354. 361. 376. 382. 395. 
tt 37, S.317; 38. S.218; 40, S.46 u. 199; 41, S.324; 42. S.201; 43, S.422. 

1 BAN 4, S.145 (1928). 
3 Harv Bull 897. S.9 (1934). 
5 AN 231, S. 73 (1927). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

2 Harv Ann 90. Nr. 3 (1934). 
4 Harv Bull 889. S. 3 (1932). 
6 Pubbl Oss Bologna 2. S. 186 u. 190 (1933). 
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Spalte enthiilt wiehtigere Literaturangaben, namentlich Hinweise auf Lieht
kurven (Lk.). Es gibt noch eine Anzahl weiterer Sterne, welche wahrscheinlich 
hierher gehOren, z. B. EY Cyg, 186.1931 Her, CZ Ori und CY Lyr, doch muB 
deren Liehtwechsel noch naher untersucht werden. 

Bei der geringen Zahl der genauer untersuchten U Geminorum- und Z Camelo
pardalis-Sterne ist es natfirlich etwas gewagt, fiber sie schon statistische Betrach
tungen anzustellen. B. P. GERASIMOVIC1 hat dies getan. Danach scheint das Ver
hiiltnis TIC der Dauer des Helligkeitsausbruches zum mittleren Zyklus mit der 
Amplitude A in Korrelation zu stehen in der Weise, daB Sterne mit kleinen Werten 
TIC groBere Amplituden aufweisen, als so1che mit groBeren TIC. 1m Gegensatz zu 
den Novae bevorzugen die hier behandelten Veranderliehen hohere galaktische 
Breiten und vermeiden die Hemisphare des galaktischen Zentrums. GERASIMOVIC 
zieht den SchluB, daB sie in ihren Maxima nur etwa die absolute GroBe 0 erreiehen 
und daher im Minimum Zwergsterne sind. P. PARENAGO und B. KUKARKIN2 be
stimmen die Eigenbewegungen von SS Cyg (0",12) und U Gem (0",06) und 
schlieBen aus ihnen auf eine relativ groBe Parallaxe. Sie berechnen die absolute 
Helligkeit des Minimums zu etwa +10M, gelangen also zu noch geringeren Hellig
keiten als GERASIMOVIC. Diese SchluBfolgerung ist selbstverstandlieh nur mit 
groBer Vorsieht aufzunehmen. Nach denselben Autoren3 steht bei SS Cyg und 
SS Aur die Lange des jeweiligen Zyklus in Korrelation zur Amplitude: J e Hinger 
der Zyklus, desto groBer die Amplitude. Ganz allgemein finden die beiden Autoren 
ffir die hier in Rede stehenden Veranderliehen einen linearen Zusammenhang 
zwischen Amplitude und Logarithmus des Zyklus. Auch hier erregt die Kleinheit 
des Beobachtungsmaterials Bedenken, ebenso wie bei den statistischen Be
trachtungen von G. R. MICZAIKA4, der nur 7 Sterne ffir dieselben benutzt. 

Es scheint, als ob Veranderliehe wie FY Car einen Dbergang zwischen den 
() Cephei- und den U Geminorum-Sternen bilden; die Periode betragt 5 26d , es 
zeigen sieh aber groBe Abweichungen in Epoche und Amplitude. Einen ahn
lichen Fall 6 bildet VV Mus mit einer durchschnittlichen Periode von 29d • 

Eine regelmaBigere Periode (28d ,9) haP UY Ara = HV 4097, doch ist auch bei 
diesem Stern die Lichtkurve sehr veranderlich. Weiter gehoren hierher 8 BP CrA 
(mittlere Periode 13d,5) sowie vielleieht zwei von J. G. FERwERDA entdeckte 
Veranderliche 9. Eine scharfe Grenze zwischen so1chen Veranderliehen und 
manchen in die obige Tabelle aufgenommenen Objekten laBt sich wohl kaum 
ziehen; bei manchen von ersteren kommt vielleieht auch Zugehorigkeit zur 
R V Tauri-Klasse in Frage. 

Ein hochst merkwiirdiger Veranderlieher ist der von P. GUTHNICK und 
R. PRAGER10 entdeckte AC And; die Liehtschwankungen gehen sehr rasch vor 
sieh, so daB die einzelnen Maxima wie solche eines kurzperiodischen () Cephei
Sternes erscheinen, aber die 10stundige Periode wird keineswegs immer inne
gehalten, und Form wie Hohe der Maxima wechseln stark. Ahnlich scheint sieh 
nach FR. LAUSEll VX Hya zu verhalten. Man konnte diese Veranderliehen 
vielleieht als eine Art von U Geminorum-Sternen mit extrem raschem Lieht
wechsel betrachten. 

1 AN 251. S.255 (1934). 
3 Gorki Bull 4. S.251 (1934). 
5 BAN 4. S.173 (1928). 
7 Harv Bull 857. S.33 (1928). 
9 BAN 7. S.166 (1934). 

2 Gorki Bull 4. S.249 (1934). 
41 Z f Ap 8. S.292 (1934). 
6 BAN S. S.41 (1929). 
8 Poulkovo Cire 9. S.32 (1933). 

10 Kl Veroff Berlin-Babelsberg 4. S. 17 (1927); s. auch FR. LAUSE. AN 249. S.377 
(1933) sowie G. A. LANGE in Bull Astr Obs Leningrad 3. S. 18 (1933). der zu anderen Er
gebnissen gelangt. 

11 AN 253. S.369 (1934). 
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Eine Hypothese zur Erklarung des Lichtwechsels der U Geminorum-Sterne 
hat K. HIRAYAMAI aufgeste1lt; es kann hier nicht darauf eingegangen werden. 

e) Die Veranderlichen der Mira-Klasse. 
19. Definition der Mira-Sterne. Das bisher flir die Mira-Sterne angenom

mene Periodenintervall (91 d bis etwa 610d) muB erweitert werden. Nach W. HAS
SENSTEIN 2 kann wohl TZ Cep (P = 83d ) als Mira-Stern betrachtet werden, wenn 
auch die Lichtkurve ziemlich veranderIich ist, und ebenso nach C. H. PAYNE 3 

RU Vel (P = 63d, Spektrum M3e). Sehr lange Perioden haben z. B. RT Cep4 
(p = 625d), RU Lyn 5 (P = 728d) , VX Sgr 3 (P = 731d, Spektrum M4e), MW Aq16 
(p = 760d). 

21. Klassifikation der Mira-Sterne nach der Gestalt ihrer Lichtkurven. 
Zu seiner auf S. 93-94 des Handbuchs besprochenen Arbeit hat T. E. R. PHIL
LIPS einen Nachtrag geliefert7. Die S. 96ff. besprochene Dissertation von 
H. THOMAS ist nachtraglich im Druck erschienens (S. 97 des Handbuchs oben lies 
iX = 2Sy - 1 statt 2Sy - 12). 

Das auf S. 99 gegebene System der Klassifizierung der Lichtkurven von 
H. LUDENDORFF ist von dies em leicht abgeandert worden9 , indem solche Dber
gangsformen zwischen iX und YI bzw. fJ und YI' bei den en die Welle im auf
steigenden Ast etwas starker ausgepragt ist, schon als YI bezeichnet werden 
(frtiher iX - YI bzw. fJ - Yl)' 

L. JACCHIA10 tcilt die Mira-Sterne nach der Lichtkurve und dem Spektrum 
in drei Typen ein, wie folgt: 

1. Typus Mira Ceti (in engerem Sinne). Peri ode 100d bis 700d , Amplitude 
3M und mehr. Spektrum Me oder Se. Dieser Typus umfaBt die tiberwiegende 
Mehrheit der Mira-Sterne. 

2. Typus X Monocerotis. Periode 90d bis 300d. Amplitude 1M bis 3M • 

Spektrum Me. Lichtkurven unregelmaBiger als bei 1. 
3. Typus R Leporis. Die Gruppe umfaBt die Mira-Sterne der Spektral

klassen R und N. DaB sich deren Lichtkurven systematisch von denen der Me
Sterne unterscheiden, ist bereits im Handbuch dargelegt worden. 

Die Mira-Sterne ohne Emissionslinien rechnet JACCHIA zu den halbregel
maBigen VeranderIichen und faBt sie mit den unregelmaBigen in seine Klasse X 
zusammen. 

Kritische Bemerkungen tiber die verschiedenen Arten und Methoden der 
Klassifikation der Lichtkurven der Mira-Sterne macht A. C. DE KOCKll. Zu den 
Einwanden, die er gegen die Klassifikation von H. LUDENDORFF erhebt, ist zu 
bemerken, daB er dessen Ziel vollkommen verkennt. Es handelte sich darum, 
flir moglichst viele Sterne den VerIauf der Lichtkurven zu charakterisieren, 
nicht darum, flir jeden einzelnen Stern eine moglichst genaue Lichtkurve zu er
halten. Selbstverstandlich wird man genauere Lichtkurven ableiten konnen, 
wenn man, wie DE KOCK es tut, ein ganz homogenes Beobachtungsmaterial 
(die vorztiglichen Beobachtungen von NIJLAND) benutzt, aber man wird daflir 
zunachst starken Beschrankungen in der Zahl der Objekte unterworfen sein. 
(Bei DE KOCK sind es 41, davon 30 Me-Sterne, gegentiber 290 Me-Stemen bei 
LUDENDORFF.) 

1 Proc Imp Acad Tokyo 8, S.143 (1932). 2 AN 250, S.265 (1933). 
3 HarvBull 861, S.9 (1928). 4 BAF 2, S.174 (1933). 
5 Gorki Bull 3, S.53 (1931). 6 Harv Bull 887, S.12 (1932). 
7 J B A A 41. S.123 (1931). 8 Veroff Sternw Berlin-Babelsberg 9. Nr.4 (1932). 
9 Sitzber PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1932. XX. 

10 Pubbl Oss Bologna 2. S.211ff. (1933). 
11 Recherches Astr Obs Utrecht 10 (1933). 
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22. Tabellen fUr die Lichtkurven der Mira-Sterne. Die Tabelle I (Me-Sterne 
des Hauptkatalogs der G. u. L. mit bekannten Perioden) ist zu ersetzen durch 
eine neue, von H. LUDENDORFF1 aufgestellte, welche eine verbesserte Klassi
fizierung der Lichtkurven von 290 Me-Sternen gibt. Die Tabelle, die hier wegen 
Raummangels nicht abgedruckt werden kann, gibt ferner Auskunft tiber die 
galaktischen Koordinaten der Sterne, ihr Spektrum, ihre Periode, die mittleren 
Maximal- und Minimalhelligkeiten und bringt Hinweise auf veroffentlichte Licht
kurven. (Seit ihrem Erscheinen sind weitere Lichtkurven namentlich von 
A. A. NIJLAND in den Proceedings der Akademie der Wissenschaften zu Amster
dam und von A. C. DE KOCK in seiner erwahnten Arbeit veroffentlicht worden.) 
In der neuen Tabelle sind einige Sterne weggelassen, die nach neueren Unter
suchungen kein Me-Spektrum haben, namlich W Cet (Sep), S Cyg (Se) und der 
unregelmaBige Veranderliche S Per (MS). 

Ftir viele der in dem Anhang zu TabeIle I (S. 109 des Handbuchs) angeflihrten 
Sterne sind die Perioden inzwischen bekanntgeworden. Hervorzuheben ist die 
schon unter Ziff. 19 erwahnte kurze Periode (63d ) von RU Vel (M3e). RY Peg 
scheint nach A. A. NIJLAND 2 nicht veranderlich zu sein, eine flir einen Me-Stern 
ungewohnliche Tatsache. 

Aus Tabelle II (S. 109) ist RS Cyg zu entfernen, der ein N-Spektrum hat. 
RW Lib hat 3 eine Periode von 203d • Neue Listen von Se und S-Sternen hat 
P. W. MERRILL gegeben4. Zu den von ihm angeflihrten Objekten dieser Art 
kommen noch hinzu UV Aur (Se, P = 3S0d), U Cir (S, P = 14S d), CN Cyg 
(S, P = 198d ) sowie ferner CY Cyg und SU Mon mit S-Spektren und wohl 
unregelmaBigem Lichtwechsel. Eine Klassifizierung der Lichtkurven dieser 
Sterne tiber die in Tabelle II des Handbuchs gegebene hinaus hat noch nicht 
stattgefunden. 

Von den in Tabelle III (Mira-Sterne mit Spektrum K, Ma, Mb, Mc) enthaItenen 
Sternen hat sich eine groBe Anzahl als zur Spektralklasse Me gehorig erwiesen, 
namlich V CVn, AB Cyg, S Sex, RY UMa, U CMi, X Cet, R Nor, RU Cyg, 
S Pay; unter diesen befinden sich aIle Veranderlichen mit Lichtkurven der 
Form y, die in TabeIle III vorkommen, auBer RDoradus, der in derTabelle stehen
bleibt. RR Her hat ein Spektrum KSe, SX Her ein Spektrum G7e, so daB diese 
beiden Sterne wegen der in ihren Spektren auftretenden Emissionslinien eigent
lich auch nicht in diese Tabelle gehoren. Eine neue Diskussion der Mira-Sterne 
ohne Emissionslinien ware sehr erwtinscht; es scheint, daB ihre Lichtkurven 
vorwiegend sehr veranderlich sind, so daB man viele dieser Sterne als "halb
regelmaBig" bezeichnen kann. Es sind in letzter Zeit die Perioden einer groBeren 
Anzahl von Sternen der Klasse M ermittelt worden; diese Objekte miiBten bei 
einer neuen Diskussion natiirlich berticksichtigt werden. 

Eine eingehende Untersuchung des Lichtwechsels von 1] Gem (M2) hat 
E. H. VOGELENZANG5 unternommen. Danach ist die Lichtkurve keineswegs so 
einfach, wie man bisher angenommen hat. Sie ist vielmehr sehr veranderlich, 
symmetrische Lichtkurven mit langer Konstanz im Maximum (Form fJ4) kommen 
nur gelegentlich vor. Die Maxima sind im allgemeinen besser ausgepragt, als 
man glaubte. Die Maximalhelligkeit ist konstant, die Amplitude der Lichtkurve 
schwankt zwischen OM,2 und 1 M,O. Gelegentlich sind Doppelmaxima angedeutet. 

1 Sitzber PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1932, XX. 
2 AN 235, S.291 (1929). 3 HarvBu1l861, S.9 (1928). 
4 Ap J 65, S. 25 (1927) = Mt Wilson Contr 325; Pop Astr 37, S. 457 (1929); Publ ASP 

45, S.306 (1933). 
6 The Variable Star 'YJ Geminorum. Groningen 1928. (Dissertation der Universitat 

Utrecht.) 



Ziff.23. Statistische Untersuchungen fiber die Lichtkurven der Mira-Sterne. 629 

Zu Tabelle IV (Mira-Sterne mit Spektrum N oder R) ist zu bemerken, daB 
W Aur, der einzige in dieser Tabelle vorkommende Stern mit £x-Lichtkurve, 
zu streichen ist, da er ein M3e-Spektrum besitzt. Ebenso ist S Lup (Spektrum Se) 
zu tilgen. Listen langperiodischer Veranderlicher mit N- und R-Spektren gibt 
P. W. MERRILLl. Die Klassifikation der Lichtkurven derjenigen Sterne dieser 
Art, die nicht in der Tabelle IV des Handbuchs vorkommen, steht noch aus. 

In Tabelle V (Mira-Sterne mit besonderem Spektrum) ist Z Del zu streichen, 
da er ein Se-Spektrum (mit einigen Merkmalen eines Me-Spektrums) besitzt. 

23. Statistische Untersuchungen fiber die Lichtkurven der Mira-Sterne. 
Eine wichtige Untersuchung zur Statistik der Mira-Sterne haben L. CAMPBELL 
und A. J. CANNON geliefert 2• Sie stiitzt sich im wesentlichen auf den unter 
Ziff. 3{3 schon erwahnten neuen Harvard Catalogue of Long Period Variable 
Stars 3 und filhrt im groBen ganzen zu denselben Ergebnissen, wie sie im Hand
buch bereits dargelegt sind. Die Form der Lichtkurven wird bei dieser neuen 
Statistik nicht beriicksichtigt. Dies geschieht in einer schon zitierten Arbeit 
von H. LUDENDORFF 4, die sich allerdings auf die Me-Sterne des Hauptkatalogs 
des G. u. L. beschrankt. 

£x) Fiir den Zusammenhang zwischen Periode, Form der Licht
kurve und Zahl der Sterne hat LUDENDORFF eine neue Tabelle, die Me-Sterne 
betreffend, aufgestellt (Tabelle 2 der zitierten Arbeit). Die im Handbuch an
gefilhrten friiheren Resultate werden bestatigt, wenn sich auch die Zahlen etwas 
andern. Neu ist die Tatsache, daB die Sterne mit einer Welle im Aufstieg ihrer 
Lichtkurve durchschnittlich langere Perioden haben als solche mit ahnlichen, 
aber glatten Lichtkurven. 

Eine interessante Untersuchung iiber den Zusammenhang zwischen der in 
besonderer Weise definierten Asymmetrie der Lichtkurve und der Periode bei 
den Me-Sternen verdanken wir L. JACCHIA5. 

(Das im Handbuch S.116 iiber die Lichtkurven der Mira-Sterne der Spektral
klassen K, Ma, Mb, Mc Gesagte bedarf einer neuen PrUfung, da das der Unter
suchung zugrunde gelegte Material [Tab. III des HandbuchsJ stark verbesserungs
bediirftig ist, wie oben gezeigt wurde.) 

{3. Die Statistik der Periodenlangen der Mira-Sterne der ver
schiedenen Spektraltypen wird in der CAMPBELL-CANNoNschen Arbeit 
ausfiihrlich behandelt. Ais wichtigstes Resultat fiihren wir die Mittelwerte Pm 
der Perioden filr die haufiger vorkom~enden Spektraltypen an: 

:LI1 (ohne helle Linien) Pm = 216d (78 Sterne) 
Me 298 (390 " ) 
Se 367 (25 ) 
N 379 (26 " ) 

Die Perioden-Haufigkeitskurve filr die Me-Sterne ist nicht sehr von einer GAUSS
schen Fehlerkurve verschieden (vgl. Handbuch S. 117f.), wenn auch sehr lange 
Perioden etwas zu oft vorkommen. Die Haufigkeitskurve fiir alle Spektral
klassen ohne Unterschied, die auch die Sterne mit unbekanntem Spektrum be
riicksichtigt, hat einen steilen Anstieg. CAMPBELL und CANNON schlieBen daraus, 
daB die sehr schwachen Me-Sterne kiirzere Perioden haben als die helleren6 ; 

dies ist eine schon bekannte Erscheinung (vgl. Handbuch S. 122 und 240). 

1 Pop Astr 37, S.458 (1929); Publ ASP 45, S.306 (1933). 
2 Harv Bull 862, S.8 (1928). 
3 Harv Ann 79, Part 3 (1928). 
4 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math KI 1932, XX. 
5 Mem S A It 8, S.251 (1934). 
6 Vgl. hierzu auch H. H. SWOPE, Harv Bull 867, S. 16 (1929). 
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Bei den Me-Stemen wachst die durchschnittliche Periode sehr stark mit den 
fortschreitenden Spektralklassen MOe, M1e, M2e... CAMPBELL und CANNON 
finden folgende Zahlen: 

MOe. P m =137d M5e. Pm = 308d 

M1e. 158 M6e. 343 
M2e. 219 M7e. 392 
M3e. 242 M8e. 446 
M4e. 292 

Dieses Resultat gilt nach LUDENDORFF auch, wenn man die einze1nen Typen 
von Lichtkurven gesondert betrachtet. 

y) Die mittlere Amplitude Am hangt nach CAMPBELL-CANNON in 
folgender Weise von der Spektralklasse ab (unter Fortlassung der nur selten 
auftretenden Spektralklassen): 

:i\Ie Am = 4.11,5 
Se. 4 ,8 
:i\1 . 1 ,6 
N. 2 ,1 

Nach CAMPBELL und CANNON zeigt sich bei den Me-Stemen ein deutliches An
wachsen der Amplituden mit der Periode, wenn auch nicht ganz so deutlich 
wie in der Tabelle auf S.120 des Handbuches, woselbst Maximalamplituden 
und nicht, wie bei CAMPBELL-CANNON, mittlere Amplituden benutzt sind. LUDEN
DORFF untersucht in seiner zitierten Arbeit auch den Zusammenhang zwischen 
Form der Lichtkurve, Periode und Amplitude. Wegen der Resultate, die zum 
Teil noch etwas unsicher sind, muB auf die Arbeit selbst verwiesen werden. 

(5) CAMPBELL und CANNON finden, daB eine deutliche Beziehung zwischen 
scheinbarer GroBe im Maximum und Spektralklasse nicht vorhanden ist und 
ebensowenig eine solche zwischen der MaximalgroBe der Veranderlichen mit 
bekanntem Spektrum und der Periode. Was den letzteren Punkt angeht, so 
kommt LUDENDORFF zu einem anderen Ergebnis, indem er die Me-Sterne nach 
der Form ihrer Lichtkurven sondert. Es zeigt sich namlich, daB fUr die einzelnen 
Kurventypen (auBer fUr (Xl und pec, fUr die das vorliegende Material aber sehr 
knapp ist) die mittleren Maximal- und Minimalhelligkeiten mit der Periode 
(wenn auch nur ziemlich wenig) zunehmen. Wir beschranken uns darauf, in 
folgender Tabelle 4 die Resultate fUr die Maximalhelligkeiten wiederzugeben. 
Neben den GroBen steht die Zahl der Sterne; die Kurvenformen (Xl und pec 
sind weggelassen. (Auch CAMPBELL und CANNON finden bei Beriicksichtigung 

Tabelle 4. 

p 1'1, r. eta, 01:3-;'1 
, 

eX" cta-rl IX" a'-Yl {it, {;'-Yt {i., {i'-Yl {i •• {i3-Yl 

91 d -180d - - - 8M ,6 4 - 8M ,3 6 7M ,8 8 
181 -240 - - 9M ,2 3 8 ,8 7 8M,2 3 8 ,3 14 8 ,0 6 
241 -300 - 9M ,7 3 9 ,0 20 8 ,7 20 8 ,7 9 7 ,4 7 -
301 -360 8,11,4 3 9 ,5 7 8 ,3 20 7 ,8 15 8 ,0 11 8 ,3 6 -
361 -420 7 ,6 3 9 ,0 8 8 ,1 10 7 ,1 8 7 ,1 3 - 7 ,1 1 
421 -480 8 ,1 2 9 ,2 4 8 ,0 1 7 ,1 1 - - -

>480 6 ,7 2 7 ,9 1 - - - - -

alIer Mira-Sterne, gleichviel, welches Spektrum sie besitzen, daB die schwacheren 
etwas kiirzere durchschnittliche Perioden haben als die helleren.) Wenn, wie 
man vielleicht annehmen darf, die Zunahme der Helligkeit mit der Periode 
auch fUr die absoluten Helligkeiten gilt, so zeigen die Mira-Sterne der Spektral
klasse Me innerhalb der einzelnen Typen von Lichtkurven ein ahnliches Verhalten, 
wie die b Cephei-Sterne in ihrer Gesamtheit (vgl. Ziff. 64). 
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Auch A. C. DE KOCK stellt in seiner fruher zitierten Arbeit statistische 
Betrachtungen uber die von ihm abgeleiteten Lichtkurven an. Wir kommen 
darauf in Ziff. 25 und 26 zuruck. 

24. Die Anderungen der Perioden der Mira-Sterne. Die starke sakulare Ab
nahme der Periode von R Hya hat urn 1914 aufgehort, wie R. MULLERl naher 
dargelegt hat. AuBer bei R Hya und R Aql sind auch noch bei R Cen und T Cep 
sakulare Periodenanderungen vorhanden, und zwar bei R Cen eine Abnahme, 
bei T Cep eine Zunahme 2. 

Die Frage der Veranderlichkeit der Perioden der Mira-Sterne wird von 
T. ARAKI 3 diskutiert. Er zeigt, daB man bei fast allen bis 1870 entdeckten und 
daher schon lange beobachteten Veranderlichen dieser Art Ungleichheiten in 
der Periodenlange hat einfuhren mussen, und zwar meist periodische Ungleich
heiten (Sinusglieder). Er zieht daraus den berechtigten SchluB, daB dies in 
Zukunft auch bei denjenigen Mira-Sternen notig sein wird, fUr die zur Zeit erst 
kurzere Beobachtungsreihen vorliegen. Die Frage, ob die Sinusglieder auf die 
Dauer zur Darstellung der Beobachtungen genugen, wird gestreift, aber offen
gelassen. 

DaB die Sinusglieder sich auf die Dauer wohl in keinem Falle bewahren, 
beweist der auf S. 126 des Handbuchs behandelte Stern AF Cyg, bei welchem 
das Sinusglied ganz ausnahmsweise gut gesichert erschien. Nachdem B. VORONT
SOV-VELYAMINOV 4 es noch bestatigt gefunden hatte, wies D. J. K. O'CONNELL5 
nach, daB es fur die neueren Beobachtungen nicht mehr genugt. Er nimmt eine 
mittlere Periode von 94d mit starken UngleichmaBigkeiten und gleichzeitig auch 
Epochensprunge an, auch eine Periode von doppelter Lange (188d) tritt hervor; 
zeitweilig wechseln sich Haupt- und Nebenminima ab, und O'CONNELL halt 
daher AF Cyg fUr verwandt mit den RV Tauri-Sternen. (Das Spektrum ist M4 
bis M5; die Radialgeschwindigkeit ist veranderlich, und zwar scheint das Maxi
mum der Annaherung bald nach dem Helligkeitsmaximum stattzufinden. 
Dbrigens hat D. B. McLAUGHLIN 6 helle Linien des H im Spektrum gefunden.) 
Z. KOPAL7 kommt zu ahnlichen Ergebnissen wie O'CONNELL. 

1m allgemeinen wird man also, wie schon im Handbuch hervorgehoben, 
besser als mit Sinusgliedern mit instantanen Anderungen von Periode und Epoche 
arbeiten. Ein hubsches, den Stern R Aurigae (vgl. Handbuch S.125 unten) 
betreffendes Beispiel hierfur gibt R. PRAGER 8 , und dieser leitet daher auch in der 
zweiten Ausgabe der G. u. L. in weitgehendem MaBe instantane Elemente ab9 • 

A. S. EDDINGTON und S. PLAKIDIS lO haben eine Methode zur Analyse der 
Anderungen der Periode bei den Mira-Sternen ausgearbeitet. Letzterer hat sie 
auf eine Anzahl von Sternen angewandtll. C. H. PAYNE und L. CAMPBELLl2 
machen auf Schwierigkeiten und Bedenken aufmerksam, denen diese Methode 
ausgesetzt ist. 

T. E. STERNEl3 entwickelt eine Theorie zur Bestimmung der Fehler der 
Perioden von veranderlichen Sternen und wendet diese u. a. auf die Mira-Sterne 
RR Sco und T And an; bei beiden Sternen kann fUr das ganze Beobachtungs
intervall eine konstante wahre Periode angenommen werden. 

1 AN 237, S.81 (1929). 
2 Vgl. R. PRAGER in G. u. L., Zweite Au sgabe , 1, S.233 u. 263 (1934). 
3 Jap J Astr Geophys 6, S.31 (1928). 4 Lyon Bull 10, S. 41A (1928). 
5 Harv Bull 888, S.1 (1932). 6 Publ Amer Astr Soc 8, S. 15 (1934). 
7 B A F 1, S. 73 (1932); AN 250, S. 15 (1933). 8 V J S 64, S.50 (1929). 
9 Vgl. G.u.L., Zweite Ausgabe, 1, S.6 (1934). 10 MN 90, S.65 (1929). 

11 B A F 2, S.1 u. 73 (1933); M N 92, S.460 (1932); 93, S.373 (1933). 
12 Harv Bull 875, S.1 (1930). 
13 HarvCirc 386-387 (1934); Pop Astr 42, S. 558 (1934). 
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25. Veranderlichkeit der Lichtkurven und Amplituden der Mira-Sterne. 
Der Lichtwechsel des als Beispiel fiir eine starke Veranderlichkeit der Lichtkurve 
angefiihrten Stemes R Vol war 1924 bis 1931 regelmaBiger als vorher. Die 
Lichtkurve war wahrend dieser Zeit ziemlich symmetrisch mit flachen Minima 
und weniger flachen Maxima. 

R. MULLER1 hat eine Untersuchung iiber die Verschiedenheiten der Hellig
keiten der einzelnen Maxima und Minima bei den Mira-Stemen angestellt. Fiir 
die Me-Sterne mit unsymmetrischen {lX-)Lichtkurven ergibt sich als m. F. 
der einzelnen Maximalhelligkeit durchschnittlich oM,51, als m. F. der einzelnen 
Minimalhelligkeit durchschnittlich oM,29. Fiir die Me-Sterne mit symmetrischen 
{P-)Lichtkurven lauten die entsprechenden Zahlen oM,31 und OM,34. Bei den 
Stemen mit lX-Lichtkurven weisen also die einzelnen Maxima weit groBere Ver
schiedenheiten auf als die Minima. 

Auch A. C. DE KOCK hat in seiner schon mehrfach zitierten Arbeit 2 Rech
nungen iiber die mittleren Fehler der Maximal- und Minimalhelligkeiten sowie 
auch der Perioden angestellt. Er findet, daB der m. F. der Minimalhelligkeit 
unabhangig von Periode, Lichtkurve und Spektrum ist, wahrend der m. F. 
der Maximalhelligkeit mit der Periode und Farbung wachst und bei sehr asym
metrischen Lichtkurven und spitzen Maxima groBer, bei symmetrischen Licht
kurven dagegen kleiner als der der Minimalhelligkeit ist. Wegen der weiteren, 
ziemlich verwickelten Ergebnisse iiber die m. F. der Periode muB auf DE KOCKS 
Arbeit selbst verwiesen werden. 

Auch die gegenseitige Beeinflussung der Abweichungen der Elemente des 
Lichtwechsels von ihren Mittelwerten wird von DE KOCK erortert. Nahere Einzel
heiten konnen hier nicht wiedergegeben werden. Es darf jedenfalls nicht ver
gessen werden, daB das von DE KOCK benutzte Material an Lichtkurven ver
haltnismaBig wenig umfangreich ist. 

P. AHNERT 3 stellte fest, daB bei den von ihm untersuchten Mira-Stemen 
schwache Maxima durchschnittlich verspatet, helle Maxima verfriiht eintreten. 
G. B. LACCHINI 4 kam fUr Mira Ceti zu demselben Resultat. Die Lichtkurven 
der Mira-Sterne scheinen sich hiemach also ahnlich zu verhalten wie nach 
H. LUDENDORFFO die Haufigkeitskurve der Sonnenflecke. 

W. M. LINDLEy6 findet auf Grund der Untersuchung der Lichtkurven von 
19 Mira-Stemen, daB gewisse Phasen (d. h. bestimmte Helligkeiten) von jedem 
einzelnen Veranderlichen piinktlicher erreicht werden als andere. Meist liegt 
die Phase groBter Piinktlichkeit nach dem Maximum, und meist unterliegt der 
aufsteigende Ast der Lichtkurve der groBten Unpiinktlichkeit. 

L. JACCHIA7 macht darauf aufmerksam, daB es Mira-Sterne gibt, deren 
Maxima wahrend langerer Zeitraume abwechselnd heller und schwacher sind; 
hierher gehoren z. B. X Aql und X Cam. Allzu auffallig ist diese Erscheinung 
indessen meist nicht. 

26. Noch einige Bemerkungen tiber die Lichtkurven der Mira-Sterne. 
Zu der Tabelle auf S.129 des Handbuches ist zu bemerken, daB, wie schon 
erwahnt, nach neueren Untersuchungen die Sterne R Nor und RU Cyg der 
Spektralklasse Me angehoren. W Cyg, dessen Lichtkurve8 sehr unregelmaBig 
ist, ist hier zu streichen. Die Lichtkurven von R Pic, Z UMa und RU Cyg sind 
wohl besser als pee zu bezeichnen, wenn sie auch mit dem 1'2-Typus Ahnlichkeit 

1 AN 231, S.425 {1928}. 2 Recherches Astr Obs Utrecht 10 {1933}. 
3 AN 250, S.374 {1933}. 4 ROss Astr Torino Nr.11 {1933}. 
5 Z f Ap 2, S.370 {1931}. 6 J B A A 43, S.125 {1933}. 
7 Pubbl Oss Astr Bologna 2, S.215 {1933}. 
8 A J 40, S.3 {1930}. 
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besitzen. Ein weiterer Stern mit Lichtkurve Y2 oder Yl - Y2 ist 1 HV 5074 = UZ Cir 
(P = 540d mit starken Anderungen, Spektrum unbekannt). 

Sehr merkwiirdig ist nach J. UITTERDIJK2 SY Mus, dessen Lichtkurve bei einer 
Amplitude von nur 1 M und einer Periode von 625d Ahnlichkeit mit der von R Cen 
zu besitzen scheint, wenn auch das sekundare Minimum auBerst flach ist. Dber
raschenderweise ahnelt das'Spektrum dieses Sternes dem von Z And (vgl. Ziff.10). 

Zu s. 130 des Handbuchs ist zu bemerken, daB S Cyg, wie schon erwahnt, 
ein Se-Spektrum hat, und daB die Lichtkurve von 1] Gem im allgemeinen nicht 
die Form {34 besitzt (vgl. oben unter Ziff. 22). 

Die Buckel im aufsteigenden Aste der Lichtkurven treten nach DE KOCK 
bei weit mehr Mira-Stemen auf, als man bisher angenommen hat. Es ist klar, 
daB man bei Bearbeitung eines so homogenen Materials, wie es die von DE KOCK 
benutzten Beobachtungen NIJLANDS bilden, solche Erscheinungen besonders gut 
feststellen kann. NIJLAND und DE KOCK stellen diese Buckel dar, indem sie tiber 
eine glatte Lichtkurve eine "Verfinsterungskurve" legen; es solI damit aber nicht 
gesagt sein, daB es sich urn eine wirkliche Verfinsterung handelt. Die Ver
finsterungskurven ergeben sich nach DE KOCK stets als symmetrisch. 

27. Die Spektra der Mira-Sterne der Spektralklasse Me. iX) Vorbemer
kungen. Das Vorwiegen der Spektralklasse Me unter den Mira-Stemen geht 
aus folgender Ubersicht hervor, welche 516 Mira-Sterne mit Perioden von mehr 
als 100d betrifft und nach dem statistischen Material von L. CAMPBELL und 
A. J. CANXON3 von P. W. MERRILL4 aufgestellt worden ist: 

Spektralklasse Anzahl Spektralklasse Anzah! 

Ke. 3 K 1 
Me. 390 M 63 
Se 25 S 3 
Reund Ne 8 RundN 23 

Die Klassifizierung der Me-Sterne nach den Unterabteilungen MOe, M1e ... 
dieser Spektralklasse ist in dem schon zitierten Harvard-Katalog5 gegeben und 
findet sich auch in PRAGERS Ephemeriden. 

{3) Das Spektrum von 0 Ceti. F. E. BAXANDALL6 weist nach, daB sich 
einige bisher nicht identifizierte Absorptionsbanden, namentlich die von A. H. JOY 
gelegentlich des ungewohnlich tiefen Maximums von Februar 1924 beobachteten, 
mit solchen des Aluminiumoxyds, andere? mit solchen des Skandiumoxyds 
identifizieren lassen. Die Ergebnisse einer Durchmusterung auf dem Harvard
Observatorium erhaltener alterer Spektralaufnahmen teilt A. J. CANNONs kurz mit. 

A. H. JOY hatte (vgl. Handbuch S. 137) die Ansicht geauBert, daB die groBen 
visuellen Helligkeitsschwankungen von Mira Ceti zum groBen Teile durch die 
Anderungen der Intensitat der Absorptionsbanden zustande kommen. C. H. PAYNE 
und FR. S. HOGG glaubten9, diese Ansicht durch spektralphotometrische Mes
sungen widerlegen zu konnen. Spater haben aber C. H. PAYNE und P. TEN BRUG
GENCATEIO auf Bedenken aufmerksam gemacht, denen diese Messungen unterliegen, 
und sie vertreten nunmehr die Meinung, daB JOYS Ansicht wohl berechtigt sei. 
(Mit der Frage der totalen Linien- und Bandenabsorption in Sternspektren hat 
sich neuerdings G. SHAJN beschaftigtll.) 

In der Stellung des schwachen Begleiters von Mira Ceti zum Hauptstern 
konnte R. G. AITKEN12 bis Ende 1929 keine Anderung feststellen. (Auch er halt 

1 Harv Bull 883. S.40 (1931). 2 BAN 7. S. 177 (1934). 
3 HarvBu1l862. S.8 (1928). 4 Pop Astr 37. S.457 (1929). 
5 Harv Ann 79. Part 3 (1928). 6 M N 88. S.679 (1928). 
7 Publ ASP 41. S. 168 (1929). 8 Pop Astr 38. S.401 (1930). 
9 HarvCirc 308 (1927). 10 HarvBull 876. S.1 (1930). 
llMN 94. S.642 (1934). 12 PublASP 42. S.60 (1930). 
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den Begleiter fUr veranderlich.} Photographische Messungen der Position durch 
C. W. HETZLERl im Jahre 1933 ergeben auch keine deutliche Anderung. 

y} Weitere Spezialuntersuchungen tiber die Spektra einzelner 
Me-Sterne. Nach D. B. McLAUGHLIN:! erscheinen bei W Cyg, der eine sehr 
unregelmaBige Lichtkurve 3 besitzt und vielleicht der RV Tauri-Klasse angehOrt, 
die Emissionslinien kurz vor dem Minimum, erreichen die groBte Intensitat vor 
dem ersten Maximum und verschwinden kurz nach oder manchmal auch kurz 
vor dem zweiten Maximum. 

Eine Spezialuntersuchung tiber das Spektrum und die Radialgeschwindigkeit 
von R Vir (P = 143d) verdanken wir P. W. MERRILL und A. H. JOy4. Die Er
gebnisse sind verwickelt und konnen hier nicht naher dargelegt werden. 

Das Spektrum (M2ep) des unregelmaBigen Veranderlichen VV Cep [Licht
kurve siehe Gorki Bull 3, S.123 (1931)J ist von D. B. McLAUGHLIN° sowie von 
W. E. HARPER und W. H. CHRISTIE 6 naher untersucht worden. Es unterscheidet 
sich von gewohnlichen Me-Spektren schon durch die Breite der hellen Linien 
des H. Wegen naherer Einzelheiten, besonders auch in betreff der Anderungen 
der Radialgeschwindigkeit, muB auf die zitierten Veroffentlichungen verwiesen 
werden. 

~) Das Spektrum von R Aquarii. Auf Grund der im Helligkeitsmini
mum beobachteten Erscheinungen im Spektrum von R Aqr, namentlich des 
Auftretens eines Spektrums von P Cygni-Charakter, vermutet man, daB R Aqr, 
ahnlich wie 0 Cet, einen schwachen Begleiter hat. In dem schwachen Minimum 
von 1934 wies das Spektrum nach P. W. MERRILL7 wieder groBe Anderungen 
auf; es herrschten die verbotenen Linien (in Emission) des ionisierten Fe und S 
vor, der brechbarere Teil des kontinuierlichen Spektrums war fast verschwunden. 

e) Allgemeine Untersuchungen tiber die Me-Spektren. D. B. 
McLAUGHLIN und R. M. PETRIE8 geben kurz die Resultate einer Untersuchung 
wieder, welche die Abhangigkeit der relativen Intensitaten der hellen Linien 
des H von der Helligkeitsdifferenz: GroBe des Stemes im Minimum minus GroBe 
zur Zeit der Beobachtung betrifft. Diese Abhangigkeit ist fUr die verschiedenen 
Unterabteilungen der Klasse Me verschieden. 

Weiter haben sich mit dem Verhalten der hellen Linien in den Spektren 
von Me- und auch einigen Se-Stemen P. W. MERRILL und C. G. BURWELL9 be
schaftigt. Insbesondere ist bei den Me-Stemen die Abhangigkeit des Intensitats
verhaItnisses Hy: H~ von der Phase des Lichtwechsels auffaIlig. Die Verfasser 
geben auch ein Verzeichnis von 58 in diesen Stemen beobachteten Emissions
linien mit ihren Identifizierungen; es befinden sich einige verbotene Linien 
des Fe darunter, die vorher in diesen Spektren nicht gefunden worden waren. 
Eine allgemeine "Obersicht tiber die in den Spektren der langperiodischen Ver
anderlichen festgestellten Elemente und die wichtigstenLinien findet sich in 
einem allgemeinverstandlichen Aufsatz von P. W. MERRILLlO. Durch Schatzung 
der Intensitaten der Linien A. 4227 des neutralen und A. 3968 (H) des ionisierten 
Ca hat E. M. HUGHESu den Verlauf der Ionisation dieses Elementes bei einer 
Reihe von Me-Stemen untersucht. A. 3968 ist am starksten zur Zeit der Hellig
keitsmaxima der Steme, A. 4227 ist dagegen zu dieser Zeit am schwachsten. 

1 Publ Amer Astr Soc 8, S.12 (1934). 
2 Publ Amer Astr Soc 7, S.94 (1932); 8, S.15 (1934). 
3 AJ 40, S.3 (1930); 43, S.185 (1934). 
4 Ap J 69, S. 379 (1929) = Mt Wilson Contr 382. S Ap J 79, S.380 (1934). 
6 Publ Amer Astr Soc 8, S.9 (1934). (Vorlll.ufige Mitteilung.) 
7 Publ ASP 46, S.296 (1934). 8 Pop Astr 37, S.270 (1929). 
9 Ap J 71, S.285 (1930) = Mt Wilson Contr 399. 10 Pop Astr 42, S. 180 (1934). 

11 Harv Bull 882, S.23 (1931). 
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Von Interesse fUr die Spektralanalyse der langperiodischen Veranderlichen 
ist auch eine theoretische Arbeit von R. S. RICHARDSON l tiber die Titan- und 
Zirkonoxydbanden in Sternspektren. Kurze Angaben tiber den infraroten Teil 
des Spektrums einiger Me-Sterne macht P. W. MERRILL2. Dber die physikalische 
Deutung des Anregungsmechanismus der Emissionslinien in den Spektren der 
langperiodischen Veranderlichen hat K. WURM3 einige wichtige Bemerkungen 
gemacht, auf die wir hier verweisen mtissen. 

Die Zahl der Me-Sterne, die nicht Mira-Sterne sind (Handbuch S.143), 
hat sich nach den Entdeckungen der letzten Jahre etwas vergroBert. Einen 
so1chen Stern, der ein Zwergstern mit auBerordentlich geringer absoluter Hellig
keit (+1~,5 photovisuell) ist, hat man auf dem Mt. Wilson-Observatorium 
nachgewiesen4• Auf demselben Observatorium hat man gefunden5, daB die 
beiden Komponenten des Doppelsternes HD 196982 (Distanz 3") und der ziem
lich nahe benachbarte und dieselbe Eigenbewegung besitzende Stern HD 197481 
Zwergsterne mit Me-Spektren sind. Eine konstante Helligkeit scheint auch der 
friiher als veranderlich betrachtete Stern RY Peg zu haben (vgl. oben Ziff. 22). 

Auch der unregelmaBige Veranderliche VV Cep hat ein Me-Spektrum (vgl. 
oben unter y), und ein Me-Stern ist auch der Veranderliche RU Aqr, der sich 
nach B. P. GERASIl\IQVIC 6 durch einen sehr merkwurdigen Lichtwechsel aus
zeichnet, wahrend dieser nach P. M. RYVES7 wesentlich einfacher (in einer Periode 
von 69d) verlauft. AuBerdem sind noch einige weitere Veranderliche, deren 
Lichtwechsel als unregelmal3ig oder halbregelmaBig gilt, der Spektralklasse Me 
zuzurechnen, z. B. RV Boo, AD Cen, ST Peg und WY Gem, in dessen Spektrum 
(M3ep) charakteristische helle Linien des Spektrums von 'YJ Carinae vorhanden 
sind8• Alle diese Sterne haben nur verhaltnismal3ig kleine Helligkeitsamplituden. 
Der eine groBe Amplitude (etwa 5M ) besitzende unregelmaBige Veranderliche 
S Per, der fmher zu Klasse Me gerechnet wurde, hat nach dem Harvard Catalogue 
of Long Period Variable Stars 9 ein M5-Spektrum. 

28. Die Spektra der Mira-Sterne der Klasse Se. Uber die Sterne der Spek
tralklasse S hat P. W. MERRILLlO eine zweite groBere Abhandlung verfaBt. Von 
den 31 S-Sternen, die MERRILLS neue Liste enthalt, sind 20 veranderlich, und zwar 
haben 19 von diesen Veranderlichen ein Se-Spektrum, nur einer (AA Cyg) hat 
keine hellen Linien. (Weitere Listen MERRILLS von S-Sternen haben wir oben 
Ziff. 22 zitiert.) 

Bei manchen von den Se-Sternen sind nach MERRILL auBer den Banden 
des Zirkonoxyds auch die des Titanoxyds vorhanden, bei einigen sind letztere 
sogar starker als erstere. Bei anderen fehlen die Zirkonoxydbanden ganz, obwohl 
sonst alle Kennzeichen der Spektralklasse S vorhanden sind. X Cyg weist auch 
Zirkonoxydbanden auf (neben den Titanbanden), ist aber sonst der Klasse Me 
zuzurechnen. - Die Zirkon- wie die Titanbanden sind bei den Se-Sternen im 
Maximum der Helligkeit etwas schwacher als bei geringeren Helligkeiten der 
Sterne. Die hellen Linien des H sind am hellsten urn die Zeit des Maximums 
und sind im Minimum nicht vorhanden. Ihre Intensitaten nehmen von HfJ nach 
H{) ab, wenn die Titanbanden vorhanden sind; fehlen diese, so sind HfJ und Hy 
schwacher. Die Intensitatsanderungen der hellen Wasserstofflinien gehen ganz 
ahnlich vor sich wie bei den Me-Sternen. Die sonstigen Emissionslinien sind so1che, 

1 Ap J 78, S.354 (1933) = Mt Wilson Contr 479. 
2 Ap J 79, S. 183 (1934) = Mt Wilson Contr 486. 
3 ZfAp 9, S.156 (1934). 4 PublASP 39, S. 173 (1927). 
5 Publ ASP 39, S.367 (1927). 6 Harv Bull 848, S. 18 (1927). 
7 MN 92, S.132 (1931). 8 MN 92, S.118 (1931). 
9 Harv Ann 79, Part 3 (1928). 10 Ap J 65, S.23 (1927) = Mt Wilson Contr 325. 
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die auch bei den Me-Stemen vorkommen, und auch ihr Verhalten ist im wesent
lichen dasselbe wie bei diesen, wenn auch einige Unterschiede festgestellt werden 
konnten. Alles in allem besitzen also die Veranderlichen der Spektralklasse Se 
in ihrem spektralen Verhalten sehr groBe Ahnlichkeit mit denen der Klasse Me. 

Aus der gr6Beren Intensitat gewisser Funkenlinien bei den Se-Stemen gegen
tiber den Me-Stemen schlieBt MERRILL, daB erstere wahrscheinlich geringere 
Dichte haben. Die relativ langen Perioden der Se-Steme scheinen diese Annahme 
zu untersttitzen. 

FUr die Se-Steme R Cyg, R Gem und S UMa hat MERRILL dann spaterl 
die Intensitatsanderungen der hellen Linien noch naher studiert. Eine kurze 
Zusammenstellung der wichtigsten Spektrallinien der Klasse Se gibt er in Pop Astr 
37, S.453 (1929). Nach den relativen Intensitaten der Zirkonoxyd- und der 
Titanoxydbanden teilt D. N. DAVIS2 die Sterne der Spektralklasse S in ftinf 
Unterklassen (S1 bis S5) ein. 

29. Die Spektra der Mira-Sterne der Spektralklassen R und N. Neue 
Untersuchungen tiber die R- und N-Sterne bringt eine Abhandlung von C. D. 
SHANE 3. Es werden hier zahlreiche Sterne dieser Art, darunter auch viele Ver
anderliche, unter Anwendung dezimaler Unterabteilungen der Klassen R und N 
neu klassifiziert. Untersuchungen tiber den Zusammenhang zwischen Spektrum 
und Lichtwechsel werden indessen nicht angestellt. Neuere Listen der Verander
lichen dieser Spektralklassen haben wir oben Ziff. 22 zitiert. SANFORD hat bei 
einigen weiteren dieser Sterne Emissionslinien des H festgestellt 4 • 

Kurze Angaben tiber den infraroten Teil der Spektra zweier N-Steme, Y CVn 
und U Hya, die allerdings zu den unregelmaBigen Veranderlichen gerechnet 
werden, macht P. W. MERRILL5. 

Mit den Kohlenstoffbanden in den Spektren der R- und N-Steme haben 
sich R. F. SANFORD6, K. WURM 7 und L. ROSENFELD8 eingehend beschaftigt. Da 
diese Arbeiten sich aber auf die genannten Sterne im allgemeinen und nicht 
auf die Veranderlichen im besonderen beziehen, so gentigt hier ein Hinweis 
auf sie. 

30. Die Farben der Mira-Sterne. Die von A. A. NIJLAND gemachten Farben
schatzungen langperiodischer Veranderlicher hat A. C. DE KOCK9 bearbeitet. Er 
kommt zu folgenden Schltissen: Die Veranderlichen mit asymmetrischen und 
eine Welle im Aufstieg besitzenden Lichtkurven und mit langen Perioden sind 
starker rot gefarbt als die mit symmetrischen Lichtkurven und mit kleinen 
Perioden; bei den ersteren sind auch die Anderungen der Farbe mit dem Licht
wechsel am gr6Bten. Mehrere der Veranderlichen zeigen im Helligkeitsmaximum 
die geringste Rotfarbung. 

B. P. GERASIMOVIC und H. SHAPLEylO haben durch Vergleich visueller und 
photographischer Helligkeiten den ftir die Zeiten der Helligkeitsmaxima gilltigen 
Wert des Farbenindex langperiodischer Veranderlicher bestimmt. Dieser ergab 
sich zu +1M ,35 im Mittel ftir 24 Me-Sterne, zu +1M ,99 fUr 7 Se-Sterne. Ftir 
erstere ist der Farbenindex unabhangig von dem Index n der Spektralunterklasse 
Mne, und sowohl ftir die Me- wie die Se-Sterne unabhangig von der Periode. 
Bei den N-Stemen scheinen dagegen die mit langerer Periode und h6herem 
Index n der Spektralklasse Nn gr6Beren Farbenindex zu besitzen; es sind aber 

1 Ap J 71, S.285 (1930) = Mt Wilson Contr 399. 
2 Publ ASP 46, S.267 (1934). 3 Lick Bull 13. S. 123 (1928). 
4 Pub! ASP 42, S.287 (1930); 45. S.44 (1933). 
5 Ap J 79. S.183 (1934) = Mt Wilson Contr 486. 
6 Pub! ASP 44. S.246 (1932). 7 Z f Ap 5. S.260 (1932). 
8 M N 93. S.724 (1933). 9 Recherches Astr Obs Utrecht 10 (1933). 

10 Harv Bull 872. S.25 (1930). 
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nur 6 N-Sterne untersucht, deren Farbenindizes im Helligkeitsmaximum zwischen 
+2M ,7 (Y Per, N3, P = 254d) und +SM,3 (S Cep, N8e, P = 482d) liegen. -
Der Farbenindex im Helligkeitsminimum konnte nur fur 6 Me-Sterne bestimmt 
werden; er betragt im Mittel +1M,1. 

Fur eine Anzahl von Mira-Sternen (RR und RS Sco 1, S Tuc 2, V Scl3, SX Her 4, 

o Cet5, T Cen 6 und sieben weitere der Spektralklasse Me 7) sind auf dem Harvard
Observatorium die visuelle und die photographische Lichtkurve zusammen
gestellt und miteinander verglichen worden. Die beiden Kurven haben in vielen 
Fallen eine sehr merklich verschiedene Form, und der Verlauf des Farbenindex 
mit dem Lichtwechsel ist fUr die yerschiedenen Sterne ganz abweichend. Es 
ist aber fraglich, ob das diesen Kun·en zugrunde gelegte Beobachtungsmaterial 
durchweg hinreichend homogen ist. 

Interessant sind die Ergebnisse 8 fUr einen weiteren Stern, RV Cen, da dieser 
der Spektralklasse N3 angehort. Urn das Helligkeitsmaximum ist der Farben
index etwa +2JI,6, urn das Minimum fast +4J1,7. Die photographische Amplitude 
ist ungefahr doppelt so groB wie die visuelle. 

31. Die Temperaturen der Mira-Sterne. E. PETTIT und S. B. NICHOLSOK9 
haben ihre Strahlungsmessungen an veranderlichen Sternen fortgesetzt. Ihre 
wichtigsten Resultate sind im Nachtrage zu dem Kapitel "Die Temperaturen 
der Fixsterne", Ziff. 29, zusammengestellt. Vor aHem geht aus ihren Messungen 
hervor, daB die radiometrischen Amplituden der Mira-Sterne im Verhaltnis zu 
den visuellen sehr klein sind. Ferner schlieBen PETTIT und NICHOLSON, daB das 
wirkliche Energiemaximum bei den Me-Sternen nach dem visuellen Maximum 
auftritt (im Durchschnitt urn 50d). Wegen weiterer interessanter Einzelheiten 
muB auf die zitierten Abhandlungen verwiesen werden. 

Schon im Infrarot (bei ). 8600) sind nach einer kurzen Mitteilung von 
C. W. HETZLER10 die Amplituden der Mira-Sterne nur etwa 1/2 bis 1/3 so groB 
wie die visuellen. - Messungen der Energieverteilung im Spektrum von 0 Cet 
gibt auch C. G. ABBOTll. 

P. W. MERRILL und M. L. HU)IASON12 haben hauptsachlich an der Hand 
von Objektivprismenaufnahmen auf rotempfindlichen Platten versucht, noch 
kuhlere Sterne aufzufinden, als es die Me-Sterne im Helligkeitsmaximum sind. 
Es ist ihnen dies aber, von einer Ausnahme abgesehen, nicht gelungen. Dieser 
Befund ist, wie die Autoren naher auseinandersetzen, als sehr merkwurdig zu 
betrachten. 

32. Die Radialgeschwindigkeiten der Mira-Sterne. Die Abhangigkeit der 
aus den Verschiebungen der Emissionslinien folgenden Radialgeschwindigkeiten 
V. von der Phase des Lichtwechsels wurde von P. W. MERRILL und C. G. BUR
WELL13 weiter untersucht fUr 10 Me- und 3 Se-Sterne. Die Resultate werden zum 
Teil graphisch dargestellt, und es ergibt sich eine Bestatigung des friiheren Be
fundes (vgl. Handbuch S. 149 und Abb. 17). Neu ist die Wahmehmung, daB etwa 
30d vor dem Helligkeitsmaximum die V. ein Maximum aufweisen. Die Ver
anderlichkeit der V. betragt etwa 10 km und ist bei den Stemen mit kurzen 
Perioden augenscheinlich am gr6Bten. 

1 Harv Bull 846, S.23 (1927). 2 Harv Bull 847, S. 13 (1927). 
3 HarvBull848, S.22 (1927). 4 HarvBu1l869, S.11 (1929). 
6 Harv Bull 872, S.28 (1930). 6 Harv Circ 358 (1931). 
7 HarVBu1l872, S.30 (1930). 8 Han· Bull 875, S.12 (1930). 
9 Ap J 68, S. 279 (1928) = 11t Wilson Contr 369; Ap J 78, S. 320 (1933) = Mt Wilson 

Contr 478. 
10 Publ Amer Astr Soc 8, S. 13 (1934). 
11 Ap J 69, S.293 (1929). 12 Publ ASP 39, S. 198 (1927). 
13 Ap J 71, S.285 (1930) = 1It Wilson Contr 399. 
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A. E. H. BLEKSLEyl diskutiert die Verschiebungen Va - V. bei den Me
Stemen aufs neue auf Grund der Korrelationstheorie. Er findet, daB Va - VB 
mit dem Spektraltypus Sp und der Helligkeitsamplitude A in unmittelbarer 
Korrelation stehe, und ebenso die Periode P mit Sp sowie P mit A. Dagegen 
folgt aus seinen Rechnungen, daB Va - V. mit P nicht in unmittelbarer Kor
relation steht. Indessen ist zu beachten, daB das fur die Werte Va - V. zur 
Verfugung stehende Beobachtungsmaterial fur so detaillierte Rechnungen wohl 
noch etwas gering ist. 

R. F. SANFORD2 gibt flir eine Reihe von N- und R-Stemen die Differenzen 
Va - V. (Radialgeschwindigkeiten aus Absorptionslinien und aus Emissions
linien, hauptsachlich Hot) an. 1m Mittel betragen diese Differenzen +23 km, 
sie sind also, mit einer nur auf einer Platte beruhenden Ausnahme, positiv, wie 
bei den Me-Stemen. Eine Abhangigkeit von der Periode zeigt sich nicht, im Gegen
satz zu den Me-Stemen. Fur den N-Stem V CrB (N3e, P = 357d) findet 
G. A. SHAJN 3 aus den hellen Linien HfJ und HI' die Radialgeschwindigkeit 
-129km. 

Eine Untersuchung der Radialgeschwindigkeiten von R Vir haben wir schon 
unter Ziff. 271' erwahnt. 

Eine weitere Spezialuntersuchung der Radialgeschwindigkeiten liegt vor 
fur SX Her, und zwar von A. H. JOy4. Die Periode dieses Stemes betragt 
nur 103d, das Absorptionsspektrum ist gG4 im Maximum, gKO im Minimum. 
Die hellen Linien des H sind am starksten kurz vor dem Maximum und ver
schwinden im Minimum. Die Va sind urn etwa 10 km veranderlich, das positive 
Maximum wird etwas vor dem Helligkeitsmaximum erreicht, das Minimum vor 
dem Helligkeitsminimum; das Verhalten ist hier also anders als bei 0 Cet und 
R Vir, bei denen die Lichtkurve und die Kurve der Va der Phase nach uberein
stimmen. Die V. haben bei SX Her ihr Maximum zur Zeit des Minimums der Va, 
wie bei 0 Cet und R Vir, wahrend sonst der VerIauf der V.-Kurve anders ist. 
1m Mittel ist Va - Vc = +4 km. 

Bei 1] Gem (M2, P = 235d) scheinen nach D. B. McLAUGHLIN5 die Ande
rungen der Radialgeschwindigkeit nicht in Zusammenhang mit dem Lichtwechsel 
zu stehen. 

33. Die lateralen Eigenbewegungen und die absoluten Helligkeiten der Mira
Sterne. Einen Katalog der Eigenbewegungen von langperiodischen Verander
lichen hat W. GYLLENBERG6 aufgestellt; femer gibt FR. PALMER? ein Verzeichnis 
der Eigenbewegungen von 117 VeranderIichen (hauptsachlich langperiodischen 
und unregelmaBigen). SchlieBlich haben A. S .. YOUNG und A. H. FARNSWORTH8 
die Eigenbewegungen von sechs Mira-Stemen ermittelt. 

In betreff der absoluten GroBe der Mira-Sterne in der Scorpio-Ophiuchus
Wolke der MilchstraBe kommt H. SHAPLEy9 durch Vergleichung mit den dort 
vorhandenen d Cephei-Stemen zu dem SchluB, daB sie im Mittel etwa _2M,5 
(vis.) im Helligkeitsmaximum betragen miisse. (Die an gleicher Stelle erwahnte 
merkwiirdige Verteilung der Periodenhaufigkeit hat sich nicht bestatigtlo.) 

B. P. GERASIMOVICll untersucht auf Grund der Eigenbewegungen und Radial-
geschwindigkeiten der Me-Sterne aufs neue deren absolute GroBe. Unter Annahme 

1 AN 254, S.65 (1934). 2 Publ ASP 42, S.287 (1930). 
3 Poulkovo Obs Cire 10. S. 12 (1934). 
4 Ap J 75. S.127 (1932) = Mt Wilson Contr 443. 
5 PublAmerAstrSoe 7. S.178 (1933). 6 Lund Medd (2) Nr.54 (1930). 
7 Lund Medd (2) Nr.66 (1932). 8 A J 39, S.47 (1929). 
9 Wash Nat Ae Proe 14. S. 958 (1928) = Harv Repr 53. 

10 Harv Bull 867. S. 18 (1929). 
11 Wash Nat Ac Proe 14. S.963 (1928) = Harv Repr 54. 



Ziff. 34, 35. Parallaxen der Mira-Sterne. Durchmesser der Mira-Sterne. 639 

des CAMPBELLschen Apex (A = 271°, D = +28°) findet er fUr die Geschwindig
keit V 0 der Sonne, die mittlere Pekuliargeschwindigkeit V * der Sterne und ihre 
absolute visuelle GroBe M im Helligkeitsmaximum folgende Zahlen: 

P 

50d -250d 

251 -340 
>340 

V0 
83km 
59 
18 

v. 
55 
28 
21 

M 

-2,3 
-1,1 
+0,3 

(42 Sterne) 
(54 ) 
(36 ) 

Dem Sinne nach stimmen diese Ergebnisse mit den frtiher von MERRILL und 
STROMBERG erhaltenen tiberein, die absoluten Helligkeiten sind aber bedeutend 
groBer. Die trigonometrischen Parallaxen scheinen fUr diese neuen Werte zu 
sprechen. ]. H. OORT1 kommt gelegentlich seiner Untersuchungen tiber die 
galaktische Rotation zu einer mittleren absoluten Helligkeit von -2M ,0 fUr die 
Me-Sterne im Helligkeitsmaximum. 

W. GYLLENBERG findet auf Grund der Untersuchung der Eigenbewegungen 
von 101 langperiodischen Veranderlichen in seiner oben zitierten Arbeit noch 
groBere absolute Helligkeiten als GERASIMOVIC, namlich: 

P = 50<l-250d j\l1 = -3,5 
251 -340 -1,4 

>340 +0,1 

In einer weiteren Arbeit2 versucht er dann, eine Perioden-Leuchtkraftkurve 
fUr diese Sterne abzuleiten. Aus Grtinden, die hier nicht dargelegt werden konnen, 
betrachtet er das Minimum als Normalzustand der Veranderlichen, und es ergibt 
sich, daB die absoluten Minimalhelligkeiten zunachst mit wachsender Periode 
abnehmen, dann aber bei noch langeren Perioden (von etwa 27S d an) wieder 
wachsen. Dieses Ergebnis dtirfte aber wohl noch unsicher sein. Es ist hier auf 
den schon frtiher (oben Ziff. 23 b) besprochenen Befund hinsichtlich der scheinbaren 
GroBen von H. LUDENDORFF hinzuweisen. Auch ist zu bedenken, daB die visuelle 
Helligkeit der Mira-Sterne stark durch die Bandenabsorption beeinfluBt wird. Man 
mtiBte also den Betrachtungen tiber die Perioden-Leuchtkraftkurve eigentlich 
nicht die visuellen, sondern die bolometrischen GroBen zugrunde legen. Es ist 
sehr wohl moglich, daB sich fUr diese ein klarerer Zusammenhang mit der Periode 
(etwa eine Zunahme der absoluten bolometrischen GroBen mit der Periode) 
ergeben wird (vgl. hierzu die AusfUhrungen von P. TEN BRUGGENCATE 3). 

Ftir die Veranderlichen der Spektralklasse Se berechnet G. STRASHNy 4 auf 
Grund der jetzt bekannten Eigenbewegungen die mittlere absolute Helligkeit 
im Helligkeitsmaximum zu -1M,1, wahrend MERRILL und STROMBERG +OM,4 
gefunden hatten. N. W. McLEoD5 sucht rein theoretisch unter Annahme der 
Pulsationstheorie eine Perioden-Leuchtkraftkurve fUr die Mira-Sterne der Spek
tralklassen R und N zu berechnen; doch erscheinen die Grundlagen dieser Rech
nung als sehr ungewiB. 

34. Parallaxen der Mira-Sterne. Eine Liste von trigonometrischen Parallaxen 
fUr 11 Mira-Sterne gibt A. VAN MAANEN6. 1m tibrigen ist auf den schon er
wahnten Katalog von Parallaxen Veranderlicher von P. PARENAG0 7 zu ver
welsen. 

35. Durchmesser der Mira-Sterne. Auf Grund ihrer Strahlungsmessungen 
haben PETTIT und NICHOLSON (vgl. oben Ziff. 31) Durchmesser der Mira-Sterne 
berechnet. Danach sind die Durchmesser im Minimum etwas groBer als im Maxi
mum. Der berechnete Durchmesser von 0 Cet (0",042-0",046) stimmt leidlich 

1 BAN 4, S.83 (1927). 
3 Ergebn d exakt Naturwiss 10, S. 58 
4 AN 242, S.21 (1931). 
6 Mt Wilson Contr 356, S.9 (1928). 

2 Lund Medd (2) Nr. 55 (1930). 
(1931). 

5 Pop Astr 40, S.450 (1932). 
7 RAJ 11, S.29 (1934). 
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mit dem im Handbueh angefUhrten, auf interferometrisehen Messungen beruhen
den Werte von 0",056 tiberein. Eine neuere interferometrisehe Messung auf dem 
Mt. Wilson-Observatorium1 ergab 0",047 (im Helligkeitsmaximum von 1928). 

36. Galaktische Verteilungen der Mira-Sterne. H. LUDEXDORFF2 hat die 
galaktisehe Verteilung der Me-Sterne untersueht, wobei er diese naeh der Form 
der Liehtkurven sonderte. Das einzige auffallige Ergebnis ist, daB die Verander
lichen mit Liehtkurven der Formen 1'1,1'2 und (Xl wesentlieh niedrigere dureh
sehnittliehe galaktisehe Breite haben als die anderen. 

39. Hypothesen zur Erklarung des Lichtwechsels der Mira - Sterne. 
G. ARMELLINI 3 kntipft an die beobaehteten Temperatursehwankungen von 
o Ceti theoretisehe Betraehtungen an und kommt zu Folgerungen, die MERRILLS 
Sehleiertheorie zu sttitzen seheinen. Er verbindet daher die Sehleiertheorie 
mit der Pulsationstheorie, urn den Liehtweehsel der Mira-Sterne zu erklaren4 • 

Zu ahnliehen Ansehauungen gelangt P. TEN BRUGGENCATE 5 . 

40. Die Veranderlichen mit Perioden von 45d bis 90d• Un sere Kenntnis 
der Veranderliehen, die der Periodenlange naeh zwischen den b Cephei- und den 
Mira-Sternen stehen, ist in den letzten Jahren sehr gewaehsen; sie werden neuer
dings haufig als "intermediate group" bezeiehnet. Eine Diskussion dieser Ver
anderliehen hat B. P. GERASIMOVIC 6 1929 gegeben, 'doeh entsprieht aueh diese 
schon nieht mehr ganz dem heutigen Stande der Forsehung. Wir wollen im 
folgenden einen mogliehst gedrangten Uberbliek tiber letzteren geben. Dabei 
werden Sterne, tiber deren Liehtweehsel erst wenig bekannt ist, beiseite gelassen, 
und ebenso aueh die spater zu behandelnden RV Tauri-Sterne, zu denen aueh 
der auf S. 164 des Handbuehs angefUhrte Veranderliehe SS Gem gehort. 

Als obere Grenze der Periode fUr normale b Cephei-Sterne nehmen wir 
naeh wie vor 45d an, in Ubereinstimmung mit B. P. GERASIMOVIC 7, denn RS Pup 
mit P = 41d,3 (GERASIMOVIC, Harv Bull 848, S.14) und SV Vul mit P = 45d,1 
(z. B. GERASIlIlOVIC, Harv Bull 846, s. 13; M. BEYER, Erg.-H. zu den AN 8, 
Nr. 3, s. 7; A. V. NIELSEN, V J S 68, s. 383) haben sieh als zweifellose b Cephei
Sterne erwiesen. Als untere Grenze fUr normale Mira-Sterne nehmen wir, ebenfalls 
wie frtiher, P = 90d an, denn T Cen mit P = 91d ist ein solcher (A. H. MORsE, 
Harv Cire 358). Wir wollen hier indessen aueh noeh die Veranderliehen mit 
P = 90d bis 100d mit behandeln, da viele von ihnen mehr zu der "intermediate 
group" als zu den Mira-Sternen zu gehoren seheinen. Der einzige unter den Ver
anderlichen von mehr als 45d Periode, der ein ausgesproehener b Cephei-Stern 
ist (abgesehen von zwei Veranderliehen in der kleinen MAGELLANSehen Wolke, 
Handbueh S.240), ist GG Sgr (B. P. GERASIMOVIC, Harv Bull 846, S.22) mit 
P = 64d,1, Amplitude A = OM,44 phot.; er liegt nahe einem kugelformigen 
Sternhaufen, zu dem er vielleieht - allerdings unter Widersprueh zu der Perioden
Leuehtkraftkurve - in Beziehung stehen konnte. 

Ahnliehkeit mit dem b Cephei-Typus besitzt noeh S Vul (L. HUFN~GEL, 
Harv Bull 866, S. 5), P = 68d,2 (nimmt zu), A = 1M,2 phot., OM,5 vis., Spektrum 
K2 bis M2 (Harv Bull 874, S.21). Die Liehtkurve ist ~ Cephei-artig, aber Ab
weiehungen der Zyklen von der mittleren Periode sowie der Umstand, daB die 
Beziehungen der Radialgesehwindigkeiten zum Liehtweehsel jedenfalls anders 
sind als bei den normalen ~ Cephei-Sternen, verbieten die Einordnung von S Vul 

1 Publ ASP 41, S.333 (1929). 
2 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1932, XX. 
3 Contr Scient Oss Astr di Roma Campidoglio 33 (1931). 
4 Astronomia Siderale II, S.342. Bologna 1931, 
5 Ergebn d exakt Naturwiss 10, S. 72 (1931). 
6 Harv Cire 342 (1929). 7 Harv Bull 857, S.34 (1928). 
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in diese Klasse. M. BEYER (Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S.21) findet, daB 
spatere Beobachtungen durch die Elemente von HUFNAGEL nicht mehr dar
gestellt werden; er konstatiert auf dem absteigenden Aste der Lichtkurve eine 
starke Welle und vermutet daher Verwandtschaft mit dem RV Tauri-Typus. 
P. AHNERT wiederum (A N 241, S.270) kann diese Welle wenigstens im all
gemeinen nicht feststellen. 

Noch mehr als S Vul entfernt sich Z Leo yom normalen b Cephei-Typus 
(B. P. GERASIMOVIC, Harv Bull 849, S. 18). Es ist P = 56d ,7 mit starkem Sinus
glied, A andert sich zwischen den Grenzen oM,1 und 1 M,3, die Lichtkurve ist 
sehr veranderlich, das Spektrum ist MO bis M2 (Harv Bull 874, S.20). Die 
Minima werden durch die von GERASDIOVIC ermittelte Formel leidlich gut 
dargestellt. Ftir spatere Beobachtungen paBt letztere aber nach M. BEYER 
(Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S. 39) nieht mehr. Mit Z Leo ist nach M. BEYER 
(ebenda S.40) UV Dra verwandt (P = n d,4, mittl. .A = oJ1,6S vis., Grenzen des 
Lichtwechsels 8M ,6 bis 9J1,8, Spektrum M4) und ebenso auch TX Dra (ebenda 
S.42; L. JACCHIA, Publ Oss Bologna 2, S.230), bei dem P = 76d ,6, mittl. A 
= OM,S vis., Grenzen des Liehtwechsels 6M ,9 bis 8m ,3, Spektrum MS. 

Die bisher behandelten Sterne zeigen eine gewisse, wenn zum Teil aueh 
ziemlieh entfernte Verwandtschaft mit dem 0 Cephei-Typus. Man kann aber 
Z Leo und die ihm ahnliehen Veranderlichen aueh als mit der Mira-Klasse ver
wandt betrachten. Andere Veranderliehe der "intermediate group" stehen der 
}iira-Klasse sehr nahe oder sind Mira-Sterne. Naeh der Peri ode geordnet sind 
dies folgende: 

RU Vel: P = 63d, .A = 4M,6 phot., Liehtweehse1 etwas unptinktlich. Spek
trum M3e. Wohl Mira-Stern. Die Amplitude ist fUr einen Mira-Stern so kurzer 
Periode groB (c. H. PAYNE, Harv Bull 861, S.9). 

IU Seo: P = 69d , A = 1M,5 phot. Lichtkurve symmetrisch. Urn 1908 
hat ein groBer Epoehensprung stattgefunden. Spektrum unbekannt. Wohl 
Mira-Stern (H. H. SWOPE, Harv Bull 868, S.12). 

V UMi: P = 73d. Helligkeit im Max. 7M ,4 bis 8M ,2, im Min. 8M ,0 bis 8M ,8. 
Es kommen Epochensprtinge und Periodenanderungen vor. Spektrum M4. 
Steht den Mira-Stemen sehr nahe (W. HASSEN STEIN, Publ Obs Potsdam Nr. 87). 
Nach R. F. SANFORD (Ap J 79, S. 77 = Mt Wilson Contr 481) zeigt die verander
liche Radialgeschwindigkeit (-150 bis -179 km) keine Beziehung zum Licht
weehsel. 

AL Sgr: P = 81 d ,5, A = 4M,0 photo Spektrum unbekannt. Wohl Mira
Stern (c. H. PAYNE, Harv Bull 861, S.9). 

TZ Cep: P = 83d , A = 1-M bis 2M. Lichtkurve veranderlich, Spektrum MO. 
Steht jedenfalls der Mira-Klasse sehr nahe (W. HASSENSTEIN, AN 250, S.265). 

SU Sgr: P = 88d , A = OM,8 vis. Liehtweehsel etwas unptinktlich. Spek
trum M7. Wohl Mira-Stern (c. H. PAYNE, Harv Bull 861, S.9). 

T Cen: P = 91d. Mira-Stern (vgl. vorige Seite). 
Weitere hierhergehorige Sterne seheinen Dbergangsformen von den Mira

Stemen zu den. unregelmaBigen Veranderlichen zu bilden; man bezeichnet sie 
haufig auch als "halbregelmaBig". Wir konnen im einzelnen auf den Licht
wechsel dieser Sterne nicht eingehen; die Perioden werden meist nur schlecht 
innegehalten, die Amplituden sind in der Regel klein, die Form der Lichtkurve 
ist oft sehr veranderlich. 1m folgenden geben wir ein Verzeichnis dieser Objekte 
mit ihren mittleren Perioden, ihren Amplituden und (soweit bekannt) ihren Spek
tren, im wesentlichen nach PRAGERS Ephemeriden, ncbst Angaben tiber die 
wichtigste neuere Literatur: 

Handbuch der Astrophysik. VII. 41 
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AF Peg: P = 534, A = 1M ,O, Spektrum M4 (S. EINBU, Beob. verand. 
Sterne XI, S. 29). 

AD Cyg: P = nd, A = 1M ,6, Spektrum S (S. EINBU XI, S. 20). 
SV UMa: P = 76d, A = 1M ,2, Spektrum K2 (B. P. GERASIMOVIC, Harv 

Bull 869, S.15; M. BEYER, Erg.-H. zu den A N 8, Nr.3, S. 53; S. EINBU XI, 
S. 35; L. jAcCHIA, Publ Oss Bologna 2, S.231. Radialgeschwindigkeit -95 bis 
-113 km [nach R. O. REDMAN, M N 92, S.116]). 

RX Boo: P = 78d, A = 2M ,2, Spektrum M6 (E. LORETA, B A F 1, S. 159). 
CX Ori: P = 80d, A = 1M ,8, Spektrum? (C. HOFFMEISTER, AN 238, S. 23). 

RS Cam: P = 83d, A = 1M ,2, Spektrum Mb (W. HASSENSTEIN, PublObs 
Potsdam Nr. 87, S. 13; AN 252, S. 299). 

U Lup: P = 8P, A = 2M ,4, Spektrum GO (D. J. K. O'CONNELL, Harv 
Bull 893, S.21). 

TT Per: P = 91d,5, A = 1M ,2, Spektrum M5 (B. P. GERASIMOVIC, Harv 
Bull 869, S. 19; M. BEYER, Erg.-H. zu den AN 8, Nr.3, S.33). 

SS Cep: P = 97d,5, A = 1M ,1, Spektrum Mb (W. HASSEN STEIN, Publ 
Obs Potsdam Nr. 87, S. 27). 

AH Cyg: P = 99d,5, A = 1M ,6, Spektrum ? (S. EINBU XI, S.19). 
Unter diesen Sternen diirfte wohl SS Cep den Mira-Sternen noch am nachsten 

stehen. Als schon fast unregelmaBig diirfte man die folgenden Veranderlichen 
betrachten k6nnen: 

RX UMa: P = Md, A = 2M ,5, Spektrum? (A. BRuN, Lyon Bull 13, S.19; 
L. jACCHIA, Publ Oss Bologna 2, S. 235; S. EINBU XI, S.36). 

TX Per: P = 77d, A = 2M ,8, Spektrum Mp (S. EINBU XI, S.30). 
ST UMa: P = 81d, A = OM,8, Spektrum Mb (M. BEYER, Erg.-H. zu den 

AN 8, Nr. 3, S. 69; E. LORETA, B A F 1, S.11). 
SW Per: P = 84d, A = 1M ,6, Spektrum M4 (B. P. GERASIMOVIC, Harv 

Circ 338; M. BEYER, Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S. 61; L. jACCHIA, PublOss 
Bologna 2, S. 234; S. EINBU XI, S.31). 

TZ Cyg: P = 90d, A = 2M ,0, Spektrum M7 (S. KIERULFF, AN 249, 
S·360)· 

RWEri: P= 91d, A =1M ,5, Spektrum? (L. HUFNAGEL, HarvBu1l873, S.8). 
Die beiden letzten Gruppen von Veranderlichen sind natiirlich schwer 

gegeneinander abzugrenzen, und die Einordnung der einzelnen Sterne ist nicht 
. frei von Willkiir und Unsicherheiten. 

Wahrend die bisher besprochenen Sterne der "intermediate group" mehr 
oder weniger eng mit der 15 Cephei- oder der Mira-Klasse verwandt oder auch 
fast ganz unregelmaBig zu sein scheinen, weisen einige weitere Objekte dieser 
Art ein ganz besonderes Verhalten auf: 

UU Her. Nach B. P. GERASIMOVIC (Harv Bull 857, S.27) betragt die 
Periode in unregelmaBigem Wechsel 73d und 45d, doch dauert das Bestehen 
dieser beiden Perioden jedesmal langere Zeit an. Form der Lichtkurve und 
Amplitude sind starken Anderungen unterworfen, letztere steigt bis zu 1M ,9 
(phot.) an. Es kommen auch langere Zeiten konstanter Helligkeit und solche 
ganz unregelmaBigen Lichtwechsels vor. M. BEYER (Erg.-H. zu den AN 8, 
Nr. 3, S. 44) bestatigt im wesentlichen diesen Befund, W. THEILE (A N 248, 
S. 263; 251, S. 271) hat spater auch noch eine Periode von 91d konstatiert (vgl. 
auch L. DETRE U. K. LASSOVSZKY, AN 252, S. 197). W. THEILE hat den Farben
index zu +oM,4 bestimmt (A N 253, s. 169). Das Spektrum ist GOv, die Radial
geschwindigkeit. -130 km (Mt Wilson Rep 1926/27, S. 21). 

Z Cnc hat nach B. P. GERASIMOVIC und M. L. WALTON (Harv Bull 862, 
S. 25) Ahnlichkeit mit UU Her. Es treten bei Z Cnc drei abwechselnde Perioden 
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von 80d, 114d und 166d auf; zuweilen wechseln zwei von ihnen rasch und unregel
maBig abo Die Amplitude schwankt zwischen wenigen Zehnteln der GroBen
klasse und mehr als einer GroBenklasse. M. BEYER (Erg.-H. zu den AN ·8, 
Nr. 3, S. 63) kann indessen den obigen Befund hinsichtlich des zeitlichen Verlaufs 
des Lichtwechsels nicht bestatigen, und P. AHNERT (A N 241, S. 265) findet gar 
fUr die Zeit von 1923 bis 1930 uberhaupt nur Helligkeitsschwankungen von OM,3. 
Die Verhaltnisse sind also noch recht ungeklart. (Das Spektrum ist M5.) 

V Lyn hat nach M. BEYER (Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S. 46; vgl. auch 
L. JACCHIA, Publ Oss Bologna 2, S.237) ebenfalls A.hnlichkeit mit UU Her; 
die Perioden sind 54d, 87d und 163d (Spektrum unbekannt). Das gleiche gilt, 
ebenfalls nach M. BEYER (ebenda S.49), augenscheinlich auch von RZ UMa 
mit Perioden von 77 und 136d (Spektrum M7). Auch bei RU Aqr hat B. P. GERA
SIMOVI<': (Harv Bull 848, S. 18) einen auBerst merkwurdigen Lichtwechsel ge
funden, wahrend P. M. RYVES eine Periode von 69d annimmt (vgl. oben Ziff. 27 e) ; 
es mussen weitere Beobachtungen dieses Stemes abgewartet werden. 

Auffallig ist die Tatsache, daB bei den in dieser Ziffer behandelten Ver
anderlichen Perioden von 45d bis 60d nur auBerst selten vorkommen. 

Man ersieht aus den vorangehenden Ausfiihrungen, daB fUr die Sterne der 
"intermediate group" die Verhaltnisse noch ziemlich unklar liegen. Oft kommt 
es vor, daB spatere Beobachtungen im Widerspruch zu den aus fruheren gezoge
nen Schlussen stehen. Daher ist eine Einteilung dieser Veranderlichen, wie sie 
B. P. GERASIMOVIC in seiner schon zitierten Abhandlung1 vomimmt, vielleicht 
noch vedriiht. Bemerkenswert ist aber sein Hinweis, daB manche dieser Ver
anderlichen nicht in die von H. SHAPLEY festgestellte und spater noch zu be
sprechende Beziehung zwischen den Perioden und den Spektren der verander
lichen Sterne passen. 

A. H. JOY:! hat die Spektra von 22 Veranderlichen mit M-Spektren ohne 
helle Linien und mit Perioden zwischen 40d und 140d untersucht. Die Spektren 
andem sich nicht mit dem Lichtwechsel, die A.nderungen der Radialgeschwindig
keit sind klein und ungewiB. Die Radialgeschwindigkeit betragt (ohne Rucksicht 
auf das Vorzeichen) im Mittel 44 km. 

f) Die veranderlichen Sterne der (t Cephei-Klasse. 
41. Definition und Vorbemerkungen. Es scheint, als ob die fruher unter 

der Bezeichnung "f-t Cephei-Steme" zusammengefaBten Veranderlichen (zu denen 
man inder Regel auch einige nicht rotlich gefarbte Objekte rechnet) in mehrere 
verschiedene Klassen oder wenigstens Gruppen werden eingeteilt werden mussen. 
Zwei sich ziemlich deutlich abgrenzende Arten besprechen wir in Ziff. 41 a und 
41 b. Einstweilen ist aber die Sachlage noch unklar. Es muB nochmals betont 
werden, daB sich eine schade Grenze zwischen den Mira-Stemen und den roten 
unregelmaBigen Veranderlichen nicht ziehen laBt. Zwischenformen, die man 
haufig als "halbregelmaBige Veranderliche" bezeichnet, haben wir Z. B. in der 
vorigen Ziffer kennengelemt. L. JACCHIA3 rechnet zu den Mira-Stemen nur 
diejenigen, die Emissionslinien aufweisen (abgesehen von einigen R- und N
Stemen) und zahlt aIle, bei denen die Emissionslinien fehlen, zu den "variabili 
semiregolari e irregolari". (Ob dies statthaft ist, kann erst eine genauere Unter
suchung lehren. Z. B. hat D. B. McLAUGHLIN4 im Spektrum von f-t Cep Linien 
des H zeitweise hell gefunden, ebenso im Spektrum von RS Cnc, AF Cyg und 
X Her.) Diese teilt er dann weiter in zwei Unterklassen ein; zu der ersten gehoren 

1 Harv Cire 342 (1929). 2 Publ A 5 P 44, 5.240 (1932). 
3 Pubbl Oss Bologna 2, 5.229 (1933). 
4 PublAmerAstr50e 7, 5.94 (1932); 8, 5.15 (1934). 

41* 
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die Sterne, die eine einzige, gut definierte Periodizitat zeigen (AF Cygni-Typus), 
zu der zweiten diejenigen, die mehrere, unregelmaBig aufeinanderfolgende 
Perioden aufweisen oder ganz unregelmaBig sind (p, Cephei-Typus). JACCHIA 
hebt aber selbst die Schwierigkeit und die Willktir dieser Einteilung hervor. 
Wir wollen ihr hier nicht folgen. 

Die Frage der Veranderlichkeit der roten Sterne im allgemeinen haben 
J. STEBBINS und C. M. HUFFER l untersucht durch lichtelektrische Messungen 
an 190 Stemen, die fast ohne Ausnahme den Spektralklassen MO bis M6 angehoren. 
Ein Drittel von dies en Objekten zeigte Lichtschwankungen von oM,1 oder mehr. 
Es handelt sich hier nur urn Riesensterne, und es ist zu vermuten, daB kein roter 
Riese eine vollig konstante Helligkeit besitzt. 

41a. Veranderliche, die eine kurze und eine lange Peri ode besitzen. Es 
hat sich herausgestellt, daB der Lichtwechsel einiger Veranderlicher eine kurze 
und eine lange Periode oder, da diese Perioden in der Regel nur unptinktlich 
befolgt werden, besser gesagt einen kurzen und einen langen Zyklus besitzt. 
Gerade p, Cep selbst gehort hierher; es ist daher ein recht unglticklicher U mstand, 
daB man diesen Stern als Prototyp fur die roten, unregelmaBigen Veranderlichen 
ausgewahlt hat. - Mit den hier besprochenen Objekten haben sich W. ZESSE
WITSCH2, D. J. K. O'CONNELL3 und J. VAN DER BILT4 zusammenfassend be
schaftigt. In der folgenden Dbersicht sind sie nach dem gegenwartigen Stande 
der Kenntnis aufgefiihrt, nebst Angaben tiber die wichtigste neuere Literatur. 
P 1 bedeutet die kurze, P 2 die lange Periode. 

Stern 

SXCen. 

VSge. 

SUGem. 

AI Sco 

DF Cyg. 

TWPeg 

UZ Per. 

WOri 
SV And. 

VHya 

.u Cep. 

IX Ori . 

Spektr. P, 

F5 

Ob 

K6v 

K 

K 

M6 

M4 

Nb 

M7e 
N 

M2 

M2 

17 ,2 

25 

36 

50 

90 

90 

200 

316 

530 

750 

P, 

530 

700 

980 

790 

934 

920 

2000 

930 
6500 

4675 

2070 

Tabelle 5. 
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Wegen Raummangels konnen wir hier nur ganz kurze Angaben tiber diese 
Sterne machen. Bei SX Cen und AI Sco gehen die Lichtsehwankungen in dem 
kurzen Zyklus in t5 Cephei-artigen, aber meist recht veranderlichen Lichtkurven 
vor sich. Bei AI Seo umfaBt z. B. diese Lichtschwankung im allgemeinen 1M 
bis 1I lll , die langperiodische dagegen fast 2M. Bei SX Cen ist P2 sehr verander
lich. Bei V Sge erinnert die rasche Lichtschwankung an die eines RV Tauri
Sternes, und DF Cyg ist in seinem raschen Liehtwechsel ein ausgesprochener 
RV Tauri-Stern. UZ Per solI nach ZESSEWlTSCH noch eine dritte Peri ode von 
5000d (Amplitude nur OM,}) besitzen. SV And ist in seinem ktirzeren Licht
wechsel ein typiseher Mira-Stern. Bei V Hya ist die Amplitude des langsamen 
Lichtwechsels sehr groB, namlich SM bis 6M , der schnellere Lichtwechsel ist 
wiederum RV Tauri-ahnlich. Bei # Cep vermutet man noeh eine dritte Periode 
von etwa 90d bei sehr kleiner Amplitude. 1m Spektrum dieses Sternes hat 
Mc LAUGHLIN H Y und H t5 zur Zeit des Maximums hell gefunden; er hat auch 
die Anderungen der Radialgeschwindigkeit untersucht, die sich ahnlich wie bei 
IX Ori verhalten. Bei letzterem gehen die raschen, sehr kleinen Lichtanderungen 
in unregelmaBigen Zyklen von einigen Wochen oder Monaten vor sich, die lang
samen sind synchron mit kleinen Anderungen der Radialgeschwindigkeit. Die 
Bahnelemente von IX Ori als spektroskopischer Doppelstern haben H. SPENCER 
JONES I und R. F. SANFORD2 bestimmt. Auch die interferometriseh gemessenen 
Durchmesser scheinen der langeren Peri ode zu folgen, doch ist dieses Ergebnis 
noch nicht sichergestellt. 1m Spektrum von IX Ori hat N. T. BOBROVNIKOFF3 
Skandiumoxyd nachgewiesen. 

Die Gesamtamplitude des Lichtwechsels ist am groBten (6M ) bei V Hya, 
dann folgen SV And mit SM, SX Cen, V Sge, DF Cyg mit 3I /2M bis 4M ; am 
kleinsten ist sic bei # Cep und IX Ori (rund 1M ). Abgesehen von SX Cen und 
VSge, bei denen PI am klcinsten ist, sind alle hier besprochenen Objekte rotlich. 
V Sge halt C. H. PAYXE 4 fUr eine gewesene Nova. 

In die hier bchandelte Gruppe von Sternen gehort wahrscheinlieh aueh 
RV Tau 5 (wie ubcrhaupt nach dem oben Gesagten die RV Tauri- und die mit 
ihnen verwandten Veranderlichen hier stark in Erseheinung zu treten scheinen), 
ferner UU Aur 6 sowie VY And, ST Cam und VY Cas. 

Der hier bcsprochenen Gruppe von Veranderlichen gehoren solche an, die 
im ubrigcn in verschicdene andere Klassen einzuordnen sind, denn DF Cyg ist 
ein typischer RV Tauri-, SV And ein typischer Mira-Stern. Es scheint demnach 
so, als ob hier nicht cine neue Klasse von Veranderlichen vorliegt, sondern als 
ob das Vorhandensein cines sehr langen Zyklus des Liehtwechsels (neben einem 
kurzeren) nur eine bcsondere Eigenttimlichkeit einzelner Veranderlicher ver
sehiedener Klassen ist, die bei den roten unregelmaBigen oder halbregelmaBigen 
Veranderlichen verhaltnismaBig am haufigsten vorkommt. 

41 b. Die Sterne der RR Tauri-Art. L. JACCHIA7 faBt einige Objekte zu 
einer besonderen Klassc zusammen, die in ihrem Lichtweehsel Ahnlichkeit mit 
RR Taur haben. Dieser Stern andert seine Helligkeit manehmal in wenigen 
Tagen urn mehr als 3M , zu anderen Zeiten bleibt er wochenlang fast konstant; 
irgendeine Regel ist nicht erkennbar (Abb.2). JACCHIA zahlt noch drei weitere 
Sterne zu dieser Klasse; fUr die nahere Beschreibung des Liehtwechsels verweisen 

1 MN 88, S.661 (1928). 2 Ap J 77, S.110 (1933) = MtWilsonContr 464. 
3 Ap J 77, S. 347 (1933). 4 Harv Bull 894, S. 18 (1934). 
5 M. BEYER, Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S. 20 (1930); L. JACCHIA, Pubbl Oss Bologna 

2, S. 192 (1933). 
6 B. \V. KUKARKIN 1I. V. TSCHERNOW, Gorki Bull 3, S. 146 (1932). 
7 Pubbl Oss Bologna 2, S.191 (1933). 
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wir auf die in der folgenden 'Obersicht enthaltenen Literaturangaben sowie auf 
die oben zitierte Stelle bei JACCHIA. Bemerkenswerterweise sind diese vier Sterne 
alle gelblich. Das Spektrum ist nur fUr RW Aur bekannt (GO). 

RW Aur: M. BEYER, Erg.-H. zu den AN 8, Nr.3, S. 71; L. JACCHIA, 
AN 240, S. 121; P. PARENAGO, Gorki Bull 4, S.222. 

RY Ori: M. HARWOOD, Harv Bull 868, S. 19. 
UX Ori: FR. LAUSE, AN 239, S. 303; 240, S. 311; 250, S. 82. 

RR Tau: L. JACCHIA, AN 240, S. 121; L. CAMPBELL, Harv Circ 382 u. 395; 
P. PARENAGO, Gorki Bull 4, S.226. 

BJ7~ fII,05i6,581059OiJ 5910 59'0 5960 5980 6000 6020 60110 6060 6080 6100 

Abb. 2. Lichtkurve von RR Tauri nach L. J ACCHIA. 

42. Die fJ, Cephei-Sterne der Spektralklassen N und R. Die Zahl der be
kannten unregelmaBigen Veranderlichen dieser Spektralklassen hat sieh in den 
letzten Jahren nieht wesentlich vergroBert. Man nimmt aber bei einigen von 
ihnen jetzt groBere Amplituden an als fruher, so daB wir jetzt ungefahr ein 
Dutzend kennen, deren Lichtschwankungen 2M uberstei~en; doch sind in keinem 
Falle Amplituden von mehr als 3M bis 31/2M beobachtet worden. L. JACCHIA1 

gibt ein Verzeichnis derjenigen N-Sterne, die er als sieher vollig unregelmaBig 
ansieht (also als seinem p. Cephei-Typus angehOrig) sowie derjenigen, die er in 
seinen AF Cygni-Typus einordnet2• Eine eingehende Untersuehung des Lieht
weehsels von UX Dra hat W. HASSENSTEIN3 unternommen. In betreff der auf 
S. 168 des Handbuehs besonders erwahnten Sterne ist zu bemerken, daB sieh 
S Seu tatsaehlieh als nieht der d Cephei-Klasse angehOrig erwiesen hat'. In 
RS Tel haben wir (vgl. oben Ziff. 15) noeh einen zweiten R Coronae-Stern (neben 
SAps) kennengelernt, der ein R-Spektrum besitzt. 

43. Die fJ, Cephei-Sterne der Spektralklasse M. Der eingangs der Ziffer 
behandelte Veranderliehe S Per wird jetzt, wie schon erwahnt, ebenfalls zur 
Spektralklasse M gezahlt (M5). 

In PRAGERS Ephemeriden fUr 1934 sind etwa 80 M-Sterne als unregelmaBig 
bezeiehnet und ebenso drei S-Sterne. Nur sechs davon haben Amplituden von 
mehr als 2M. 

Von den auf S. 169 bis 170 des Handbuchs besonders erwahnten Sternen 
sind TZ Cyg, p. Cep und (X Ori bereits oben (Ziff. 40 bzw. 41 a) besproehen worden. 
Den Liehtweehsel von g Her hat Z. KOPAL5 diskutiert. 'Ober die Titanoxyd
Banden im Spektrum von (X Her und R Lyr hat N. T. BOBROVNIKOFF6 Unter
suchungen angestellt, und im Spektrum von X Her hat D. B. McLAUGHLIN? 
helle Linien des H naehgewiesen. Fur die ziemlieh kleinen Anderungen der 
Radialgeschwindigkeit von R Lyr fand R F. SANFORD8 eine mittlere Periode von 

1 Pubbl Oss Bologna 2, S.240 (1933). 
2 Pubbl Oss Bologna 2, S.233ft. 
3 Publ Obs Potsdam Nr.87, S.47 (1932). 
4 B. STICKER, AN 231, S.369 (1928); P. TEN BRUGGENCATE, Lembang Ann 2, Nr.3. 

S.37 (1928). 
6 Lyon Bull 13. S. 137 (1931). 
6 PubiAmerAstr50c 7, 5.213 (1933); Ap] 78, 5.211 (1933). 
7 PubiAmerAstr50c 7. 5.94 (1932); 8. 5.15 (1934). 
8 Ap J 71. 5.209 (1930) = Mt Wilson Contr 394. 
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43d,5, doch scheinen auBerdem noch weitere Anderungen vorhanden zu sein; 
die Beziehungen zwischen den Kurven der Radialgeschwindigkeit und der Hellig
keit untersucht SANFORD nicht. Strahlungsmessungen an einigen roten unregel
maBigen Veranderlichen verdanken wir E. PETTIT und S. B. NICHOLSON I. 

Ein schaner Ubergangstypus zwischen Mira- und # Cephei-Sternen ist 
UU Dra (Spektrum M6), den W. HASSENSTEIN 2 sehr grtindlich untersucht hat. 

44. fl, Cephei-Sterne der Spektralklasse K. PRAGERS Ephemeriden flir 1934 
enthalten 20 als unregelmaBig bezeichnete K-Sterne, von denen nur 3 Amplituden 
von mehr als 2M (bis hochstens 2M,6) besitzen, namlich TW Aql, V Pyx und 
BM Sco. V Pyx ist wahrscheinlich ein R Coronae-Stern3 . (X Cas (Spektrum KO 
oder G8) hat nach W. HASSENSTEIN4 wohl tiberhaupt eine konstante Helligkeit. 

45. fl, Cephei-Sterne mit besonderem Spektrum. Uber die auf S. 171 bis 
172 des Handbuchs erwahnten Sterne dieser Art ist folgendes zu be mer ken : 

SU Mon hat ein S-Spektrum. 
W Cep. Den Lichtwechsel hat A. SEVERNY untersucht 5. Uber das Spcktrum 

von VV Cep vgl. oben Ziff.27y. 
RY Tel hat sich als Mira-Stern (P = 239d , M3e) erwiesen. 
PRAGERS Ephemeriden fiihren noch einige weitere unregelmaBige Verander

liche mit besonderem Spektrum an. Der Lichtwechsel dieser Objekte ist erst 
wenig bekannt, und es ist bei den meisten fraglich, ob sie zu den # Cephei-Sternen 
zu rechnen sind. GroBere Lichtschwankungen hat nur AX Per, der wahrschein
lich mit Z And verwandt ist (vgl. oben Ziff. 10). 

46. Abnorme unregelmaBige Veranderliche. Von den in Ziff. 46 erwahnten 
Veranderlichen sind X CVn und X Tau vielleicht tiberhaupt konstant. RU Cen 
ist ein RV Tauri-Stern, RV Lib ein ~ Cephei-Stern; tiber d und Z Ser ist nach 
wie vor wenig bekannt, RT Vul hat vielleicht eine mittlere Periode von 62d 
bei sehr kleinen Lichtschwankungen6. Bei T Pis vermutet M. ESCH7 eine mittlere 
Periode von 258 bis 26~. RX And ist ein U Geminorum-Stern (vgl. oben Ziff.18), 
RW Aur ist oben in Ziff. 41 b behandelt worden. SS Sct hat sich als ~ Cephei
Stern erwiesen; tiber X Lyr, S Tel und RZ Lac (Spektrum8 Bge) ist wesentlich 
Neues nicht bekannt geworden, dagegen liegt tiber den Lichtwechsel von (! Cas 
eine ausflihrliche Untersuchung von W. HASSEN STEIN 9 vor; danach gilt die von 
OKOUNEFF abgeleitete Periode von HOOd nur flir 1904 bis 1925. 

Weitere unregelmaBige Veranderliche mit B- und A-Spektren sind AE AurlO 

(BOp), RR Set (B8), der wahrscheinlich unveranderlich istll, BN Ori (A7), der 
nach P. PARENAGOI2 eine ziemlich groBe Amplitude (2M A) besitzt. Ferner sind 
weitere unregelmaBige Veranderliche mit F- und G-Spektren UV Boo (F5), 
TZ Her I3 (F5), UY Aur (GO e) 14, NO Cyg (G5), RX Cep (G7) und U Boo (G). 

46a. Allgemeines iiber die fl,Cephei-Sterne. Statistische Betrachtungen tiber 
die unregelmaBigen Veranderlichen haben FR. PALMERI5 und G. R. MICZAIKAI6 
angestellt. Besonders bemerkenswerte Ergebnisse sind dabei nicht erzielt worden. 
Absolute Helligkeiten auf Grund der spektroskopischen und trigonometrischen 
Parallaxen berechnet P. PARENAGOI7, wahrend FR. PALMER in ihrerebenzitierten 
Arbeit die Eigenbewegungen dazu benutzt. 

1 Ap J 78, S.320 (1933) = Mt Wilson Contr 478. 
2 Publ Obs Potsdam Nr. 87, S. 37 (1932). 3 Lichtkurve Harv Bull 868, S.20 (1929). 
4 V J S 69, S.309 (1934). 5 Gorki Bull 4, S.232 (1933). 
6 E. LORETA, B A F 2, S.20 (1933). 7 Veroff SternwValkenburg 1, S.7 (1930). 
8 ApJ 78, S.94 (1933) = MtWilsonContr 471. 9 AN 253, S.457 (1934). 

10 Gorki Bull 3, S. 30 u. 90 (1930/31). 11 Gorki Bull 3, S.119 (1931). 
12 Gorki Bull 4, S.225 (1933). 13 PublTashkentObs 1, S.68 (1928). 
14 PubIASP44, S.385 (1932). 15 LundObsCirc 3, S.8 (1931). 
16 ZfAp 8, S.163 (1934). 17 RAJ 11, S.29 (1934). 
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L. JACCHIA macht in seiner schon haufig zitierten Abhandlung1 eine Ffille 
von interessanten Bemerkungen fiber die unregelmaBigen Veranderlichen; wir 
k6nnen darauf aus Raummangel nicht eingehen. Man findet dort auch zahlreiche 
Lichtkurven wiedergegeben. 

g) Die Veranderlichen der RVTauri-Klasse. 
48. Die einzelnen RVTauri-Sterne. Aus der auf S.174 des Handbuchs 

gegebenen Tabelle der RV Tauri-Sterne sind als wahrscheinlich nicht zu dieser 
Klasse geh6rig zu streichen TX Per [So EINBU, Beobaehtungen veranderlieher 
Sterne XI, S.30 (1933)], TV And [B. P. GERASIMOVIC, Harv Bull 852, S.11 
(1927); M. BEYER, Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S. 59 (1930)], U Boo [nach 
einer Auswertung der Beobaehtungen im Mem B A A 28, S. 73 (1929); 31, S. 74 
(19)4)J, RS Cam (vgl. oben Ziff. 40), R Pic [D. J. K. O'CONNELL, Harv Bull 892, 
S.9 (1933)]. 

Die naehfolgende Tabelle enthalt ein Verzeichnis der RV Tauri-Sterne sowie 
von so1chen Veranderlichen, die mehr oder minder mit dieser Klasse verwandt 
sind. Das Zeichen * bedeutet, daB das betreffende Objekt sieher ein RV Tauri
Stern ist. Die P, A und die Angaben fiber die Spektren sind im wesentliehen 
PRAGERS Ephemeriden ffir 1934 entnommen; gist die galaktisehe Breite. Die 
Anmerkungen zu der Tabelle geben n1i.here Auskunft fiber die neueren Ergebnisse 
fUr die einzelnen Sterne. - Eine Reihe weiterer Sterne muB noeh naher unter
sueht werden, ehe man sie hierher reehnen darf, wie U Del [Z. KOPAL, AN 242, 
S.245 (1931)J, RY Lac [So EINBU XI, S.26 (1933)J, VW Cir [H. H. SWOPE, 
Harv Bull 883, S. 42 (1931)J, RR CrB [Z. KOPAL, B A F 1, S. 80 (1932)J, BZ Set 
[M. HARWOOD, Harv Bull 893, S.22 (1933)J, V 360 Cyg [Gorki Bull 4, S.358 
(1934)J und mehrere andere Veranderliehe, fiber deren Liehtweehsel erst ziemlich 
wenig bekannt ist. Verwandt mit den RV Tauri-Sternen dfirfte aueh AF Cyg 
sein (vgl. oben Ziff.24). Ffir einen RV Tauri-Stern halt E. LORETA [B A F 1, 
S. 183 (1932); 2, S.99 (1933)J RS Cnc, doeh ist dieser Stern wohl naeh 
D. B. McLAUGHLIN [A J 44, S.49 (1935)J besser als Ubergangstypus zwischen 
den RV Tauri-Sternen und den roten unregelmaBigen Veranderliehen zu be
traehten. S. SELIVANOW [Poulkovo Circ 11, S.17 (1934)J sieht ihn als Vertreter 
einer besonderen Gruppe von halbregelmaBigen Veranderliehen an. - V Sge 
zeigt iIi seinem rasehen Liehtweehsel (P = 17d,2) nach L. JACCHIA (vgl. oben 
Ziff. 41 a) Verwandtschaft mit den RV Tauri-Sternen. 

Tabelle 6. Verzeiehnis der RVTauri-Sterne und verwandter Vera.nderlieher. 

SteJ:Il P A g Spektrum SteJ:n P A g Spektrum 

TXAqi. 35d oM,5 15° F? *SSGem 89d OM,7 3° GO-Ko 
*DFCyg 50 3,6 8. eKOv *UMon. 92 1,7 6 G5-K2 
CNCen. 51 1,5ph 2 - AMSgr . 95 3,7ph 20 -
GKCar . 56 1,5ph 4 - AGAur. 98 2,2 17 eG5e 
*TTOph 61 2,2 27 F8pe *RUCep . 117 1,0 21 K8 
*RUCen . 65 1,5ph 18 G6v *TXOph. 138 1,6 22 MO 
*RXCap. 68 1,3 24 - *R Set. 144 4.5 3 K5ev 
*RSge . 71 1,8 11 eG7 SAql. 147 3,6 10 -
*ACHer 75 1,8 13 F1-K4 RV And .. 172 2,7 11 M3e 
*VVul . 76 1,8 9 eG7-eKO *ZUMa 198 1,8ph 58 M6e 
*RVTau 79 3,0 11 KO *RTHya. 256 2,Oph 19 M6e 
*UZOph 87 2,5 22 F8-K5 WCyg. 262 1,9 6 M5e 
*ARSgr 89 2,Oph 14 G RZCyg .. 556 4,0 1 pee. 

1 Pubbl Oss Bologna 2, S.229 (1933). 
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Anmerkungen. TX Aql. Nach M. BEYER [A N 234, S.474 (1929)J 
Zwischenstufe zwischen RV Tauri- und !5 Cephei-Typus, naher dem ersteren. 

DF Cyg. AuBer einem Lichtwechsel von ausgesprochenem RV Tauri
Charakter (P = 49d ,8) besitzt der Stern eine lange Periode von 790d (Literatur
angaben s. oben Ziff. 41 a). 

CN Cen und GK Car. Nach E. HERTZSPRUNG [B A N 6, S. 1 (1930)J sind die 
Lichtkurven !5 Cephei-artig mit abwechselnd tieferen und weniger tiefen Minima. 
Wohl ebenfalls Zwischenstufen, aber der !5 Cephei-Klasse naherstehend, da bisher 
keine Anzeichen von UnregelmaBigkeit. 

TT Oph. Ohne Zweifel RV Tauri-Stern. B. P. GERASIl\lOVIC, Harv Bull 847, 
S. 17 (1927). M. BEYER, Erg.-H. zu den A N 8, Nr. 3, S. 16 und Tafel I (1930)1. 

RU Cen. Ohne Zweifel RV Tauri-Stern. Lichtkurve {J Lyrae-artig mit 
starken UnregelmaBigkeiten im sekundaren Minimum. J. VOUTE, Ann Lembang 
2, Nr. 4, S.63 (1932). E. RYBKA, Contr Astr Inst Lwow Nr.2 (1934). 

RX Cap. Nach L. JACCHIA [A N 241, S.287 (1931)J und P. PARENAGO 
~Gorki Bull 3, S. 114 (1931)J ohne Zweifel RV Tauri-Stern. 

R Sge. Ohne Zweifel RV Tauri-Stern. B. P. GERASIMOVIC U. L. HUFNAGEL, 
Harv Circ 340 (1929). M. BEYER, S.9 u. Tafel I (1930). Nach R. F. SANFORD 
[Ap J 79, S.77 (1934) = Mt Wilson Contr 481J ist die Radialgeschwindigkeit 
urn etwa 40 km veranderlich, ob synchron mit dem Lichtwechsel, ist fraglich. 

AC Her. Ohne Zweifel RV Tauri-Stern. W. F. H. WATERFIELD, Harv Bull 
845, S.11 (1927). G. ZACHAROV, Publ Tashkent 1, S.67 (1928). M. BEYER, 
S. 14 u. Tafel 1(1930). Nach R. F. SANFORD [Ap J 73, s. 364 (1931) = Mt Wilson 
Contr 424J hat die Radialgeschwindigkeitskurve Haupt- und Nebenmaxima und 
-minima, die den entsprechenden Minima und Maxima der Lichtkurve urn etwa 
7d folgen. Interessante Anderungen im Spektrum (F1 im Maximum, K4 im Mini
mum); die Linien des H haben zeitweise Emissionsrander. 

V Vul. Ohne Zweifel RV Tauri-Stern. B. P. GERASIMOVIC, Harv Circ 321 
(1927). M. BEYER, S. 11 u. Tafel I (1930). Die Radialgeschwindigkeit ist nach 
R. F. SANFORD (Zitat wie bei R Sge) urn 40 km veranderlich, scheint aber nicht 
die photometrische Periode zu zeigen. Vielleicht erklart sich dies aber durch 
Anderungen der Schwerpunktsgeschwindigkeit [vgl. B. P. GERASIMOVIC, Harv 
Circ 341, S.5 (1929)J. 

RV Tau. M. BEYER, S.18 u. Tafel I (1930). Wahrscheinlich sind lang
periodische Anderungen der mittleren Helligkeit vorhanden. 

UZ Oph. Zweifellos RV Tauri-Stern. E. LEINER, AN 233, S.75 (1928). 
AR Sgr. Zweifellos RV Tauri-Stern. B. P. GERASIMOVIC, Harv Bull 857, 

S.33 (1928). 
SS Gem. Zweifellos RV Tauri-Stern. B. P. GERASIMOVIC, Harv Bull 846, 

S. 16 (1927). M. BEYER, AN 234, S.465 (1929). Spektrum GO (im Maximum) 
bis KO (im Minimum) [Harv Bull 874, S.20 (1930)]. 

U Mon. Zweifellos RV Tauri-Stern. E. LORETA, Lyon Bull 11, S. 46A 
(1929); B A F 1, S.13 (1932); 2, S.98 (1933). Nach R. F. SANFORD [Ap J 77, 
S. 120 (1933) = Mt Wilson Contr 465J ist die Radialgeschwindigkeit synchron 
mit dem Lichtwechsel urn 23 km veranderlich, auBerdem in einer Periode von 
etwa 2300d urn 40 km. Die Beziehungen zwischen den Kurven der Radial
geschwindigkeit und der Helligkeit sind ahnlich wie bei den !5 Cephei-Sternen. 
Die Linien des H sind zeitweise hell und gegen die Absorptionslinien nach Violett 
verschoben, entsprechend einer Geschwindigkeitsdifferenz von 39 km. 

AM Sgr. Vielleicht RVTauri-Stern. <;. H. PAYNE, Harv Bull 861, S.9 (1928). 

1 1m folgenden kurz mit "M. BEYER" zitiert. 
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AG Aur. Wohl RV Tauri-Stem. M. MEROLA, Contr Oss Napoli 2, Nr. 6 u. 7 
(1929). Radialgeschwindigkeit +196 kIn [Publ ASP 46, S. 51 (1934)]. 

RU Cep. Zweifellos RV Tauri-Stem. W. HASSEN STEIN , Publ Obs Potsdam 
Nr.87, S.20 (1932). 

TX Oph. Zweifellos RV Tauri-Stem. B. P. GERASIMOVIC, Harv Bull 847, 
S.22 (1927). Radialgeschwindigkeit -170 km (Mt Wilson Rep 1926-27, S. 121). 

RSct. Zweifellos RVTauri-Stem. Lichtkurve 1901-23: B. P. GERASIMO
VIC, Harv Circ 323 (1928); 1908, 1926-27: P. M. RYVES, M N 88, S. 483 (1928); 
1911-31: R. H. CURTISS, Publ Obs Michigan 4, S.129 (1932); 1912-29: 
G. B. LACCHINI, AN 238, s. 53 (1930); fur einzelne Jahre L. CAMPBELL, Harv 
Circ 319, 330, 344, 354, 361, 376, 382, 395 (1927-34). 

Gesamtdiskussion des Lichtwechsels 1795-1927 (nebst Lichtkurve) durch 
K. MORA [Astr. Abh Obs Budapest 1, Nr. 3 (1934)]. Es ergibt sich eine Periode 
von 141 d, 75 mit einem Sinusglied, dessen Periode schon viermal durchlaufen worden 
ist. - Untersuchung des Lichtwechsels 1911-1931 durch D. B. McLAUGHLIK 
[Publ Obs Michigan 4, S. 135 (1932)] und 1912-1932 durch G. B. LACCHIKI [Mem 
Soc Astr It 7, S.113 (1933)]. Periodogrammanalyse der Lichtkurve 1911-1926 
durch D. ALTER [A J 42, S. 137 (1933)] und fur 1795-1927 durch K. STUMPFF 
[A N 253, S.109 (1934)]. 

B. P. GERASIMOVIC [Harv Circ 333 (1928); Harv Bull 865, S.13 (1929f 
stellt eine sakulare Anderung der Periode fest; dieses Ergebnis wird aber durch 
die oben angefiihrte Untersuchung von MORA nicht bestatigt. 

Bemerkungen uber das Spektrum v~l. D. B. McLAUGHLIN, Publ Amer Astr 
Soc 7, S.94 (1932); 8, S.15 (1934)· 

S Aql. M. BEYER (S. 27) halt den Stern nicht fUr einen RV Tauri-Verander
lichen, wenn der Lichtwechsel auch haufig dem eines solchen ahnelt. Lichtkurve 
L. J ACCHIA, Pubbl Oss Bologna 2, S. 224 (1933). 

RV And. A. A. NIJLAND, BAN 7, S.251 (1935). ZugehOrigkeit zur RV
Tauri-Klasse fraglich. 

Z UMa. Nach B. P. GERASIMOVIC [Harv Bull 856, S.13 (1928)] yom 
RV Tauri-Typus, aber eng verwandt mit gewohnlichen Mira-Stemen. 

RT Hya. D. J. K. O'CONNELL [Harv Bull 890, S. 13 (1932)] halt den Stern 
fUr eine 'Obergangsform zwischen den RV Tauri-Stemen und den Mira-Stemen 
der R Centauri-Gruppe (mit Lichtkurven der Form Y2)' P. M. RYVES [M N 93, 
S.788 (1933)] gibt eine (luckenhafte) Lichtkurve fur 1910-1933. L. JACCHIA 
betrachtet RT Hya als RV Tauri-Stem [Pubbl Oss Bologna 2, S.193 (1933)]. 

W Cyg. D. ALTER [A J 40, S.3 (1929)] findet durch Periodogrammanalyse 
der Lichtkurve von 1912 an Perioden von 132d und 249d, die sich uberlagem. 
E. LORETA [BAF 2, S.101 (1933)] rechnet WCyg zu den RVTauri-Stemen, 
D. B. McLAUGHLIN [A J 43, S. 185 (1934)] weist auf gewisse, mehr nebensachliche 
Abweichungen von den RV Tauri-Stemen hin. Nach demselben Autor [Publ 
Amer Astr Soc 7, S.94 (1932); 8, S.15 (1934)] sind die Linien des H zeit
weise hell. 

RZ Cyg. Neue Untersuchungen liegen nicht vor. 
49. Allgemeines fiber die RV Tauri-Sterne. B. P. GERASIMOVICI hat die 

RV Tauri-Steme einer allgemeinen Diskussion unterworfen, wobei er aber die
jenigen Sterne, die langere Perioden als R Set haben, nicht mehr zu dieser Klasse 
rechnet. Er behandelt auch eingehend die Beziehungen zwischen den !5 Cephei
und den RV Tauri-Stemen und fiihrt die Grunde an, die fUr eine Verwandtschaft 
beider Klassen sprechen (besonders der c-Charakter der Spektren, die galaktische 

1 Harv eire 341 (1929). 
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Konzentration, die Beziehungen der Anderungen des Spektrums und der 
Radialgeschwindigkeit zum Lichtwechsel, der Umfang der Helligkeitsschwan
kungen). Auch stellt er Betrachtungen uber die ErkHirung des Lichtwechsels 
an, auf die hier nur verwiesen werden kann. - M. BEYERl macht auf Grund 
seiner Beobachtungen gleichfalls einige allgemeine Bemerkungen uber die RV
Tauri-Sterne. - P. PARENAG02 untersucht die Eigenbewegungen und absoluten 
Helligkeiten, kann aber naturlich nur zu vorHiufigen Ergebnissen gelangen. 

In die von H. SHAPLEY abgeleitete, spater zu behandelnde Beziehung 
zwischen Periode und Spektrum der Veranderlichen passen die RV Tauri-Sterne 
gut hinein, wenn man als maBgebend nicht die in unserer Tabelle gegebene 
Periode (Abstand der Hauptminima) ansieht, sondern deren Halfte (Abstand 
Hauptminimum-Nebenminimum). Die Beziehungen zwischen der Kurve der 
Radialgeschwindigkeiten und der Liehtkurve bedurfen noch weiterer Klarung. -
A. H. JOY berichtet 3 kurz uber das Ergebnis einer Untersuchung der Spektren 
und Radialgeschwindigkeiten von 22 RV Tauri-Sternen und iihnlichen Ver
anderliehen. Die Spektra variieren von G (in einigen Fallen F) bis K synchron 
mit dem Lichtwechsel, Titanoxyd-Banden und helle Linien des H sind oft vor
handen. Die mittlere Radialgeschwindigkeit der 22 Objekte ist 53 km; Anderungen 
der Radialgeschwindigkeit sind in den meisten Fallen nachgewiesen, doch sind 
sie kleiner als bei den 15 Cephei-Sternen. - Bemerkenswert ist noch, daB die 
Liehtkurven mancher RV Tauri-Sterne zeitweise sehr gro8e Ahnlichkeit mit 
denjenigen der Bedeckungsveranderlichen yom Typus (:J Lyrae haben, nur sind 
die Liehtkurven der RV Tauri-Sterne stark veranderlieh. 

h) Die Veranderlichen der d' Cephei-Klasse. 
51. Vorbemerkungen tiber die d'Cephei-Sterne. ZurErganzung der folgen

den Ausfiihrungen, in denen hauptsachlieh die neueren Beobachtungsergebnisse 
und die aus ihnen direkt zu ziehenden Folgerungen dargelegt werden, sei die 
Lektlire der betreffenden Abschnitte in P. TEN BRUGGENCATES zusammen
fassendem Aufsatz "Die veranderlichen Sterne'" und in C. H. PAYNES Buch 
"The Stars of High Luminosity" I> empfohlen, woselbst naher, als es hier moglich 
ist, auf die physikalische Bedeutung der beobachteten Erscheinungen eingegangen 
wird. 

Das auf S.181 unten des Handbuchs erwahnte Haufigkeitsminimum der 
15 Cephei-Sterne in dem Periodenintervall zwischen Od,75 und 1d,SO hat sieh 
durchaus bestatigt. Selbst jetzt, nach dem enormen Anwachsen der Zahl be
kannter 15 Cephei-Sterne, fallen nur 7 Objekte in dieses Intervall. Der fruher als 
hierher gehorig angesehene Stern UZ Cas hat 6 in Wirklichkeit eine Periode von 
4d,26, und TX Sco scheint uberhaupt nieht veranderlieh zu sein7• 

58. Die Lichtkurven der d' Cephei-Sterne. Es ist in den letzten J ahren eine 
sehr groBe Zahl von Liehtkurven dieser Veranderlichen publiziert worden, und 
es ist unmoglich, diese Veroffentlichungen einzeln anzufiihren; hauptsachlich 
findet man sie in den A N, den BAN, den Gorki Bull, den Harv Bull usw. 
Hier sei nur auf die umfangreicheren Publikationen von F. C. JORDAN8, von 
J. VOUTE und seinen Mitarbeitern9 , von H. SHAPLEylO, von P. GUTHNICK und 

1 Erg.-H. zu den AN 8, Nr. 3, S.23 (1930). 2 RAJ 11, S.95 (1934). 
3 Publ ASP 44, S.240 (1932). 4 Ergebn d exakt Naturwiss 10, S.1 (1931). 
5 Harv Obs Mon Nr. 3 (1930). 6 Gorki Bull 4, S.3 (1932). 
7 Harv Bull 847, S. 10 (1927); Lembang Ann 2, Nr.2 (1927). 
8 Publ Allegheny Obs 7, Nr. 1 (1929). 
9 LembangAnn 2, Nr.2-4 (1927-32); 5. Nr.1 (1931). 

10 Harv Repr 67 (1930). 
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R. PRAGERl und vor allem auf die von L. V. ROBINSON 2 hingewiesen, der die 
Lichtkurven von mehr als 100 lJ Cephei-Stemen wiedergibt. Es handelt sich 
in den zuletzt genannten Arbeiten durchweg urn photographische Lichtkurven. 

Angesichts der Vielgestaltigkeit des Verlaufs der Lichtkurven der lJ Cephei
Sterne ist es bei diesen sehr viel schwieriger als bei den Mira-Stemen, durch 
eine kurze symbolische Bezeichnung die Form der Kurve zu charakterisieren. 
Indessen hat H. LUDENDORFF3 sowohl fUr die lang- wie fur die kurzperiodischen 
lJ Cephei-Steme je ein System von symbolischen Bezeichnungen ffir die Form 
der Lichtkurven aufgestellt. Durch diese Symbole werden die wichtigsten Eigen
schaften der einzelnen Lichtkurven, z. B. ihre Asymmetrie, das Vorhandensein 
sekundarer Wellen im Aufstieg oder im Abstieg usw. ziemlich vollstandig edaBt, 
und die ganze Bezeichnungsweise, auf die wir hier nicht naher eingehen konnen, 
hat sich fur statistische Untersuchungen, z B. uber den Zusammenhang zwischen 
Periode und Form der Lichtkurve, als brauchbar erwiesen. In der angedeuteten 
Art hat LUDENDORFF die Lichtkurven von 122langperiodischen und von 62 kurz
periodischen lJ Cephei-Stemen klassifiziert, wozu die zuverlassigsten veroffent
lichten Lichtkurven benutzt wurden. Die tabellarischen Zusammenstellungen 

in der zitierten Arbeit, die auch die Perioden, die GroBen 8 = M;; m und 

(soweit moglich) die photographischen und die visuellen Amplituden enthalten, 
sollten die Tabelle auf S. 191-192 des Handbuchs ersetzen. 

54. Statistik der Perioden und Lichtkurven der d'Cephei-Sterne. IX) Sta
tistik der Perioden. Eine neue umfassende Statistik der Perioden hat 
K. LUNDMARK4 aufgestellt. Wir geben seine Abzahlung in Tabelle 7 wieder, 
wobei wir aber die Zahlen fUr die von ihm mit berucksichtigten p::> 45d fort
lassen, da es sich hier meist nicht mehr urn eigentliche lJ Cephei-Steme handelt. 

Tabelle 7. 

p .. p .. P n 

Od,00-Od,09 2 1d,00-1 d,99 7 lOd ,00-14d ,99 36 
o ,10-0 ,19 8 2 ,00-2 ,99 8 15 ,00-19 ,99 24 
0,20-0 ,29 7 3 ,00-3 ,99 23 20 ,00-24 ,99 11 
0,30-0 ,39 42 4 ,00-4 ,99 36 25 ,00-29 ,99 i 6 ° ,40-0 ,49 120 5 ,00- 5 ,99 28 30 ,00-34 ,99 6 ° ,50-0 ,59 133 6 ,00-6 ,99 24 35 ,00-39 ,99 i 4 
0,60-0 ,69 67 7 ,00-7 ,99 20 40 ,00-44 ,99 

I 
1 ° ,70-0 ,79 8 8 ,00-8 ,99 6 I 

0,80-0 ,89 I 2 9,00-9,99 8 
0,90-0,99 I ° 

Die Periodenlucke zwischen P = Od,75 und 1d,50 haben wir schon oben (Ziff. 51) 
behandelt. Die kurzeste bekannte Periode (od,061) hat der von A. JENSCH5 
naher untersuchte Veranderliche 391.1934 Aqr. 

fJ) Statistik der Helligkeitsamplituden. Die wahre Haufigkeits
verteilung der Werte der Helligkeitsamplituden A ist naturlich nur sehr schwer 
zu ermitteln, da die Entdeckung von Veranderlichen mit kleinen Amplituden 
vie! schWleriger ist als die von so1chen mit groBeren Amplituden. Diese Frage 
haben B. P. GERASIMOVIC6 und H. VAN GENT7 diskutiert. 

1m Handbuch ist die Ansicht geauBert, daB bei den lJ Cephei-Stemen die 
Helligkeitsamplitude A im wesentlichen von der Periode P unabhangig ist. 

1 KI Vertiff Berlin-Babelsberg 4 (1927); 6 (1929). 2 Harv Ann 90, Nr.2 (1933). 
3 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math KI 1929, V. 
4 V J S 68, S.377 (1933). 5 AN 253, S.443 (1934). 
6 Z f Ap 2, S.85 (1931). 7 BAN 7, S.21 (1933). 
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Fur die kurzperiodischen ~ Cephei-Sterne haben neuere Untersuchungen, z. B. 
von B. STICKERl , das Fehlen einer Beziehung zwischen A und P bestatigt, fUr 
die langperiodischen dagegen ist offenbar eine solche Beziehung in dem Sinne 
vorhanden, daB durchschnittlich A mit P wachst. Eingehender ist der Sach
verhalt zunachst von H. LUDENDORFF 2 geprfift worden, und seine Ergebnisse 
sind in folgender Tabelle 8 zusammengefaBt. Die Av bedeuten mittlere 
visuelle, die Aph mittlere photographische Amplituden fUr die betreffenden 
Periodenintervalle, n die Zahl der benutzten Sterne. Es wurden nur Veranderliche 

Tabelle 8. 

P A. n Aph n P A. n Aph n 

1d ,58-3d ,85 0·1l,82 4 0~1,78 8 9 d ,09-10 d ,36 oJI,58 4 1M ,07 8 
3 ,86-4 ,59 0 ,82 6 1 ,14 7 10 ,38-12 ,64 0 ,92 5 1 ,17 4 
4 ,67-5 ,30 0 ,70 2 1 ,07 6 12 ,83-15 ,39 0 ,84 5 1 ,43 8 
5 ,35-6 ,06 0 ,70 6 1 ,21 11 15 ,72-19,70 0 ,90 4 1 ,56 7 
6 ,21-7 ,14 0 ,75 4 1 ,29 8 20 ,14-45 ,15 1 ,05 4 1 ,72 7 
7 ,18-8 ,38 0 ,70 7 1 ,24 10 

mit gut bekannten Lichtkurven in die Diskussion einbezogen, wobei allerdings 
wohl teilweise die Helligkeitsskalen nicht ganz einwandfrei sind. Aus der Tabelle 
folgt, daB bis etwa P = 10d kaum ein Anwachsen der A bemerkbar ist (nur die 
Aph im ersten Periodenintervall sind auffallend klein). Bei P = 10d setzt alsdann 
aber ein deutliches Anwachsen namentlich der Aph ein. B. STICKER benutzt in 
seiner oben zitierten Arbeit zur Untersuchung derselben Frage aIle in PRAGERS 
Ephemeriden fUr 1931 angefUhrten <5 Cephei-Sterne, unter denen sich zweifellos 
viele mit sehr ungenau bestimmter Amplitude befinden, und stellt ein Anwachsen 
von A mit log P fest (vgl. folgende Tabelle 9). Auch hier ist wenigstens 
bei den an Zahl fiberwiegenden Aph das Anwachsen bis P = 10d nur gering. 

Tabelle 9. 

logP A. ! n 
i 

Aph .. logP A • I n I ApA I n 
I I 

0,00-0,39 OM,40 I 1 OM,97 7 1.00-1.19 OM.95 I 9 1M.33 26 
0,40-0,59 0 ,50 I 3 1 .03 14 1,20-1,39 1 .05 I 6 1 ,48 16 
0,60-0,79 0 .72 ! 16 1 .01 39 1.40-1,59 1 .00 

I 
4 1 ,57 10 

0,80-0,99 0 .73 ! 13 1 ,09 32 1,60-1,79 1 .18 4 1 .70 i 3 

Das gleiche Verhalten der Aph (im wesentlichen Konstanz bis P = 10d , dann 
Anwachsen) konstatierte auch K. LUNDMARK3. wahrend er ffir die Av keinen so 
regelmaBigen Gang mit der Periode fand, sondern nur ganz allgemein ein GroBer
werden mit der Periode. Auch fUr die ~ Cephei-Sterne in den Spiralnebeln, 
den MAGELLANSchen Wolken und in NGC 6822 ergab sich ihm ein Anwachsen 
der A mit der Periode. SchlieBlich sei noch auf die graphische Darstellung der 
Beziehungen zwischen Aph und P von L. V. ROBINSON4 verwiesen, die gleichfalls 
die oben geschilderte GesetzmaBigkeit zu bestatigen scheint, und auf eine Ab
zahlungstabelle von K. LUNDMARK5, aus der hervorgeht, wie sich die verschie
denen Werte von Aph fiber die einzelnen Periodenintervalle verteilen. 

Das Verhaltnis A ph : Av ist im Handbuch nach M. Gussow zu 1.33 fUr die 
kurzperiodischen. 1,73 fUr die langperiodischen ~ Cephei-Sterne angegeben. 
STICKER schlieBt in seiner zitierten Arbeit, daB man hierfUr besser die Werte 
1.16 bzw. 1,52 annehmen sollte. 

1 Z f Ap 2, S.389 (1931). 
3 Z f Ap 3, S.313 (1931). 
S V J S 68, S.380 (1933). 

2 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1929, V. 
4 Harv Ann 90, Nr.2, Abb.11 (1933). 
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y) Statistik der Form der Lichtkurven. T. ARAKIl schloB aus der 
zuerst von H. LUDENDORFF bemerkten eigentumlichen Beziehung zwischen 
e = (M - m)/P und P, daB man die langperiodischen <5 Cephei-Sterne in zwei 
Gruppen teilen musse, namlich in solche mit Perioden von 1d bis zu etwa 9d 

und solche mit langeren Perioden. Eine erneute Untersuchung auf Grund gut 
bestimmter Lichtkurven durch H. LUDENDORFF 2 ergab dann, daB e bei den kurz
periodischen <5 Cephei-Sternen keine Abhangigkeit von der Periode zeigt, und 
daB dies bei den langperiodischen von weniger als 9d ebensowenig der Fall ist. 
Bei denen mit Perioden von mehr als 9d tritt dagegen eine starke Abnahme von 
e mit zunehmender Periode ein, und es ist bei P = 9d eine starke Unstetigkeit 
in den Mittelwerten von e vorhanden. Diese Ergebnisse konnte E. ZINNER 3 

an Hand eines noch groBeren Materials von Lichtkurven bestatigen. Er fand 
fUr die einzelnen Periodenintervalle die in der Tabelle 10 angefuhrten Mittelwerte 

von e (n bedeutet die Zahl der Sterne). Fur die drei 
Ta belle 10. Periodengruppen ergeben sich folgende Mittelwerte: 
p 

Od,135- Od.442 
° .446- ° .476 ° .478- ° ,534 
0,536- ° ,587 ° ,589- ° ,810 

1 ,53 - 3 ,73 
3 ,79 - 4 ,66 
4 ,67 - 5 .44 
5 ,53 - 6 ,69 
6 ,73 - 8 ,70 

9,09 -10 ,38 
10 ,72 -12 ,64 
12 ,83 -16 ,33 
16 ,38 -20 ,31 
21 ,47 -45 ,15 

• n 

0,22 21 
0,19 21 
0,18 21 
0,17 22 
0,19 20 

0,33 24 
0,31 25 
0,29 24 
0,31 25 
0,33 24 

0,47 15 
0.44 15 
0,35 15 
0,33 15 
0,28 15 

P < 1d em = 0,19 n = 105 
1d-8,7d 0,31 122 

> 9d 0,38 75 

Auch L. V. ROBINSON hat die Beziehungen zwi
schen e und P diskutiert" und vor kurzem seine 
Ergebnisse erganzt und zusammengefaBt 5. Die von 
ihm gegebene graphische Darstellung (Abb. 9 seiner 
zuletzt zitierten Abhandlung) bestatigt durchaus 
den Befund von LUDENDORFF und ZINNER. Fur 
P = 8d,5 bis 28d laBt sich nach ROBINSON die 
Beziehung zwischen e und P in folgender Form 
darstellen: e + 0, 54 log P = 1 . 

Wenn fur einen bestimmten Veranderlichen der 
beobachtete Wert von e nach dieser Formel eine 
Periode ergibt, die kurzer oder langer ist als die 

wirkliche Periode, so entspricht auch das Spektrum nicht der mittleren Relation 
zwischen Periode und Spektrum (vgl. unten Ziff. 58), sondern einer Periode, die 
kurzer oder langer ist als die wirkliche Periode. 

E. HERTZSPRUNG6 hat bereits 1926 den Zusammenhang zwischen der Form 
der Lichtkurve und der Periode bei den langperiodischen <5 Cephei-Sternen unter
sucht, wobei er 37 besonders gut bestimmte Lichtkurven zugrunde legte. Seine 
zusammenfassenden SchluBfolgerungen seien hier wortlich wiedergegeben, da 
neuere Arbeiten an sie anknupfen: 

"At the shorter periods up to about 6d the curves show the characteristic 
regular <5 Cephei form with quick rise and slow decrease, without additional 
peculiarities. Above 6d a secondary wave on the descending branch of the light
curve makes its appearance. This secondary wave is a very characteristic feature 
of the next following periods. It is well marked on the very accurate lightcurve 
of TJ Aquilae (period 7d,18). On the lightcurve of S Sagittae (8d,38) the secondary 
wave appears shortly after maximum and has the character of a secondary 
maximum. For periods between 10d and 13d the secondary wave is, when present, 

1 Jap J Astr Geophys 5, S.163 (1928). 
2 Sitzber PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1929, V. 
3 AN 242, S. 121 (1931). 
~ HarvBull 872, S. 18 (1930); 880, S.16 (1931). 
& Harv Ann 90, Nr.2 (1933). 6 BAN 3, S. 115 (1926). 
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situated on top of the suppressed ordinary maximum, the form of the lightcurve 
being nearly symmetrical. Characteristic curves of this kind are those of AQ Cari
nae (9d,77) and Z Lacertae (10d,89). The secondary wave has thus superseded the 
maximum shown at shorter periods. At periods of about 14d or 15d the new 
superposed maximum occurs earlier, giving the light curve again an unsym
metrical shape with a hesitation in the increase of the brightness about midway 
between minimum and maximum. This hesitation is persistent at the periods 
mentioned and not found at any other period materially different from them. 
For still longer periods the number of well known curves is not sufficient to 
give a definite description of the changes in their form with the period. At 
periods longer than 16d several curves are found rather similar to that of d Cephei, 
showing quick rise and slow decrease apparently without complications." 

Auf Grund eines groBeren, aus 122 ebenfalls kritisch ausgesuchten Licht
kurven bestehenden Materials hat dann H. LUDENDORFF in seiner oben zitierten 
Arbeit unter Verwendung der von ihm eingefiihrten symbolischen Bezeichnungs
weise fiir die Form der Kurven diese Ergebnisse HERTZSPRUNGS gepriift und sie 
im allgemeinen bestatigt gefunden. Erganzend ist zu bemerken, daB bei Stemen 
mit Perioden bis zu etwa 4d auch angenahert symmetrische Lichtkurven ziemlich 
haufig auftreten, und daB bei langen Perioden (P > 20d) die Kurven glatt ver
laufen und einen steilen Aufstieg besitzen. Die Welle im aufsteigenden Ast bei 
Perioden urn 15d ist keineswegs bei allen Stemen vorhanden, dagegen tritt die
jenige im absteigenden Aste bei Perioden von etwa 7d,2 bis 8d,4 augenscheinlich 
immer auf; bei kleineren Perioden bis herab zu 4d wird sie seltener und weniger 
stark. Bei P = 9d ist eine deutliche Unstetigkeit in der Form der Lichtkurven 
wahmehmbar. Die Veranderlichen mit etwas kleineren Perioden haben steilen 
Helligkeitsanstieg und, wie eben erw1i.hnt, eine sekundare Welle im Abstieg, 
dagegen die mit etwas groBeren Perioden ziemlich symmetrische Lichtkurven; 
bei einer Anzahl der letzteren ist auf das breite Maximum ein ziemlich spitzer 
Buckel aufgesetzt. Die Unstetigkeit in der Form der Lichtkurven bei P = 9d tritt 
auch, wie wir oben gesehen haben, in den Werten von E = (M - m)JP klar hervor. 

L. V. ROBINSON l , der bei seiner Diskussion nicht ganz 90 von ihm selbst 
abgeleitete Lichtkurven von langperiodischen d Cephei-Stemen benutzt, meint. 
daB bis P = 8d,5 nur eine geringe oder keine Beziehung zwischen Periode und 
Form der Lichtkurve vorhanden seL (Zum groBten Teil sind die bei ihm vor
kommenden Veranderlichen identisch mit den auch von HERTZSPRUNG und 
LUDENDORFF benutzten.) Andererseits hebt aber auch er die charakteristische 
Welle im absteigenden Aste bei diesen Stemen hervor, die mit wachsender 
Periode durchschnittlich starker zu werden scheint. ROBINSON findet diese 
Welle sogar schon bei kleineren Perioden als HERTZSPRUNG und LUDENDORFF, 
es diirfte aber fraglich sein, ob sie in allen diesen Fallen reell ist. (Es ist auffallig, 
daB die vom Harvard-Observatorium veroffentlichten Lichtkurven von d Cephei
Stemen oft einen viel unruhigeren Verlauf zeigen als die von anderen Beobachtem 
gefundenen.) Fiir P > 8d ,5 gibt auch ROBINSON die von HERTZSPRUNG gefundene 
Beziehung zwischen Lichtkurve und Periode zu, wenn auch einzelne Sterne gegen 
die Regel verstoBen, wie bereits bekannt war. Fiir P = 10d,5 bis 20d konstatiert 
er in der Regel eine Welle im aufsteigenden Aste, wahrend nach HERTZSPRUNG 
und LUDENDORFF eine solche zwar oft vorkommt, aber doch nicht die Regel 
bildet. 1m Gegensatz zu diesen Autoren findet ROBINSON aber auch im ab
steigenden Aste vieler Lichtkurven von Stemen mit langen Perioden sekundare 
Wellen. Die hier bestehenden Widerspriiche miissen noch geklart werden. 

1 Harv Ann 90. Nr. 2. S.83 (1933). 
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Bei den kurzperiodischen 6 Cephei-Sternen konnten, in Ubereinstimmung 
mit friiheren Ergebnissen, weder LUDENDORFF noch ROBINSON einen Zusammen
hang zwischen Form der Lichtkurve und Periode finden. 1m Gegensatz hierzu 
sind bei derartigen VeranderIichen in Sternhaufen, z. B. w Centauri, solche Be
ziehungen vorhanden (vgl. Ziff.6S). Eine sehr ungewohnliche Lichtkurve hat 
nach H. L. ALDENl VV Puppis (P = Od,070), bei dem der Helligkeitsabfall 
auBerst rasch vor sich geht, und zwar viel rascher als der Anstieg. 

55. Die sekundaren Wellen in den Lichtkurven der d'Cephei-Sterne. Das 
Vorhandensein sekundarer Wellen ist gegenwartig in den Lichtkurven zahlreicher 
6 Cephei-Sterne unbedingt nachgewiesen. Uber die Abhangigkeit der Lage dieser 
sekundaren Wellen von der Periode ist bereits oben einiges mitgeteilt worden, 
und H. LUDENDORFF hat in seiner zitierten Arbeit diese Frage noch naher unter
sucht. FUr Perioden zwischen 4d und Sd,5 liegt, wie wir sahen, die sekundare 
Welle auf dem absteigenden Aste der Lichtkurve, soweit sie iiberhaupt vorhanden 
ist. Es sei L1 der in Teilen der Periode ausgedriickte Abstand der hochsten Er
hebung der Welle yom vorangehenden Maximum, so ergibt sich fUr das oben
genannte Periodenintervall folgende Beziehung: 

L1 = -0,093 P + 1,00 (25 Sterne), 

der nur einige wenige weitere Lichtkurven, die wohl zum Teil noch unsicher sind, 
widersprechen. Der Giiltigkeitsbereich der Formel geht aber sogar noch iiber 
P = Sd,S hinaus und erstreckt sich auch auf die Veranderlichen mit Perioden 
bis zu 11 d, die symmetrische Lichtkurven mit breitem Maximum haben, auf 
welch letzteres ein scharfer Buckel aufgesetzt ist. Fiir diese ergibt sich namlich 
nach der Formel L1 sehr nahe = 0, und in der Tat ergeben die Lichtkurven 
nahezu denselben Wert (6 Sterne). Die Wellen im aufsteigenden Aste der 
~ Cephei-Sterne mit langen Perioden (P> 11d) werden durch die Formel nicht 
mehr dargestellt. 

Auf dem absteigenden Aste der kurzperiodischen 6 Cephei-Sterne haben 
wir zwei Arten von Wellen zu unterscheiden. Die Wellen der ersten Art haben 
eine Lage, die von der Periode abhangig ist und sich durch die Formel 

L1 = -1,07 P + 1,00 (13 Sterne) 

darstellen laBt. Die Wellen der zweiten Art haben eine von der Periode un
abhangige Lage, im Mittel bei L1 = 0,72 (20 Sterne; die Einzelwerte von L1 liegen 
zwischen 0,62 und 0,7S). Bei manchen Stemen sind beide Arten von Wellen 
zugleich vertreten. Nur wenige Sterne mit zum Teil noch etwas unsicheren 
Lichtkurven weichen von diesen Regeln abo 1m aufsteigenden Aste kommen 
Wellen nicht vor, wenigstens nicht in den mittleren Lichtkurven. 

K. LUNDMARK und W. E. BERNHEIMER2 fanden das Vorhandensein einer 
Beziehung zwischen L1 und P an langperiodischen 6 Cephei-Sternen in der kleinen 
MAGELLANSchen Wolke bestatigt, L. V. ROBINSON dagegen, der, wie wir schon 
sahen, hinsichtlich der Wellen zu Resultaten gekommen ist, die von denen 
HERTZSPRUNGS und LUDENDORFFS stark abweichen, bestreitet das Bestehen 
jener Beziehung3, obwohl die von ihm abgebildeten Lichtkurven zum groBen 
Tell denselben Stemen angehoren, die auch LUDENDORFF benutzt hat. Auch 
hier miissen die Widerspriiche noch geklart werden. 

55a. Vennutliche Trennung der langperiodischen d' Cephei-Sterne in zwei 
Gruppen. Wie oben (Ziff.54,,) bereits bemerkt wurde, sprach T. ARAKI die 
Vermutung aus, daB, nach dem VerIauf der Werte von e = (M - m)/P mit der 

1 A J 41, S.89 (1931). 2 Lund eire 5, S. 102 (1932). 
3 Harv Ann 90, Nr.2, S.89 (1933). 
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Periode zu schlie Ben, die langperiodischen <5 Cephei-Sterne in zwei Gruppen zu 
zerlegen seien, namlich in solche mit Perioden von 1 d bis etwa 9d und solche mit 
langeren Perioden. Schon fruher hatte auf Grund anderer Betrachtungen 
J. SCHILT l denselben Gedanken ausgesprochen, und er kam in einer weiteren 
Arbeit 2 nochmals auf diesen zuruck. Seine Uberlegungen wurden aber zum Teil 
schon von H. LUDENDORFF in seiner bereits mehrfach zitierten Abhandlung 3, 

dann aber besonders von H. SHAPLEY und C. H. PAYNE 4 entkraftet. Indessen 
glaubt LUDENDORFF die erwahnte Zweiteilung aus anderen Grunden als SCHILT 
vermuten zu durfen, und zwar hauptsachlich aus den folgenden: 

1. Fur P = 1d bis 8d ,7 ist s von P unabhangig; bei P = 9d springt s auf 
einen hoheren Wert und nimmt dann mit wachsender P stark ab; auch im ubrigen 
tritt bei P = 9d in dem Charakter der Lichtkurven ein merkwurdiger Wechsel 
ein (vgl. oben Ziff. 541'). 

2. Fur P = 1d bis etwa 10d ist die Amplitude A hochstens schwach von P 
abhangig, fur P> 10d viel deutlicher (vgl. oben Ziff. 54{J). 

3. Fur die <5 Cephei-Sterne mit langer Periode scheint die Massenfunktion t 
(wenn man diese Sterne formal als spektroskopische Doppelsterne ansieht) ein 
anderes Verhalten zu zeigen als fUr die mit kurzeren Perioden (vgl. unten Ziff. 60). 

4. Auch aus der Haufigkeitsverteilung der Perioden der langperiodischen 
<5 Cephei-Sterne lassen sich gewisse Anzeichen fUr die Zweiteilung ableiten, 
worauf hier nicht naher eingegangen werden kann5• 

L. V. ROBINSON stimmt in seiner Arbeit in Harv Ann 90, Nr. 2 der Zwei
teilung zu. Er nennt die <5 Cephei-Sterne mit Perioden von 1d bis 8d,5 "klassische 
Cepheiden", die mit langeren Perioden nach dem Vorschlage LUDENDORFFS 
"X Cygni-Sterne". H. LUDENDORFF ist aus hier nicht zu erorternden Griinden 
im Zweifel, ob nicht zu den "klassischen Cepheiden" auch noch die <5 Cephei
Sterne mit Perioden von 9d bis etwa 11 d ,O zu rechnen seien, die eine symmetrische 
Lichtkurve mit breitem Maximum haben. Die ganze Sachlage ist noch keineswegs 
geklart, jedenfalls aber durften, selbst wenn die Zweiteilung sich als endgiiltig 
notwendig erweisen sollte, beide Gruppen einer gemeinsamen Perioden-Leucht
kraftkurve (vgl. Ziff.64) genugen. Das beweist das Verhalten der <5 Cephei
Sterne in anagalaktischen Systemen6 , denn in diesen zeigen die scheinbaren 
mittleren Helligkeiten jener Veranderlichen einen glatten Verlauf mit der Periode, 
ohne daB bei der erwahnten Periodengrenze von etwa ~ irgendeine Starung 
eintritt. 

Hervorzuheben ist noch nach H. LUDENDORFF, daB die "klassischen <5 Cephei
Sterne" manche Eigenschaften mit den kurzperiodischen gemeinsam haben 
(s und A sind im wesentlichen von P unabhangig, Wellen treten im allgemeinen 
nur auf dem absteigenden Aste der Lichtkurve auf), die "X Cygni-Sterne" 
dagegen mit den Mira-Stemen der Spektralklasse Me (s und A sind bei beiden 
Klassen in demselben Sinne von P abhangig, Wellen treten im allgemeinen nur 
auf dem aufsteigenden Aste der Lichtkurve auf). Diese Dinge sind von LUDEN
DORFF noch naher diskutiert worden. Wenn allerdings die abweichenden Ergeb
nisse ROBIN SONS hinsichtlich der Wellen in den Lichtkurven zutreffen, wurden 
jene Beziehungen nicht so klar hervortreten. 

56. Die Veranderungen der Form der Lichtkurven bei den 0 Cephei
Stemen. Die Veranderlichkeit der Lichtkurve von W Vir (P = 17d,3) hat 
M. Gussow 7 durch eine eingehende Diskussion des gesamten Beobachtungs-

1 Ap J 64. S. 149 (1926) = Mt Wilson Contr 315. 2 A J 38. S. 197 (1928). 
3 Sitzber PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1929. V. 4 Harv Bull 872. S.5 (1930). 
5 Vgl. hierzu auch P. TEN BRUGGENCATE. Ergebn d exakt Naturwiss 10. S.11 (1931). 
6 HarvBull 872. S.5 (1930). 7 AN 244. S.301 (1932). 

Handbuch der Astrophysik. VII. 42 



658 Bd. VI. Kap.2: H. LUDENDoRFF: Die veranderliehen Sterne. Ziff. 57. 

materials nachgewiesen. Auch diejenige der Lichtkurve von 'fJ Aql (P = 7d,2) 
wird durch E. MUSTEL und A. SEVERNy1 bestatigt; bei diesem Stem konnte 
W. BERNHEIMER2 in der Nacht vom 18. zum 19. Juni 1930 durch Messungen 
mit dem Selenphotometer einen ungewohnlichen Helligkeitsausbruch nachweisen, 
der zeitlich mit dem gewohnlichen Buckel im absteigenden Aste der Lichtkurve 
zusammenfiel. (Er ist der Ansicht, daB so1che Storungen im langwelligen Spek
tralgebiet groBer sind als im kurzwelligen.) Bei Y Sgr beobachtete P. TEN BRUG
GENCATE 3 am 20. August 1927 ein einmaliges sekundares Minimum im absteigen
den Aste der Lichtkurve. 

Veranderliche Lichtkurven haben z. B. nach L. V. ROBINSON auch TU Cas4 
(P = 2d,14) und XY Cas5 (P = 4d,50), nach P. TEN BRUGGENCATE6 Y Sgr 
(P = 5d,8), unter den kurzperiodischen d Cephei-Stemen TV Lib (P = Qd,27) 
nach W. ZESSEWITSCH7, TW Her (P = OdAO) und V LMi (P = Od,54) nach 
C. HOFFMEISTER8, RR Gem (P = OdAO) nach N. IVANov9• Ferner ist auf eine 
Abhandlung von FR. LAUSElO uber veranderliche Lichtkurven bei einigen kurz
periodischen d Cephei-Sternen zu verweisen. 

In seiner groBen Zusammenstellung von Lichtkurven der d Cephei-Sterne 
gibt L. V. ROBINSONll Darstellungen der A.nderungen der Kurven von RR Sgr 
(P = Od,57), B F Oph (P = 4d,07), XY Cas (P = 4d,50), BB Sgr (P = 6d,64), 
X Sgr (P = 7d,01), W Sgr (P = 7d,59). Bei BF Oph nimmt dagegen E. HERTZ
SPRUNGl2 einen vollkommen regelmaBigen Lichtwechsel an. Dberhaupt wird 
es sich nach wie vor empfehlen, im allgemeinen der Annahme von Veranderungen 
kritisch gegenuberzustehen, wenn so1che auch in einzelnen Fallen wirklich nach
gewiesen sind. 

Auf eine Reihe von Veranderlichen, die zwar in ihrem Lichtwechsel den 
d Cephei-Sternen ahneln, aber groBe UnregelmaBigkeiten zeigen, haben wir schon 
oben in Ziff. 18 hingewiesen. 

57. Anderungen der Perioden bei den dCephei-Sternen. Durch sorgfaltige 
Diskussion des gesamten Beobachtungsmaterials findet A. V. NIELSEN bei 
T Monl3 (P = 27d) eine Zunahme der Periode von 25 pro Periode, bei r; Geml4 
(P = 10d,2) eine Abnahme von 0 5,10, bei 'fJ AqP5 (P = 7d,2) eine Zunahme von 
0 5,005. Fur letzteren Stern ziehen H. GROUILLER und C. BurSSONl6 indessen die 
Annahme einer langperiodischen Anderung von P vor. Fur,", Pav haben Beob
achtungen von R. MULLER 17 das periodische Glied in der Periode nicht bestatigt. -
Fur die in sehr verwickelter Weise veranderlichen Elemente von XZ Cyg (P 
= OdA7) hat E. RYBKA18 eine neue Formel mitgeteilt. Die friiher fur stark 
veranderlich gehaltene Periode von SW And (P = Od,44) hat sich nach neueren 
Untersuchungen, z. B. von L. DETREl9 und von S. I. GAPOSCHKIN20 als konstant 
erwiesen. - Dber die A.nderungen der Periode von RR Lyr (P = Od,57) liegen 
neuere Arbeiten von A. DE SITTER21, B.W. KUKARKIN22 und TH. E. STERNE 23 vor; 
letzterer kommt zu dem Schlusse, daB die bisher aufgestellten Formeln nicht 
brauchbar sind, und daB man am besten tut, die Ephemeride mit einer konstanten 

1 RAJ 7. S. 125 (1930). 2 Lund Medd (2) Nr.61 (1931). 
3 Lembang Ann 2. Nr.3 (1928). 4 Harv Bull 866. S.1 (1929). 
5 Harv Bull 872. S.21 (1930). 6 Harv Cire 351 (1930). 
7 AN 232. S.11 (1928). 8 AN 230. S.113 (1927). 
9 AN 237. S.291 (1930). 10 AN 244. S.417 (1932). 

11 Harv Ann 90. Nr.2 (1933). 12 BAN 6. S.9 (1930). 
13 AN 239. S.217 (1930). 14 MeddObsAarhus 5 (1930). 
15 AN 243. S.409 (1931). 16 B A F 1. S.42 (1932). 
17 AN 235. S. 179 (1929). 18 Contr Astr Inst Lw6w Univ 1 (1933). 
19 AN 252. S.327 (1934). 20 HarvCire 392 (1934). 
21 BAN 6. S.215 (1932). 22 Gorki Bull 4. S.269 (1934). 
23 Harv Cire 387 (1934). 
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Periode zu berechnen, wenn auch Anderungen der Periode vorhanden sind. -
Die Anderungen der Periode von RZ Cep (P = Od,31) sind neuerdings von 
N. FLORJAl behandelt worden. 

Wie vorsichtig man bei der Beurteilung von angeblichen Periodenanderungen 
bei ~ Cephei-Sternen sein muB, beweist die soeben zitierte Arbeit von GAPOSCH
KIN. Dieser zeigt, daB fur mehrere kurzperiodische ~ Cephei-Sterne, deren 
Perioden man bislang als veranderlich ansah, die Annahme von konstanten 
Perioden ausreicht. So sind unsere Kenntnisse auf diesem Gebiete noch wenig 
sieher, und Versuche, aus den angenommenen Periodenanderungen Schlusse 
allgemeinerer Art zu ziehen, konnen nur als vorlaufig betrachtet werden (vgl. 
eine Arbeit von W. ZESSEWITSCH 2 und eine soIche von B. W. KUKARKIN und 
N. FLORJA3). 

57 a. Sakulare Helligkeitsanderungen der (/ Cephei-Sterne. E. ZINNER 4 

glaubt auf Grund einer eingehenden Diskussion bei lX UMi, ~ Cep, 'fJ Aql und 
,Gem fortschreitende Anderungen der mittleren Helligkeit von geringem Betrage 
feststellen zu konnen, und zwar bei den beiden ersten Sternen eine Zunahme, 
bei den beiden letzten eine Abnahme. Naturlich sind diese Ergebnisse, gegen 
die K. LUNDMARKo Bedenken erhebt, nur vorsichtig zu bewerten. 

58. Die Spektren der (/ Cephei-Sterne. Den Zusammenhang zwischen dem 
mittleren Spektrum und der Periode der ~ Cephei-Sterne haben H. SHAPLEY 
und M. L. WALTON 6 aufs neue untersucht auf Grund von Spektralaufnahmen 
von 70 dieser Objekte, fUr die auch Angaben uber den Umfang der Anderungen 
der Spektralklasse mit dem Lichtwechsel" gemacht werden. Wahrend der er
wahnte Zusammenhang fUr die langperiodischen ~ Cephei-Sterne sehr aus
gesprochen ist, fehlt er fUr die kurzperiodischen. In einer weiteren Arbeit 7 dehnt 
dann H. SHAPLEY diese Betrachtungen auch auf die Mira-Sterne aus und zeigt, 
daB auch die RV Tauri-Sterne in die Beziehung zwischen Periode und Spektrum 
hineinpassen. (Man muB indessen bei diesen als Periode den Abstand zwischen 
Haupt- und Nebenminimum ansehen, nicht den zwischen zwei aufeinander
folgenden Hauptminima 8.) SHAPLEY stellt die Beziehung zwischen log P und 
Spektrum durch folgende Tabelle (n = Zahl der Sterne) und durch Abb. 3 dar. 

Tabelle 11. 

logP Spektrum " I logP I Spektrum .. 
-0,32 A5,0 25 2,13 M2,4e 26 

1 +0,31 F7 2 2,25 M2,ge 27 
0,55 F9,1 8 2,35 M3.3e 65 
0,71 G1,1 12 

" Cephei-
2,45 M4,1e 102 

0.87 G2,9 18 2,55 M5.4e 113 Mira-

1,15 G6,8 6 
Sterne 

2,65 M6,1e 46 Sterne 

1.29 G5.3 9 2,57 N 27 1,50 G5.7 5 2,58 R 5 1.63 K1 2 2,56 S 27 
1,56 G8 5 } RVTauri-
1.75 K3 6 Sterne 

Das Fortschreiten der Spektralklasse von A5 bis M6e mit wachsender Periode 
ist sehr schon ersichtlich. Diese GesetzmaBigkeit, die auf eine Verwandtschaft 

1 AN 242, S.289 (1931). 2 AN 231, S.249 (1927). 
3 Z f Ap 4, S.247 (1932). 
4 Sitzber d Preua Akad d Wiss Phys-math Kl 1931. IX. 
5 Lund Cire 8, S.213 (1933). 6 Harv Cire 313 (1927). 
7 Harv Bull 861, S. 1 (1928). 8 Vgl. Harv Cire 341 (1929). 

42* 
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der verschiedenen hier in Betracht kommenden Klassen von Veranderlichen 
hindeutet, war ubrigens schon etwas fmher von W. S. ADAMS und A. H. JOY 

AO 

ro 

GO 

%0 

NO 

~, 

" 
....... r-.... ..... 

........ 
~I'- . 

~ ........ 

""- 1" .... 

bemerkt worden1 . 

Klassifizierungen der Spek
tra von <5 Cephei-Sternen teilen 
A. J. CANNON und M. L. WALTON 
mit2. 

Es sei hier nochmals hervor
gehoben, daB die Spektra der 
langperiodischen <5 Cephei -Sterne, 
soweit deren Perioden mehr als 2d 
betragen, c-Charakter aufweisen 

-0,'1 0 0,9 0,8 ~2 7,6 "'-0 2,9 ':;8 oder, sowei t sie der Klasse K 
Abb. 3. Die Perioden-Spektrenkurve nach 

H. SHAPLEY. 

o kurzperiodiscbe ~ Cepbei-Sterne, _ langperiodiscbe ~ Cepbei
Sterne, 0 RV Tauri-Sterne, X langperiodische Veranderliche 

(Mira-Sterne). 

angeh6ren (bei sehr langen Peri
oden) , doch gewisse Merkmale 
zeigen, die bei dieser Klasse dem 
c-Charakter entsprechen. Die 
kurzperiodischen <5 Cephei-Sterne 

und die langperiodischen mit Perioden von weniger als 2d haben dagegen nicht 
den c-Charakter, der stets mit groBer absoluter Helligkeit verbunden ist; man 
vgl. hieruber eine Arbeit von H. SHAPLEY und C. H. PAYNE 3 • 

Wie wir in Ziff. 54y gesehen haben, entspricht bei den langperiodischen 
<5 Cephei-Sternen einer bestimmten Periodenlange eine bestimmte Form der 
Lichtkurve, wenigstens im Durchschnitt. Zwischen der Abweichung der Licht
kurve eines bestimmten Veranderlichen von dieser Normalform einerseits und 
seinem Spektrum anderseits scheint nach L. V. ROBINSO~ eine Korrelation zu 
bestehen4 , wenigstens bei Perioden von 10d,5 bis 30d . 

In betreff der Anderung des Spektraltypus mit dem Lichtwechsel der <5 Cephei~ 
Sterne ist zu bemerken, daB der fruheste Spektraltypus nicht erst im Maximum 
der Helligkeit, sondern schon etwas vorher erreicht wird, und der spateste schon 
etwas vor dem Helligkeitsminimum, wie z. B. aus Abb. 33 auf S. 201 des Hand
buchs hervorgeht. G. TIERCyli fand dies fUr eine ganze Reihe von <5 Cephei
Stemen bestatigt, und ebenso konnte er nachweisen, daB die Ionisationsmaxima 
bzw. -minima mit dem fruhesten bzw. spates ten Spektraltypus zusammenfallen. 

Uber Anderungender Intensitaten der Spektrallinien im Verlaufe des Licht
wechsels liegen weitere Arbeiten vor z. B. fUr 'f) Aql von F. HENROTEAU6 sowie 
von diesem und A. V. DOUGLAS7, fur <5 Cep von A. PANNEKOEK8 und von J. J. 
M. REESINCK9, fUr U Vul von R. F. SANFORD 10. Weitere Untersuchungen dieser 
Art findet man in den spektralphotometrischen Arbeiten uber die <5 Cephei
Sterne, die im vorliegenden Bande in dem Kapitel "Die Temperaturen der Fix
sterne" behandelt werden. Wir verweisen auf dieses Kapitel sowie auf die be
treffenden AusfUhrungen von C. H. PAYNE ll und P. TEN BRUGGENCATE 12. 

1 Mt Wilson Comm 100 (1927) = Wash Nat Ac Proc 13, S.391-
2 Harv Bull 874. S. 19 (1930). 3 Harv Bull 872. S.5 (1930). 
4 Harv Bull 880. S. 16 (1930); Harv Ann 90. Nr. 2. S_ 85 (1933). 
5 Publ Oss Arcetri 44. S. 7 (1927); Publ Obs Geneve Fasc 2. S. 5 (1928); 4. S. 5 (1928); 

5. S. 19 (1928); 7. S. 5 (1929); 12. S. 30 (1930); 14. S. 65 (1931); 16. S. 163 (1931); 17. S. 207 
(1932); 20. S. 324 (1932); 21-22. S. 355.362.401; 23-24. S. 433 (1933); 25. S.47 (1934). 

6 PublOttawa 9. S. 129 (1928). 7 PublOttawa 9. S. 163 (1929). 
8 BAN 4. S. 1 (1927). 9 BAN 4. S.41 (1927). 

10 Ap J 67. S. 326 (1928) = Mt Wilson Contr 352. 
11 The Stars of High Luminosity. Harv Obs Mon Nr. 3. S.204ff. (1930). 
12 Ergebn d exaktNaturwiss 10. S.40ff. (1931). 
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In ahnlicher Weise wie fUr die Mira-Sterne (vgl. oben Ziff. 27 e) hat E. M. HUG
HES auch fUr die (J Cephei-Sterne die Ionisation des Ca untersuchtl. P. SWINGS2 
findet, daJ3 im Spektrum von (J Cep die Banden des CH und CN im Helligkeits
minimum am starksten sind, dagegen im Helligkeitsmaximum verschwinden. 

Ein Verzeichnis von Wellenlangen der Linien im Spektrum von (J Cep nebst 
Identifizierungen der Linien gibt C. J. KRIEGER 3. 

59. (/ Cephei-Sterne mit besonderem Spektrum. W Ser hat sich als Be
deckungsveranderlicher erwiesen und gehort demnach nicht hierher. 

RU Cam (P = 22d ) hat nach R. F. SANFORD 4 in der Mitte der Helligkeits
zunahme das Spektrum Roe, im Maximum KO, im Minimum RO. Uber den Ver
lauf der Anderungen der Radialgeschwindigkeit wird in der nachsten Ziffer 
berichtet. Ein Rp-Spektrum hat auch VX Cyg (P = 20d). Xach H. SHAPLEY 
und M. L. WALTON 5 hat Miss CANNON in den Spektren einer Reihe von lang
periodischen (J Cephei-Sternen gelegentlich "bright lines or abnormal bright 
narrow spaces" bemerkt; nahere Einzelheiten werden nicht mitgeteilt. 

60. Die periodischen Linienverschiebungen im Spektrum der (f Cephei
Sterne. In der folgenden Tabelle geben wir die neuerdings veroffentlichten 
spektroskopischen Bahnelemente von (J Cephei-Sternen wieder, wobei wir uns 
auf die wichtigsten Elemente beschranken. 

Tabelle 12. Spektroskopische I3ahnelcmente von <5 Cephei-Sternen. 

Stern P OJ I e K(km)I,(km) 

U Aql . I 7d ,0237E . 60° 0,40 20,8 - 7,0 R. F. SANFORD, Ap J 72, S.46 (1930) = Mt 
"Wilson Contr 404. 

RUCam. 22 ,1622 322 0,32 14,9 -23,9 R. F. SANFORD, Ap J 68, S.408 (1928) = :\It 

35 ,52778. 
\Vilson Contr 372. 

1 Car 92 0,39 20,1 + 4,1 T. S. JACOBSEN, PublASP 46, s. 255 (1934). 
TUCas 2 ,1394 263 0,51 16,5 -22,2 H. GITZ, Gorki ]!;ull 2, S. 14 (1929). 
t1 Dor . 9 ,8417 : 40 0,18 18,5 + 5,8 D. ApPLEGATE, Lick Bull 13, S. 12 (1927). 
WGem 7 ,91543 72 0,53 16,7 - 0,7 R. F. SANFORD, Ap J 72, S. 46 (1930) = Mt 

Wilson Contr 404; Ap J 69, S. 240 (1929). 
RRLyr ° ,56682 121 0,30 30,6 -69,1 R. F. SANFORD, Ap J 67, S. 319 (1928) = Mt 

Wilson Contr 351. 
x Pay 9 ,0874 87 0,49 15,5 +36.5 T. S. JACOBSEN, LickBull 14, S.60 (1929). 
S Sge 8 ,38209 44 0,48 20,5 -10,3 T. S. JACOBSEN, Lick Bull 13, S. 112 (1928). 
YSgr. 5 ,77335 75 0,42 18,3 - 3,2 1921-27 }P. TENBRUGGENCATE, HarvCirc 

38 0,12 16,5 - 4,0 1929 351 (1930). 
ex UMi. 29,6 Jahre 332 0,63 4,05 -17,4 Bewegung des Schwerpunktes. J. H. MOORE, 

Publ ASP 41, S.254 (1929). 
UVul. 7",99148, 58 0,45 18,8 -11,7: R. F. SANFORD, Ap J 67, S. 326 (1928) = Mt 

\Vilson Contr 352. 

Zu den einzelnen Stemen der Tabelle ist noch folgendes zu bemerken: 
RU Cam hat, wie wir schon sahen, ein R-Spektrum. Ganz anders wie bei 

den gewohnlichen (J Cephei-Sternen fallen die Zeiten, zu denen die Radialgeschwin
digkeit = y ist, mit dem Maximum und dem Minimum der Helligkeit zusammen. 

TU Cas. Die Elemente, die auf Radialgeschwindigkeitsmessungen von 
R. F. SANFORD 6 beruhen, sind sehr unsicher, da die Radialgeschwindigkeiten 
sehr stark urn eine mittlere Kurve streuen. 

{J Doradus. Die Kurve der Radialgeschwindigkeit hat urn ihr Minimum 
eine groJ3e Storung. Die Lichtkurve ist nach H. SHAPLEY und M. L. WALTm: 7 

symmetrisch. 

1 Harv Bull 883, S.32 (1931). 
3 Ap J 79, S.98 (1934). 
5 Harv Circ 313 (1927). 
7 Harv Cire 316 (1927). 

2 M N 92, S. 140 (1931). 
4 Ap J 68, S.408 (1928) = Mt Wilson Contr 372. 
6 Ap J 68, S. 169 (1928) = Mt Wilson Contr 367. 
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RR Lyr. Die Elemente scheinen veranderlich zu sein. 
S S ge. Die im Handbuch gegebenen Elemente der Bewegung des Schwer

punkts scheinen nach JACOBSEN nicht zu stimmen. J. A. ALDRICH hat seine 
friihere Bahnbestimmung nunmehr ausfiihrlich veroffentlichtl. 

Y Sgr. Die Periode ist konstant, e und ro·andern sich mit der mittleren 
Helligkeit des Stemes und mit der Amplitude der Lichtkurve. 

~ UMi. Nach A. BELOPOLSKy2 ist das Element ro der kurzperiodischen 
Bahn stark veranderlich. Die A.nderung des Spektra1charakters mit dem Licht
wechsel ist nach A. V. DOUGLAS3 nur gering (F7 bis F9). Mit der Lichtkurve 
beschaftigen sich neuere Arbeiten von A. DE SITTER" J. DUFAy5 und W. COLL
MANN 6. 

Radialgeschwindigkeitskurven ohne Ableitung spektroskopischer Bahn
elemente gibt R. F. SANFORD fUr DT Cyg7 (P = 2d,50) und ffir T Mon 8 (P 
= 27d,O); die Kurve ffir den letzteren Stern widerspricht einer einfachen ellip
tischen Bahnbewegung. F. HENROTEAU9 bestatigt die Veranderlichkeit der 
Geschwindigkeitskurve von RT Aur; auch die von !5 Cep halt er fUr veranderlich. 
Neue Messungen der Radialgeschwindigkeit von X Sgr hat J. C. DUNCANIO vor
genommen; neue Bahnelemente berechnet er indessen nicht. 

B. OKUNEV liefert ll eine graphische Darstellung aller bekannten Geschwin
digkeitskurven von!5 Cephei-Sternen und unterwirft diese Kurven einer harmoni
schen Analyse 12. Er weist dabei nochmals auf die engen Beziehungen zwischen 
der Form dieser Kurven und der der Lichtkurven hin und besonders auf den 
Umstand, daB die Geschwindigkeitskurven von !5 Cephei-Sternen mit Perioden 
von 7d,O bis gd,4 eine sekundare Welle aufweisen, die ihrer Lage nach derjenigen 
im absteigenden Aste der Lichtkurve entspricht. Noch eingehender stellen 
L. V. ROBINSON und D. HOFFLEIT13 die Geschwindigkeitskurven und die Licht
kurven zusammen graphisch dar. Sie kommen dabei zu dem Schlusse, daB das 
Minimum der Geschwindigkeitskurve bei keinem !5 Cephei-Stem vor dem Maxi
mum der Lichtkurve liegt, und ebenso das Maximum der ersteren Kurve nie 
vor dem Minimum der Lichtkurve. Die GroBe der Phasenverschiebung der beiden 
Kurven hangt nicht von der Periode abo Auch D. B. McLAUGHLIN14 hat diesen 
Fragen eine kurze Arbeit gewidmet. 

C. D. PERRINE15 weist an Hand eines gegen die frfihere Untersuchung von 
H. LUDENDORFF etwas vergroBerten Materials aufs neue nach, daB zwischen 
den Amplituden der Geschwindigkeits- und der Lichtkurven eine lineare Be
ziehung besteht; L. V. ROBINSQN16 meint dagegen, daB diese Beziehung nur 
sehr lose sei. 

H. LUDENDORFF17 hat im AnschluB an eine friihere Arbeit dargelegt, daB 
ffir die d Cephei-Steme zwischen der "Massenfunktion" lund der GroBe ecosro 
eine Beziehung von der Form ecosro = a + bl besteht, wobei aber a ffir die Sterne 
mit symmetrischer Lichtkurve, die Perioden von weniger als etwa 10d besitzen, 
einen anderen Wert hat als fUr die ubrigen. Auch I Car (P = 35d,5) und X Cyg 
(P = 16d,4) genfigen der obigen Formel nicht, und LUDENDORFF macht diese 

1 Publ Obs Michigan 4, S. 75 (1932). B Z f Ap 5, 5.294 (1932). 
3 MN 90, 5.896 (1930). 4 BAN 4, 5.285 (1928). 
5 Lyon Bull 11, S.269 (1929). 6 AN 253, 5.373 (1934). 
7 Ap J 72, 5.46 (1930) = Mt Wilson Contr 404. 
8 Ap J 66, S. 170 (1927) = Mt Wilson Contr 340. 
9 J R A S Can 21, 5.268 (1927). 10 Publ A 5 P 44, 5.324 (1930). 

11 Gorki Bull 3, S. 15 (1930). 12 RAJ 9, 5.216 (1932). 
13 Ha.rvBull 888, S.12 (1932). 14. AJ 40,5.16 (1929). 
16 AN 248, S.137 (1933). 16 Harv Ann 90, Nr.2, S.91 (1933). 
17 5itzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1929, V. 
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Tatsache zum Ausgangspunkt ffir seine oben (Ziff. 55 a) schon erwahnten Be
trachtungen fiber die Trennung der langperiodischen c) Cephei-Sterne in zwei ver
schiedene Gruppen. 

Dber die Verschiebungen verschiedener Linien bzw. Liniengruppen im 
Spektrum desselben Sternes wahrend der Lichtwechselperiode ist eine Anzahl 
neuer Arbeiten zu verzeichnen. Die im Handbuch S. 209 besprochene, 'YJ Aql 
betreffende Untersuchung von W. C. RUFUS ist nunmehr ausfUhrIich veroffent
licht worden 1, ebenso die von D. W. LEE2 und fiber denselben Stern eine Arbeit 
von F. HENROTEAU 3• Ffir' Gem liegen entsprechende Arbeiten von V. HASE' 
und W. C. RUFUS5 vor, ffir T Mon von R. F. SANFORD6, ffir RT Aur von 
R. M. PETRIE?, fUr c) Cep von demselben 8• Die Ergebnisse dieser Untersuchungen 
sind zum Teil noch widerspruchsvoll und zu verwickelt, als daB sie hier im 
einzelnen wiedergegeben werden konnten. 1m allgemeinen scheinen die Linien 
hoheren Niveaus ein Zurfickbleiben in Phase gegenfiber denen niederen Niveaus 
zu zeigen sowie auch eine groBere Amplitude der Radialgeschwindigkeiten als 
letztere. Bei c) Cep ergaben sich nach PETRIE freilich keine zu verbfirgenden 
Unterschiede ffir Linien verschiedenen Niveaus. 

61. Spektralphotometrische Eigenschaften der d' Cephei-Sterne. Die 
neueren Arbeiten fiber die Spektralphotometrie der c) Cephei-Sterne und die 
daraus fUr die Temperaturen zu ziehenden Folgerungen sind im yorliegenden 
Bande bereits in den Kapiteln "Spektralphotometrie" und "Die Temperaturen 
der Fixsterne" behandelt worden. Es kann hier auch nicht auf die zahlreichen 
Untersuchungen fiber den VerIauf des Farbenindex fUr einzelne Veranderliche 
eingegangen werden, die meist in der nicht empfehlenswerten Weise vorgenommen 
werden, daB nicht gleichzeitig gewonnene visuelle und photographische Licht
kurven miteinander verglichen werden. Immerhin werden die Ergebnisse dieser 
Arbeiten statistisch brauchbar sein. So hat B. OKUNEV 9 den VerIauf der Farben
indexkurve ffir 36 langperiodische c) Cephei-Sterne diskutiert und aufs neue die 
groBe Ahnlichkeit dieser Kurve mit der Lichtkurve nachgewiesen; sogar die 
sekundaren Wellen der Lichtkurven treten auch in den Farbenindexkurven auf. 

Die zeitlichen Verschiebungen der photographischen gegen die visuelle 
Lichtkurve untersucht B. W. KUKARKIN10 ffir 23langperiodische c) Cephei-Sterne. 
Die Verschiebungen des Maximums lassen sich danach durch die Formel 

Maxphot - Max vis = +01',079 - OP,10251ogP 

statistisch befriedigend darstellen. Bei 1; Gem ergaben photoelektrische Mes
sungen im Infrarot (A. = 7400) von J. S. HALLll, daB das infrarote Maximum um 
01',024 spater liegt als das visuelle, wahrend infrarote und visuelle Amplitude 
ungefahr denselben Wert haben. 

62. Die galaktische Verteilung der d'Cephei-Sterne. Eine neue figfirIiche 
Darstellung derselben hat C. D. PERRINE12 gegeben. - Von den auf S. 213 des 
Handbuchs erwahnten langperiodischen c) Cephei-Sternen mit hoher galaktischer 
Breite sind RS Cet und R Y Boo zu streichen; ersterer ist vielleicht fiberhaupt 
nicht veranderIich, und der Lichtwechsel des letzteren muB als von noch un
bekannter Art bezeichnet werden. - J. SCHILTS Ansicht, daB ffir die langperiodi
schen c) Cephei-Sterne mit Perioden von weniger als 10d ein Zusammenhang 

1 Publ Obs Michigan 4, S. 101 (1932). 
3 Publ Obs Ottawa 9, S. 127 (1928). 

2 Publ Obs Michigan 4, S. 109 (1932). 
4 Poulkovo Bull 11. S.345 (1928). 

5 Publ Obs Michigan 4, S. 151 (1932). 
8 Ap J 66, S. 170 (1927) = Mt Wilson Contr 340. 
7 Publ Obs Michigan 5, S.9 (1932). 8 Publ Obs Michigan 6, S. 37 (1934). 
9 AN 236, S. 313 (1929). 10 Gorki Bull 3, S. 55 (1931). 

11 Ap J 79, S. 145 (1934). 18 AN 248. S. 139 (1933). 
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zwischen der durchschnittlichen PeriodenHi.nge und der galaktischen Lange be
stehe, scheint sich nach H. SHAPLEY und C. H. PAYNEl nicht zu bestatigen. 
Eine Abzahlung der () Cephei-Sterne nach galaktischen Langen gibt K. LUND
MARK 2. 

63. Bewegungen der d Cephei-Sterne. Die neueren Arbeiten tiber die Be
wegung der () Cephei-Steme im allgemeinen behandeln wir in Ziff. 64, da sie in 
enger Beziehung zu der Bestimmung des Nullpunktes von SHAPLEYS Perioden
Leuchtkraftkurve stehen. 

Ein Verzeichnis der Radialgeschwindigkeiten von kurzperiodischen () Cephei
Stemen gibt H. SHAPLEY in seinem Buche 3 "Star Clusters". Ein weiterer Stern 
dieser Art mit sehr groBer Radialgeschwindigkeit (etwa -350 km) ist 4 TU Per 
(P = od,61). - A. H. JOy5 findet als mittlere Radialgeschwindigkeit der kurz
periodischen {)Cephei-Steme 100 km (aus 51 Objekten dieser Art), als die der lang
periodischen 22 km (93 Sterne). 

64. SHAPLEYS "Period-Luminosity Curve". SHAPLEY selbst hat weitere 
Untersuchungen tiber die Beziehungen zwischen der Periode und der absoluten 
Helligkeit der () Cephei-Sterne veroffentlicht 6, und im 10. Kapitel seines soeben 
zitierten Buches gibt er eine zusammenfassende Darstellung seiner Arbeiten tiber 
dieses Thema nebst einigen Erganzungen zu seinen frtiheren Resultaten. Es 
haben sich (vgl. Handbuch S. 219) Anzeichen dafiir ergeben, daB SHAPLEYS 
absolute GroBen, wie sie sich zunachst ergeben hatten, einer positiven Korrektion 
bedtirfen. SHAPLEY nimmt diese Nullpunktskorrektion fur die visuelle Perioden
Leuchtkraftkurve zu +oM,23 an; urn diesen Betrag sind also die absoluten 
GroBen in der Tabelle S. 219 des Handbuchs zu korrigieren. Das Hauptgewicht 
legt er aber auf die photographische Perioden-Leuchtkraftkurve, der er ebenfalls 
eine Nullpunktskorrektion erteilt, und deren Verlauf er nunmehr durch folgende 
Tabelle darstellt7: 

Tabelle 13. 

logP Absol. photo logP Absol.phot. logP Absol. photo logP Absol.phot. 
GroBe GroBe GroBe GroBe 

-0,6 0,00 +0,2 -0,61 +0,8 -1,53 +1,6 -3,19 
-0,4 0,00 +0,4 -0,93 +1,0 -1,89 +1,8 -3,81 
-0,2 -0,07 +0,6 -1,22 +1,2 -2,26 +2,0 -4,60 

0,0 -0,31 +1,4 -2,68 

Die Form der Kurve wurde mit Hilfe von 106 () Cephei-Stemen in der 
Kleinen MAGELLANSchen Wolke bestimmt. SHAPLEY hat weiter gezeigt 8, daB 
aus dem engen Zusammenhang zwischen Periode und Spektrum (vgl. oben 
Ziff. 58) ein so1cher zwischen Periode und absoluter Helligkeit folgt; zu ahnlichen 
Resultaten ist unabhangig auch H. N. RUSSELL gelangt 9• Allerdings mtissen 
bei solchen Betrachtungen gewisse nicht vollig bewiesene Voraussetzungen ge
macht werden. 

Die wichtige Frage des Nullpunkts der Perioden-Leuchtkraftkurve (vgl. 
Handbuch S.219) ist in den letzten Jahren mehrfach erortert worden, ohne 
daB eine endgtiltige Entscheidung herbeigefiihrt worden ware. Zunachst erhob 
H. KIENLE10 berechtigte Bedenken gegen die Herleitung der Nullpunktskorrek
tion von MALMQUIST. J. H. OORTll fand bei seinen Untersuchungen tiber die 

1 Harv Bull 872, S. 11 (1930). 2 V J S 68, S.377 (1933). 
3 HarvObsMon Nr.2, S.150(1930). 4 PublASP 39, S.368 (1927). 
5 Publ ASP 44, S.240 (1932). 6 Harv Cire 314 u. 315 (1927). 
7 Star Clusters, S. 135. 8 Star Clusters, S.142; Harv Cire 314 (1927). 
S Ap J 66, S. 122 (1927) = Mt Wilson Contr 339. 

10 AN 230, S.243 (1927). 11 BAN 4, S.91 (1927). 
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galaktische Rotation den Nullpunkt der ursprUnglichen Kurve SHAPLEYS im 
wesentlichen bestatigt. W. S. ADAMS, A. H. JOY und M. L. HUMASONI be
stimmten die spektroskopischen Parallaxen von 80 langperiodischen b Cephei
Stemen und kontrollierten deren Richtigkeit durch eine Anzahl trigonometrischer 
Parallaxen; es ergab sich aus diesem Material eine Nullpunktskorrektion L1M 
= +1M. A. KIPPER 2 ermittelte auf eigentUmliche Art Parallaxen von b Cephei
Stemen: Dnter Annahme der Pulsationstheorie bestimmte er aus der Helligkeits
und Farbenanderung die Anderung des Winkeldurchmessers und andererseits 
aus der Radialgeschwindigkeitskurve die Amplitude der Pulsation; aus dem 
Vergleich beider GroBen ergibt sich die Parallaxe. Die Rechnung wurde fiir 
11 Sterne durchgefiihrt und ergab L1M = +1M,1 fiir die ursprUngliche Kurve 
SHAPLEYS. Denselben Wert von L1M fand G. CECCHINI 3 auf Grund ebenfalls 
nicht sehr sicherer Betrachtungen. 

Eine neue umfassende Diskussion unternahm B. P. GERASIl\lOVIC 4 • Auf 
Grund neu abgeleiteter Eigenbewegungen langperiodischer b Cephei-Sterne und 
der bekannten Radialgeschwindigkeiten berechnete er (unter Annahme des 
Ublichen Ortes fUr den Sonnen apex) die Geschwindigkeit der Sonne in bezug auf 
diese Sterne 'zu V 0 = 14,1 km, die mittlere Pekuliargeschwindigkeit der letzteren 
zu 11,8 km, die mittlere Parallaxe zu 0",0026. In den Radialgeschwindigkeiten 
findet er die galaktische Rotation angedeutet. Als Nullpunktskorrektion ergibt 
sich L1M = +1 M ,0 (fiir die ursprUngliche photographische Perioden-Leuchtkraft
kurve SHAPLEYS). Der ziemlich kleine Wert von Vo bestatigt das entsprechende 
Ergebnis von G. STRO:\1BERG, Vo = 12,3 km (Handbuch S.216). 

H. NORDSTROM5 findet aus den Radialgeschwindigkeiten unter Benutzung 
der OORTschen Theorie der galaktischen Rotation Vo = 17,3 km; unter Annahme 
dieses Wertes wUrde sich GERASIMOVICS L1M auf +oM,6 reduzieren. Letzterer 
zeigt aber 6 , daB sich bei Anwendung der NORDSTRoMschen Methode schlieBlich 
der frUhere Endwert von L1M = +1M ,O praktisch doch nicht andert, und macht 
gegen diese Methode Bedenken geltend, die NORDSTROM7 indessen nicht anerkennt. 

Eine weitere Arbeit Uber das in Rede stehende Thema verdanken wir 
K. LUNDMARK8. Er erortert den EinfluB, den systematische Fehler der Eigen
bewegungen auf die friiheren Resultatevon WILSON und von GERASIMOVIC 
haben konnen, und macht ferner darauf aufmerksam, daB die obenerwahnten 
Ergebnisse von KIPPER durch die Randverdunklung verfalscht sein mUssen. 
Auch vergleicht er wiederum die auf Grund von SHAPLEYS Kurve berechneten 
Parallaxen mit den trigonometrisch gemessenen. Er halt es schlieBlich fiir nicht 
moglich, daB die Nullpunktskorrektion (der ursprUnglichen Kurve SHAPLEYS) 
den Wert L1M = +OM,6 Ubersteigt, und diese Korrektion wUrde wohl durch den 
wahrscheinlichen EinfluB der kosmischen Absorption in der galaktischen Zone 
ausgeglichen werden. LUNDMARK gibt am SchluB dieser Abhandlung Tabellen 
fiir die bekannten Radialgeschwindigkeiten und Eigenbewegungen der b Cephei
Sterne. Spater 9 hat LUNDMARK dann auf Grund von zum Teil wohl recht un
sicheren Betrachtungen die Ansicht ausgesprochen, daB SHAPLEYS GroBen einer 
starken nega ti yen Korrektion bedUrfen. 

Eine weitere Berechnung der Nullpunktskorrektion verdanken wir PR. FAIR
FIELD BOK und C. D. BOYD 10• Sie gehen aus von den schon bekannten sowie 
von neu bestimmten (43) Eigenbewegungen von kurzperiodischen b Cephei-

1 PublASP 41, S.252 (1929). 
3 Contr Astr Merate 14 (1931). 
5 Lund Cire 2, S.27 (1931). 
7 Lund Cire 4, S. 78 (1931). 
9 V J S 68, S. 369 (1933). 

2 AN 241, S.249 (1931). 
4 A J 41, S. 17 (1931). 
6 Lund Cire 4, S.67 (1931). 
8 Lund Medd (2) Nr. 60 (1931). 

10 Harv Bull 893, S. 1 (1933). 
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Stemen und finden ffir diese im Mittel innerhalb der Grenzen der Genauigkeit 
die absolute photographische GroBe 0,0, in 'Obereinstimmung mit der korrigierten 
photographischen Perioden-Leuchtkraftkurve SHAPLEYS, so daB ffir letztere 
keine Nullpunktskorrektion mehr anzunehmen ware. GERASIMOVIC1 erklart den 
Widerspruch zwischen diesem Resultat und dem seinigen (LIM = etwa +oM,7 
ffir die korrigierte Kurve) durch den Umstand, daB die in Harv Bull 893 be
nutzten kurzperiodischen d Cephei-Steme vorwiegend in hoheren galaktischen 
Breiten liegen und ihr Licht daher nicht die kosmischen Absorptionen in der 
galaktischen Zone erleidet, wahrend letzteres bei den von ihm benutzten meist 
galaktischen Objekten der Fall ist. Er weist dabei nochmals auf die Wichtigkeit 
der systematischen Fehler der Eigenbewegungen fUr das hier behandelte Pro
blem hin. 

A. FLETCHER 2 diskutiert das von FAIRFIELD BOK und BOYD benutzte 
Material an Eigenbewegungen aufs neue und ist geneigt, daraus auf eine Null
punktskorrektion von etwa +oM,4 zu schlieBen, aber der w.F. dieser Zahl ist 
von der GroBenordnung ±OM,3. ].]. NASSAU 3 endlich findet durch Diskussion 
der trigonometrischen Parallaxen von 34 lang- und kurzperiodischen d Cephei
Stemen, daB die Korrektion wohl sieher den Werten OM,O oder +OM,25 viel naher 
liegt als dem Werte +1M. 

Ma. Die Dichten der d'Cephei-Sterne. Aus der Perioden-Leuchtkraft
kurve kann man fUr jeden d Cephei-Stern bekannter Periode P die absolute 
Helligkeit entnehmen, und ferner gestattet das beobachtete Spektrum die Er
mittlung der Temperatur des betreffenden Sternes. Aus der absoluten Helligkeit 
kann man weiter mit Hilfe der Massen-Leuchtkraftkurve von EDDINGTON die 
Masse ermitteln, aus der absoluten Helligkeit und der Temperatur nach dem 
STEFAN-BoLTZMANNschen Gesetz den Radius des Stems. Aus Masse und Radius 
ergibt sich schlieBlich die mittlere Diehte e. C. H. PAYNE4 hat diese Rechnungen 
zunachst fUr die langperiodischen d Cephei-Sterne durchgefUhrt, wobei die mitt
lere Beziehung zwischen Periode und Spektrum benutzt wurde, um die Reduktion 
der photographischen absoluten GraBen auf bolometrische zu erhalten. Die 
gefundenen mittleren Dichten e der langperiodischen d Cephei-Sterne erfiillen 
in sehr befriedigender Weise ein Gesetz von der Form 

p2 e = Konstante. 
In der Tat erfordert die Pulsationstheorie wie jede dynamische Theorie das 
Bestehen dieses Gesetzes. Wendet man diesen Gedankengang aber auf die 
kurzperiodischen d Cephei-Steme an, bei denen Spektrum und absolute Hellig
keit nicht von der Periode abhangen, so stoBt man auf Widerspriiche, und das 
obige Gesetz scheint fUr sie nicht giiltig zu sein. 

65. Die Entfernungen und die riumliche Verteilung der d'Cephei-Sterne. 
Die trigonometrisch gemessenen Parallaxen von d Cephei-Stemen hat P. PARE
NAGO neuerdings zusammengeste11t 5, ebenso J. J. NASSAU in seiner in Ziff. 64 
zitierten Abhandlung. Ein Verzeichnis der Entfemungen von 50 solcher Sterne, 
die auf Grund der Perioden-Leuchtkraftkurve berechnet wurden, gibt M. L. WAL
TONs. Vber die Verteilung der d Cephei-Sterne im Raume hat P. TEN BRUG
GENCATE 7 Untersuchungen angestellt, wobei er deren auf die gleicheArt be
rechneten Entfemungen benutzt; wir kannen hier auf diese Arbeit nicht naher 
eingehen. 

lObs 57. S.22 (1934). 2 M N 95. S.56 (1934). 3 A J 44. S.33 (1934). 
, Harv Bull 876. S. 28 (1930); The Stars of High Luminosity. S. 218; vgl. aueh 

H. SHAPLEY. Harv Cire 314- 315 (1927); Star Clusters. S. 56. 
5 RAJ 11. S.29 (1934). 
6 Harv Bull 845. S.6 (1927). 7 BAN 4, S.198 (1927). 
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66. Die veranderliehen Sterne der {j Cephei-Klasse und andere Verander
liehe mit auBerst kleinen Helligkeitssehwankungen. Die spektroskopischen 
Bahnelemente von {3 Cep sind neuerdings wiederholt bestimmt worden, und 
zwar von R. N. VAN ARNAMl, H. S. MENDENHALL2, J. C. DUNCAN und H. M. MIT
CHELLs, O. KOHL4 und CL. C. CRUMps, Die letztgenannte Arbeit ist die um
fassendste; aus Yerkes-Spektrogrammen, die sich fiber das Zeitintervall von 1906 
bis 1932 erstrecken, bestimmt CRUMP nicht weniger als 19 verschiedene Elementen
systeme, und er bezieht 17 anderweitig bestimmte Elementensysteme in die 
Diskussion ein. Danach ist die Schwerpunktsgeschwindigkeit y veranderlich 
zwischen +1,8 und -20 km, die halbe Amplitude K zwischen 9,5 und 22,8 km; 
e ist meist klein, wenn auch ein Maximalwert von 0,17 vorkommt, w und T lassen 
sich wegen der kleinen Exzentrizitat meist nur sehr unsicher bestimmen. Die 
Anderungen von y und K gehen manchmal sehr rasch vor sich, Perioden lassen 
sich nicht daffir angeben. KOHL fand auf Grund einer Diskussion der beob
achteten Helligkeitsmaxima (1906-1931), daB die Periode von 1906 bis 1918 
Od,1904795, spater dagegen Od,1904851 betrug. MENDENHALL, der in seiner 
zitierten Arbeit auch fiber spektralphotometrische Messungen berichtet, stellte 
fest, daB die Helligkeitsamplitude im Ultraviolett urn 50% groBer ist als bei 
A 4500. Verschiedene Spektrallinien ergaben ihm im wesentlichen dieselben 
Geschwindigkeitskurven. Lichtelektrische Messungen liegen vor von M. GUssoW 6 • 

Eine Notiz fiber das Spektrum geben O. STRUVE und K. F. OGRODNIKOFF7; 
danach scheinen die Linienintensitaten nicht veranderlich zu sein. 

Die Radialgeschwindigkeit von 12 Lacertae ist von W. H. CHRISTIEs weiter 
beobachtet worden, wobei zugleich auch die Helligkeit auf photographischem 
Wege bestimmt wurde. Die Schwerpunktsgeschwindigkeit y ist nur wenig ver
anderlich, das Helligkeitsmaximum liegt wenig hinter dem Zeitpunkt, zu dem 
die Radialgeschwindigkeit den Wert y (auf dem absteigenden Aste der Ge
schwindigkeitskurve) annimmt. Die Linienbreiten erweisen sich als sehr unregel
maBig veranderlich. Lichtelektrische Messungen der Helligkeit hat J. STEBBINS9 
angestellt. 

y Bootis hat nach lichtelektrischen Messungen von M. Gussow10 in den 
Jahren 1927 bis 1929 keine Helligkeitsschwankungen gezeigt. Bei '/I Eridani 
fand F. HENROTEAUll starke Anderungen der Radialgeschwindigkeit, die in etwa 
Od,2 verlaufen, fiir die sich aber eine bestimmte Periode nicht angeben laBt; 
die Geschwindigkeitskurven sind in Form und Amplitude sehr stark verander
lich, und die Beziehung zwischen Radialgeschwindigkeit und Lichtwechsel ist 
nach wie vor ungeklart. . 

Einen Katalog der lichtelektrisch gemessenen Sterne mit ausfiihrlichen 
Literaturangaben und Bemerkungen fiber den Lichtwechsel der einzelnen Objekte 
haben M. Gussow und P. GUTHNICK veroffentlicht12• 

67. Theorien zur Erklarung des Liehtweehsels der a Cephei-Sterne. Es 
kann nicht die Aufgabe dieses Kapitels sein, auf die zahlreichen theoretischen 
Arbeiten einzugehen, die sich mit dem Lichtwechsel der d Cephei-Sterne oder 

1 Publ Astrophys Obs Victoria 4, S. 171 (1928). 
2 Lick Bull 14, S. 133 (1929). 3 Ap J 70, S. 126 (1929). 
4 AN 248, S.397 (1933). 5 Ap J 79, S.246 (1934). 
6 AN 229, S. 197 (1927); 233, S.1 (1928). 
7 Publ Amer Astr Soc 7, S.105 (1932). 
8 Publ Astrophys Obs Victoria 4, S. 59 (1927); J R A SCan 22, S. 37 (1928). 
9 Publ \Vashburn Obs 15, S. 51 (1928). 

10 AN 233. S. 1 (1928); 237. S.321 (1930). 
11 Publ Obs Ottawa 9, S. 119 (1927). 
12 Kl Veroff Sternw Berlin-Babelsberg Nr. 8 (1930). 
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dem der periodischen Veranderlichen fiberhaupt beschaftigen,· zumal ein ent
scheidender Fortschritt auf diesem Gebiete in den letzten Jahren noch nieht 
erzielt worden ist. Es sei hier nur auf die die Pulsationstheorie betreffenden 
AusfUhrungen von B. STROMGREN im vorliegendem Bande verwiesen. 

Ganz abzulehnen ist die Theorie von LA ROSA (Handbuch S. 228). Dber 
sie sind noch zahlreiche Arbeiten von M. LA ROSA selbst und anderen erschienen, 
die hier nieht angefUhrt werden soilen. Eine Darstellung des Sachverhalts gibt 
G. ARMELLINI1, der auch die fibrigen Theorien fiber die tJ Cephei-Sterne fiber
sich tlich behandelt 2. 

i) Vedinderliche in Sternhanfen, Nebelflecken nnd ahnlichen 
Gebilden. 

Allgemeine statistische Betrachtungen fiber die tJ Cephei-Sterne in ana
galaktischen Objekten hat K. LUNDl\iARK 3 angesteilt. Er fand Beziehungen 
zwischen der Helligkeit und der Amplitude des Lichtwechsels sowie solche 
zwischen der Periode und der Amplitude (vgl. oben Ziff. 54fJ). Seine Unter
suchungen erstrecken sieh hauptsachlich auf den Andromedanebel, den Spiral
nebel M33, die MAGELLANSchen Wolken und die Wolke NGC 6822. 

68. Vedinderliche in kugelformigen Sternhaufen. H. SHAPLEY hat in 
Band V, S.718 unseres Handbuches und im vorliegenden Bande S.536 eine 
Dbersicht fiber die gegenwartigen Kenntnisse von den Veranderlichen in Kugel
haufen gegeben. Zur Erganzung sei hier noch auf einige weitere Untersuchungen 
hingewiesen. 

NGC 5272 = M3 Canum venaticorum. P. SLAVENAS 4 leitete fUr 30 Ver
anderliche neue Periodenwerte ab, und ferner liegt eine neue eingehende Unter
suchung der Veranderliehen dieses Sternhaufens von TH. MULLER 5 vor. Danach 
sind 167 Sterne des Haufens sieher veranderlich; fUr 127 von diesen leitet MULLER 
Liehtkurven abo Die zum Teil betrachtlichen Periodenanderungen, die LARINK 
bei 18 Veranderlichen festgestellt zu haben glaubte, bestatigen sieh nieht, dagegen 
kommen bei einer ganzen Reihe anderer kleine Periodenanderungen (meist Ab
nahmen) vor. Die Helligkeitsamplituden sind am groBten fUr die Sterne mit 
Lichtkurven der BAILEYSchen Klasse a, etwas kleiner ffir Klasse b und noch 
kleiner ffir Klasse C. Die Sterne mit sehr kurzen Perioden gehoren ausschlieBlich 
der Klasse c (ziemlich symmetrische Lichtkurven) an. Die Haufigkeitskurve 
der Perioden zeigt ein starkes Maximum bei P = Od,51 bis Od,52. Wegen der 
weiteren statistischen Ergebnisse, durch welche diejenigen von BAILEY zum Teil 
etwas modifiziert werden, muB auf die Arbeit selbst verwiesen werden. 

Der abnorme rote Veranderliehe in M3 ist nach einer zweiten Arbeit von 
P. GUTHNICK 6 sicher kein Bedeckungsveranderlicher. 

NGC 5904 = M5 Serpent is. H. SHAPLEy 7 hat die Perioden von zahlreiehen 
Veranderlichen dieses Sternhaufens neu bestimmt. Nach demselben Autor 8 ist 
der Farbenindex der Veranderliehen von der Periode unabhangig. 

NGC 5024 = M 53 Comae Berenices. E. GROSSE9 leitet ffir 32 Verander
liche Elemente und Lichtkurven abo Aile haben Perioden von weniger als 1d. 

NGC 6723. H. VAN GENT10 hat hier einige neue kurzperiodische tJ Cephei
Sterne entdeckt. 

1 Astronomia Siderale 2, S.234 (1931). 2 Astronomia Siderale 2 S. 367 (1931). 
3 Z f Ap 3, S.313 (1931). 4 AN 240, S. 169 (1931). 
5 Berlin-BabelsbergVeroff 11, H.1 (1933). 
6 Sitzber d FreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1934, XXX. 
7 Harv Bull 851, S. 15 (1927). 8 Harv Cire 315, S.5 (1927). 
9 AN 246, S.377 (1932). 10 BAN 6, S.163 (1932); 7, S.21 (1933). 
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Auch auf die eingehenden Ausflihrungen iiber die Sternhaufen-Verander
lichen in SHAPLEYS Buche1 "Star Clusters" ist hier zu verweisen, namentIich 
auf die Tabelle auf S. 55 dieses Buches, aus der hervorgeht, daB flir jeden Stern
haufen die mittIere GroBe der kurzperiodischen Veranderlichen ganz unabhangig 
von der Periode ist. Entsprechend wird, wie wir friiher gesehen haben, flir alle 
kurzperiodischen (j Cephei-Sterne eine konstante absolute mittlere GroBe an
genommen, und zwar OM,O (phot.) nach SHAPLEYS revidierter Perioden-Leucht
kraftkurve (vgl. oben Zif£' 64). Wie gering die Dispersion der Helligkeiten bei 
den kurzperiodischen Sternhaufenveranderlichen in der Tat ist, geht auch aus 
einer Untersuchung von E. GROSSE hervor2. 

Die Haufigkeitsverteilung der Perioden samtIicher kurzperiodischen Haufen
veranderlicher studiert H. B. SAWYER 3; sie findet, daB diese Haufigkeitsverteilung 
recht gut mit der der galaktischen kurzperiodischen (j Cephei-Sterne iiberein
stimmt. Ahnliche Untersuchungen hat auch E. GROSSE angestellt 4• Letzterer 
stellt auch fest, daB bei den Veranderlichen in w Centauri, M3, 5, 15 und 53 iiber
einstimmend die GroBe e = (M - m)/P durchschnittIich mit abnehmender Hellig
keitsamplitude zunimmt. 

69. Vedi.nderliche in der nachsten Umgebung von kugelformigen Stern
haufen. Die von W. BAADE nahe bei M53 entdeckten sieben Veranderlichen hat 
E. GRassEl) naher untersucht; flinf haben Perioden von weniger als 1d, einer 
eine so1che von 43d, und flir einen bleibt die Periode noch unbekannt. Auch 
bei dem gleichfalls eine hohe galaktische Breite (+ 78 0) besitzenden Kugelhaufen 
NGC 4147 (vgl. oben) hat W. BAADE6 flinf kurzperiodische (j Cephei-Sterne ent
deckt, von denen einer oder vielleicht auch zwei noch zum Haufen gehoren. 
Die nahe bei Sternhaufen hoher galaktischer Breite gelegenen, ihrer Helligkeit 
nach aber nicht zu diesen Haufen gehorigen kurzperiodischen Veranderlichen 
haben indessen ihre anfangliche Ausnahmestellung verloren, seit man nach 
H. SHAPLEy 7 weiB, daB so1che Veranderlichen auch sonst, also nicht in der Nahe 
von Sternhaufen, in hohen galaktischen Breiten vorkommen. Sie sind augen
scheinlich iiber ebenso weite Gebiete des Raumes verteilt wie die kugelformigen 
Sternhaufen. 

69a. Veranderliche in galaktischen Sternhaufen. Die Zugehorigkeit ver
einzelter Veranderlicher, die man in offenen Sternhaufen gefunden hatS, zu diesen 
ist zweifelhaft. Auch eine systematische Untersuchung von 12 so1chen Haufen 
auf Veranderliche durch FR. D. MILLER9 ergab keinen einzigen sicheren Fall 
von Veranderlichkeit. 

70. Die Veranderlichen in den MAGELLANSchen Wolken und in NGC 6822. 
Elemente weiterer langperiodischer (j Cephei-Sterne in der Kleinen Wolke 
sind von J. MOHR und D. HOFFLEIT10 sowie von H. SHAPLEY und A. MORSEll 
veroffentlicht worden. H. B. SAWYER12 untersucht den Lichtwechsel von 22Ver
anderlichen in den nordlichen Randpartien der Kleinen MAGELLANSchen Wolke 
und stellt dabei fest, daB auch drei Veranderliche, die zunachst dem Kugelhaufen 
NGC 362 anzugehoren schienen, in Wirklichkeit in der Kleinen Wolke liegen. 
Auffallig ist bei den Veranderlichen, die Miss SAWYER untersucht, das haufige 
Vorkommen von Perioden, die in die bekannte Periodenliicke der (j Cephei
Sterne (vgl. oben Ziff. 51) fallen. Zwei von Miss SAWYERS Sternen haben Perioden 

1 Harv Obs Mon Nr.2 (1930). 2 AN 249, S.389 (1933). 
3 HarvCire 366, S.30 (1931). 4 AN 246, S.405 (1932). 
5 AN 249, S.389 (1933). 6 AN 244, S.153 (1931). 
7 Wash Nat Ae Proe 19, S.29 (1933) = Harv Repr 81-
8 Vgl. P. TH. OOSTERHOFF, BAN 7, S.71 (1933). 
9 Harv Bull 883, S.30 (1931). 10 Harv Bull 882, S.20 (1931). 

11 Harv Bull 886, S. 12 (1932). 12 Harv Cire 374 (1932). 
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von weniger als 1d und gehoren nach ihrer Helligkeit nicht zur Wolke. sondern 
liegen uns viel naher; alle anderen sind langperiodische 6 Cephei-Sterne. 

GroBe MAGELLANSche Wolke. H. SHAPLEY veroffentlichtl die Elemente 
von 40 Veranderlichen in der GroBen Wolke (P = 2d.5 bis 39d,2) und leitet auf 
Grund derselben die Perioden-Leuchtkraftkurve abo In einer von ihm gemeinsam 
mit J. MOHR 2 verfaBten Arbeit werden die mittleren Helligkeiten und die Hellig
keitsamplituden fiir die 1346 bekannten Veranderlichen in der Wolke ermittelt. 
Aus den mittleren Helligkeiten ergeben sich alsdann mit Hille der Perioden
Leuchtkraftkurve die Perioden. Das Haufigkeitsmaximum der so gefundenen 
Perioden liegt bei 2d,5, wahrend es fiir die galaktischen langperiodischen 6 Cephei
Sterne bei 4d,5 liegt. Zwischen Periode und Helligkeitsamplitude besteht keine 
Korrelation. 

Die bisher in der GroBen Wolke festgestellten Veranderlichen sind, soviel 
man weiB, mit verschwindenden Ausnahmen langperiodische 6 Cephei-Sterne. 
Eine Nova ist wahrscheinlich RY Dor nach W. J. LUYTEN 3 und ein R Coronae
Stern W Men (vgl. oben Ziff. 15). Ein unregelmaBiger Veranderlicher mit einem 
Spektrum vom P Cygni-Typus (vgl. Ziff.10) ist S Dor 4, dessen absolute Helligkeit 
auBerordentlich groB sein muB (etwa _SM bis -~). Einige weitere Verander
liche im Gebiete der GroBen Wolke sind wohl Vordergrundsterne o. 

71. Veranderliche Sterne in Spiralnebeln. In M33 Trianguli sind drei 
weitere Veranderliche entdeckt worden 6. Auf ein vielleicht als eine Nova an
zusprechendes Objekt macht W. E. BERNHEIMER7 aufmerksam, der auch die 
Literaturhinweise fiir die anderen in M33 beobachteten Novae gibt. 

Den groBen Andromedanebel M31 hat E. HUBBLEs weiter eingehend 
untersucht. In vier Arealen des Nebels, die zusammen etwa 40% seiner ganzen 
Flache ausmachen, fand HUBBLE 50 Veranderliche; 39 von diesen sind lang
periodische 6 Cephei-Sterne mit Perioden von 10d bis zu 4Sd, ein weiterer Ver
anderlicher, und zwar der hellste von allen (GroBe 17,9 im Maximum), hat eine 
Periode von 175d • Diese Veranderlichen geniigen der Perioden-Leuchtkraftkurve, 
wenn auch der langperiodische etwas herausfillt. Die Veranderlichen mit kiirzeren 
Perioden als 10d sind zu schwach, als daB sie hatten untersucht werden konnen. -
Von den 10 weiteren Veranderlichen sind wahrscheinlich noch 4 6 Cephei-Sterne, 
6 sind unregelmaBig oder langperiodisch und miissen noch weiter beobachtet 
werden. - Auf die Novae in M31 haben wir hier nicht einzugehen. 

72. Veranderliche Sterne in Nebelflecken. "Ober die Entfernungen der 
Veranderlichen in der 'YJ Carinae-Gegend hat D. B. McLAUGHLIN 9 Rechnungen 
angestellt (fiir die 6 Cephei-Sterne auf Grund der Perioden-Leuchtkraftkurve), 
wonach sie in auBerordentlich verschiedenen Abstanden von uns sich be
finden. - An der Spitze eines kleinen Nebels liegt der Veranderliche RY Tau, 
der hochst wahrscheinlich ein R Coronae-Stem istl°. 

1 Harv Bull 883. S. 16 (1931). 
2 Harv Ann 90. Nr.1 (1933); Wash Nat Ae Proc 19. S.995 (1933) = Harv Repr 10t. 
3 HarvBu11847. S.8 (1927); 851. S.4 (1927). 
4 Harv Bull 814. S.1 (1925). 
i Harv Ann 90. Nr. 1. S.21 (1933); Harv Bull 847. S.9 (1927). 
6 Ap J 69. S.123. FuBnote (1929) = Mt Wilson Contr 376. S.21. 
7 Lund Cire 8. S. 187 (1932). 8 Ap J 69. S.103 (1929) = Mt Wilson Contr 376. 
9 A J 39. S.49 (1929). 10 Vgl. oben Ziff.15. 
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Chapter 3. 

Novae. 
By 

F. J. M. STRATTON-Cambridge. 

With 5 illustrations. 

a) Early History. 
2. Novae from 1572 to 1866. N Vulpeculae 1670 has been identified by 

STEAVENSON 1 with a faint variable at 19h 43 ffi 31" + 27°4',1 (1900.0), a star 
lying 30" from the computed place and with a photographic image suggesting 
some spectral peculiarity. 

b) Distribution of Novae. 
3. Galactic Novae. The following Table 1 brings up to date the list of 

galactic novae. From the previous Table I (p.254) No.2, N Piscium 1907. 
must be dropped on the suggestion of REINMUTH and SCHLIER who have re
examined the original evidence for it 2• Also the declination of No. 65 N Sagittae 
1913. should be +17° and not +7° while the following alterations should be 
made in column 2. 

No. 10 
26 
34 
38 

N Aurigae 1891 add (T) 
N Normae 1893 delete (R). 
N Ophiuchi 1897 add (BB). 
N Ophiuchi (RS) replace 1901 by 1933. 

No. 45 
58 
59 
67 

Table 1. Galactic Novae. 

N Sagittarii 1926 add (FM). 
N Aquilae 1899 delete (DO). 
N Aquilae 1925 add (DO). 
N Aquarii 1907 add (VY). 

Star and date of maximum Discoverer '" (1900,0) {J (1900.0) G g 

71 NTauri 1929 (XX). { SCHWASSMANN 
WACHMANN Sh 13m 4" +16°36'.7 155 0 _10° 

72 NGeminorum 1933. {DELPORTE 
AREND 7 16 25 +28 41 .7 158 +21 

73 N Centauri 1931 . UITTERDYK 11 39 12 -60 0.2 263 + 1 
74 N Circini 1926 (X). BECKER 14 34 36 -64 47.0 282 - 5 
75 N Circini 1914 (A I) FLORENCE 14 40 40 -68 26.0 279 -10 
76 N Scorpii 1928 (KP) . SWOPE 17 37 34 -35 40.9 322 - 5 
77 N Sagittarii 1924.5 (FL) GILL 17 53 50 -34 35.7 324 - 7 
78 N Sagittarii 1926.7 (KY) . WOODS 17 55 8 -26 24.0 331 - 3 
79 N Herculis 1934 . PRENTICE 18 4 28 +45 50.5 39 +25 
80 N Sagittarii 1930 (V 441) . HOFFLEIT 18 15 58 -25 31.6 334 - 7 
81 N Sagittarii 1924.4 (GR) WOODS 18 16 48 -25 37.6 335 - 7 
82 N Sagittarii 1900 (HS) . WOODS 18 22 41 -21 38.7 349 - 5 
83 N Sagittarii 1897 (LQ) . WOODS 18 22 10 -27 58.9 333 - 9 
84 N Aquilae 1927 (EL) . WOLF 18 50 48 - 3 27.1 359 - 4 
85 N Sagittarii 1927 (V363) BECKER 19 5 0 -30 2.0 335 -19 

1 M N 95. P.78 (1933). 2 AN 263. p.423 (1934). 
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5. Novae in Nebulae. Details of the first 100 novae discovered in the 
Andromeda nebula are to be found in papers by HUBBLE! and MAYALL2. Table 2 
contains details3 of the novae discovered subsequently up to the end of the 1934-5 
period of observation, also of a few novae discovered in other nebulae. The 
numbers marked (a) refer to the enumeration of the Andromeda nebula, the 
others carryon from the original Table II. 

Table 2. 

Star and date 
Position relative to 

NGC '" (1900,0) J (1900,0) of maximwn Discoverer centre of nebulae 
LI", LId 

101 (a) 224 Oh37m 178 +40°43',4 N Andromedae 1931 HUBBLE + 465" + 463" 
102 (a) 1931 HUBBLE + 308 + 403 
103 (a) 1931 MAYALL + 359 + 181 
104 (a) 1931 MAYALL - 100 + 649 
105 (a) 1931 HUBBLE - 648 - 667 
106 (a) 1932 HUBBLE - 348 - 898 
107 (a) 1932 BAADE -1166 + 276 
108 (a) 1932 HUBBLE + 184 + 693 
109 (a) 1932 HUBBLE - 243 + 566 
110 (a) 1932 BAADE +1435 +1094 
111 (a) 1932 BAADE - 144 - 91 
112 (a) 1933 BAADE + 67 + 10 

13 (a) I 1934 BAADE - 220 - 414 ! 
14 (a) I 1934 BAADE +1571 + 71 
15 (a) I 1934 BAADE +1265 + 823 
16 (a) 

! +30 
1934 BAADE + 329 + 294 

86 598 1 28 12 8,7 NPiscium 1925 HUBBLE - - 414 
87 

I 
1927 BAADE + 28 114 I -

88 1928 BAADE - 118 510 I Loxg' 89 
}5 

14 56 :-6654,7 NDoradus1926(RY), LUYTEN, Magellanic, - -
Cloud 

90 5457 I 13 59 39 ! +54 49,8 NUrsaeMajoris1910 HUBBLE, -1052 ,+ 425 

6. Galactic Concentration. The revised figures for the distribution of novae 
III galactic latitude and longitude are as follows: 

Table 3. 

Galactic latitude Number of novae Galactic longitude Number of novae 

0°_10° 50 0°_ 30° 11 
10 -20 19 30 - 60 7 
20 -30 6 60 - 90 3 
30 -40 3 90 -120 3 
40 -50 120 -150 4 
50 -60 1 150 -180 6 
60 -70 3 180 -210 2 
70 -80 1 210 -240 4 
80 -90 0 240 -270 4 

270 -300 5 
300 -330 11 
330 -360 24 

The preponderance of novae in low southern galactic latitudes and in longitudes 
in the range 300°-360°-60° is well maintained. N Herculis 1934, which has 
the highest galactic latitude of the recent novae, follows precedent in having an 
unusual light curve and spectral history. 

1 Ap J 69, pp.127 (1929). 2 Publ ASP 43, p.217 (1931). 
3 Unpublished information, kindly supplied by Dr. HUBBLE. 



ciph.7-10. Absolute Magnitudes. 673 

c) Parallaxes and Proper Motions of Novae. 
7. Trigonometrical Parallaxes. To the parallaxes given previously the 

following may now be added: 
Table 4. Trigonometrical Parallaxes of Novae. 

N Pictoris 1925 
NLyrae1919. 
N Sagittae 1913 

- 0",009 
+ 0 ,015 
+ 0 ,020 

± 0",007 
± 0 ,007 
± 0 ,005 

SPENCER JONES 
VAN MAANEN 
VAN MAANEN 

8. Proper Motions. The following additional proper motions have been 
determined: 

Table 5. Proper Motions of Novae. 

I "", coso "0 ,It 

0",05 LUYTEN N Pictoris 1925 .. 1-0 ,042 -0,018 
N Sagittae 1913 . . +0",026 -0,019 o ,079 iVAN ::\,IAANEN 

9. Parallaxes by Special Methods. The recent investigation of the ab
sorption effects due to interstellar calcium has provided a new method of meas
uring the parallaxes of novae, both from the strength of the undisplaced Hand 
K lines and also from the magnitude of the displacement due to the galactic 
rotational term. There are special difficulties owing to the complex nature of 
the spectra: for instance in N Herculis 1934 the undisplaced K line varies in 
strength and in wave-length, partly because it may be blended at times with 
a displaced absorption line due to Fe II 3935,94, but the method will be used and 
has already been applied to RS Ophiuchi at its outburst in 1933. A parallax 
of 0",00105 was derived for this star by O. C. WILSON and E. G. WILLIAMS! from 
the strength of the lines and one of 0",00029 for N Ophiuchi 1919 by SPENCER 
jONES 2 from the wave-lengths. 

Linking the expanding nebulous matter round N Persei 1901 with the 
present displacement of the lines of the emission spectrum HUBBLE and DUNCAN 3 

have obtained a parallax of 0",00158. There is an element of uncertainty in 
the value arising from the fact that the matter which is moving towards the 
observer is not directly between the observer and the star; also the expansion 
may not be equal in all directions. A definite departure from spherical sym
metry is suggested by the recent photographs of the star (figure 5). The par
allax obtained in the same way by HUBBLE 4 for N Aquilae 1918 from the ex
panding disc was 0",0028. 

By correlating the velocity given by the displaced absorption lines with the 
increase in brightness of the star up to its first maximum SPENCER jONES 5 has 
derived a parallax for RR Pictoris of 0",001 5. Spectroscopic parallaxes are 
given by LUNDMARK6 of 0",0008 for RR Pictoris and 0",006 for P Cygni. 
Comparison with DAVIDOVICH'S spectroscopic parallax for RR Pictoris of 0",006 
(this Handb. vol. VI, p.262) shows that the method cannot be applied with 
safety to novae 7. 

d) Light Curves and Absolute Magnitudes. 
10. Absolute Magnitudes. The revised parallaxes of the last section lead 

to fresh estimates of the absolute magnitudes of the novae at maximum. Thus 

1 Ap J 80, p.362 (1934). 2 Obs 55, p.253 (1932). 
3 PublASP 46, p.229 (1934). 4 MtWilsonContr 335 (1927). 
5 Annals of the Cape Observatory, 10, Part 9, p. 166 (1931). 
6 Medd Astr Obs Upsala No. 30 (1927); Lund Obs Circ No. 10 (1934). 
7 From the strength of the interstellar K line WILLIAMS has since derived a parallax 

of 0",0027 for N Herculis 1934 [M N 95, p.573 (1935)]. 

Handbuch der Astrophysik. VII. 43 
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SPENCER JONES'S parallax for RRPictoris gives for Mmax -7,9, and for N Ophi
uchi1919 -5,5; WILSON and WILLIAMS get for RS Ophiuchi -7,6 (or -5,6 if no 
allowance is made for space-reddening); HUMASON obtains for N Persei 1901 a 
value -8,9 and HUBBLE gets for N Aquilae 1918 -7,8. For the novae in the 
Andromeda nebula HUBBLE finds as the mean value of A£max - 5,7, a value 
confirmed closely by the novae in NGC 598. LUND"'IARK1 using a number of 
different criteria derives values of mean Mmax ranging from -5,5 to -7,0. 

Contrasted with these novae are two other distinct types. N Sagittae 1913, 
if we may accept its trigonometrical parallax 2 of 0",020, had Mmax +3,6. This 
gives a reasonable value (19 km.jsec.) for the annual proper motion of 0",079. 
A value of - 5 for M max would give an unreasonably high proper motion in space. 
This star must apparently be classed as a sub-nova, just as such stars as N Andro
medae 1885 may be classed as super-novae. 

10a. Super-Novae and Cosmic Rays. BAADE and ZWICKY arguing from 
N Cassiopeiae 1572, N Andromedae 1885 and other novae in distant nebulae 
have suggested 3 the existence of a special class of super-novae, occurring at an 
estimated frequency of once in 1000 years per galaxy and releasing as much 
energy in 25 days as the Sun radiates in a million years. They suggest that these 
super-novae may represent the transition of an ordinary star into a neutron star 
and that they may provide the source for cosmic rays. Claims that an increase 
of cosmic radiation accompanied the outburst of N Herculis 1934 <l must await 
confirmation, but it is very unlikely that this latter star will prove to be a super
nova. 

MCCREA has shown5 that the energy liberated on the collapse of stars to 
form novae would on reasonable assumptions be sufficient to account for the 
supply of cosmic radiation: a far greater output of energy from each star than 
we receive in the form of light is, however, required. 

11. Light Curves around Maximum. Of recent novae N Herculis 1934 
whose light curve is reproduced in figure 1 a, is the most interesting: normally a 
faint variable about 14m to 14m,6, it was fainter than 13m,8 on November 14,1934, 
and probably not appreciably brighter than 6m,0 on December 12 at 21h. At 
04h 30m on December 13 it was discovered by PRENTICE and was then of magni
tude 3,4. The star reached maximum at 1m,} on December 22; the light curve 
shows several subsequent maxima, and a protracted stay near the maximum 
brightness, as in the case of RR Pictoris (see fig. 1 b); well marked fluctations 
appeared as the star faded away 6. 

12. Later Stages of Light Curves. The changes in magnitude of N Herculis 
1934 during the early months of 1935 were irregular in range and period, the 
latter being generally shorter than usual with novae at this stage. MICZAIKA7 has 
found from earlier novae that the range of magnitude change and the period 
are correlated and increase together. 

13. Persistent Variability. STEAVENSON and PEEK have continued to keep 
the old novae under observations. N Persei 1901 continues a variable star, 
with an annual range frequently of 1m,S, about 13m,3: as sudden a drop as 
om,6 in 24 hours has been recently reported. N Geminorum 1912 has now settled 
down at about 14m,5, N Aquilae 1918 at lOm,8, N Lyrae 1919 at 14m,9 and 

1 Medd Astr Obs Upsala No. 30 (1927); Lund Obs Circ No. 10 (1934). 
2 VAN MAANEN, Publ ASP 46, p.229 (1934). 
3 Phys Rev 46, p. 76 (1934); Wash Nat Ac Proc 20, p.250 (1934). 
4 KOLHORSTER, Z f Phys 93, p.429 (1935). 6 Nature 135, p.371 (1935). 
6 N Herculis 1934 reached a minimum below 13ffi ,O on May 2, 1935 and brightened 

steadily to about 7m ,0 in July. 
7 Z f Ap 9, p.376 (1934). B See M N 87 and later volumes. 
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N Cygni 1920 at 15m ,4. While N Aquilae 1925 has settled down at 14"1,8, N Pic
toris 1925 is still slowly fading, fluctuating round about 9m • It has not yet 
reached its pre-outburst magnitude of 12m ,7. 
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Fig. 1. a) Light curve of N Hereulis 1934 to April 1935 (BEER); b) Light curve of 
N Pictoris 1925 (SPENCER ] ONES). 

14. Light Curves of Novae in Spirals. HUBBLE has published! a mean light 
curve for the novae in the Andromedae nebula from data necessarily somewhat 
fragmentary. The sharp initial rise familiar in galactic novae is shown and the 
actual rates of brightening are comparable. The mean drop in brightness is 
about 1 m,s in 20 days after maximum, the curve being on the whole less steep 
than in the case of the brightest galactic novae. 

15. Abnormal Light Curves. RS Ophiuchi after being an irregular variable 
about 11 m ,5 since 1898 was observed by LORETA as of magnitude 7,3 on August 
10, 1933, 5,8 on August 11 and 4,3 on August 12. A nova spectrum, with variations 
of particular interest was observed and the star faded away again with fluctuations 
on the descending branch of the light curve. 

1 ApJ 69. p. 139 (1929). 

43* 
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e) Spectrophotometry and Temperature. 
16. Spectrophotometry of the Continuous Spectrum. BRILL'S statement 

that for N Geminorum 1912 the continuous spectrum was strengthened in the 
ultra-violet and in the red-yellow relatively to the blue, when the nova was 
compared with an A type star, has been confirmed by DUFAY for P Cygni and 
by GREAVES! for N Herculis 1934. DUFAY suggests that we have, superposed 
on a black body curve, a curve of equal distribution of intensity with wave
length such as HULBURT has found for gases subject to a condensed discharge. 

16a. Temperature. Colour temperatures and ionization temperatures have 
been derived for several novae. For P Cygni GERASIMOVIC found 6000 0; for 
RS Ophiuchi WILSON and WILLIAMS 2 found 4000 0. These are colour temperatures. 
Applications of ZANSTRA's theory, according to which the hydrogen atoms in 
the outer envelope of the star are ionized photoelectrically by ultra-violet light 
from the central star radiating as a black body, give minimum temperatures of 
16000° for P Cygni and 35000° for RS Ophiuchi. The same theory applied to 
helium lines gives 23000 ° as a minimum temperature for P Cygni and 65000 ° 
as a minimum temperature for N Aquilae 1918 between August 22 and October 13 
1918. A still higher temperature is required for N Aquilae 1918 by the presence 
of absorption lines of NV in the spectrum during the period June 30 to August 
11, 1918. The voltage 97.43 required for this ionisation involves on the usual 
suppositions a surface temperature of over 80000°. In the case of RR Pictoris 
the spectrum in the latter part of 1926 shows that elements are ionized down to 
a level of 50 volts and that the temperature of the star is in the region of 50000°. 

WILSON and WILLIAMS have suggested that the marked discrepancies 
between the colour temperatures and the ionization temperatures may be the 
result of selective absorption due to intervening matter, which may be collected 
relatively close to the star, and they add that this would also account for the steep
ness of the decrement in intensity of the BALMER lines found in RS Ophiuchi. 

f) Spectroscopic History. 
19. Spectra before Maximum Brightness. The two principal contributions 

come from SPENCER JONES'S detailed study of RR Pictoris 3 and from material 
(largely unpublished) supplied by N Herculis 1934. Both stars had an unusually 
slow rise to maximum and were observed for some time beforehand. RR Pictoris 
was of an unusually late spectral type, cF5; narrow bright lines were present 
with absorption lines displaced to the violet with a nearly constant velocity, 
-65 km.jsec. throughout the fortnight preceding maximum. DAVIDOVICH' 
noticed that as the maximum was approached the hydrogen absorptions narrowed 
while the lines due to ionized metals widened and increased in intensity. N Her
culis 1934 on the morning of discovery December 13, had a B type spectrum, 
o II, C II, N II, Si II, He and H, no signs of Ca II (H and K). By the evening 
of the same day the spectrum had entirely changed and He, C II etc. had given 
way to Ca II, Fe II, Mg II. The A type spectrum persisted until the first maximum 
was reached a week later, the chief changes being the narrowing of the emission 
lines, the steady strengthening of the absorption lines, the diminution of their 
displacement to the violet and the increase in the number present, Ti II, Cr II 
becoming especially prominent. In the change from B to A as maximum was 

1 Pub Obs de Lyon 1, No.1; Obs 58, p. 36 (1935). 
2 Harv Cire 339 (1929); Ap J 80, p.348 (1934). 
3 Annals of the Cape Observatory, 10, Part 9 (1931). 
4 C R Aead de l'U S S R 1930, p.261. 
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approached N Herculis 1934 followed the example of N Persei 1901; in the 
decreasing velocity displacement and narrowing emission bands, as maximum 
was approached, it resembled N Aquilae 1918. The hydrogen displacement 
decreased from -440 km.jsec. on December 15 to -180 km.jsec. on December 21, 
that of the metallic lines from -260 to -170 km.jsec. 

20. Spectra at and immediately after Maximum Brightness. RS Ophiuchi, 
which in 1923 had shown a weak absorption spectrum of type G8 with bright 
lines of H and Fe II, showed at its recent maximum in 1933 wide emission bands 
of H with absorption lines slightly displaced to the violet, while bright bands of 
He and Fe II were also present. Two days later the nebular line of [0 III] at 
4363 appeared. But this star can not be taken as a regular nova in view of its 
earlier history. 

Immediately after maximum the bright bands in N Herculis 1934 strengthen
ed and widened and the displacements to the violet of the absorption lines in
creased. Bands of CN appeared and for a day or two the character of the star's 
spectrum changed completely, becoming almost R type with a bright band 
spectrum superposed. Then the ex: Cygni spectrum reasserted itself in emission 
(H, Fe II, Ca II) and in absorption, with Ti II especially prominent. The hydrogen 
absorptions doubled and a little later the more displaced component was 
found in Fe II and Ti II. Bright lines of [0 I] at 6300, 6364 and 5577 appeared. 

RR Pictoris also showed a later type shortly after maximum, an absorption 
spectrum of type cF8p with a velocity of -300 km.jsec. coming into prominence; 
a few lines (H, Fe II 4924, 5018, 5169 and possibly He 5876) also appeared with 
the large velocity displacement of -1100 km.jsec. 

21. Complex Spectra involving more than one Type. The development 
of the spectrum of RR Pictoris during the two or three months following maximum 
continued to be abnormal. A succession of spectra have been identified by SPENCER 

JONES. At the second maximum, more than a month after the first maximum, 
spectrum V (A2p) appeared; after the third maximum spectrum VI appeared, 
a multiple A type spectrum with 3 or 4 components showing velocity displace
ments ranging from -230 to -1060 km.jsec. As the star faded there emerged 
in October 1925 bright bands due to [Fe II], forbidden lines still found in the spec
trum of another abnormal nova, 'Y) Carinae. During November 1925 a broad 
absorption spectrum of H, He appeared with displacements increasing from 
-1100 to -1600 km.jsec. and in the following month appeared the nebular 
lines of [0 III], without any previous evidence of this element in a neutral or 
singly ionized stage. 

N Aquilae 1927 followed a much more normal course showing on August 18 
a double absorption spectrum, an A type spectrum displaced with a velocity of 
-90 km.jsec. and a B-type spectrum displaced with a velocity of -210 km.jsec. 

In the case of N Herculis 1934 we have the usual succession of absorption 
spectra: we have first a cA type spectrum with a displacement of -330 km.jsec., 
then an A type with displacements of -330 and -700 km.jsec. simultaneously 
present; this is followed by an A type with displacement -330 km.jsec. with a 
second spectrum at first A type and then B type with displacements about 
-900 km.jsec. But there is a curious selection of the lines present in the different 
spectra, Ti II remaining strong in the less displaced absorption spectrum, while 
Fe II fades out in this component owing to the spreading out of corresponding 
emission bands. The bands of Fe II degenerate into two bright lines or maxima 
at ±300 km.jsec. from the undisplaced position, a structure which is shared by 
the bright forbidden lines of [0 I]. As the star faded rapidly in the first week 
of April 1935 the continuous spectrum became rapidly weaker, the bright 
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hydrogen bands weakened, the violet emission of the Fe II lines strengthened 
slightly while bright [Fe II] displaced to the violet became conspicuous. On 
April 18 the strongest line in the spectrum was [0 I] 6300. 

It should be added that the narrow undisplaced lines of Ca II and Na I 
referred to in the previous article are now attrihuted to interstellar matter. 
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Fig. 2. Enlargements of Victoria Spectrograms of Nova Aquilae 1918 (June-Nov. 1918). 
The original spectra (a) are reproduced accompalli(xl by spectra (b) widened for cOllvenience of study. 

22. Sequence in Spectral Type. The chief points to be noted here are (1) 
the appearance of a later type just after maximum in both RI{ Pictoris and 
N Herculis 1934; (2) the direct transition of RR Pictoris from A Type to 0 type 
with no intermediate B Type (except for He in absorption VII); (3) the changes 
in N Herculis '1934 from a blend of A and B types to an 'f) Carinae spectrum 
and at the minimum in May 1935 to that of a planetary nebula. 

The way in which a displaced ahsorption line may be replaced later at the 
same wave-length by a maximum in an emission band has been noted for Fe II 
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in N Herculis 1934. Similar changes have been noted in other novae, notably in 
N Aquilae 1918: in the latter half of June 1918 the bright bands spread out and cover 
the positions of the original displaced absorptions, and maxima. are found in these 
positions and persist in the later stages of the star. As can be seen from Figure 2 
these bright bands vary in structure from stage to stage of the star's history, 
though the maxima occurring in the earlier stages reappear at the later stages. 

23. The Nebular Spectrum. The identification of the bright nebular lines 
by BOWEN l as forbidden lines of [0 III] has led to the identification of most 
of the lines that occur in the nebular stage of the novae and to an understanding 
of the order in which the lines appear. That the [0 I] lines at 5577 (the auroral 
line), 6300, 6364 should appear before the corresponding [0 III] lines at 4363, 
5007, 4959 is a natural result of SARA's theory if the pressure is highest at first 
and diminishes as the star or the expelled shells expand. The early fading of 
5577 is in accordance with this. GROTRIAN has explained 2 the greater strength 
of 5577 and 4364 in novae than in nebulae and their early emergence in terms 
of the stronger field of radiation in novae. The presence of the forbidden lines 
of [0 IJ and the brightness of the lines arising from the short lived 35 states show 
that the theory depending on extremely low density that BOWEN has developed 
for the nebulae is not applicable to the novae. STEVENSON has shown 3 that 
the relative strengths of the 10 III] lines in nebulae can be explained in terms 
of BOWEN'S theory and quadrupolar radiation. In the case of the novae perturbed 
dipole radiation is indicated; the average life-time of the metastable states 
concerned are greatly increased in magnetic dipole radiation 4; the strengths of 
the lines suggest great abundance of oxygen. 

Most of the bright bands present in the nebular stage have now been 
identified as forbidden lines in the spectra of various gases5 : 3343, 3869, 3968, 
strong in N Persei 1901 are to be traced to [Ne III], 4725 to [Ne IV], 3344 and 
3426 to [Ne V], 5755 to [N II], 3727 to [0 II], 4068, 6730 to [S II]. Most of the 
strong lines given in the previous article have now been identified. But recent 
novae, notably RR Pictoris, have brought further unknown bright lines. In 
1932 the two strongest lines in its spectrum were at 5723, 6087. These with 
many other bright bands which strengthen and vanish during the years 1931-4 
still await definitive identification 6. 

The constant change of spectral type during a nova's evolution, the simul
taneous presence of different types, the possibility that a bright band may be 
represented by a single displaced maximum (corresponding to the strongest 
maxima of certain other bands), all add to the difficulties of the problem. Consider
able progress has been made in recognizing and understanding the sequence 
of spcctra. The order of emergence of the bright bands in N Pictoris 1925 is R, 
[S II], He, [Ne III] and [0 III], 6087, N III and He II, 5723, an order which 
may help to confirm identifications to be made at some later date. 

One group of lines found in RS Ophiuchi seven weeks after maximum still defy 
identification, the coronal lines at 3987, 4086, 4231, 5303 and 63 74: they were pre
sent with H, He I and He II and shared the structure of the bright band of He II 
at 4686. The coronal lines vanished a month later by which time the [0 III] lines 
were prominent accompanied by H, strong He II, weak He I, Fe II and [Fe II]. 

In the earlier article the observed result was quoted that the growing disc 
of nebulous matter round N Aquilae was larger for the [0 III] lines Nl and N2 

1 Ap J 67, p. 1 (192S). 2 Z f Phys 60, p. 302 (1930); Z f Ap 2, p. 78 (1930). 
3 ProcRoySoC137 A, p.298 (1932). 4 ELATON, ZfPhys 89, p.155 (1934). 
5 Sec BOWEN. Ap J S1, p.1 (1935). 
6 Sec SPENCER JONES, M N 92, p. 729 (1932); 94, p. 37 (1933); 94, P 817 (1934). 
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than for the H line H {3. This is not confirmed by later photographs, the images 
secured at Mt. Wilson in 1928 and 1930 being of the same size for all three lines!. 
The diameters continue to grow at a uniform rate. 

The maxima in the sinuous bands shown in Figure 9 of the previous article 
have been compared with the bright bands at the early stages of N Aquilae 1918. 
The two central maxima which come from opposite sides of the disc were first 
present on June 14, 1918 and, though weak when the bands have the dumb
bell shape, survive throughout; the strong maximum most highly displaced to 
the violet in the sinuous band corresponds to the first absorption of early 
June-not the strongest absorption -and to a subsequent maximum appearing 
on July 1, 1918 after the bright bands had extended. 

24. WOLF-RAVET Stage and Late Observations of Spectra. The older 
novae, which have been recently photographed 2, include N Aquilae 1918: in 
1927 it had become of WOLF-RAYET type with bright H and He II; in 1931 its 
spectrum was continuous, with no prominent bright bands but strong in the ultra
violet. N Cygni 1920 in 1927 still showed 5007, 4959, [0 III] strong, while H {3 
was faint and 4363 [0 III] very faint or absent. N Persei 1901 showed a continuous 
spectrum in 1931, though as we shall see later its outer envelope still gives a 
nebular spectrum. N Pictoris 1925 in 1934 showed a strong continuous spectrum 
with broad bright bands of H, He II, [0 IIIp. In appearance its spectrum 
resembled a WOLF RAYET star, but the composition of the spectrum was more 
like that of a planetary nebulae; the same remark applies to N Herculis 1934 
after its brightening in May 1935. VORONTSOV-VELYAMINOV has suggested that 
novae after reaching the WOLF RAYET stage pass rapidly to the condition where 
He II is strong and the excitation is the highest consistent with the presence 
of emission. He has analysed the spectra of the old novae and finds that except 
for N Coronae 1866, which is now an Mb giant, and for certain abnormal novae 
such as T Coronae and P Cygni they are all of class Ob or still tending towards 
it4. The nebular spectrum vanishes from the stellar nucleus, though it may survive 
in surrounding nebulosity. 

Fig. 3. Spectrum of N Anclromcdae 1932, 108 (a): HUMASON. 

25. Spectra of Novae in Nebulae. The spectrum of N Andromedae 1932, 
108 (a) is reproduced in Figure 3. It was obtained 7 days after maximum by 
HUMASON 5. Absorption lines at H, K, H Y and H (j were identified, the dis
placement at H (j giving a velocity of -325 km./sec. Broad bright bands were 
identified at H {3, H Y (possibly blended with 4363 [0 HIl)' H (j and He II 4686. 
The observed Mmax was -6,2. The widths of the bands would have suggested 
a brighter absolute magnitude by comparison with galactic novae. 

1 Pop Astr 38, p. 598 (1930). 
2 Pub! ASP 39, p.365 (1928); BRUCK, Z f Ap 4, P.70 (1931). 
3 SPENCER JONES, M N 94, p. 816 (1934). 
4 AN 242, p.201 (1931). 5 Pub! ASP 4-J.. p.381 (1'J32). 
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26. Exceptional Novae. Reference has already been made to several of 
the novae discussed in the corresponding paragraph of the previous article. We 
need only note here the identification in r; Carinae of many unknown emission 
lines as forbidden lines of [Fe II] 1. These lines also appear in the emission spectrum 
of N Pictoris 1925 and of N Herculis 1934. 

27. Other Stars with Typical Nova-Spectra. The P Cygni stars show a wide 
range in absolute magnitude. HOFFLEIT has listed them2 and finds S Doradus 
the brightest with M = -8 and the companion of 0 Ceti the faintest with 
M = + 6,3. Most of them are variables. 

g) Nebulosity and Novae. 
28. Nebular Aureoles. Nebulosity has been observed visually in the case 

of RR Pictoris since 1928 though it has not been confirmed from photographs. 
The star shows a nebulous non-round image with the longer diameter 1",5 in 
the direction 70°-250°. Similarly r; Carinae has a nebulous non-round image. 
In both cases probably, in the case of RR Pictoris definitely, the star is multiple. 
VAN DEN BOS3 has glimpsed two nuclei in r; Carinae of mag 8,6-8,7, with separa
tion of 0",22 and p.a.195 0, while INNES found two companions np and nf distant 
about 1",2 and 1",5 respectively, with many faint companions less than 5" 
away. Two, and possibly three faint companions have been found in the case of 
RR Pictoris. 

28a. Multiple Nuclei. The presence of multiple nuclei in the case of two 
novae has just been mentioned. The Crab nebula (Fig. 4) which has certain 
affinities with a nova also has a double nucleus. Some details of the observations 
of the companion in the case of RR Pictoris follow. In addition to the central 
star A there is a companion B on the following side, a companion C on the south 
preceding side and a suspected third companion D north of A and involved in 
A's nebulosity. D has not been seen since 1930, though occasionally suspected in 
1928-30. The separation AB has increased from 0",35 in 1928 to 1",6 in 1934; 
AC has increased from 0",38 to 1",3 in 1933-34; there may have been a small 
change in the directions of Band C from A. Band C have faded more rapidly 
than A and simultaneously the nebulosity of A has greatly diminished, with 
possibly a slight shrinkage. In 1928 B was om,6 and C 1 m,O fainter than A; 
in 1934 B was 3m,S and C 5m,0 fainter than A. N Herculis 1934 was observed 
as a binary star by KUIPER in July 1935, the two components being 0",2 apart, 
position angle 134°, difference of magnitude om,6. 

29, 30. Nebular Disc round N Persei 1901. Figure 5 shows one of the 
most recent photographs (December 1934) of the nebulosity round N Persei 
1901 and its spectrum. The vertical lines in the direct photograph indicate the 
orientation of the slit of the spectrograph: it extended entirely across the nebula: 
for the spectrum of the nova itself the star was moved in RA. on to the slit for 
the last 4 minutes of the exposure. Comparison with Figure 15 of the previous 
article will show that the matter is moving out and the structure of the nebulosity 
is changing. Since 1917 the shell has been moving out at 0",4 a year; it has 
probably slowed down since the start. The only part of the nebula moving 
toward the observer is situated in the dense part of the nebulosity south and west 
of the nova. While the velocity at the edge of the shell is + 7 km./sec. the velocities 
near the centre are -1400 and +1050 km./sec. If we correlate the mean velocity 
of 1200 km./sec. with the rate of outward growth we get the mean annual rate 

1 MERRILL, Ap J 67, p.391 (1928). 2 Harv Bull 892 (1933). 
3 M N 92, p. 19 (1931) and information kindly supplied privately by Dr. VAN DEN Bos. 
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of expansion in 1933 as 252 astronomical units and the radius of t1re shell as 
12000 astronomical units. The velocity of approach corresponds much more 
closely to that of the absorption lines of February 1901 than to any part of the 
early emission bands. The principal maxima of the bright bands in 1901 do not 

extend so far to the violet. At a later stage the bright bands extended, but the 
maximum emission has always come from the matter moving somewhat across 
the line of sight. 

30 a. Connection with Planetary Nebulae. The evidence for expanding 
nebulosity round a nova and the WOLF-RAYET spectrum of the central star 
both suggest a close affinity with planetary nebulae where stars of similar spectral 



a 
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type are surrounded by expanding shells of the same gases. The Crab nebula, 
where outward movements of matter are still to be observed (2" in 12 years)!, 
is the most striking link between the novae and the nebulae. The gases are 

b 

Fig. 5. a ) The nebulosity round N Persei 1901 in December 1934; b) the spectrum 
of the nebulosity (HUMASON). 

moving towards the earth and away from it and at different rates at different 
points in the nebulae while the velocities are of the order of 1000 km.jsec. as 
found in novae. As already noted its double nucleus may provide a further 
connecting link. 

h) Theories. 
34. SEELIGER'S Theory. The chief contribution to this theory of the cause 

of a nova has been made by M. C. jOHNSON 2. He suggests that a cool dwarf 
entering a nebulous cloud of the density known to exist in space might gather 
round it layers which would absorb the outgoing radiation: the gradual accretion 
of absorbing layers forming a blanket round the star might lead after some 
hundreds of years to the condition of instability revealed in the outburst of 
the nova. 

37. Outward Expansion. The expanding atmosphere theory, first developed 
in detail by HALM in 1904. has been discussed from three points of view. 
GROTRIAN 3, and MENZEL and PAYNE 4 have indicated how diminishing pressure, 

1 DUNCAN, Wash Nat Ac Proe 7, p. 179 (1921). 2 M N 88, p. 380 (1928). 
3 ZfAp 2, p. 78 (1930). 4 Wash Nat Ac Proc 19, p . 641 (1933). 
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rapidly rising temperature and dilution of radiation can account for the order 
of appearance of successive spectral lines of different stages of ionization and 
excitation. The two latter have confined the expansion to photospheric layers 
as have AMBARZUMIAN and KOSIREV 1 who determine the mass of the outgoing 
shell. PIKE 2 studied the change of bolometric magnitude of the star accompanying 
the expansion, linking both up with varying temperature, degree of ionization 
and electron density. In his view the radius of the star would decrease after 
maximum and ionization though increasing for a time would weaken in the end. 
When the star resumes its original magnitude it would probably have a higher 
temperature and a smaller radius. For N Aquilae 1918 PIKE deduced a value 
Rmax/R = 240. For RR Pictoris SPENCER JONES obtained a value Rmax/R 
= 211, and Rmax/R0 = 384 while DAVIDOVICH arguing from the spectroscopic 
parallax of the same star found RIllax / R0 = 90. 

A third line of approach to the expansion theory has been made by a study 
of the contours of the bright bands by BEALS 3, CHANDRASEKHAR 4, GERASIMOVIC5 
and O. C. WILSON 6. They all assume spherical symmetry which cannot account 
for the discrete maxima so prominent in the bright bands of most novae, but 
they have broken fresh ground in the right direction and stated the fundamentals 
of the problem. Rotation and asymmetrical ejection in streams and jets will 
have to be considered in addition and probably the effects of a shell or jet passing 
through an existing quiescent or comparatively quiescent outer atmosphere. 

38. MILNE'S Theory. MILNE'S explanation of the ejection of atoms under 
radiation pressure has been criticised by PAYNE-GAPoSCHKIN7. She has looked 
for evidence of an increased velocity displacement accompanying increased line 
intensity but no such correlation is to be found. The density of the shells would 
seem to be sufficient for diverse atoms to be carried out together, though there 
is evidence that hydrogen frequently shows a somewhat larger velocity than the 
other elements accompanying it in a jet or shell. 

38a. Stellar Collapse. MILNE has suggested 8 a further theory to account 
for the generation of energy required for a nova: the collapse of a star from a 
configuration of ordinary density to one of great density, a white dwarf, would 
be accompanied by the setting free of gravitational energy at so great a rate that 
it could not be carried away by the ordinary processes of convection and radiation. 
In his view every star above a certain mass should pass through the critical state 
where this collapse must occur and the frequency of occurrence of novae is 
sufficiently high to justify this view. CHANDRASEKHAR 9 from a study of stellar 
configurations with degenerate cores comes to the conclusion that the nova 
phenomenon from central collapse can arise only in stars lying in a comparatively 
small range of mass. The two theories differ in several essentials as to the previous 
history of the star and the nature of the collapse. SPENCER JONES has shown 
that MILNE'S theory fits in broad outline the development of N Pictoris 1925. 
When the recent somewhat slowly changing star N Herculis 1934 has completed 
its evolution we may have sufficient data available to decide between some of 
the conflicting theories outlined in this and the previous article. 

1 Z f Ap 7. p.320 (1932). 
2 Leeds Phil Soc Proc 1. p. 232 (1921\); see also M N 1\9. p. 543 (1929) and Nature 121 

(1928). 
3 MN 91. p.966 (1931). 
5 Z f Ap 7. p.335 (1933). 
7 HarvBull 1\43 (1927). 
9 MN 95. p.226 (1935). 

4 M N <)3. p. 522 (1933). 
6 ApJ 80. p.259 (1934). 
8 MN 91. p.4 (1930); Obs 54. p.140 (1931). 
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Kapite l 4. 

Doppelsterne. 
Von 

W. RABE-Miinchen. 

1. Vorbemerkungen. Der seit der Abfassung des Handbuchartikels "Double 
and Multiple Stars" durch HENROTEAU auf dem einschlagigen Gebiet angesam
melte Stoff hat in fast allen Teilen so erheblichen Umfang angenommen, daB 
seine vollstandige auch nur bibliographische Erfassung nicht moglich ist, ohne 
den zur Verfugung stehenden Platz zu stark in Anspruch zu nehmen. Bis auf 
wenige wichtige Ausnahmen ist daher grundsatzlich auf die Darstellung der 
Ergebnisse an Einzelsystemen verzichtet worden. Die Bedeckungsveranderlichen 
haben besonders so stark zugenommen, daB hier durchgreifende Kurzung durch 
Weglassung der Neuentdeckungen notwendig wurde, auch von einer an sich 
wunschenswerten Zusammenstellung der berechneten Systemkonstanten wurde 
abgesehen, da die Arbeit von GAPOSCHKIN "Die Bedeckungsveranderlichen"l 
die wichtigeren Ergebnisse bis 1932 anfiihrt und die im Erscheinen begriffene 
2. Reihe der "Geschichte und Literatur des Lichtwechsels der veranderlichen 
Sterne" die vollstandige Bibliographie aller bis 1933 entdeckten Systeme enthalt. 
Desgleichen muBte die Behandlung spektroskopischer Eigentumlichkeiten, die 
nicht dem Doppelsterncharakter zuzurechnen sind, unterbleiben. 

a) Beobachtungsmaterial iiber Doppelsterne. 
11a. Neuere visuelle Beobachtungsreihen von Doppelsternen (Tabelle 1). 

Photographische Messungen in Zif£' 30-34, Interferometerbeobachtungen in 
Ziff. 36, 37. 

Tabelle 1. 

Beobachter Ort I Nach· Beobachter Ort Nach· 
weis weis 

Sterne vorwiegend aus ADS. 
ALLER Lalin (Spanien) 1 BERMAN Minneapolis, 
AITKEN. Lick 2 Lick 7 
BAILLAUD. Nizza 3 VAN BIESBROECK. Yerkes 8 
BAIZE U. IGOUNET Paris u. a. 4 BLOCH Lyon 9 
BARTON. Flower 5 VAN DEN Bos Leiden 10 
BEAL. Minneapolis 6 BROWN. Dearborn 11 

1 AN 238, S. 71; 245, S. 213; 251, S. 273. - 2 Lick Bull 12, S. 173; 14, S. 62; 16, S. 96. 
- 3 J 0 8, S. 53. - 4 J 010, S. 140, 164; 11, S. 46; 12, S. 103, 117; 15, S. 96; 16, S. 49,183. 
- 5 A J 39, S. 120; Publ Flower Obs V,Teil1. - 6 Publ Obs Univ Minnesota 1. - 7 A J 
36, S. 115; 38, S.37, 75; Lick Bull 14, S. 93. - 8 Publ Yerkes 5. - 9 Mesures d'etoiles 
doubles. Lyon Bull 13. - 10 Ann Leiden 14, Teil3. - 11 A J 37, S. 120. 

1 Berlin-BabelsbergVeroff 9, H.5 (1932). 
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Tabelle 1 (Fortsetzung). 

Beobachter Ort Nach- Beobachter Ort Nach-
weis weis 

CELORIA Mailand 1 LUPLAU-JANsSENu.a. Kopenhagen, Urania 18 
CHANDON Paris 2 MASON Flower 7 
DOBERCK Sutton 3 NEUJMIN Poulkovo 19 
DUNER Lund 4 OLIVIER. McCormick, Flower 20 
ELLISON Armagh 5 OPIK Dorpat 21 
FATOU Paris 6 PALOQUE Nizza 22 
FENDER Flower 7 PHILLIPS Headley 23 
GAUCHET u. a .. Zo-Se 8 PRZYBYLLOK. Heidelberg, Konigs-
GIACOBINI. Paris 9 berg 24 
GUILLAUME Lyon 10 RABE Breslau, Miinchen 25 
Greenwich Beob .. Greenwich 11 SCHEMBOR. Breslau, Miinchen 26 
HASSENSTEIN Konigsberg 12 SILBERNAGEL Miinchen 27 
KOMENDANTOFF Poulkovo 13 SIMONOW Babelsberg 28 
KRUMPHOLZ. \Vien 14 STOREY Edinburg 29 
KUIPER. Leiden 15 STRUVE, G. Babelsberg 28 
LABITZKE. Konigsberg 16 STRUVE, H. Poulkovo, Konigs-
LEAVENWORTH. Minneapolis, berg, Berlin 30 

Yerkes 17 \YAMER Flower 7 

Sterne vorwiegend aus SDS. 

VAN DEN Bos Johannesburg 31 DA COSTA Rio 34 
VAN DEN Bos und VOUTE Lembang 35 

FINSEN Johannesburg 32 W ALLEN QUIST Lembang 36 
TEN BRUGGENCATE Lembang 33 

1 Publ ROss Brera 59. - 2 J 08, S. 93,159; 9, S.13, 43, 55. - 3 Astr Abh Erg.-Hefte 
der AN 5, Teil7 und AN 239, S.49; 243, S. 121; 248, S. 187; 254, S.41. - 4 Mesures 
micrometr. d'etoiles doubles. Lund 1876. - 5 M N 85, S. 1021; 87, S.465. - 6 J 0 10, S.96; 
11, S. 76. - 7 Publ Flower Obs 5, Teil1. - 8 J 0 6, S. 73; A J 36, S. 67; 37, S.47. - 9 Mesures 
d'etoiles doubles faites it l'obs de Paris. Orleans 1934. - 10 Mesures d'etoiles doubles. Lyon 
Bull 13. - 11 Catalogue of Double Stars 1893-1919. London 1921 und Greenwich Obser
vations 1920, 1925, 1927, 1930, 1931. - 12 Astr Beob Univ Sternw Konigsberg 43. Abt. -
13 Poulk Bull 11, S.6; PoulkCirc Nr.9. - 14 AN 230, S.247. - 15BAN 7, S.129. - 16 AN 224, 
S. 197. - 17 Publ Obs Univ Minnesota 1. - 18 AN 222, S. 283; 223, S. 165; 225, S. 261; 227, 
S. 43; 229, S. 89; 235, S. 357. - 19 Poulk Bull 9, Nr. 88. - 20 A J 34, S. 111; 36, S. 43; AN 
233, S. 393; Publ Flower Obs 5, Teil 1. - 21 Publ Tartu 26, Nr. 5; 27, Nr. 5. - 22 J 0 9, 
S. 115, 129; 10, S. 142. - 23 J B A A 19, S. 387; M N 71, S. 216; 72, S. 705; 73, S. 159; 77, 
S. 624; 78, S. 477; 79, S. 509; 80, S. 643; 81, S. 566; 84, S. 99; 86, S. 77; 88, S. 183; 91, S. 238; 
95, S. 186. - 24 Heidelberg Veroff 5, S. 191; Astr Beob Univ Sternw Konigsberg, 44. Abt. -
25 AN 239, S. 369; 240, S. 17; Beob. ab 1932 unveroffentlicht. - 26 AN 230, S. 185,329. -
27 AN 241, S.33. - 28 Messungen unveroffentlicht. - 29 M N 70, S.466; 71, S. 479; 81, 
S. 567. - 30 Publ Poulk (2) 12; Astr Beob Univ Sternw Konigsberg, 43. Abt.; Sitzber d PreuB 
Akad d Wiss 1911, S.41. - 31 Ann Leiden 14, Teil4. - 32 Union Circ Nr. 77, 78, 80, 86, 87, 
90, 92. - 33 Ann Bosscha Sterrew Lembang 1, Teil4. - 34 Obs Rio de Janeiro 1927. - 35 Ann 
Bosscha Sterrew Lembang 1, Teil 2, 3; 6, Teil 1. - 36 Ann Bosscha Sterrew Lembang 6, 
Teil2. 

14a. Durchmusterungsarbeiten zur Entdeckung neuer Doppelsterne. Die 
im Handbuch schon erwahnte Lick-Durchmusterung der Sterne heller als 9m 

ist durch AITKEN bis auf die Zone -18° bis -22°, die von Johannesburg iiber
nommen wird, jetzt abgeschlossen 1 ; damit steigt die Gesamtzahl der von AITKEN 
entdeckten Doppelsterne auf 3103, die ausnahmslos Distanzen < 5" besitzen. 
Urn fUr statistische Zwecke das Auswahlprinzip nach scheinbarer Distanz un
schadlich zu machen, werden zur Zeit durch KUIPER am 12inch Refraktor der 
Lick-Sternwarte samtliche Sterne bis b = -20°, m < 6,sm erneut auf Dupli
zit at untersucht, urn vorhandene Begleiter bis (! = 30" zu erfassen. Gleich-

1 Lick Bull 12, S. 170 (1927); 14, S.88 (1929). 
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zeitig werden am 36inch Refraktor ebenfalls von KUIPER samtliche Sterne mit 
nabs::> 0",04 bis (j = -30 0 nach etwaigen neuen Begleitern durchmustert, ohne 
Rticksicht auf ihre scheinbare Helligkeit. Beide Reihen versprechen nach den 
ersten Mitteilungen interessante Ergebnisse!. 

Eine erhebliche Vervollstandigung der Lick-Durchmusterungen bilden die 
systematischen Entdeckungen von schwachen Doppelsternen bis e = 10", die 
ESPIN seit der Jahrhundertwende ausfUhrt, seit 1922 in Zusammenarbeit mit 
MILBURN; die Zahl der Neuentdeckungen betragt bei ESPIN ca. 2600, bei MILBURN 
tiber 900. Die Resultate werden fortlaufend in den Monthly Notices veroffent
licht. Es steht zu erwarten, daB hierdurch in Zukunft noch eine groBere Zahl 
von Systemen der Hauptserie und von vorgeschrittenem Spektraltypus bekannt 
werden. 

Der Schwerpunkt der Neuentdeckungen liegt naturgemaB jetzt am Stid
himmel. Die in Johannesburg seit 1926 durch VAN DEN Bos und FINSEN durch
gefUhrte systematische Durchmusterung schlieBt sich eng an das urspriingliche 
Lick-Programm an, als Grenzwerte sind 9ffi ,0 CPD und 5" Distanz gewahlt, 
entdeckt sind bisher ca. 2400 Objekte, darunter allein tiber 2000 durch VAN DEN 
BOS2. Am Lamont-Hussey-Observatory in Bloemfontein begann die Durch
musterung erst 1928, hat aber bis 1932 schon zur Entdeckung von tiber 2200 neuen 
Doppelsternen durch ROSSITER gefUhrt3. Die hierbei gezogenen Grenzen sind 
wesentlich weiter gesteckt, es ist Vollstandigkeit bis zur GrenzgroBe 9,5 CPD 
und 9,3 Corboda beabsichtigt und vor allem von der gefahrlichen konstanten 
Distanzgrenze abgegangen worden. Nach R. H. CURTISS~ wird als Grenzentfernung 
loge" = 2,5 - 0,2 m angenommen, wodurch ein AusschluB physischer Paare 
nur noch in seltenen Fallen eintreten kann. 

14b. Photometrie der Doppelsternkomponenten. Die Bestimmung der 
Helligkeiten der Doppelsternkomponenten ist leider seit J ahrzehnten stark ver
nachlassigt worden, nur fUr relativ leichte und helle Objekte liegen photometrische 
Bestimmungen hauptsachlich vom Harvard-Observatorium 5 vor. Photographisch 
setzt das Auflosungsvermogen schon bei maBigen Distanzen eine Grenze, die 
Mehrzahl der physischen Systeme kann daher nur durch visuelle Photometrie 
erfaBt werden. Auch hierbei sind je nach Distanz, Farb- und Helligkeitsunter
schied der Komponenten systematische Fehler zu befUrchten, die auch durch 
Verwendung von Stabgittern bei der Bestimmung des Helligkeitsunterschiedes 
der Komponenten sich nicht in allen Fallen vermeiden lassen werden (vgl. 
Sirius!). In Leiden und Lick hat neuerdings KUIPER eine groBere Anzahl von 
Doppelsternen visuell photometrisch bestimmt6, doch liegt hier noch ein umfang
reiches Arbeitsgebiet fUr die Zukunft vor. Bei sehr engen Systemen wird die 
Messung der Einzelkomponenten unmoglich; da in so1chen Fallen die Helligkeits
differenz der Komponenten allgemein aber klein ist, wird man aus der gemessenen 
Gesamthelligkeit und der geschatzten Helligkeitsdifferenz die Helligkeit der 
Komponenten finden konnen. 

Seien m die Gesamthelligkeit des Systems, LI m der Helligkeitsunterschied 
der Komponenten, mA = m + LImA, mE = m + LImB die Helligkeiten der 
Komponenten A und B, so lassen sich die KorrektionsgroBen LI mA, LI mB mit 
dem Argument LI m aus folgender Tabelle entnehmen. 

1 PublASP 46, S.188, 235, 285, 286,359 u. 361 (1934); 47, S.98 (1935). 
2 Entdeekungslisten von VAN DEN Bos in BAN 3-7, FINSEN in Union Cire. 
3 Mem R AS 65, Teil 2 (1933). 
4 J Can R A S 23, S.423 (1929). 
5 HarvAnn 11, S.105 (1879); 64, S. 159 (1912); 69, S. 180 (1909). 
6 Erseheint demnaehst in Leiden Annalen; vgl. Publ ASP 47, S. 15f£' (1935). 
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Tabelle 2. 

Jm JmA LImB Am LImA JmB Lim LImA JmB 

Om,O +Om,75 +om,75 1m,1 +om,34 +1 m,44 2m,6 +Om,09 +2m,69 
0 ,1 +0 ,70 +0 ,80 1 ,2 +0 ,31 +1 ,51 2 ,8 +0 ,08 +2 ,88 
0 ,2 +0 ,66 +0 ,86 1 ,3 +0 ,29 +1 ,59 3 ,0 +0 ,07 +3 ,07 
0 ,3 +0 ,61 +0 ,91 1 ,4 +0 ,26 +1 ,66 3 ,2 +0 ,06 +3 ,26 
0 ,4 +0 ,57 +0 ,97 1 ,5 +0 ,24 +1 ,74 3 ,4 +0 ,05 +3 ,45 
0 ,5 +0 ,53 +1 ,03 1 ,6 +0 ,22 +1 ,82 3 ,6 +0 ,04 +3 ,64 
0 ,6 +0 ,49 +1 ,09 1 ,7 +0 ,20 +1 ,90 3 ,8 +0 ,03 +3 ,83 
0 ,7 +0 ,46 +1 ,16 1 ,8 +0 ,19 +1 ,99 4 ,0 +0 ,03 +4 ,03 
0 ,8 +0 ,42 +1 ,22 1 ,9 +0 ,17 +2 ,07 4 ,5 +0 ,02 +4 ,52 
0 ,9 +0 ,39 +1 ,29 2 ,0 +0 ,16 +2 ,16 5 ,0 +0 ,01 +5 ,01 
1 ,0 +0 ,36 +1 ,36 I 2 ,2 +0 ,13 +2 ,33 5 ,5 +0 ,01 +5 ,51 

2 ,4 +0 ,11 +2 ,51 6 ,0 +0 ,00 +6 ,00 

14c. Spektren und Farbaquivalente visueller Doppelsterne. Eine groBe 
Zahl von Spektren visueller Doppelsterne ist zwar durch Veroffentlichung des 
New Draper-Kataloges1 bekannt geworden, die spezielle Beobachtung der Einzel
komponenten hat dagegen seit LEONARDS systematischer Arbeit keine weiteren 
Fortschritte gemacht. 

Photographische Farbenindizes fUr 123 Systeme, abgeleitet aus Aufnahmen 
in Poulkovo, veroffentlicht SHAJN 2 als groBeren Beitrag auf diesem stark ver
nachlassigten Gebiet. 

14 d. Massenverhaltnis visueller Doppelsterne. Erfreulicherweise ist der 
Bestimmung der Massenverhaltnisse neuerdings erhohte Aufmerksamkeit ge
schenkt worden. Nachdem Meridianbeobachtungen nur in seltenen Fallen brauch
bare Resultate ergeben und Mikrometeranschliisse an benachbarte Sterne nur 
fUr wenige Systeme vorliegen, ist zur Zeit die Auswertung der Parallaxenplatten 
am erfolgreichsten. Allerdings erfordert die sichere Ermittlung der Eigenbewegung 
des Schwerpunktes geniigende Bahnkriimmung oder Variation der Bahngeschwin
digkeit, so daB bei dem seit Beginn des photographischen Parallaxenprogrammes 
verflossenen relativ kurzen Zeitraum die Zahl der brauchbaren Systeme noch 
gering ist. Aus gleichem Grunde laBt bei noch zahlreichen Werten die innere 
Genauigkeit der Massenverhaltnisse viel zu wiinschen iibrig. Eingehende Dar
legungen der fiir die vorkommenden Falle brauchbaren Methoden veroffentlichen 
HUFFER 3 und PITMAN 4. Ersterer gibt eigene Bestimmungen fiir 18 Systeme 
sowie Hauptliteratur und Zusammenstellung der Resultate von 31 Doppel
stemen; er findet aus der Diskussion im allgemeinen Ubereinstimmung mit 
EDDINGTONS Massenhelligkeitsbeziehung, wenn man der Unsicherheit der Be
stimmungen Rechnung tragt. Zur Veranschaulichung extremer Fehler selbst 

mode mer Bestimmungen seien fiir zwei Systeme die Massenfaktoren k = (M M+BM ) 
angefiihrt : A B 

!; Herculis. k = 0,51 ± 0,04. HUFFER photo (Ap J 80, S.272). 
0,323 ± 0,015. VAN DE KAMP photo (A J 44, S. 85). 

"Pegasi. . k = 0,64. VAN BIESBROECK photo (A J 29, S. 178). 
0,64. ALLEN aus A C (Pop Astr 39, S. 146). 
0,25. KOVALENKO photo (A J 43, S. 196). 
0,45. HUFFER photo (Ap J 80, S.275). 

23. Neuere Fortschritte auf dem Gebiet spektroskopischer Doppelsterne. 
Die Fortsetzung der Beobachtungsreihen zur Bestimmung der Radialgeschwin
digkeiten der Sterne hauptsachlich in Lick, Mt. Wilson und Victoria hat weitere 
Objekte mit variabler Geschwindigkeit enthiillt; die spezielle Bearbeitung dieser 

1 Harv Ann 91-99 (1918-1924). 
3 Ap J 80, S.269 (1934). 

2 AN 226, S.49 (1925). 
4 A J 44, 5.65 (1935). 
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Systeme hat erhebliche Zunahme erfahren. In vereinzelten Fiillen sind nunmehr 
auf Grund langjahriger Beobachtungen auch spektroskopische Doppelsterne mit 
mehrjahrigen Perioden entdeckt worden; da andererseits eine steigende Zahl 
visueller Doppelsterne .mit sehr kurzen Umlaufszeiten bekannt wird, beginnt 
sich die Lucke zwischen beiden Klassen, die zum Tei! durch Auswahlprinzipien 
erklart werden kann, offenbar auszufullen, besonders wenn man bedenkt, daB 
der spektroskopische Nachweis der Duplizitat bei Systemen mit kleinen Nei
gungen versagen wird. 

Nachdem schon verschiedentlich l auf die Moglichkeit hingewiesen wurde, 
die Rotation eines Sternes aus Beobachtungen von Breite und Profil der Linien 
spektroskopisch zu ermitteln, gelang O. STRUVE 2 im Jahre 1930 der Nachweis 
dieses Effekts. Sobald die Rotationsachse nicht mit dem Visionsradius zu
sammenfallt, tritt infolge DOPPLER-Effektes eine symmetrische Verbreiterung 
und Abflachung der Linien ein, die. im Gegensatz zu den gewohnlichen allgemein 
verwaschenen Linien eine von der Rotationsgeschwindigkeit abhangige gesetz
maBige Beziehung zur Wellenlange zeigt. Bei spektroskopischen Doppelsternen 
steht die Linienverbreiterung in enger Korrelation zur Periode und Amplitude 
der Radialgeschwindigkeitsschwankung. Schnelle Rotation mit Aquatorial
geschwindigkeiten bis 200 km/sec (83,9 km) scheint den fruhesten Spektral
typen eigen zu sein, schon beim F-Typus ist ein merklich kleinerer Prozentsatz 
schnell rotierender Sterne angedeutet, wahrend in den Klassen G, K und M 
STRUVE keinen einzigen Stern mit rascher Rotation fand. Auch das Linienprofil 
steht nach ELVEy3, SHAIN und STRUVEl und CARROLL4 in Ubereinstimmung 
mit den Beobachtungen, deren zufiillige und systematische Fehler von CARROLL5 

einer eingehenden Betrachtung unterworfen wurden. Der Rotationseffekt wird 
bei Bedeckungsveranderlichen wesentlich, da hierbei die Linien der partiell 
verdeckten Sternscheibe asymmetrisch verschoben erscheinen und systematische 
Abweichungen der Radialgeschwindigkeiten resultieren, die je nach Rotations
geschwindigkeit erhebliche Betrage annehmen konnen (vgl. Ziff.116a). 

KREIKEN 6 findet folgende statistische Beziehungen zwischen Rotations
zeit P (in Tagen), Durchmesser D, Masse M und mittlerer Dichte e, letztere 
Werte in Einheiten der Sonne ausgedruckt: 

logP = 1,51ogD - 0,5 log . M + c = i10ge + c. 

Auch zeigt das Perioden-Spektrendiagramm interessante GesetzmaBigkeiten. 
Nach SHAIN?, der den n-Charakter der Linien in fruhen Spektraltypen auf 

Rotation zuruckflihrt, befindet sich ein sehr groBer Prozentsatz dieser Sterne 
in der Nahe der Stabilitatsgrenze. 

OGRODNIKOFF8 versucht die Definition der Linienbreite unter Berucksich
tigung der SEELIGER-KuHLschen Kontrasttheorie 9 zu verbessern. 

b) Klassifikation und Beobachtungsmethoden visueller 
Doppelsterne. 

24. Definition dec Bezeichnung Doppelstern. Es wird sich nie ermoglichen 
lassen, eine Formel filr eine Grenzdistanz zu finden, die physische von optischen 
Paaren scharf trennt, notwendig ist aber, urn eine sinnlose Anhaufung von 
Material zu vermeiden, eine Definition, die zwar weit genug ist, urn keine wesent-

1 VgI. M N 89. 8.222 (1929). 2 Ap J 72. 8.1 (1930). 
3 Ap J 70. 8.152 (1929); 71, 8.221 (1930). 
4 M N 88. 8.548 (1928); 93. 8.478. 508 (1933). 5 M N 93. 8.680 (1933). 
6 M N 91. 8.251. 501. 756 (1931); AN 245. S.265 (1932). 
7 ZfAp 6.8.176 (1933). 8 RAJ 10. 8.135 (1933). 9 PhysZ 29.8.1 (1928). 

Handbuch der Astropbysik. VII. 44 
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lichen Prozentsatze physischer Systeme auszuschlieBen, aber vor allem eng genug, 
urn gegen Belastung mit optischen Paaren einigermaBen zu schiitzen. CURTISSI 

gibt als Grenze des Begriffs Doppelstern loge" = 2,5 - 0,2 m, AITKEN verwendet 
im "New General Catalogue of Double Stars" logg" = 2,8 - 0,2 m; trotz dieser 
weit gewiihlten Grenze kamen dadurch ca. 32% der Sterne aus {J GC in Fortfall. 

30-34. Photographische Doppelsternbeobachtungen. Einer allgemeineren 
Anwendung der photographischen Methode steht der betrachtliche Arbeits
aufwand und die geringe Reichweite entgegen. Ersterer kann allerdings durch 
Verminderung der Zahl der Einzelexpositionen etwas herabgedriickt werden, 
doch ist dieser Vorgang, wie verschiedene neuere Reihen zeigen, gefahrlich, da 
damit die Genauigkeit, die den Wert der Methode bestimmt, schnell abnimmt. 

Die photographische Trennfahigkeit betragt bei direkten Fokalaufnahmen 
und iiblichem Offnungsverhaltnis maximal nur etwa 1/5 der visuellen, eine 
Leistungssteigerung kann, wie KAZANSKy 2 gezeigt hat, durch Verwendung von 
VergroBerungssystemen erzielt werden; es gelang mit 2,4- bzw. 5,5facher Ver
groBerung des Fokalbildes, die Trennfahigkeit maximal bis 1/3 der visuellen 
zu steigern. 

Entscheidende Bedeutung besitzt die Frage nach eventuellen systematischen 
Fehlern der photographischen Messungen. Die Erwartung vollkommener Fehler
freiheit, die nach HERTZSPRUNGS ausgezeichneten Resultaten berechtigt war, 
hat sich bisher nicht erfiillt. Besonders an der Grenze der Trennfahigkeit treten, 
wie Versuche von REUYL3 und SHAJN 4 ergeben haben, merkliche Distanzfehler 
auf. Nach den Experimentaluntersuchungen von F. E. ROSS5 ist bei sehr be
nachbarten Sternscheibchen mit Bildanziehung zu rechnen, die im wesentlichen 
durch den TrockenprozeB der Gelatineschicht entsteht; bei stark exponierten Bil
dern wirkt der teilweise yom Entwickler abhangige KOSTINSKY- oder EBERHARD
Effekt bildabstoBend. DaB etwas verwaschene oder verschleierte Bilder besonders 
enger Paare zu kleine Distanzen ergeben, hat schon HERTZSPRUNG 6 festgestellt, 
auch VAN DEN BOS7 findet systematische Fehler dieser Art stark ausgepragt. 

Zu diesen rein photographischen Fehlern treten die physiologischen Einstell
fehler am MeBmikroskop; so besteht z. B. zwischen PRZYBYLLOK und LABITZKE8 

bei engen Paaren ein systematischer Distanzunterschied von 0",07, der, wie 
spatere Beobachtungen ergeben, zeitlichen Anderungen unterworfen ist, also 
wie bei visuellen Messungen in unberechenbarer Weise entstellend wirkt. Auch 
bei Moskauer Beobachtungen liegen iihnliche Verhaltnisse vor9. Es kann daher 
nicht iiberraschen, daB die Dbereinstimmung verschiedener Reihen photo
graphischer Beobachtungen groBere Unterschiede zeigt, als aus der inneren Ge
nauigkeit zu erwarten ware, natiirlich hauptsachlich bei Objekten, die der 
Leistungsgrenze des betreffenden Instrumentes benachbart sind 10. 

Folgende Dbersicht enthiilt nur die Hauptreihen photographischer Beob
achtungen im Berichtszeitraum: 

VANDENBos. 
HOFF ... 
KAZANSKY. 
KING .. 
KUIPER. 
OLIVIER .. 

BAN 34. s. 74. 
A J 39. S. 122. 
RAJ 11, S.310, 519. 
Harv Circ 352. 
BAN 5, s. 49. 
A N 233. S. 399; Publ 

McCormik 4, S. 4. 

OSGOOD ... 
PRZYBYLLOK . 
REUYL 
SHAJN. 
SMART .... 

Mt Wilson Contr 371-
Astr Beob Konigsberg 45. 4. 
Diss. Utrecht 1932. 
A N 230, S. 369. 
M N 92, S.37. 207. 

1 J Can R AS 23. S.423 (1929). 2 RAJ 11, S.31O (1934). 
3 Pop Astr 38, S.406 (1930); Diss. Utrecht 1932. 4 AN 230, S.369 (1927). 
5 Ap J 53, S.349 (1921). 6 Publ Astrophys Obs Potsdam Nr·75 (1920). 
7 BAN 1, S.193 (1923). 8 Astr Beob Konigsberg 45,4, S. 10 (1929). 
9 RAJ 11. S. 319 (1934). 10 Vgl. VAN DEN Bos, BAN 4, S. 103 (1927). 
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Die Untersuchung der einzelnen Sektionen der photographischen Himmels
karte auf Doppelsterne ist in umfangreicherer Weise fortgesetzt worden. Der 
Wert beruht im wesentlichen auf einer Erweiterung unserer Kenntnisse tiber 
weitere Paare, die durch zu enge Wahl fester Distanzgrenzen bei den Durch
musterungen in statistisch unzulassigem Umfange vernachlassigt waren. Zu 
erwahnen sind die Kataloge von BARTON!, BEMPORAD 2, BHASKARAN 3, FENDER 4 , 

GAUCHET 5, POURTEAU 6 und STEIN'. 
36, 37. Interferometermessungen von Doppelsternen 8 • Interferometer 

nach MICHEL SONS Prinzip ftir Messungen sehr enger Doppelsterne beschreiben 
MAGGINI 9 und FINSEN lO, wahrend RONCHI ll Strichgitter und Kreisgitter zur Er
zeugung von Interferenzen in Vorschlag bringt. Das Drehgitter vor dem Ob
jektiv nach SCHWARZSCHILDschem Prinzip hat A. F. BROWN 12 neuerdings wieder 
in Anwendung gebracht, im allgemeinen aber ist die Anwendung von Interferenz
methoden in der Doppelsternastronomie noch selten. Entschiedenen MiBerfolg 
haben die Versuche in Harvard 13 ergeben, offenbar ist die Sichtbarkeit der Inter
ferenzstreifen an wesentlich gtinstigere Luftbeschaffenheit gekntipft, als nach 
den ersten Mitteilungen zu erwarten stand. Auch VAN BIESBROECK fand am 
40inch des Yerkes Observatoriums erhebliche Abhangigkeit der Beobachtungs
moglichkeiten vom Luftzustand und erreichte maximal nur 6m • Gtinstigere 
Resultate erzielten dagegen MAGGINI 14, FINSEN und VAN DEN BOSI0, allerdings 
weist letzterer 15 eben so wie LUYTEN 16 darauf hin, daB MAGGINIS Messungen 
teilweise erhebliche systematische Fehler aufweisen. 

38. Kataloge visueller Doppelsterne. Die im Handbuch schon erwahnten 
Sammelkataloge fUr den nordlichen und stidlichen Himmel von AITKEN und 
INNES liegen nun vor. 

AITKENS "New General Catalogue of Double Stars" 17 umfaBt bis zur Deklina
tionsgrenze -30° samtliche bis 1927.0 bekanntgewordenen Daten tiber Doppel
sterne in Fortsetzung zu BURN HAMS General Catalogue. Aufgenommen sind 
17180 Systeme; die vorliegenden Messungen sind unter Berticksichtigung ver
schiedener Gewichte in Mittelwerte zusammengezogen, doch liefert eine aus
fUhrliche Bibliographie der MeBreihen die Moglichkeit, auf Einzelbeobachtungen 
zurtickzugehen. Der Ort ist fUr 1950.0 und 1900.0 auf om,1 und l' genau gegeben, 
Helligkeitssystem und Spektraltypus nach dem New Draper Catalogue. Soweit 
bekannt, sind Eigenbewegung, Parallaxen, Radialgeschwindigkeiten, Bahn
elemente und Darstellung der neuesten Beobachtungen mitgeteilt 

Der von INNEs unter Mitwirkung von DAWSON und VAN DEN Bos heraus
gegebene "Southern Double Star Catalogue -19° to _90°"18 ist naturgemaB 
provisorischen Charakters, hier werden samtliche verftigbaren Einzelmessungen 
gegeben. 

1 AJ 36, S.155 (1926); 37, s. 57 (1926); 38, S.168 (1928); 39, S.93 (1929); 40, S. 181 
(1930); 41, s. 35 (1931); 42, S.93 (1932); AN 235, S. 425 (1929); 250, S. 49 (1933). 

2 AN 244, S.353 (1932); 246, S.23 (1932). 3 J 0 16, S. 140 (1933). 
4 AN 235, S.421 (1929). 
5 Ann Zo-Se 14, III (1926). 
6 Cat. des etoiles doubles etc. Orleans 1933. 
7 Cat. astrografico, sezione Vaticana App. III (1926). 
8 Vgl. PEASE, Interference Methods etc. Ergebn d exakt Naturwiss 10 (1931). 
9 AN 233, S.103 (1928). 

10 Union Circ 90 (1934). 
11 Rom Line Rend (6) 2, S.257 (1925); ZfPhys 37, S. 732 (1926). 
12 Pop Astr 36, S.385 (1928). 13 HarvCirc 885 (1931). 
14 Publ Catania 1925. 15 BAN 4, S. 103 (1927). 
16 Ap J 78, S. 225 (1933). 17 Carnegie Inst Publ Nr. 417 I, II (1932). 
18 Union Obs Johannesburg 1927. 

44* 
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Zur einheitlichen Bezeichnungsweise der Generalkataloge werden folgende 
Abkiirzungen empfohlen: 

BURNHAM, General Catalogue. . . . .. . = BDS 
AITKEN, New General Catalogue. . .. . = ADS 
INNES, Southern Double Star Catalogue . = SDS 

39. Veranderliche Doppelsterne. Die FaJ.1e von Veranderliehkeit einer oder 
mehrerer Komponenten von Doppelsternen haben erheblich zugenommen. 
PLAUT l gibt eine Zusammenstellung aller Daten und verzeichnet gesicherte 
Veranderlichkeit bei 105 Systemen, verdachtig sind vorlaufig noch 19 andere 
Objekte. 

Als Typus des Liehtwechsels wird angegeben: 
UnregelmaBig . 13 
Langperiodisch . 25 
~ Cephei. . . . 10 
{J Lyrae . . . . 9 
Algol . . . . . 27 
WUrs. maj. . . 4 

RCor. bor. 
RRLyrae. 
(J Cephei . 
Novae .. 
Unbekannt 

1 
2 

15 

Bei vielen Objekten durfte es sieh allerdings um optische Begleiter handeln. 
Besonderes Interesse beanspruchen die Begleiter von Novae. Nova Pietoris 

erschien 1925/26 nach Priifung durch VAN DEN Bos sieher einfach, 1928 Marz 
fanden FINSEN und VAN DEN Bas2 die Nova doppelt, kurze Zeit darauf traten 
noch zwei weitere Begleiter auf, die einige Jahre zu sehen waren lind teilweise 
auch durch VOUTE bestatigt wurden. Die Begleiter nahmen schneller an Hellig
keit ab als die Nova selbst und vergroBerten bis 1932 ihren Abstand von etwa 
1/3" bis 1",2. Auf Grund der detaillierten Beobachtungen ist mit Sieherheit 
physische Verbindung der Begleiter mit der Nova anzunehmen. Es ist ferner 
wahrscheinlich, daB die von INNES 1914/15 entdeckten engen Begleiter zu 'YJ Argus 
analogen Ursprungs sind. 

c) Bahnbestimmung visueller Doppelsterne. 
44. EinfluB der Prazession. Die Korrektion der Positionswinkel wegen 

Prazession wird haufig mit falschen Vorzeiehen angebracht. Sei (J der Positions
winkel zur Zeit t, (Jo der zur Normalepoche to gehorige Wert, dann lautet die 
richtige Formel: 

(J - (Jo = LI(J = ~ - ~o = +Oo,00557sinlXsecc5(t - to). 

45. EinfluB der Eigenbewegung. Die richtige Naherungsformel fUr Korrek
tion des Positionswinkels wegen Eigenbewegung lautet: 

(f - lJO = LI (f = -f-t~ sinc5 (t - to)· 

Eigenbewegung und Radialgeschwindigkeit andern mit Ausnahme der Ex
zentrizitat samtliche Bahnelemente. Es seien nach VAN DEN BOS3 die Naherungs
formeln, die ffir lange Zeit immerhin ausreiehend sind, mitgeteilt, wahrend fur 
den Fall der 'Obertragung auf mehrere J ahrhunderte auf die genannte Arbeit 
verwiesen werden muB. 

Die Entfernung in astronomischen Einheiten (damit auch Anderung der 
Parallaxe und der Halbachse der Bahn bestimmbar) wird, wenn 'lI die Radial
geschwindigkeit in km/sec bedeutet, erhalten aus: 

LI = Llo + 4,;37 (t - to) . 

1 BAN 7, S. 181 (1934). 2 MN 88, S. 488 (1928); 92, S. 19 (1931); UnionCire 92 (1934). 
3 Union Cire 68, S. 360 (1926). 
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Sei p," die Eigenbewegung in Sekunden des graBten Kreises, "p ihr Positions
winkel, dann sind die Anderungen der Winkelelemente aus folgenden Naherungs
formeln bestimmbar: 

i - io = L1 i" = p,"(t - to) sin ("p - cQ) , 

w - Wo = L1 W" = p,"(t - to) cos ("p - cQ) coseci , 

cQ - cQo = L1cQ" = p,"(t - to)[tgl5 sin"P - ctgi cos ("P - cQ)]. 

P und T werden entsprechend obiger Entfernungsanderung durch Lichtzeit 
geandert, dagegen besitzt die Differenz der Lichtzeiten fUr die einzelnen Kom
ponenten wohl nie merklichen EinfluB auf die Messungen. 

Den EinfluB der Eigenbewegung auf die Koordinaten untersucht A. FLET
CHERI, dessen Formeln kurz angefUhrt seien, da sie fUr Bahnbestimmung weiter 
Systeme von Bedeutung sind. 

Aus obiger Formel fUr den korrigierten Abstand folgt die Korrektionsformel 
fur Linearskala (Distanz e und Halbachse a), wenn n" die jahrliche Parallaxe 
bedeutet, zu 

L1s = 1,02sn"v(t - to) .10- 6 • 

Werden die zur Zeit t beobachteten Positionswinkel und Distanzen mit p 
und s bezeichnet, sei L1 p die Korrektion wegen Prazession, L1 p' die Korrektion 
wegen Eigenbewegung, dann sind die auf to reduzierten GraBen nach obigen 
Formeln gegeben durch: 

g=s+Lls, 

() = P + L1 p + LI p'. 
Die daraus folgenden rechtwinkligen Koordinaten 

~ = (lcose, 'Y) = esin (} 

genugen nicht den dynamischen Beziehungen, da infolge der Verschiebung an 
der Sphare hierin eine geringe durch Projektion der z-Koordinate entstandene 
Verfalschung enthalten ist. Die dynamisch verwertbaren Koordinaten x,y werden 
erhalten aus: 

~ = x - P,x(t - to)z, 

'Y} = Y - p,y(t - to)z, 

wobei die Koordinaten in Bogensekunden, die Komponenten der Eigenbewegung 
in Teilen des Radius angesetzt seien und Z positiv gerechnet werde, wenn der Be
gleiter jenseits der Tangentialebene durch den Hauptstern steht. Eine einwand
freie Korrektion ist also nur maglich, falls durch spektroskopische Beobachtungen 
der aufsteigende Knoten festliegt. 

51. Definition der Bahnelemente. Urn eine einheitliche Bezeichnung sicher
zustellen, sollen nach VAN DEN BOs2 und FINSEN 3 in teilweiser Abanderung 
fruherer Angaben definiert werden: 

p, = 3~o mittlere jahrliche Bewegung, stets positiv zu rechnen; 

±i, Neigung der Bahn (Vorzeichen nur bei Festlegung des aufsteigenden cQ 
durch Radialgeschwindigkeitsmessungen definierbar, z. B. stets positiv gerechnet), 
bei direkter Bewegung ±i im 1. Quadranten (cosi> 0), bei retrograder Be
wegung ±i im 2. Quadranten (cosi < 0); 

w, Abstand des Periastrons vom Knoten, stets im Sinne der Bewegungs
richtung gezahlt; 

1 MN 92. S.119 (1932). 2 BAN 3. S. 149 (1926). 3 UnionCirc 91, S.23 (1934). 
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~, KnotenHinge, im allgemeinen Fall < 180 ° zu rechnen. Ergibt die Mes
sung der Radialgeschwindigkeit, daB dieser Wert dem absteigenden Knoten ent
spricht, dann sind bei stets positiv gerechneter Neigung ~ und £0 urn 180° 
zu andem; man kann aber auch ~ und £0 beibehalten und i negativ zahlen. 

Die iiblichen Formeln werden hierdurch nicht beeinfluBt. Spezialfille: 

bei i = 0° (180°) sei ~ = 0°, w fiir i = 0° oder 360° - £0 fUr i = 180° 
ist dann Pos.W. des Periastrons, 

bei e = 0 sei w = 0°, d. h. "Periastron" bei ~. 

Es ist femer dringend erwiinscht, daB die Elemente bei ihrer Veroffent
lichung von einer Darstellung der Normalorte oder der Beobachtungen und einer 
Ephemeride begleitet sind. 

52a. THIELE-INNES-Konstanten (natiirliche Elemente). Elegante und 
fUr die numerische Anwendung praktische Rechenformeln fUr viele Zwecke er
geben sich, wenn man nach THIELE'S Vorgang1 die scheinbare Bahn durch gewisse 
Konstanten definiert; im folgenden werden die gegen THIELE etwas veranderten 
INNEsschen Konstanten 2 betrachtet. 

Seien xo' Yo die rechtwinkligen Koordinaten des Mittelpunktes der schein
baren Bahn, 

Xl' YI die entsprechenden Koordinaten des Periastrons (Endpunkt des 
Durchmessers durch den Hauptstem), 

X2, Y2 die Koordinaten des Endpunktes des hierzu konjugierten Durch
messers, 

dann werde gesetzt: 
A = Xl - xo, 

B = YI - Yo, 

F = (X2 - xo) secrp , 

G = (Y2 - Yo) secgJ . 

1 sec cp = ,_--= 
t1- e2 

Aus den bekannten Formeln der Ephemeridenrechnung ergeben sich mit 
v = 0, r = a sofort die Beziehungen: 

A = a (+cosw cos~ - sinw sin~ cos i) , I 
B = a (+cos£o sin~ + sinw cos~ cosi) , 

(1) 
F = a (-sinw cos~ - cosw sin~ cos i) , 

G = a (-sin£O sin~ + cos£O cos~ cosi) . 

Fiihrt man fiir die z-Koordinaten noch ein: 

C = asin£O sini, } 

H = acosw sini, 

so entsprechen die A, B, C, F, G, H den GAussschen Ausdriicken 
ridenrechnung, und es folgt umgekehrt: 

B-F 
tg(£O + ~) = A + G' 

-B-F 
tg(£O - ~) = A - G ' 

t 2.!.i = A - G. cos(w +.16) = -B -F. sin(w+.Q) 
g 2 A+G COs(w-.Q) B-F sin(w-.Q), 

(1a) 

der Epheme-

(2) 

d =A/(cos£O cos~ -sin£Osin~ cosi)=B/(coswsin~ +sinwcos~cosi) usw. 

Die Konstanten A, B, F, G sind also den Bahnelementen a, i, ~,£O aquivalent. 

1 AN 104, 8.245 (1883). 2 UnionCirc 68 (1926). 
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Fiihrt man nach INNES und VAN DEN Bos ein: 

X = cosE - e = -"- cos v , 
a 

Y = Y1- e2 sinE = -"-sinv, 
a 

dann erhalt man die Koordinaten des Begleiters aus: 
x = ecos(J = AX + FY, 
')' = esin(J = EX + GY. 

695 

Diese besonders auch fiir Maschinenrechnen geeigneten Formeln werden fUr die 
Anwendung noch dadurch erleichtert, daJ3 X und Y als Funktionen von e und l'v[ 
in Union Circ 71, Appendix, bequem tabuliert sind, so daJ3 die Rechenarbeit auf 
ein Minimum reduziert ist. 

Dber weitere Verwendung der THIELE-INNEs-Konstanten vgl. Ziff. 53 b, 
55, 57, 79, 86. 

53. Methoden der Bahnbestimmung. Das Problem der Bahnbestimmung 
visueller Doppelsterne hat weiterhin vielfach neue Bearbeitung erfahren. Ohne 
Anspruch auf Vollstandigkeit zu erheben, seien die Arbeiten von VAN DEN BosI, 
CRAWFORD 2, FLETCHER3, LAVES 4, LUYTEN 5, NASSAU-WILKINS 6, PARVULESC0 7 , 

RUSSELLS, STEWART 9, VAHLEN 10, VOLETll und ZAGAR12 genannt. 
Die Willkiir, die bei graphischen Methoden nie ganz zu vermeiden ist, zwingt 

besonders fUr FaIle unvollstandig beobachteter Bahnen zu analytischen Methoden, 
die in Zukunft vermutlich starker in den Vordergrund treten werden, da un sere 
Kenntnisse der BewegungsverhaItnisse sich bisher vorwiegend nur auf kurz
periodische Bahnen beziehen und eine Erweiterung auf Bahnen mit Umlaufs
zeiten >200 Jahre dringend notwendig ist. Von einer Verwendung graphischer 
Methoden muJ3 in solchen Fallen ebenso abgeraten werden wie von der Anwendung 
der analytischen Methode KOWALSKy-SEELIGER, die trotz erheblicher Rechen
arbeit in komplizierteren Fallen haufig zu vollstandigem MiJ3erfolg13 fiihrt, da 
sie auf die dynamischen Beziehungen zwischen den einzelnen Orten keine Riick
sicht nimmt. 

53a. Dynamische Bahnbestimmungsmethode von A. FLETCHER 14. Die 
Methode geht unter Einfiihrung spezieller Annahmen iiber die Anziehungs
konstante k auf den Grundgedanken der Methode von SCHWARZSCHILD15 zuriick, 
die in Analogie zur BRuNsschen Methode der Bahnbestimmung der Planeten 
und Kometen16 abgeleitet wurde und durch Entwicklung der rechtwinkligen 
Koordinaten nach Potenzen der Zeit die Kenntnis von Ort und Geschwindigkeit 
fUr einen Zeitmoment und damit nach bekannten Formeln die Bahnelemente 
liefert. 

Seien x, y, z die rechtwinkligen Koordinaten des Begleiters in bezug auf 
den Hauptstern, e und (J die beobachteten Polarkoordinaten, t die Zeit der 
Beobachtung, to, eo genaherte Mittelwerte der betreffenden GraJ3en, dann sind 
die rechtwinkligen Koordinaten x, y gegeben durch: 

x = e cos (e - eo), y = e sin ((J - eo). ( 1 ) 

1 Union Circ 68 (1926); 86 (1932). 
3 MN 92. S.125 (1932). 
5 A J 42. S. 179 (1933). 
7 Lyon Bull 10. S.49 (1928). 
9 Pop Astr 33. S.304 (1925). 

11 C R 194. S. 532 (1932). 

2 Lick Bull 14. S. 6 (1928). 
4 A J 37. S.97 (1927). 
6 A J 38. S. 56 (1928). 
8 M N 93. S. 599 (1933). 

10 AN 233. S.217 (1928). 
12 ROss Astr Pad ova Nr. 22 (1932). 

13 Vgl. DICK. Diss. Berlin 1922; 
14 MN 92. S.125 (1932). 

ANDRISSI. Contr. Campidoglio Nr. 47 (1934). 
15 AN 124. S.215 (1890). 

16 AN 118. S.241 (1888). 
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Reihenentwicklung liefert unter Weglassung hoherer Glieder (Differentiation 
nach Zeit durch ' gekennzeichnet) 

x = xo + -'xO + i .. 2Xo' + l .. 3Xo", (2) 

hierbei sei .. = t=~ gesetzt, als Zeiteinheit also n Jahre eingeftihrt, wobei 
n 

passenderweise n so groB gewahlt wird, daB im Beobachtungszeitraum -. < 1 bleibt. 
Nach dem NEwToNschen Gesetz ist 

x:,' __ k 2 xo 
o - r~' (3) 

woraus durch weitere Differentiation folgt: 

X:;' _ 3 k2xo Yo _ k 2%o 
o - rt r~ (4) 

Nun ist aber: 
(5) 

und hieraus 
ror~=xoxb+Yoyb+zozo. (6) 

Ware k fiir das betreffende System bekannt und xo' xb, x;{, x;{' durch Ausglei
chungsrechnung aus den beobachteten Werten x gefunden (natiirlich sind auch 
die Werte Yo und yb leicht aus den y ermittelbar, wobei, falls eo den Positions
winkel zur Zeit to bedeutet, der rechnerische Vorteil eintritt, daB Yo = 0 ist) , 
so liefert Gleichung (3) sofort ro; rb folgt dann aus (4), Zo aus (5), wobei das 
Vorzeichen natiirlich unbestimmt bleibt, und endlich erhalt man aus (6) zo. 

Fiir die Anziehungskonstante k hat man unter Beachtung der gewahlten 
Einheiten zu setzen: k2 = 4n2(mA + mB)pI/3 .. 2, 

worin mA, mB die Massen der Komponenten in Einheiten der Sonnenmasse 
und pI/ die jahrliche Parallaxe (Astr.Einheit) bedeuten. 1st die Parallaxe bekannt, 
dann konnen mA und mB als Funktionen der absoluten Helligkeit einer Zustands
gleichung (z. B. EDDINGTONS mass-luminosity) entnommen werden, andernfalls 
miissen statistische Mittelwerte der Massen oder absoluten Helligkeiten zur 
Ermittlung der Parallaxe verwendet werden. Reicht das Beobachtungsmaterial 
aus, urn fiir beide Koordinaten eine Potenzentwicklung (2) durchzufiihren, 
dann ist eine Annahme iiber k 2 nicht erforderlich. Anstatt aber k 2 zu variieren, 
bis sich aus beiden Koordinaten Zo und Zo gleich ergeben, ist es vielleicht prak
tischer, in diesem FaIle SCHWARZSCHILDS Formeln zu benutzen. Die Anwendungs
moglichkeit der Methode besteht nur bei Systemen mit groBerer Distanz und 
reichhaltigem Beobachtungsmaterial. 

Aus xo' Yo' zo, xo, Yo, zb fiir die Zeit to erhalt man die Bahnelemente nach 
den folgenden bekannten Formeln (.Q auf eo bezogen!) 

fjcosi=! (xy'-yx'), r=jx2+y2+ z2, 

fP sin i sin.Q = ! (y z' - zy') , 

fP sinicos.Q = ! (xz' - zx'). 

I. ecosv = k. -1, 
r 

e sinv = Yf .!-(xx' + yy' + zz') = Yf rIo 

u-v=OJ, 

r sin u = (-x sin.Q + y cos.Q) seci III. 
oder 

rcosu=xcos.Q+ysin.Q, I 
a = P/(1 - e2) , 

1 V1 - e 1 tgZ-E = 1+etgZ-v, 
r sin u = z cosec i . 

M = E - eOsinE = "O(t_T). 

II. 

IV. 
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53b. Dynamische Methode von THIELEl_VAN DEN B05 2• Betrachtet man 
die durch zwei Orte der scheinbaren Bahn und den Ort des Hauptsterns definier
ten Dreiecks- und SektorenfHichen, so laBt sich die Differenz Sektor minus Dreieck 
als Funktion der mittleren Bewegung und der exzentrischen Anomalien dar
stellen. Durch Versuche ist es moglich, aus den zwischen drei Orten existierenden 
drei Gleichungen obiger Form die mittlere Bewegung und damit aIle Bahn
elemente zu finden, wenn die Flachenkonstanteals bekannt angenommen wird. 
1m folgenden sind nur die zur praktischen Durchrechnung notwendigen Formeln 
mitgeteilt. 

Es seien gegeben: 

fur die Zeit tl die Koordinaten Xl' YI I X - c 0 - (! os , 
~ ~,h· 0 
ta xs, Ys Y = (! sm . 

Aus den Beobachtungen sei ferner abgeleitet die doppelte Flachenkonstante 

C = flO, wobei e in Teilen des Radius ausgedruckt sei (0 = 57.:;58). Da die 
Zuverlassigkeit der Elemente von der Fehlerfreiheit dieser BeobachtungsgroBen 
abhangt, ist sowohl auf die Bildung der drei NormalorteS, als vor allem auch 
auf die Bestimmung von c groBtes Gewicht zu legen. 

Der zu zwei Orten p und q gehOrige doppelte Dreiecksinhalt sei symbolisch 
mit L1pq bezeichnet, dann ist: 

L1pq = xPYq - XqYP = (!p(!qsin(Op - Oq), p, q = 1,2,3 

und damit konnen die Hauptgleichungen der Methode in folgender Form auf
gestellt werden: t Lll . s 1 [ .] 2 - tl - -- = - ex - sln ex 

C f" ' 

fs - t2 - LIs .• = ~[tJ - sintJ] , 
C f" 

fs - tl - LlI •• = ~[(ex + tJ) - sin (ex + tJ)]. 
C f" 

Die linken Seiten sind bekannt; durch Variation von" sind ex und tJ so zu be
stimmen, daB samtliche Gleichungen erfiillt sind. Der NaherungsprozeB gestaltet 
sich sehr einfach bei Verwendung der von VAN DEN Bos berechneten und hier 
beigefUgten Hilfstafel, die als Argument von x - sinx im BogenmaB, die GroBe x 
in Grad ausgedruckt liefert. 6 8 0 3600 

1st" gefunden, dann ist P = .2/19 , " = -p = 57,2958", 

. . E _ Ll2 •• sinlX-Ll1 • Ssin/1 
sm1p sm 2 - A + A A , 

Lll.S "'2.3 - LJ1.3 

. E LlS .• COSlX+ Ll 1 • Scos/1-Ll1 • 3 sm1p cos 2 = --A + A _ A , 
£.11.2 LJs.. "'1.3 

EI = E2 - ex, Es = E2 + tJ, e = sin1p . 
Da somit die den drei Orten zugehorigen exzentrischen Anomalien bestimmt 
sind, konnen nach dem ublichen Verfahren die mittleren Anomalien berechnet 
werden, die zu drei iibereinstimmenden Werten von T fiihren miissen. 

Bekannt sind fUr die drei Zeiten damit auch die X t , Y t : 

X t = cosEt - e, Xt = AXt + FYt , 
so daB aus 

Y t = V1- e2sinEt , Yt = BXt + GY, 
-----

1 AN 104, S.245 (1883). S Union eirc 86, S.265 (1932). 
3 AN 216, S. 51 (1922); 231. S.121 (1927). 
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die THIELE-INNEs-KonstantenA,B,F,G zu finden sind, die nach Gleichungen (2) 
in Ziff. 52a in die iiblichen Elernente umgerechnet werden konnen. 

Lassen die zwischen den Normalorten liegenden Beobachtungen in der Dar
stellung systematische Reste erkennen, so ist die Flachenkonstante c verbesse
rungsbediirftig. Urn gegen derartige Vorkornrnnisse gesichert zu sein, ist es ernp
fehlenswert, zunachst nach einer graphischen Methode eine Bahnbestirnrnung 
auszufiihren, die genahert aile Beobachtungen darstellt, und die Flachenkonstante 
hieraus zu berechnen. Die entstehende Mehrarbeit ist geringfiigig, THIELES 
Methode, die die drei Norrnalorte streng darstellt, erspart aber dann die umstand
liche Bahnverbesserung, die bei unvollstandig beobachteten Bahnen iiberdies 
stets versagt, da eine Trennung samtlicher Unbekannten in diesern Faile nicht 
rnoglich ist. 

Tabelle 3. Hilfstafel zur Methode THIELE-VAN DEN Bos f (x) = x - sin x . 

0,00+ 0,50+ 1,00+ 1,50+ i 2,00+ 2,50+ 3,00+ 
I{"l ! ,,0 ,,0 ,,0 ,,0 i ,,0 ,,0 ,,0 

+,00 0°,00 85°,79 110°,84 129°,90 146°,34 I 161°,47 175°,94 +,00 
2248 61 42 35 32 29 29 

,01 22 ,48 86 ,40 111 ,26 130 ,25 1146 ,66 i 161 ,76 176 ,23 ,01 
589 61 42 35 I 31 

29 29 
,02 28 ,37 87 ,01 111 ,68 130 ,60 146 ,97 162 ,05 176 ,52 ,02 

415 60 42 34 31 30 29 
,03 32 ,52 87 ,61 ·112 ,10 130 ,94 1147 ,28 162 ,35 176 ,81 ,03 

332 60 : 42 35 , 31 29 28 
,04 35 ,84 88 ,21 112 ,52 131 ,29 147 ,59 162 ,64 177 ,09 ,04 

281 59 41 35 31 29 29 
,05 38 ,65 88 ,80 112 ,93 131 ,64 147 ,90 162 ,93 177 ,38 ,05 

246 58 41 34 31 30 29 
,06 41 ,11 89 ,38 113 ,34 131 ,98 148 ,21 163 ,23 177 ,67 ,06 

221 57 41 34 31 29 28 
,07 43 ,32 89 ,95 113 ,75 132 ,32 148 ,52 163 ,52 177 ,95 ,07 

201 57 41 34 31 29 29 
,08 45 ,33 90 ,52 114 ,16 132 ,66 148 ,83 163 ,81 178 ,24 ,08 

186 57 41 34 31 29 29 
,09 47 ,19 91 ,09 114 ,57 133 ,00 149 ,14 164 ,10 178 ,53 ,09 

173 56 40 34 31 29 28 
,10 48 ,92 91 ,65 114 ,97 133 ,34 149 ,45 164 ,39 178 ,81 ,10 

162 55 40 34 31 29 28 
,11 50 ,54 92 ,20 115 ,37 133 ,68 149 ,76 164 ,68 179 ,09 ,11 

153 55 40 34 30 29 29 
,12 52 ,07 92 ,75 115 ,77 134 ,02 150 ,06 164 ,97 179 ,38 ,12 

145 55 40 34 31 30 29 
,13 53 ,52 93 ,30 116 ,17 134 ,36 150 ,37 165 ,27 179 ,67 ,13 

138 54 40 34 31 29 28 
,14 54 ,90 93 ,84 116 ,57 134 ,70 150 ,68 165 ,56 179 ,95 ,14 

131 53 39 33 30 29 29 
,15 56 ,21 94 ,37 116 ,96 135 ,03 150, 98 165 ,85 180 ,24 ,15 

127 53 40 34 31 29 29 
,16 57 ,48 94 ,90 117 ,36 135 ,37 151 ,29 166 .14 180 ,53 .16 

122 53 39 33 31 29 29 
.17 58 ,70 95 .43 117 ,75 135 ,70 151 .60 166 .43 180 .82 .17 

117 52 39 33 30 29 
1 181 

28 
,18 59 .87 95 .95 118 ,14 136 ,03 151 ,90 166 ,72 .10 .18 

113 52 39 34 31 29 28 
,19 61 .00 96 .47 118 .53 136 ,37 152 ,21 167 .01 181 .38 .19 

109 51 38
1 33 30 29 29 

,20 62 ,09 96 ,98 118 ,91 136 ,70 152 ,51 167 .30 181 ,67 .20 
1061 51 39 33 30 29 29 
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Ta belle 3 (Fortsetzung). 

It") 
0.00+ 0.50+ t.oo+ t.50+ 2.00+ 2.50+ 3.00+ 

". ". ". ". ... ". ". 
+.21 63°.15 97°.49 119°.30 137°.03 152° .81 167°.59 181 °.96 +.21 

103 50 38 33 30 29 28 
.22 64 .18 97 .99 119 .68 137 .36 153 .11 167 .88 182 .24 .22 

100 50 38 33 31 29 29 
.23 65 .18 98 .49 120 .06 137 .69 153 .42 168 ,17 182 .53 ,23 

98 50 38 33 30 29 29 
.24 66 .16 98 .99 120 .44 138 .02 153 .72 168 .46 182 .82 .24 

95 49 38 33 30 29 28 
.25 67 .11 99 .48 120 .82 138 .35 154 .02 168 .75 183 .10 .25 

93 49 38 33 30 28 29 
.26 68 .04 99 .97 121 .20 138 .68 154 .32 169 .03 183 .39 .26 

90 49 38 32 30 29 29 
.27 68 .94 100 .46 121 .58 139 .00 154 .62 169 .32 183 .68 .27 

88 48 37 33 30 29 29 
,28 69 .82 100 .94 121 .95 139. 33 154 .92 169 .61 183 .97 .28 

87 48 38 33 30 29 28 
.29 70 .69 101 .42 122 .33 139 .66 155 .22 169 .90 184 .25 .29 

85 48 37 32 30 29 29 
.30 71 .54 101 .90 122 .70 139 .98 155 .52 170 .19 184 .54 .30 

83 47 37 33 30 29 29 
.31 72 .37 102 .37 123 .07 140 .31 155 .82 170 .48 184 .83 .31 

81 47 37 32 30 29 28 
,32 73 .18 102 .84 123 .44 140 .63 156 .12 170 ,77 185 .11 ,32 

80 47 37 32 30 29 29 
.33 73 .98 103 .31 123 .81 140 .95 156 .42 171 .06 185 .40 .33 

78 47 37 32 30 29 29 
.34 74 .76 103 .78 124 .18 141 .27 156 .72 171 .35 185 .69 .34 

77 46 37 32 30 29 29 
.35 75 ,53 104 .24 124 .55 141 .59 157. 02 171 .64 185 .98 .35 

76 46 36 32 30 28 28 
.36 76 .29 104 .70 124 .91 141 ,91 157 .32 171 .92 186 ,26 .36 

74 45 37 32 30 29 29 
,37 77 .03 105 .15 125 .28 142 ,23 157 .62 172 .21 186 ,55 .37 

74 45 36 32 29 29 29 
.38 77 .77 105 .60 125 .64 142 ,55 157, 91 172 .50 186 .84 .38 

72 45 36 32 30 29 28 
,39 78 .49 106 .05 126 .00 142 ,87 158 .21 172 .79 187 .12 .39 

71 45 36 32 30 ·28 29 
.40 79 ,20 106 .50 126 .36 143 .19 158 .51 171 ,07 187 ,41 .40 

70 45 36 32 30 29 29 
.41 79 .90 106 .95 126 .72 143 .51 158 .81 173 .36 187 .70 .41 

69 44 35 32 29 29 29 
,42 80 .59 107 ,39 127 .07 143 .83 159 .10 173 .65 187 .99 .42 

68 44 36 31 30 28 28 
.43 81 .27 107 .83 127 .43 144 .14 159 .40 173 ,93 188 ,27 .43 

67 44 36 32 29 29 29 
,44 81 .94 108 .27 127 .79 144 .46 159 .69 174 .22 188 .56 .44 

66 43 35 32 29 29 29 
.45 82 .60 108 .70 128 .14 144 .78 159 .98 174 .51 188 .85 .45 

65 43 36 31 30 29 29 
.46 83 ,25 109 .13 128 .50 145 .09 160 .28 174 .80 189 .14 .46 

65 43 35 32 30 28 29 
.47 83 .90 109 .56 128 .85 145 .41 160 .58 175 .08 189 .43 .47 

64 43 35 31 29 29 29 
.48 84 .54 109 .99 129 .20 145 .72 160 .87 175 .37 189 .72 .48 

63 43 35 31 30 29 29 
.49 85 .17 110 .42 129 .55 146 .03 161 .17 175 .66 190 .01 .49 

62 42 35 31 30 28 29 
.50 85 .79 110 .84 129 .90 146 .34 161 .47 175 .94 190 .30 .50 

Fur t(x) > 3,50 ergibt sich mit dem Argument 6,28319 - t(x) der Wert 360 0 
- x. 
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54--55. Berechnung der Elemente nach ZWIERS. Urn einheitliche Zahlung des 
Winkels co im Sinne der Bewegungsrichtung zu erzielen, sind folgende schon von 
ZWIERS angegebene, aber meist nicht angefuhrte Vorzeichenregeln zu beachten. 
Es werde der zwischen den konjugierten Durchmessern a' und b' liegende spitze 
Winkel mit a bezeichnet und sina stets positiv gerechnet, dann ist bei der Be-

stimmung von co aus der Formel tgw = ± V~· das Vorzeichen der Wurzel 

positiv zu wahlen, wenn der Positionswinkel von a' groBer ist aIs der von b', 
besitzt dagegen a' gegenuber b' kleineren Positionswinkel, dann ist die Wurzel 
negativ. Bei retrograden Bahnen ist i im 2. Quadranten anzunehmen. Die 
ZWIERsschen Bestimmungsstucke der scheinbaren Bahn ergeben nach Ziff. 52a 
sofort die naturlichen Elemente. 

57. Formeln fUr Bahnverbesserung. Die im Handbuch S. 336 gegebenen 
Formeln fur die Koeffizienten Fund G sind zu ersetzen durch: 

F = -C. costp 
(1 - e COSE)2 ' 

G= -F(t-T). 

Wesentliche Vereinfachung bei der Berechnung der Koeffizienten D, F, G 
tritt ein, wenn man nach HELLERICH1 an Stelle der exzentrischen Anomalie E 
die wahre AnomaIie v einfiihrt und SCHLESINGERS 2 tabulierte Koeffizienten ver
wendet. 

Auf die Vorteile der Verwendung der THIELE-INNEs-Konstanten fUr Bahn
verbesserung macht VAN DEN BOS3 aufmerksam. Die auftretenden DifferentiaI
quotienten sind den Tafeln fUr X, Y direkt zu entnehmen, allerdings sind zwei 
Systeme von Gleichungen mit je fUnf Unbekannten durchzurechnen und eine 
Verbesserung auf Grund der Positionswinkel allein ist nicht durchfUhrbar, so daB 
bei engen Systemen die altere Methode unentbehrlich bleibt. 

Bei gewissen Bahnformen ist evtl. die Bahnverbesserung aus Distanzen 
mit Vorteil verwendbar; die Fehlergleichungen sind von folgender Form: 

d9_ = da _ sin (0 - Ji,) cos (8 - Ji,) sini tgi dw - sin2 (0 - Ji,) tgi di 
9 a 

+ (:y Csin!p sinE - sin (0 - Ji,)cos(O - Ji,)sinitgicos!p](t - T) dfl 

- (: Y [sin!p sinE - sin (0 - Ji,) cos (0 - Ji,) sin i tgi cos!p] fl dT 

-( : r [(cosE - sin!p) cos!p + sin (0 - Ji,) cos (0 - Ji,) sin i tgi sinE(~ + cos2!p)] dIP. 

59. Bahnbestimmung bei geradliniger scheinbarer Bahn. Methode von 
Crawford'. Die Bestimmung von T erfolgt ebenso wie in Ziff. 59 nach dem 
aus der Bahnbestimmung der spektroskopischen Doppelsterne bekannten Ver
fahren von SCHWARZSCHILD. Sei in Abb. 9 (Handb., S. 339) abkurzend be
zeichnet 

C'K' = I, C' P' = n, C'S' = m, 

dann erhalt man die fehlenden Elemente e, a, w sofort aus: 

m 
e=

n ' 

1 AN 223, S. 335 (1928). 

l lt2 - m 2 
a- I - 1=B2' 

3 Union eire 68, S.356 (1926); 86, S.261 (1932). 

m 
cosw =-. 

ae 

2 Publ Allegh 1, Nr.6 (1908). 
4 Lick Bull 14, S. 6 (1928). 
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1m Spezialfall w = ±90° werde das Verhaltnis der Zeiten, die der Begleiter 
von einer Elongation zur anderen gebraucht, mit T bezeichnet und stets der 
Wert T < 1 gewahlt, dann ist: 

~ 1-~ e = --- . ------
2 1 + ~' 

d) Visuelle Doppelsterne mit bekannter Bahn. 
62. 61 Cygni. Vgl. FLETCHER, The Binary System 61 Cygni. M N 92, 

S.125. 
65. a Centauri. Vgl. FINSEN, The Orbit of ex Centauri. Union Cire 68. 
67. Sirius. Aus vier Spektrogrammen, die 1928 am 36inch-Lickrefraktor 

in Verbindung mit einem Einprismen-Spektrographen gewonnen wurden, erhielt 
J. H. MOORE 1 nach AusschluB einer infolge Streulichtes stark abweichenden 
Platte als Rotverschiebung +0,29 A entsprechend +19 km/sec und damit eine 
vollstandige Bestatigung der bekannten Resultate von ADAMS. 

Duplizitat des Siriusbegleiters wurde von INNES und VAN DEN BOS2 ver
mutet, die eine Umlaufszeit von 18 Monaten fUr das System BC angeben; die 
3. Komponente ist tiber 21/ 2m schwacher als der Begleiter B. In Lick, Yerkes 
und Lembang ist C nicht gesehen worden, dagegen hatte Fox in Dearborn schon 
1920 Duplizitat notiert. Falls der Begleiter C reell ist, mtiBten die Messungen 
von AB periodische Schwankungen andeuten. MEYERMANN3 hatte 1921 periodi
sche Schwankungen mit 5,5 Jahren gefunden und die Hypothese eines 3. Be
gleiters aufgestellt. ZAGAR 4 schlieBt aus den Abweichungen vom Flachensatz 
auf retrograde Bewegung eines 3. K6rpers urn die Komponente B, Umlaufszeit 
6,3 Jahre, Masse = 1/20 B. VOLET 5 findet ebenfalls retrograde Bewegung im 
mittleren Abstand 1 ",2, Masse 1/16 B, dagegen gibt VORONOV 6 aus der Diskussion 
der Messungen von VAN DEN Bos und FINSEN direkte Bewegung mit 2,8 Jahren 
Umlaufszeit an. Die Existenz des Begleiters ist vorlaufig als zweifelhaft zu 
betrachten und eine Klarung bei der raschen Annaherung an den Hauptstern 
auch zunachst nicht zu erwarten. Da der vermutete Begleiter aber sicher nur 
geringe Masse besitzt, wird die berechnete Dichte des Siriusbegleiters nur in 
unerheblichem MaBe modifiziert. Aus den Radialgeschwindigkeiten des Haupt
sterns, die in Lick und Cape von 1899 bis 1926 gemessen sind, glaubt VORONOV7 

auf Duplizitat von Sirius A schlieBen zu k6nnen. Die Periode betragt 4a,55, die 
Halbamplitude der Schwankung der Radialgeschwindigkeit 0,57 km. 

Von groBer Bedeutung fUr die einwandfreie Bestimmung der Dichte des 
Siriusbegleiters ist aber die scheinbare Helligkeit. VYSSOTSKy8 auBerte 1930 
erstmalig Zweifel an dem bis dahin allgemein angenommenen Wert gm,44, da 
er am 26inch-McCormick-Refraktor die photovisuelle Helligkeit zu 7m ,1 fand, 
allerdings mit erheblicher Unsicherheit infolge der Verwendung des rotierenden 
Sektors. Die Fortsetzung9 dieser Versuche nach verschiedenen Methoden be
statigte im Mittel den gefundenen neuen Wert. Visuell konnte dagegen KUIPER10 

sowohl in Leiden als auch in Lick den alten WENDELLschen Wert mit 8m ,48 
bestatigen. Sowohl photographische als auch visuelle Messungen k6nnen bei 
der erheblichen St6rung durch den direkt benachbarten 9 bis 10 Gr6Benklassen 
helleren Hauptstern leicht systematisch entstellt sein; als objektivste Methode 
kann daher die photoelektrische Intensitatsmessung angesprochen werden, die 

1 PublASP 40, S.229 (1928). 
3 AN 215, S. 14 (1921). 
5 B A (2) 8. S. 51 (1933). 
7 Tashkent Bull Nr.4 (1934). 
9 Ap J 78. S. 1 (1933). 

2 Obs 52. S.22 u. 24 (1929). 
4 ROss Astr Pad ova Nr.23 (1932). 
6 Tashkent Cire Nr.30 (1934). 
s PublASP 42. S. 155 (1930). 

10 Publ ASP 46. S.99 (1934). 
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von HUFFER und WHITFORD 1 erfolgreich verwendet wurde. Am 100zolligen 
Spiegel in Mt. Wilson wurde im Cassegrain-Fokus, in dem die Distanz AB 1,7 mm 
betrug, mit Diaphragmen von 1 mm und 3/, mm Offnung an drei Abenden im 
AnschluB an sechs Vergleichsterne der Typen B5 bis A2 photoelektrisch die 
Helligkeit des Siriusbegleiters zu JID,32 im Mittel bestimmt, also in Dberein
stimmung mit den photovisuelien Beobachtungen 1ID ,1 helier gefunden. Damit 
sinkt die Dichte auf 1/5 des bisher angenommenen Wertes. Die neuesten photo
elektrischen Messungen von STEBBINS und WHITFORD 2 bestatigen dagegen wie
der den alten Wert der Helligkeit, so daB die einwandfreie Klarung der Frage 
der Zukunft vorbehalten bleibt. 

68. Procyon. Vgl. H. SPENCER JONES, The System of Procyon. M N 88, 
S. 403. ALBRECHT 3 kundigte 1933 Procyon als kurzperiodischen spektro
skopischen Doppelstern an, LUYTEN 4 findet aus der Diskussion der Cape-Beob
achtungen dagegen konstante Geschwindigkeit, zu gleichem Resultat gelangt 
auch SCHAUBD. 

70. Katalog der visuellen Doppelsternbahnen. Eine Zusammenstellung 
fast alier bis 1927 veroffentlichten Bahnelemente visuelier Doppelsterne geben 
LUPLAU-JANSSEN, FJELTOFTE und LAURITZEN im "Catalogue of Binary Stars, 
for which Orbits have been computed" 6. 

Neu berechnete und verbesserte Bahnelemente in Fortsetzung zum Katalog 
von VAN DEN Bas stellt FINSEN 7 mit Vollstandigkeit bis 1933 im "Catalogue of 
Visual Binary Star Orbits" zusammen, der fur aIle Systeme auch die natiirlichen 
Elemente enthalt. 

Das Erscheinen des AITKENschen New General Catalogue wirkt sich jetzt 
in einer erhohten Tatigkeit auf dem Gebiet der Bahnbestimmung aus. 1m folgen
den sind nur die Literaturnachweise der seit FINSENS Katalog neu berechneten 

Tabelle 4. 

ADS Stern Quelle 

61 I 3062 Tash Cire 27 
450 A 111 " " 25 
520 fJ 395 " " 25 

671 I60 {" ,,27 
Veroff Konigsbg. H. 5 

755 I73 Tash Cire 27 
918 A 1516 

" JJ 24 
1123 (J 1163 Union Cire 92 
1598 (J513 Tash Cire 27 
1613 A 1813 " " 24 
1630 OI38 

" J. 27 

1709 I 228 {" ,,27 
Pub!ASP 45. 311 

2028 A 1928 Tash Cire 27 
2200 fJ 524 A J 43, 104 
2616 I412 Pub! Minnesota II. 1 
3064 A 1938 Tash Bull 4 
3135 OI79 " Cire 27 
3210 (J 1185 .. " 27 
3483 fJ 552 " " 27 
3701 A 3010 " " 27 
4299 A 494 " " 24 

5423· {AGC 1 " II 
30 

Sirius BC B A 8, 55 

1 Pub! ASP 46, S,221 (1934). 
3 Pub! Amer Astr Soe 7, S. 210 (1933). 
5 Z f Ap 9, S. 198 (1934). 
7 Union Cire 91 (1934). 

ADS Stem Quelle 

5752 A 519 Tash Cire 24 
6420 fJ 101 " 27 

6650 {I 1196 AB " Bull 2 
I 1196 Ce 

" Cire 19 
6871 fJ 205 " " 24 
7284 2'3121 " " 27 
7334 A 1342 " " 24 
7390 I1356 " " 27 
7545 OI208 II JI 27 
8035 (J 1077 Pub!ASP 45. 190 
8119 I1523 Tash Cire 30 
8148 I 1536 " Pub! 4 (2), 45 
8197 OI235 " Cire 27 
8239 (J 456 Padova Pub! 36 
8344 A 75 Tash Cire 24 
8630 I1670 " " 27 
8804 I1728 " " 27 
8974 I1768 " " 29 
8987 fJ 612 " " 27 
9031 I1785 " " 29 
9094 (J 1270 " " 27 
9247 (J 1111 " " 27 
9301 A 570 " " 29 
9343 I1865 " " 29 

2 Pub!ASP47, S. 151 (1935). 
4 Pub! Obs UnivMinnesota 2, Nr.l (1934). 
6 Astr Abh Erg.-Heft der A N 5. Nr.5 (1928). 
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Tabelle 4 (Fortsetzung). 

ADS Stem Quelle ADS Stern Quelle 

9413 21888 Tash Cire 27 13125 Ho 581 Tash Cire 27 
9494 21909 " " 27 13461 02400 

" " 27 
9578 21932 Poulk Cire 12 14073 fJ 151 " " 29 
9626 21938 Tash Cire 27 14360 22729 

" " 27 
{TaSh Cire 27 14424 fJ 367 Padova Publ 33 

9716 02298 Publ ASP 46, 1S)6 
14773 02535 {Tash Cire 27 

Poulk Cire 8 Publ Minnesota II, 1 
9757 .I'1967 Tash Cire 27 14787 AGC13 Tash Cire 27 
9769 21989 A J 44, 68 15281 fJ 989 {" ,,27 
9909 21998 Tash Cire 27 Ap J 79, 449 

10188 A 15 " " 29 15300 A 1223 Tash Cire 24 
10360 Hu 1176 " " 29 15972 Kr60 

" " 27 
10598 22173 II JI 27 16326 A 632 I. JJ 24 

{" ,,29 
16417 02536 Union Cire 92 

10660 fJ 962 A J 43, 164 16665 fJ 80 Tash Cire 27 
Ap J 80, 270 16800 fJ 1266 " " 27 

10786 AC7 Tash Cire 27 17052 A 2700 II II 24 
10871 A 235 " " 19 17175" fJ 733 Publ Minnesota II, 1 
11046 22272 " 

Bull 4 - fJ 416 Tash Cire 27 
11186 22294 A J 43, 105; 44, 71 - I 365 Padova Publ 36 

11871 Ii 648 {Tash Cire 27 - 'P 47 Tash Cire 32 
Ap J 80, 270 - B 1909 

" JI 
32 

11950 Hd 150 Tash Cire 27 - ~ 31 {Tash Bull 4 
12096 B 427 " " 27 Line Rend 18, 386 
12447 22525 " " 29 - 1jJ Argus Tash Cire 27 
12880 22579 " " 29 - )' Centauri 

JI " 27 
12972 02387 " " 27 - P Eridani Publ Minnesota II, 1 
12973 AGC 11 

" " 27 

Systeme zusammengestellt. Die von VORONOV in den Tashkent Circularen ver
offentlichten zahlreichen Bahnelemente sind vorHi.ufig ohne Vergleich mit den 
Beobachtungen mitgeteilt. Bei retrograden Bahnen ist die Zahlweise von ro hier
bei nicht einheitlich, so daB vereinzelt Zweifel entstehen konnen. 

e) Spektroskopische Doppelsterne. 
72. Allgemeines tiber spektroskopische Doppelsterne. Uber die Wahr

scheinlichkeit der Entdeckung spektroskopischer Doppelsterne stellt SCIGOLEVl 
theoretische Untersuchungen an und findet die Haufigkeit der kleinen Ex
zentrizitaten gegenuber der theoretischen Entdeckungswahrscheinlichkeit un
erklarlich hoch. 

Die uberaus wichtige Frage, inwieweit Geschwindigkeiten aus Linien
verschiebungen als Bahnbewegung gedeutet werden durfen (vgl. Ziff. 121), ist 
mehrfach statistisch behandelt worden. Nach der schon von O. STRUVE ver
wendeten Methode gelangt BEER2 zu einer Bestatigung der friiheren Resultate, 
wahrend PERRINE 3 allgemein die variablen Radialgeschwindigkeiten kleiner 
Perioden mit Bahnbewegung als unvereinbar betrachtet und Erklarung in 
Pulsationen sucht (vgl. hierzu noch die Kritik O. STRUVES4). 

73. Ruhende Kalziumlinien. Die neuere Entwicklung dieses mit dem 
Doppelsterncharakter nicht verknupften Problems ist in ausfiihrlicher Weise 
in der Untersuchung von PLASKETT und PEARCE5 "The Problems of the Diffuse 
Matter in the Galaxy" enthalten. 

1 RAJ 10, S. 16 (1933). 2 Berlin-BabelsbergVeriiff 5, Heft 6 (1927). 
3 AN 248, S. 129 (1933); 252, S.253 (1934). 
4 AN 249, S.99 (1933). 6 Publ Astrophys Obs Victoria 5, Nr. 3 (1933). 
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74. Anomalien in Radialgeschwindigkeitskurven. Abweichungen von 
elliptischer Bewegung konnen bei Storung durch eine 3. Masse oder gegenseitiger 
Storung der beiden sehr dicht benachbarten Komponenten hauptsachlich in der 
Drehung der Apsidenlinie beobachtet werden; beide Falle werden spater noch 
eingehender behandelt. Auch die Rotation der Komponenten verursacht bei 
Bedeckungsveranderlichen systematische Abweichungen der Radialgeschwindig
keiten. 

75. Systematische Unterschiede der Radialgeschwindigkeiten aus ver
schiedenen Linien. Einen neuen Typus stellt nach O. STRUVE 1 der Stem 17 Leporis 
dar, dessen Spektrum offenbar aus zwei Teilen zusammengesetzt ist. Der eine 
enthalt verwaschene Linien, die im Mittel die Geschwindigkeit 0 ergeben, dagegen 
zeigt das zweite Spektrum, aus scharfen Linien bestehend, erhebliche Anderungen. 
1m normalen Zustand folgt die Geschwindigkeit zu -40 km/sec, mit genaherter 
Periode 155d treten Komponenten der Linien auf, die eine Geschwindigkeit von 
-150 km/sec ergeben, gleichzeitig erscheint die Intensitat fast alier Absorptions
linien stark vermindert. Die Linienverdopplung und die resultierende Schwan
kung der Radialgeschwindigkeit kann in diesem Falle nicht durch Bahnbewegung 
erklart werden; STRUVE betrachtet das erste Spektrum als Spektrum der 
umkehrenden Schicht und das zweite als Spektrum einer bewegten Gashiille 
des Stems. 

Auf Stromungen in Stematmospharen machte schon 1931 GUTHNICK2 auf
merksam, der bei IX Lyrae und e Urs. maj. gesicherte Andeutungen hierftir fand. 

Nach RUFUS 3 ergeben bei dem Oe5-Stem HD 206267 die Linien ver
schiedener Elemente und lonisationsstufen systematisch stark verschiedene 
Werte der Radialgeschwindigkeit und der Amplitude. 1m Vergleich zu den 
H-Linien sind die Linien anderer Elemente in verschiedenem MaBe meist negativ 
verschoben, und mit Ausnahme von He+ sind die sich ergebenden Amplituden 
wesentlich geringer. Weitere Beispiele systematischer Linienverschiebungen siehe 
in Publ Univ Obs Michigan und MERRILLS Untersuchung 4 tiber das Spektrum 
von HD 33232. 

Ober Untersuchungen systematischer Linienverschiebungen aus Spektren 
groBer Dispersion vgl. noch die soeben erschienene Arbeit von ADAMS und 
MCCORMACK 5• 

76. Photometrische Priifung spektroskopischer Doppelsterne. Eine um
fangreiche Beobachtungsreihe zur Prtifung spektroskopischer Doppelsteme auf 
geringe Helligkeitsschwankungen mittels photoelektrischer Methode ist von 
STEBBINS6 durchgefiihrt worden; nur in seltenen Fallen traten Helligkeits
schwankungen auf. 

f) Bahnbestimmung spektroskopischer Doppelsterne. 
79. Grundgleichungen. Die in Ziff. 52a eingefiihrten THIELE-INNEs-Kon

stanten sind auch ffir Ephemeridenrechnung und Bahnverbesserung der spektro
skopischen Doppelsterne mit Erfolg verwendbar. Nach VAN DEN Bas seien 
daher die Grundgleichungen in nattirlichen Elementen hier angefiihrt (vgl. die 
Bezeichnungen aus Ziff. 52a): 

Aus z = ex + HY, wobei z in Bogensekunden angesetzt ist, folgt 
dz dX dY 
de = L dM + N dM' 

1 Ap J 76, S.85 (1932). B SitzberdAkad d WissBerlinMath-physKl1931. Nr. 2 u. 29. 
3 Publ Obs Univ Michigan 6. Nr.5 (1934). ' Ap J 79, S.343 (1934). 
6 Ap J 81. S.119 (1935). 8 Publ Washburn 15. Teil1 (1928). 
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wobei gesetzt sei: 

Hierin ist n die jahrliche Parallaxe und I-' die mittlere Bewegung; wird 
letztere in Grad pro Tag ausgedriickt, die Halbachse a der Bahn in km und die 
Geschwindigkeit dz/dt in km/see gereehnet, so ergeben sieh aus den Definitions-

gleichungen fUr C und H naeh Einfiihrung der GroBe K = ~~ die Ausdriieke: 
r 1 - e2 

L= .Ko(1-e2)tsinw, N= .Ko(1-e2)teosw. 
sm1 sm1 

Fiir die praktisehe Reehnung ist es vorteilhafter, den Faktor ~ nicht 
. . ,1 dX , 1 d Y ~m 1 .. 

bel Lund N anzubnngen, sondern X = -'--0 dM' Y = -'--0 dM emzufuhren. sm1 sm1 
Die Differentialquotienten dX/dM, dY/dM k6nnen den Tafeln fiir X, Y 

(Union Cire 71, App.) direkt entnommen werden, so daB die Ephemeridenreeh
nung fiir spektroskopisehe Doppelsterne ebenfalls vereinfaeht erseheint. Die na
tiirlichen Elemente Lund N treten an Stelle der iibliehen Elemente K und w. 

80. Bahnbestimmungsmethoden spektroskopischer Doppelsterne. Neue 
oder Abanderungen friiherer Methoden zur Bahnbestimmung spektroskopiseher 
Doppelsterne sind von folgenden Autoren in Vorsehlag gebraeht worden: KER
RICHI, MADERNI 2, ORLOFF3, POG0 4, WESSELINK 5• 

86. Bahnverbesserung. Vereinfaehte Gestalt nehmen die Formeln fiir 
Bahnverbesserung bei Verwendung der THIELE-INNEs-Konstanten an6 • 

Aus der beobaehteten Radialgesehwindigkeit V = Y + LX' + NY', wobei 

X' = :!-' Y' = tit gesetzt sei, folgt die Fehlergleiehung 

L1V = L1y + X'L1L + Y'L1N + PvL1e + Qvl-'L1T + R.L11-'. 

Hierin ist abkiirzend gesetzt: 
P = L dX' + N dY' 

• de de ' 

dX' dY' 
Q.= -L dM -N dM' 

R. = -(t - T)Q •. 

Der Vorteil des Gleichungssystems besteht darin, daB die Differential
quotienten den Tafeln fiir X, Y in Union Cire 71, App. leieht entnommen 
werden k6nnen. 

89 a. Hypothetische individuelle Massen spektroskopischer Doppeisterne. 
Da aus Radialgeschwindigkeiten nur die Projektion der Aehse a sin i gefunden 
werden kann, sind die Massen aueh im Falle der Zweispektrensterne nur ableit
bar, wenn i bei Bedeekungsveranderliehen bekannt ist. Fiir diejenigen spektro
skopisehen Doppelsterne, deren absolute Helligkeiten aus Parallaxenbestim
mungen bekannt und deren beide Komponenten beobaehtbar sind, versueht 
PETRIE 7 individuelle Massen aus dem beobaehteten Massenverhaltnis 

ml :m2 = K2:KI 

unter Zuhilfenahme von EDDINGTONS Massen-Helligkeitsbeziehung zu finden. 
Aus 62 Systemen findet er im Mittel sin3i = 0,809 in guter Dbereinstimmung 

1 Union Cire 82. S. 123 (1930). 
3 Odessa Astr Obs 1930. 
5 BAN 6. S. 186 (1932). 
7 Publ Obs Univ Michigan 5, Nr. 13 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

2 Mem S A It 5, S.65 (1930). 
4 Ap J 67. S.262 (1928). 
6 Union Cire 68 (1926); BAN 3. S.149 (1926). 

(1934). 

45 
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mit KREIKENSl Resultat 0,797. Allerdings verursacht bei unsicherer Parallaxe 
der entstehende Fehler der Masse unter Umstanden, daB sin3i> 1 wird. 

g) Spektroskopische Doppelsterne mit bekannter Bahn. 
Typische Systeme. 

95. ; Aurigae. BOTTLINGERS Hinweis auf die Moglichkeit eines Bedeckungs
lichtwechsels hat voUen Erfolg gehabt. Die Bedeckung der B-Komponente 
durch den Hauptstern, der Dbergigant yom Typus K5 ist, konnte, aUerdings 
unvoUstandig, erstmals im Januar 1932 beobachtet werden; die Resultate der 
Bedeckung von 1934 Aug./Okt. versprechen voUstandigere Daten. Das Minimum 
dauert 38d ,5, Lichtabfall und Wiederanstieg erfolgen nach den neuesten Schatzun
gen in ca. od,86. Da die B-Komponente verdeckt wird, ist die Amplitude stark 
abhangig von der effektiven Wellenlange, visuell umfaBt der Lichtwechsel nur 
etwa om,2, lichtelektrisch (Aeff "" 4500) etwa om,4, photographisch je nach 
Plattensorte und Objektiv om,5 bis >1m. Die ungewohnliche Bedeutung dieses 
Systems beruht darauf, daB hier hypothesenfreie Werte fUr Durchmesser, Masse 
und Dichte eines Ubergiganten zu erlangen sind, auBerdem versprechen die 
Beobachtungen der K-Linie des Begleiters AufschluB iiber die offenbar wech
selnden Ausdehnungs- und Dichteverhaltnisse einer den Hauptstern umgeben
den Gashiille. Beziiglich weiterer Einzelheiten sei auf die Arbeiten von GUTH
NICK2, HOPMANN 3, BEER4 und HUFFER 5 verwiesen. 

101. Sterne vom (jJ Persei -Typus. Ein neuer interessanter Vertreter dieses 
Typus ist der 1927 von O. STRUVE 6 angekiindigte B5p-Stern 27 Canis majoris. 
Mehrjahrige Periode, Spektralbeschaffenheit, Vorhandensein von Oszillationen 
kurzer Periode verweisen ihn in diese Klasse, wenn auch Besonderheiten auf
treten. Aus den Linien von H, He und einiger Metalle findet STRUVE stets inner
halb der MeBgenauigkeit gelegene, iibereinstimmende Werte der Radialgeschwin
digkeit; als Bahnbewegung betrachtet, ergibt sich daraus der mit den geltenden 
Anschauungen unvereinbare Betrag von 2000 0 als Minimalmasse. 

Nach McLAUGHLIN? liegt der normale Fall eines variablen Be-Spektrums 
vor, die Unmoglichkeit der Bahnbewegung fUr diese Klasse folgt aus den starken 
Schwankungen, denen die Umlaufszeit unterworfen ist. 

Systematische Untersuchungen einiger Sterne dieses Typus, die eine Reihe 
gesetzmaBiger Veranderungen der Spektrallinien andeuten, sind in Ann Arbor 
ausgefiihrt und in den Publications of the Observatory of the University of Michi
gan mitgeteilt. Auch der von MERRILLs untersuchte Be-Stern HD 33 232 diirfte 
diesem Typus zuzurechnen sein. 

109. Katalog der Bahnelemente spektroskopischer Doppelsterne. Zu dem 
im Handbuch abgedruckten MooREschen Katalog veroffentlichte LUDENDORFF9 
einen Nachtrag der bis Juli 1927 berechneten Bahnelemente von 51 spektro
skopischen Doppelsternen. Nachfolgend werden fiir die mir bis Marz 1935 be
kannt gewordenen Bahnbestimmungen in Erganzung zu LUDENDORFFS Liste 
wenigstens die Literaturnachweise fiir 151 Systeme gegeben. 

1 M N 89. S.589 (1929). 
2 Sitzber d PreuB Akad d Wiss Phys-math Kl 1932. S. 57. 
3 Mitt Sternw Leipzig Nr. 1 (1933). 
4 M N 95. S.24 (1934). 
6 Ap J 81. S.292 (1935). 
6 Ap J 65. S.273 (1927); 66. S. 113 (1927); 68. S.109 (1928); 73. S.301 (t931); 81. 

S. 345 (1935). 
7 Ap J 75. S.60 (1932). 
8 Ap J 79. S.343 (1934). 9 V J S 62. S.235 (1927). 
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Tabelle 5. 

/; And. Cp X, 8, S.35 i. Hya. • I M N 88, S. 653. 
.l- And. Mer 4; Min II, 1- 23' Hya. · : Cp X, 8, S. 49. 
9 And. Wash 15, S.117. RT Lac. Ap J 74, S. 101. 
32 Aqr. LOB 446. CM Lac. Ap J 79, S. 95. 
x Ari LOB 433. 950 Leo. Ap J 66, S. 135. 
{J Aur. o 1926; Pu B 11, S.359. ~ Lib. Mieh 6, S. 29. 
RT Aur. Mich 5, Nr. 3. E Lib. ASP42, S. 355; LOB433. 
TT Aur. Ap J 73. S. 77- {J Lyr . Mieh 5, Nr. 6; Hary Ann 84, 
RU Cam. Ap J 68, S. 408. Nr.8, S.207. 
IX CVn Ap J 76, S. 313. R Lyr. AN 236, S. 281. 
RS CVn Ap J 72, S. 41. IX Ori .! MN 88, S. 660; Ap J 77, 
27 CMa Ap J 65, S. 273; 73, S.301- S. 110. 
30~ C Ma Ap J 68, S. 335. 28YJ Ori Ap J 68, S. 309. 
{J Cap. Cp X, 8, S. 76. 61!-l Ori Ap J 70, S. 256. 
42 Cap. Cp X, 8, S. 81; :.vIin. II, 1- ~ Pay. Cp X, 8, S. 72. 
1 Car ASP 46, S. 255. x Pay. LOB 412. 
21 Cas Wash 15, S. 103. {J Per .' BAR4,S.555;Mieh6,S.12. 
UU Cas Ap J 79, S. 84. 7: Per .! RLR17,S.940; 18,S.458. 
t2 Cen LOB431 ;ASP 41, S. 370. b Per. · I D A 0 4, S. 309. , 
i Cen Cp X, 8, S. 57. A Per. · D A 0 4, S. 161-
M Cen Cp X, 8, S.61. /; Pse · , Ap J 77, S. 310. 
{J Cep. LOB418; AN248, S.397; 7: Pup. • I M N 88, S. 648. 

ApJ70,S.127; DA04, {J Ret. .• MN 88, S.645. 
S. 171- S Sge · : Mieh 4, S.75. 

U Cep. Ap J 72, S. 205. U Sge ApJ 71, S.336. 
/; Cet Cp X, 8, S. 40. !-l Sgr AN 246, S. 425. 
5 Cet Ap J 77, S.31O. X Sgr ASP 44, S. 324. 
13 Cet Ap J 78, S. 225. Y Sgr · . P A 38, S. 92. 
~ Col Cp X, 8, S.45. IX Seo · ' M N 88, S. 669. 
IX CrB. Mieh 5, Nr.7 6n Seo · i ApJ 66, S.217. 
RWCrB. Ap J 79, S. 89. {J Set · • D A 0 4, S. 35. 
IXl()(.2Cru . LOB 441- i. Tau. · ' WashPr13, S. 833; Mich 6, 
I}' Cru . LO B 435. S.21-
b 2 Cyg. PA38, S.25;Mieh4, S. 199. 1; Tau. P A 35, S. 488. 
Y Cyg. M N 90, S. 754; D A 0 4, 103 Tau. D A 0 4, S. 261. 

S.341- 4 {J Tri Ap J 67, S. 336. 
GO Cyg. R AS C 27, S.62. 1; TrA Cp X, 8, S. 64. 
rJ Del. Ap J 68, S.319. TrA Cp X, 8, S. 68. 
X Dra. LOB 400; Min II, 1- IX Tue. M N 88, S.657. 
36~ Eri Ap J 65, S. 300; 67, S. 399. e Tue. ASP 41, S. 371. 
IXl Gem (B) . 

: }Min II, 1. 
.; UMa ASP 42, S. 41; LOB 432 . 

IX2 Gem (A) TX UMa R A S C 26, S. 382. 
r Gem BAN 6, S.186. IX UMi ASP41,S.254; ZfAp5, 

Gru. Cp X, 8, S. 89. S.294; BA R4, S.537. 551-
1; Her. Ap J 68, S.319. m Vel Cp X, 8, S. 53. 
u Her. ASP 43, S. 30. H Vel ASP 42, S. 354; L 0 B431. 
RX Her. Ap J 68, S. 51- IX Vir Ap J 80, S. 365. 
AK Her. Ap J 79, S. 89. AG Vir Ap J 79, S. 89. 

Boss 35 br Ap J 80, S. 120. Boss 4444 ASP 42, S. 342. 
523 D A 0 6, S.1- 4876 D A 0 6, S.7. 
613 D A 0 4, S. 309. 5565 D A 0 4, S. 108. 
809 R A S C 22, S. 335. 5579 D A 0 3, S. 324. 

1074 ASP 43, S. 268. 5683 Ap J 65, S. 295· 
1953 Ap J 80, S. 181- 6129 Ap J 80, S. 181-
2035 ASP 44, S. 254. HD 698 M N 92, S. 877-
2824 Ap J 80, S. 181- 1337 D A 0 3, S. 13, 275 .. 
3138 Ap J 75, S.348. 19820 D A 0 4, S.67. 
3180 D A 0 4, S. 303. 29376 D A 0 6, S.59. 
3555 D A 0 3, S. 335. 34335 Ap J 68, S. 42. 
3827 D A 04, S.32. 39698 } DAO 6, S.59. 
4129 ASP 46, S. 238. 44701 
4177 D A 0 4, S. 179. 

45* 
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Ta belle 5 (Fortsetzung). 

HD 57060 } DAO 6, S.49. 
HD 214240 D A 0 3, S. 358. 

57103 214686 Ap J 74, S. 201. 
73169 } 
75767 

Ap J 74, S.201. 

101177 Ap J 68, S. 42. 
125335 D A 0 6, S.79. 
163181 Ap J 67, S. 341. 
176819 D AO 4, S.97· 
176853 D A 0 4, S.75. 
185936 D A 0 6, S.11. 
193536 D A 0 4, S. 103. 
196362 Pu C 8, S.16. 
198287 Ap J 78, S. 200. 
198391 PuC 7, S.16. 
206267 Mich 6, S.45· 
206546 Ap J 74, S. 201. 
208095 D A 0 6, S.59. 
210334 R A S C 27, S. 146. 

Abkiirzungen: 
ASP = Publ Astr Soc Pacific. 
BAR = Bull Acad U S S R. 
Cp = Cape Annals. 

216014 
218440 

HR 976 
1401 
1528 
3352 
5702 
6290 
6611 
6979 
7200 
7260 
7338 
8210 
8584 

D A 0 = Publ Dom Astrophys Obs Victoria. 
LOB = Lick Obs Bull. 
Mer = Contrib Merate. 
Mich = Publ Obs Univ Michigan. 
Min = Publ Obs Univ Minnesota. 
o = Odessa Observations. 
P A = Pop Astr. 
Pu B = Poulkovo Bulletin. 
Pu C = Poulkovo Circular. 
R A S C = Journal Royal Astr Soc Canada. 
R L R = Rom Lincei Rend. 

V F P A 4, S. 177. 
D A 0 6, S.49. 
D A 0 6, S.79. 
D A 0 4, S. 309. 
D AO 6, S.79. 
D A 0 4, S. 309. 
D A 0 4, S.55. 
D A 0 6, S.79. 
D A 0 4, S.81. 
D A 0 4, S.85. 
R AS C 22, S. 143. 
PuC 7, S. 1. 
D A 0 4, S. 182. 
D A 0 4, S. 161. 
Pu C 8, S.10· 

V F P A = Verein v. Freunden d. Phys. u. Astr., Gorki. 
Wash = Washburn Publ. 
Wash Pr = Washington Nat Ac Proc. 

h) Die Bedeckungsveranderlichen. 
110a. Klassifikation und Katalog der Bedeckungsveranderlichen. Die rege 

Entdeckungstatigkeit auf dem Gebiet der Veranderlichen hat auch eine un
geahnte Fulle von neuen Bedeckungsveranderlichen zutage gef6rdert, haupt
sachlich ist dies auf die von GUTHNICK1 eingerichtete planmaBige photographische 
Dberwachung des Himmels in Babelsberg, Bamberg und Sonneberg zuruckzu
fiihren. PRAGERS Liste in dem "Katalog und Ephemeriden veranderlicher Sterne 
fur 1935" weist folgende Verteilung der bisher bekannten 703 Systeme auf die 
einzelnen Typen auf: 

Algolsterne 
{J Lyraesterne 
W Drs. maj. Typus 
Typus unbekannt. 

498 + 17 
80 + 19? 
59 
46 

Die Mehrzahl der neuentdeckten Systeme ist natiirlich sehr schwach, und 
ihre Beobachtung wird in den meisten Fallen nur rohe Angaben liefern, die zur 
sicheren Bahnbestimmung nicht ausreichen. Es mehren sich daher die Stimmen, 
die eine Beschrankung der Entdeckungen zugunsten eingehender Beobachtung ge
eigneter typischer Objekte sowohl photometrisch als auch spektroskopisch fordern. 

1 Sitzber d Akad Wiss Berlin Phys-math Kl 1928, S.258. 
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111. Bahnbestimmung der Bedeckungsveranderlichen. Zur Ableitung der 
Elemente aus den Lichtkurven sind folgende Arbeiten und Tafeln neu erschienen: 

P. HARZERl: Uber die Helligkeitsabnahme von Bedeckungsveranderlichen, 
Formeln und Tafeln zur Berechnung der Helligkeitsabnahme flir verschiedene 
Phasen und randverdunkelte Scheiben. 

E. HETZER2: Beitrag zu H. N. RUSSELLS Methode der Berechnung der 
Elemente von Verfinsterungsvariablen unter Voraussetzung von Kreisbahnen 
und gleichmaBig hellen Sternscheiben. 

M. WEND2: Eine Tafel zur Theorie der Bedeckungsveranderlichen (auf 
FETLAARS Modifikation der RUSSELLschen Methode beruhend). 

Eine graphische Methode, die auch theoretisch verwickelte Falle zu behandeln 
gestattet, teilt SITTERLy3 mit. 

Zur raschen Prufung von photometrischen Systemkonstanten und Licht
kurven gibt GAPOSCHKIK 4 brauchbare Anweisungen. 

Die zur Rektifikation von Lichtkurven fur Bahnbestimmung benotigten An
nahmen uber Elliptizitat der Komponenten, Randverdunkelung, Reflexion und 
Periastroneffekt sind in theoretischer und praktischer Hinsicht untersucht worden. 

Die Elliptizitat behandelt in eingehender Weise WALTER5. Aus den auBer
halb der Bedeckungsphase liegenden Teilen der Lichtkurve ergibt sich gleicher
weise fur Sternscheiben mit und ohne Randverdunkelung, daB praktisch nicht 
zu entscheiden ist, ob beide Komponenten ahnliche oder verschiedene Gestalt 
besitzen, bei der ublichen Rektifikation folgt nur eine mittlere Elliptizitat! Da
gegen kann unter Zuhilfenahme einer statistischen Beziehung zwischen Massen
verhaltnis und Helligkeit der Komponenten, aus der bekanntlich auch die hypo
thetische Dichte gefolgert wird, nach den von WALTER gegebenen Formeln die 
Elliptizitat der einzelnen Komponenten bestimmt werden. WALTERS Formeln 
und Hilfstafeln ermoglichen es, die KorrektionsgroBen zu berechnen, die an die 
ursprungliche Lichtkurve angebracht werden mussen, urn sie auf den Fall gleicher 
Elliptizitat beider Komponenten zu reduzieren. Der Effekt der verschiedenen 
Elliptizitat beider Komponenten erreicht sein Maximum im Hauptminimum der 
Bedeckung und wirkt entgegengesetzt zur Randverdunkelung, die dadurch ver
deckt werden kann. 

Die Randverdunkelung ist teils theoretisch, teils praktisch in bezug auf 
Spezialobjekte von KRAT 6 und von HIMPEL7 behandelt worden. 

Ausgedehnte Untersuchungen liegen uber den 1908 an RT Persei von DUGAN 
entdeckten Reflexionseffekt vor. Von verschiedenen Gesichtspunkten aus
gehend haben STEBBINS II, EDDINGTO~ 9 und MILNE10 die Wirkung einer Reflexion 
behandelt. 

Wahrend STEBBINS den Effekt hauptsachlich der diffusen Reflexion der 
Oberflachen der Sterne zuschreibt, behandeln EDDINGTON und MILNE die strah
lungsenergetischen Konsequenzen, beschranken sich allerdings auf weit getrennte 
Sterne. 

PIKE ll laBt diese Einschrankung fallen und erhalt, von MILNES Theorie aus
gehend, eine zuverlassigere Naherung des Verlaufes. KRAT12, der ebenfalls die 

1 Publ Kiel 16 (1927). 2 Diss. Leipzig 1931. 
3 Contr Princeton Univ Obs Nr. 11 (1931). 
4 AN 248, S. 157 (1933); 254, S.397 (1935). 
5 Untersuchungen fiber Bedeckungsveranderliche. Veroff Sternw Konigsberg Heft 2 

(1931). 
6 Z f Ap 5, S.60 (1932); 6, 
7 AN 252, S.49 (1934). 
9 M N 86, S. 320 (1926). 

11 Ap J 73, S.205 (1931). 

S.96 (1933); RAJ 10, Nr.3 (1933). 
8 Probleme der Astr. (Seeliger-Festschrift S.442 (19241. 

10 MN 87, S.43 (1926). 
12 M N 94, S. 70 (1933). 
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Reflexion behandelt, weist darauf hin, daB der Periastroneffekt, der nur bei 
schwach exzentrischen Babnen auf tritt, nicht durch Vermehrung der Reflexion 
in der N1i.he des Periastrons erzeugt wird, sondern offenbar durch Fluterscheinun
gen und Pulsationen entsteht. 

11ta. Librationsschwingungen in engen Systemen. Apsidenbewegung. 
Zur Erklarung systematischer Abweichungen der Lichtkurven von W Urs. maj. 
stellte WALTERl die Hypothese von Librationen der Hauptkomponente, hervor
gerufen durch einen dritten Korper, auf. 

Librationen treten aber, wie er selbst spater zeigte 2, ganz allgemein bei 
engen Systemen mit elliptischen Komponenten schon bei schwach exzentrischen 
Babnen auf, so daB die Annabme einer dritten Masse iiberfliissig ist. Die Losung 
der LAGRANGESchen Bewegungsgleichungen, die WALTER fiir kreisahnliche Bahnen 
und ffir den Fall der Gleichheit von Rotationszeit beider Komponenten mit der 
Umlaufszeit durchgefiihrt hat, fiihrt auf ein System von gekoppelten Schwingun
gen. Es ergeben sich drei verschiedene Librationsperioden, welche von den Dimen
sionen des Systems und von der Dichtekonzentration der Komponenten abhangen. 
Die Untersuchung einiger Spezialfalle dieser angedeuteten allgemeinen Be
wegungstheorie liefert folgende fUr die praktische Erprobung wichtigen Resultate: 

1. Paare mit groBerem Abstand (Elliptizitat der Komponenten sehr klein). 
Merklich ist in diesem Falle nur die Librationsperiode, die nabezu gleich der 
Umlaufszeit ist; die schwach exzentrische Ellipse zeigt geringen Riicklauf der 
Apsidenlinie. Da bei nicht mit der Umlaufszeit iibereinstimmender Rotationszeit 
aus den Rotationsellipsoiden der Komponenten ein VorsGhreiten der Apsidenlinie 
eintritt, kann aus der beobachteten Bewegungsrichtung des Periastrons die kosmo
gonisch bedeutsame Frage der Art der Rotation entschieden werden. 

2. Paare, deren Komponenten stark verschiedene Elliptizitat besitzen. 
(WALTERS spezielle Aigoisysteme, bei denen die helle kleinere Komponente kugel
formig, die schwache groBe Komponente stark elliptisch ist.) Merklich werden 
zwei Librationsperioden, deren eine etwas groBer, die andere etwas kleiner als 
die Umlaufszeit ist (Algol, U Cep, u Her). 

3. Beide Komponenten sind stark elliptisch ({J Lyrae- und W Urs. maj.
Typus.) Hierbei werden die moglichen drei Librationsschwingungen merklich. 
Die Perioden sind theoretisch groBer, etwa gleich und kleiner als die Umlaufs
zeit. Die Untersuchung der Beobachtungen von W Urs. maj. und {J Lyrae be
statigt im wesentlichen diese Angaben, doch treten gelegentlich noch wirkliche 
"physikalische" Helligkeitsschwankungen auf, auch zeigen die Librations
konstanten kleine sakulare Anderungen. 

Die unter 1 schon erw1i.hnte Drehung der Apsidenlinie kann auBer durch den 
storenden EinfluB eines dritten. Korpers oder der durch Librationen hervor
gerufenen Bewegung ailgemein bei abgeplatteten rotierenden Korpern eintreten; 
die Geschwindigkeit der Apsidenbewegung hiingt von der Gestalt (Elliptizitat) der 
Komponenten und der Massenverteilung im Innern (Dichtekonzentration) abo 

RUSSELL3 leitete 1928 eine Beziehung ab, die noch die Wirkung der Flut
deformation der Komponenten beriicksichtigt, und fand in Anwendung auf die 
gesicherte Periode des Apsidenumlaufes von Y Cygni 4 eine, im Vergleich zu der 
aus der Theorie des Sternaufbaues folgenden, auffallig geringe Dichtekonzentra
tion. LUYTEN5, der ffir das spektroskopische System 13 Ceti die Apsidenbewegung 
als FOlge der Elliptizitat der Komponenten deutete, wies darauf hin, daB ffir 

1 Konigsberg Beob 45. Abt .• S. 1 (1929). 
2 VerOff Sternw Konigsberg Heft 3 (1933); V J S 68. S.339 (1933). 
3 M N 88. S.641 (1928). 4 M N 91. S.212 (1931). 
5 Ap J 78. S.225 (1933); Publ ASP 45. S.297 (1933). 
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eine Reihe von Bedeckungsveranderlichen die nach RUSSELLS Formel sich er
gebenden Apsidenbewegungen feststellbar sein mtiBten. 

Bekanntlich gelingt die Feststellung von Apsidenbewegung auch ohne spek
troskopische Beobachtungen bei Bedeckungsveranderlichen mittels der durch 
Lichtzeitanderung infolge Bahndrehung bewirkten gegenseitigen Verschiebung der 
Minima. Beispiele hierfUr geben neuerdings SHAPLEY und KELLER! fUr YY Sagi
tarii und UITTERDIJK 2 fUr 62.1933 Lacertae. 

Auch WALTERS Untersuchungen tiber die Elliptizitat und die Librations
schwingungen gestatten Rtickschltisse auf die Dichtekonzentration der Be
deckungsveranderlichen, wobei die Ergebnisse eben falls gegentiber den Theorien 
des Stemaufbaues zu kleine Werte andeuten. Allerdings weist THURING 3 darauf 
hin, daB diese SchluBfolgerungen nicht zwingend sind, und KLAUDER 4 , der 
den gesamten Fragenkomplex zusammenfassend behandelt, gelangt zu dem Er
gebnis, daB die Apsidenbewegung keinerlei entscheidende Aussagen tiber das 
Steminnere zu liefem vermag, wahrend die Elliptizitat prinzipiell eben so wie die 
Librationstheorie zwar brauchbare Werte ergeben konnte, zur Zeit aber weder 
die Theorien noch die Beobachtungsdaten hierzu ausreichen. 

111 b. Hypothetische Durchmesser und Dichten der Bedeckungsverander
lichen. Da nur bei Benutzung spektroskopischer Beobachtungen die Ermittlung 
der Dimensionen und Massen hypothesenfrei gelingt, andererseits diese Werte 
aber nur fUr wenige Systeme vorliegen, ist es wtinschenswert, die Elemente der 
anderen Systeme zur Bestimmung dieser wichtigen Konstanten unter Hilfs
annahmen zu verwerten. Entscheidend ist hierbei die Annahme der Masse und 
des Massenverhaltnisses der Komponenten. GAPOSCHKIN 5 berechnet aus den 
gesicherten Daten die Mittelwerte der Summe der Massen fUr kleine, mittlere 
und groBere Perioden und unterscheidet zwei verschiedene Massenverhaltnisse je 
nach GroBe des Verltaltnisses der Lichtstarken beider Komponenten. HOLMBERG 6 

stellt Summe der Massen und Massenverhaltnis als Funktionen der in Frage 
kommenden GroBen auf. Seien /hb, /hI die Massen der hellen und schwachen Kom
ponenten in Einheiten der Sonnenmasse, P die Periode in Tagen, SPb Spektral
typus der helleren Komponente (Bo = 1,0, Ao = 2,0 usw.), Lb Lichtstarke der 
helleren Komponente in Einheiten der Gesamtintensitat, dann ist statistisch: 

109(/hb + /hI) = -1,97logSPb + 0,30 logP + 1,14, 

fl+b = +0,47 Lb - 0,02SPb + 0,35 . 
fl. flr 

Massen, Bahnradien, Dimensionen und Dichten der Komponenten sind nach 
diesen Formeln von HOLMBERG fUr 211 Systeme berechnet worden; gegentiber 
den alten hypothetischen Werten, die auf der Annahme der Masse 1 ftir jede 
Komponente beruhen, ist eine erhebliche Verbesserung eingetreten. Wie der 
Vergleich mit den hypothesenfreien Werten ergibt, betragt der mittlere Unter
schied 32% bei den Massen und 16% bei den Bahnradien. 

113a. Ergebnisse der Bahnbestimmung der Bedeckungsveranderlichen. 
Wahrend bis 1911 nur etwa fUr 10 Systeme Bahnbestimmungen verftigbar 
waren, brachte die RUSSELLsche Methode eine starke Steigerung der Bahnrech
nungen. SHAPLEYS7 Standardarbeit enthalt Bahnbestimmungen von 90 Systemen, 
deren Resultate eingehend diskutiert werden. GAPOSCHKIN 8 gibt die photo
metrischen Systemkonstanten von 213 Bedeckungsveranderlichen nebst ausfUhr-

1 HarvBull893, S.6 (1933). 
3 AN 253, S.73 (1934). 
6 Berlin-Babelsberg Veroff 9, Heft 
7 Contr Princeton Nr. 3 (1915). 

2 BAN 7, S. 159 (1934). 
4 AN 255, S. 1 (1935). 

5, S.9 (1932). 6 Lund Medd (2) 71 (1934). 
8 Berlin-Babelsberg Veroff 9, Heft 5 (1932). 
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lichem Literaturverzeichnis und Diskussion, so daB hier der Hinweis auf diese 
Zusammenstellung geniigt. 

114. Algol. Zur Frage der langperiodischen Bahn vgl. Mc LAUGHLIN 1 ; die 
Periodenanderungen und ihre Ursachen behandelt FERRARI 2. 

115. ~ Lyrae. Von neueren Veroffentlichungen, die speziell Bestimmungen 
der Dimensionen des Systemes und die Bewegungsverhaltnisse zum Ziel haben, 
seien erwahnt die Arbeiten von TSCHERNy 3 und SANDIG4, Beschreibungen des 
Spektrums und seiner Veranderungen siehe bei MAURy5 und PILLANS 6. 

116 a. Rotationseffekt bei Bedeckungsveranderlichen. Das Auftreten 
eines merklichen Rotationseffektes, der die Radialgeschwindigkeiten wahrend 
der Bedeckung in systematischer Weise entstellt, ist verschiedentlich friiher ver
mutet worden. HOLT?, SCHLESINGER 8 und FORBES9 machten auf diese Erscheinung 
aufmerksam, und HELLERICHlO zeigte, daB Unterschiede zwischen spektrosko
pischen und photometrischen Elernenten mehrfach beseitigt werden konnten, 
wenn man in Riicksicht auf diesen Effekt die wahrend der Bedeckungsphasen 
erhaltenen Radialgeschwindigkeiten ausschloB. 

ROSSITERll gelang der Nachweis des Rotationseffektes bei fJ Lyrae, wahrend 
Mc LAUGHLINl2 die Sterne <X Coronae bor., fJ Persei, 1 Tauri, c5 Librae und RZ 
Cassiop. eingehender untersuchte und, abgesehen von einigen Andeutungen iiber 
systematische Fehler der benutzten Beobachtungen, den Effekt meist recht aus
gepragt fand. Aus dem Rotationseffekt konnen, unter Annahme der Rotations
achse senkrecht zur Bahnebene, die Dimensionen der Bahn und der Komponenten 
bestimmt werden, obwohl nicht angenommen werden darf, daB diese Werte denen 
aus Zweispektrensternen ebenbiirtig sind. 

i) Sterne vom ~ Canis majoris -Typus. 
117. Der ~ Canis majoris-Typus. Von den diesem Typus zuzurechnenden 

Stemen sind neuerdings folgende eingehender untersucht worden: 
v Eridani. Nach HENROTEAUl3 sind von allen Stemen dieses Typus hier die 

groBten Schwankungen in der Amplitude der Geschwindigkeitskurve vorhanden. 
Helligkeitsschwankungen nach BAKERl4. 

12 Lacertae. W. H. CHRISTIEl5 nimmt nach JEANS 16 zur Erklarung der 
Beobachtungen einen rotierenden, in Teilung begriffenen Stern an, der Pul
sationen ausfiihrt, die etwas geringere Periode besitzen, als die Rotationszeit 
betragt. 

fJ Cephei. Beobachtungsreihen in Victoria von VAN ARNAM17, Lick von MEN
DENHALLl8, Mt. Wilson von DUNcAN und H. M. MITCHELLl9, Babelsberg von 
GUTHNICK und MEYER, bearbeitet von KOHL20, Yerkes und Ann Arbor von 
CRUMp2l. Eine einheitliche Darstellung des gesarnten Beobachtungsmaterials ist 
bis jetzt noch nicht gegliickt. 

1 Publ Michigan 6. Nr.2 (1934). 2 AN 253. S.225 (1934). 
3 AN 235. S.106 (1929); 245. S.347 (1932); 249. S.205 (1933); 250. S.9 (1933); 

252. S. 387 (1934). 
4 Z f Ap 8. S. 1 (1934). 5 Harv Ann 84. Nr.8 (1933). 6 Ap J 80. Nr. 1 (1934). 
7 Astronomy and Astrophysics 12. S.646 (1893). 8 Publ Allegh 1. S. 123 (1909). 
S M N 71. S. 578 (1911). 10 AN 216. S. 277 (1922): 223. S.369 (1925). 

11 Publ Michigan 5. Nr.6 (1933). 12 Publ Michigan 5. Nr. 7 (1933); 6. Nr. 2 (1934). 
13 Publ Ottawa 9. Nr.4 (1927). 14 Publ ASP 38. S.93 (1926). 
15 Publ Astrophys Obs Victoria 3. Nr.9 (1926); 4. Nr. 5 (1928). 
16 M N 85. S.797 (1925). 
17 Publ Astrophys Obs Victoria 4. Nr. 12 (1929). 
18 Lick Bull 14. S.133 (1930). 19 Ap J 70. S. 127 (1929). 
10 AN 248. S.397 (1933). Bl Ap J 79. S.246 (1934). 
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118. (J Canis majoris. Am 3-Prismen-Mills-Spektrographen der Lick-Stem
warte stellte W. F. MEYER1 in den Jahren 1930-1932 eine groBere Beobachtungs
reihe an, die 19 Nachte mit .vollstandiger Dberdeckung der 6stundigen Periode 
enthalt. Die Amplitude der erhaltenen Geschwindigkeitskurven schwankte 
zwischen 3 km und 20 km periodisch in 49d ,1. Die Geschwindigkeiten konnen 
innerhalb der Beobachtungsfehler als Resultierende zweier Sinuskurven mit wenig 
verschiedenen Amplituden und Perioden dargestellt werden. 

Zur Erklarung wird Bahnbewegung in Od,250 und Pulsation in Od,251 an
genommen. 

j) Statistische und allgemeine Studien iiber Doppelsterne. 
119a. Allgemeine Statistik der Doppelsterne. Bei der Unvollstandigkeit 

des Beobachtungsmaterials, das besonders am Sudhimmel erst jetzt in rascher 
Auffullung begriffen ist, ist es selbstverstandlich, daB jede Statistik uber Ver
teilung noch nicht endgultig ist. Auch wirkt die erst langsamer zur Behebung 
kommende Unsicherheit uber Bahnelemente und daraus abgeleitete Parameter 
hemmend auf die absolute Sicherheit der Schlusse. Es scheint daher weder not
wendig, noch auch bei der Vielzahl der Untersuchungen moglich, samtliche Einzel
resultate anzuflihren. Abgesehen von den in den Ziff. 120-128 angeflihrten 
Arbeiten seien folgende erwahnt. 

a) Visuelle Doppelsterne. Zur Dbersicht uber unsere Kenntnis der 
Doppelsteme vgl. AITKENS2 Darwin Lecture, die neue statistische Abzahlungen 
enthalt. In einer Reihe von Arbeiten beschaftigt sich KREIKEN 3 mit den Ver
teilungsparametern. Die galaktische Konzentration der Doppelsterne scheint 
danach etwas geringer zu sein als bei Einzelsternen; die Zahl der Doppelsterne 
nimmt mit wachsender GroBenklasse rascher zu als die der Einzelsterne. Die 
Mehrzahl der Systeme gehort der Hauptserie an, die relative Haufigkeit der Riesen 
nimmt bei den Doppelsternen von B nach M ab, wahrend der GroBenunterschied 
der Komponenten wachst. Nach OORT4 besteht in den mittleren Geschwindig
keiten kein Unterschied zwischen Doppelsternen und einfachen Stemen. Auch 
GYLLENBERG5 findet keinen Unterschied bei der Verteilung von 125 Objekten 
mit f.l> 0",1 in bezug auf die Vorzugsrichtungen der Sternstromungen. 

Desgleichen sind die Einzelkomponenten der Doppelsteme an Masse denen 
der Einzelsterne vergleichbar, wie sich aus den Untersuchungen von OORT4, 
BRILL6, RABE 7, SHAJN 8 u. a. ergibt. 

b) Spektroskopische Doppelsterne. KREIKEN9 glaubt die Mehrzahl 
der Systeme der Hauptserie zurechnen zu mussen, da nur unter Benutzung der 
Massen der Zwerge eine Abhangigkeit der Neigung vom Spektraltypus zum Ver
schwinden gebracht werden konne (vgl. hierzu noch LUYTENS10 Kritik!). Auf die 
Statistik der charakteristischen Eigenschaften der spektroskopischen Doppelsterne 
von BEER 11 sei hier nochmals hingewiesen. 

c) Bedeckungsveranderliche. Me LAUGHLIN 12 stellt flir Sterne mit be
kannten Bahnen statistische Untersuchungen bezuglich Massen, absoluter Hellig
keiten. Dichte und Spektraltypus an, auch die galaktische Verteilung und die 
Periodenhaufigkeit wird einer Untersuchung unterzogen. 

1 PublASP 46. S.202 (1934). 2 MN 92, S. 596 (1932). 
3 BAN 4, S. 239 (1928); 5. S. 71, 109, 114 (1929); M N 89. S. 647 (1929); 90. S. 212, 

306 (1930). 
4 A J 35, S. 141 (1924). 5 Lund Medd (1) 132 (1933). 
6 Berlin-Babelsberg Veraff 7. Heft 1 (1927). 7 AN 231. S. 79 (1927). 
8 AN 226, S.49 (1925). 9 M N 89, S. 589 (1929); 90, S. 760 (1930). 

10 HarvBull 870 (1929); MN 91, S.938 (1931). 
11 Berlin-Babelsberg Veraff 5, Heft 6 (1927). 12 A J 38, S.21 u. 45 (1927). 
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Auch SHAJN 1 findet auf statistischem Wege GesetzmaBigkeit von Massen
verhaltnis, GroBendifferenz, Dichte und Temperatur des Begleiters in Abhangig
keit yom Spektraltypus. 

Eine ausfuhrliche Statistik der Bedeckungsveranderlichen, die sich auf alle 
Fragen erstreckt, ist in der umfangreichen Arbeit von GAPOSCHKIN 2 enthalten. 

120. Beziehung zwischen Periode und Exzentrizitat. MOORE und AITKEN 3 

untersuchen emeut diese Beziehung auf Grund eines erweiterten Materiales, 
welches 226 spektroskopische und 103 visuelle Doppelstembahnen umfaBt. Das 
sekundare Maximum der Exzentrizitat bei P = 30d ist infolge verbesserten 
Materiales nur mehr schwach ausgepragt; bei den Typen Oe bis AS nimmt fur 
Perioden unter 100d die Exzentrizitat erheblich schneller zu als bei den spateren 
Typen F bis M. 

122. Spektraltypen der Komponenten der Doppelsterne. LEONARD 4 und 
SHAJN 5 gelangten zu dem Resultat, daB im Mittel die schwachere Komponente 
der helleren im HERTZSPRUNG-RussELLschen Sinne der Entwicklung vorausgeht, 
doch weist SIEDENTOPF6 nach, daB dieser SchluB irrig ist. Die Spektren von 
53 Bedeckungsveranderlichen (beide Komponenten), von denen 25 auf eigenen 
Beobachtungen beruhen, werden von WYSE 7 behandelt. Bei kurzperiodischen 
Bedeckungsveranderlichen sind groBere Spektralunterschiede nicht vorhanden, 
allgemein haben die Begleiter spateren Spektraltypus als die Hauptsteme. Der 
Vergleich der aus den Spektren abgeleiteten Oberflachenhelligkeiten mit den aus 
der Lichtkurve folgenden Werten enthiillt bemerkenswerte Abweichungen, die 
teilweise als reell betrachtet werden mussen. 

123. Massen der Doppelsterne. Massenverhaltnis. Die Steigerung der 
Kenntnis der Parallaxen gestattet nun fur eine groBere Zahl von visuellen Doppel
stemen die Berechnung der Summe der Massen. PITMAN 8 gibt in einer neuen Liste 
die Massen von 104 Systemen, von denen 33 als erstklassig betrachtet werden, 
bei 51 Systemen liegen dagegen nur unsichere Parallaxen zugrunde. Es sei hier 
auf die neue Liste von 4179 spektroskopischen Parallaxen von Mt. Wilson 9 ver
wiesen, die auch zahlreiche Doppelsteme enthalt. 

Zusammenstellung der Massen der Bedeckungsveranderlichen siehe bei GA
POSCH KIN 10 sowie HOLMBERG 11 (vgl. Ziff. 111 b). 

Das Massenverhaltnis visueller Doppelsteme zeigt nach BERNEWITZ12, RARE-I3 

u. a. eine gut ausgepragte GesetzmaBigkeit zur GroBenklassendifferenz der Kom
ponenten; Massenfunktion und Massenverhaltnisse spektroskopischer Doppel
sterne untersucht eingehend HELLERICH14, derein verschiedenes Verhalten findet, 
je nachdem 1 oder 2 Spektren sichtbar sind. 

Hypothetische Massen fur Doppelsteme bekannter Bahnen konnen unter 
Verwendung verschiedener Zustandsgleichungen berechnet werden. EDDINGTONS 
Massenhelligkeitsbeziehung wird fur ahnliche Zwecke meist verwendet, erwahnt 
seien aber in diesem Zusammenhang noch die Arbeiten von BRILL15, der die em-
pirisch gepriifte Konstanz von kfi (k = Massenabsorptionskoeffizient, e = Kon
stante der Energieerzeugung) verwendet, und RABE16, dessen Zustandsgleichung 
det Zwergsteme der Temperatur und nicht der Masse den ausschlaggebenden Ein
fluB zuschreibt. Eine einwandfreie Entscheidung ist zur Zeit weder in dem einen 

1 M N 88. 5.213 (1928). B Berlin-Babelsberg Veroff 9. Heft 5 (1932). 
3 Publ ASP 36. 5.326 (1924). 4 Lick Bull 10. 5.169 (1921). 
5 AN 226. 5.49 (1925). 8 GOttingen Veroff Heft 3. s. 55 (1928). 
7 Lick Bull 17. 5.37 (1934). 8 A J 39. 5.57 (1929). 
9 Ap J 81. 5.187 (1935). 10 Berlin-BabelsbergVeroff 9. Heft 5. 5.74 (1932). 

11 Lund Medd (2) 71 (1934). 12 AN 213. S. 1 (1921). 
13 AN 225. 5.220 (1925). 14 AN 220. 5.249 (1924). 
15 Berlin-BabelsbergVeroff 7. Heft 1 (1927). 18 AN 225. 5.217 (1925): 231. 5.79 (1927). 
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noch anderen Sinne moglich, da das Beobachtungsmaterial noch nicht ausreicht, 
wie SIEDENTOPF I und KIENLE2 gezeigt haben. 

124. Hypothetische und dynamische Parallaxen der Doppelsterne. Aus
gedehnte Untersuchungen fiber die theoretisch aus beobachteter Bahnbewegung 
zu gewinnenden Parallaxen, fUr die allgemein die Bezeichnung dynamisch vor
geschlagen wird, stellt RUSSELL 3 an, der die Methoden vonHERTZSPRUNG-RUSSELL, 
JACKSON und COMSTOCK diskutiert und zu folgender Formulierung gelangt, die 
bei der Bestimmung des Korrektionsfaktors n auf EDDINGTONS Massenhelligkeits
beziehung zuruckgreift. Seien fUr Systeme mit bekannten Bahnelementen p die 
gesuchte dynamische Parallaxe, a die Halbachse der Bahn in Bogensekunden, 
Pdie Umlaufszeit in Jahren, neinKorrektionsfaktor, dann ist p =ndl ; d l = aP-i. 
1m FaIle unbekannter Bahnelemente sei die dynamische Parallaxe h, die be
obachtete Distanz s und die beobachtete Bahnbewegung w (in Bogensekunden 
pro Jahr) , dann wird h = nhI; hI = 0,418 Ysw2 • Die visuelle Gesamthelligkeit 
des Systems in GroBenklassen wird unter Benutzung der Tabelle 6 in bolometrische 
GroBe umgerechnet, die mit m bezeichnet sei; damit findet man: 

MI = m + 5 + 5logdl im FaIle bekannter Bahn, 

oder MI = m + 5 + 5 log hI bei Unkenntnis der Elemente. 

Eine HilfsgroBe no wird als Argument von MI aus Tabelle 7 bestimmt und 
mit dem Argument MI und der GroBenklassendifferenz LIM der Komponenten 
eine GroBe A aus Tabelle 8 entnommen, damit wird der gesuchte Korrektions
faktor n schlieBlich n = no A. 

Tabelle 6. Tabelle 8. 

Spektr. KOIT. Spektr. Korr. Spektr. Korr. M,=-4 -2 0 >+2 

Bo -om,9 gGo om,O dGo +om,1 LlM= 0 1,00 1,00 1,00 1,00 
B5 -0 ,1 gG5 -0 ,4 dG5 0 ,0 
Ao +0 ,2 gKO -0 ,7 dKo -0 ,2 
AS +0 ,3 gK5 -1 ,5 d K5 -0 ,6 
Fo +0 ,3 gM2 -2 ,0 dMo -1 ,5 

1 1,02 1,01 1,01 1,01 
2 1,05 1,04 1,03 1,03 

3 1,08 1,07 1,06 1,05 
F5 +0 ,2 gM7 -2 ,6 4 1,11 1,09 1,08 1,07 

Tabelle 7. 5 1,13 1,12 1,11 1,10 

Ml no Ml no Ml no 6 1,14 1,13 1,12 1,12 

-6 0,065 0 0,417 6 0,880 
-5 0,097 1 0,496 7 0,961 
-4 0,132 2 0,575 8 1,046 

7 1,15 1,14 1,14 1,14 
8 1,16 1, 15 1,15 1,15 

9 1,16 1,15 1,15 1,16 
-3 0,189 3 0,652 9 1,138 10 1,16 1,16 1,17 1,18 
-2 0,251 4 0,728 10 1,238 
-1 0,337 5 0,803 11 1,345 

12 1,17 1,17 1,18 1,19 

Die Anwendung des RussELLschen Verfahrens hat sich als sehr fruchtbar 
erwiesen. RussELL und MOORE' geben einen Katalog von 1777 dynamischen 
Parallaxen, AITKEN und MOORE5 fUgen die Parallaxen von 323 AITKENSchen 
Systemen hinzu, FINSEN 6 veroffentlicht soeben 531 dynamische Parallax en von 
Stemen des Sfidhimmels. 

Ahnliche Betrachtungen wie RUSSELL stellte REDMAN 7 an, und weitere 
Untersuchungen zur Frage der dynamischen Parallaxen liefem DOIG8, FINSEN 9 

und BARBIER 10. 

1 Gottingen Veroff Nr. 3, S.20 (1928). 
3 A J 38, S.89 (1928). 
5 Lick Bull 16, S.96 (1933). 
7 M N 88, S.33 (1927). 
9 M N 92, S.47 (1931); 93, S.24 (1932). 

2 Enzykl math Wiss 6, 2B, 28 (1934). 
4 A J 39, S.165 (1929). 
6 Union Cire 93 (1935). 
8 Obs 48, S. 112 (1925). 

10 AJ 43, S. 29 (1933); C R 196, S. 253 (1933). 
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Fur Doppelsterne bekannter Bahn konnen nach BRILLI "strahlungsenerge
tische Parallaxen" abgeleitet werden, und aus RABES Zustandsgleichung lassen 
sich explizite Formeln 2 fur die Parallaxen der Zwergsterne aufstellen. 

Nach wie vor bleibt es aber wunschenswert, der Bestimmung der Parallaxen 
aus der Verbindung von Radialgeschwindigkeiten und visuellen Messungen er
hohte Aufmerksamkeit zuzuwenden, da hierdurch hypothesenfreie Werte von 
groBer Zuverlassigkeit erzielt werden konnen, die zur Prufung von Zustands
gleichungen unerlaBlich sind. CHANG3 hat einige Systeme beobachtet, und LUND
MARK' leitet fUr 5 Systeme Parallaxenwerte aus Mt. Wilson-Beobachtungen abo 

125. Dichte der Doppelsterne. Zum Problem der Dichte des Siriusbegleiters 
vgl. Ziff.67. Neue Werte der Dichte von visuellen Doppelsternen geben BRILL 
und RARE in den unter Ziff. 123 erwahnten Arbeiten. Die Dichte von Bedeckungs
veranderlichen siehe bei GAPOSCHKIN und HOLMBERG unter Ziff. 111 b. 

126. Orientierung der Bahnebenen. KREIKEN 5 findet aus der Lage der 
groBen Achsen Parallelismus der Bahnebenen zur Mi1chstraBe und eine Vorzugs
richtung der Achsen nach der galaktischen Lange 330 0 , auch BARBIER 6 findet 
verschiedene GesetzmaBigkeiten der Verteilung. Dagegen gelangen CHANG 7 und 
FINSEN 8 ubereinstimmend zu dem Resultat einer zufalligen Verteilung der Bahn
ebenen, ein Ergebnis, das urn so schwerer wiegt, als beide Autoren nur Systeme 
mit eindeutig fixierter Bahnlage (Vorzeichen von i) benutzen. 

Bei den Periastronlangen der spektroskopischen Doppelsterne besteht be
kanntlich die Tendenz, zwischen 0 0 und 180 0 zu fallen, STRUVE und POG09 disku
tieren die gegebenen Erklarungsversuche und glauben die Verteilung durch 
Storungen im Sternsystem erklaren zu konnen, woraus eine Abhangigkeit von der 
galaktischen Lange folgen wurde. LUNDMARK10 lehnt dagegen eine gesetzmaBige 
Verteilung der Periastra abo 

127 a. Sonstige statistische Verwertung der Doppelsterne. Bei physischen 
Objekten ist die Helligkeitsdifferenz der Komponenten gleich der Differenz der 
absoluten Helligkeiten, daher ergeben sich Moglichkeiten, die Verteilung der ab
soluten Helligkeiten ohne Kenntnis der Parallaxen zu finden, da in einer Reihe 
von Systemen Riesen und Zwerge kombiniert auftreten. LUNDMARK und LUYTENll 

sowie REDMANl2 bestimmen aus diesem Kriterium die Lage des Riesen- und Zwerg
astes im RUSSELL-Diagramm, SHAJN13 benutzt die Beziehung zur Untersuchung 
der spektroskopischen Parallaxen auf systematische Fehler. 

128. Entstehung und Entwicklung der Doppelsterne. KREIKEN 14 versucht 
statistisch nachzuweisen, daB die Haufigkeiten der spektroskopischen Doppel
sterne nicht mit denen der visuellen in Einklang gebracht werden konnen, so daB 
kosmogonisch zwei verschiedene Klassen vorliegen. 

Eine groBere Aufmerksamkeit hat die Frage der sakularen Massenabnahme 
der Sterne infolge Energieausstrahlung gefunden. VOGT15 zeigt an dem Material 
des dritten MOoREschen Kataloges spektroskopischer Doppelsterne, daB statisti
sche GesetzmaBigkeiten vorliegen, die bei sakularer Massenabnahme zu erwarten 
stehen. JEANS 16, McMILLAN 17 und BROWN 18 gelangen zu dem SchluB, daB Massen
abnahme allein die Exzentrizitat nicht wesentlich vergroBern kann. SMART 19 

1 Berlin-Babelsberg VerOff 7, Heft 1 (1927). 9 AN 225, S. 238 (1925). 
3 Ap J 68, S. 319 (1928); 70, S. 182 u. 256 (1929). ' Medd Ups 35 (1928). 
5 M N 88, S. 101 (1927); BAN 5, S. 51 (1929). 6 M N 92, S. 338 (1932). 
7 A J 40, S.11 (1929). 8 Union eire 90 (1933). 9 AN 234, S.297 (1929). 

10 Medd Ups 20 (1927). 11 A J 35, S.93 (1923) u. Medd Ups 34 (1928). 
19 M N 88, S. 718 (1928). 13 Ap J 62, S. 104 (1925). 
14 AnnBossehaSterrewLembang4,pt4,S.37(1930). 16 AN 225, S.315 (1925). 
18 MN 85, S.2 (1924). 17 MN 85, S.904 (1925). 
18 Wash Nat Ae Proe 11, S. 274 (1925); 12, S.1(1926). 19 M N 85, S.423 (1925). 
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findet, daB infolge sakularer Massenabnahme spektroskopische Systeme groBer 
Masse innerhalb annehmbarer Zeit in visuelle Doppelsterne tibergehen konnen, 
dagegen gelangt MARKOWITZl in ausftihrlicher Diskussion zu dem Ergebnis, 
daB, wenn nicht noch andere Krafte als Flutwirkung, Massenverlust und Vortiber
gange an storenden Massen wirksam werden, im allgemeinen Umlaufszeit, Halb
achse und Exzentrizitat abnehmen. 

Auch tiber die Bedingungen, unter denen eine Teilung eines Sternes statt
finden kann, herrscht keine Einigkeit. VOGT 2 weist darauf hin, daB nur bei sehr 
starker Konzentration der Energiequellen nach dem Zentrum hin eine Teilung 
in Frage kommt, MARKOWITZ3 halt die Teilung fUr unmoglich, wenn das Ver
haltnis der Dichte im Zentrum zu der mittleren Dichte den Wert 2,7 tibersteigt, 
was bei den meisten Sternmodellen der Fall ist. Zur Frage der Feststellung der 
Dichtekonzentration aus dem Beobachtungsmaterial vgl. Ziff. 111 a. Die Grund
lagen der empirischen Kosmogonie untersucht kritisch SIEDE~TOPF4, wahrend das 
Gesamtgebiet durch KIENLE 5 dargestellt wird. 

k) Mehrfache Systeme. 
129 a. Berechnung der Storungen bei visuellen 3 fachen Systemen. Die 

Berechnung allgemeiner Storungen in 3 fachen Systemen ist gegentiber dem plane
taren Fall dadurch kompliziert, daB die 3 Massen von annahernd gleicher GroBen
ordnung sind. Versuche zur Losung in theoretischer Hinsicht liegen vor in der 
Arbeit von ZAPP "Untersuchung eines speziellen Falles des Drei- und Vierkorper
problems"6, der in Anlehnung an SEELIGERS Untersuchungen tiber t; Cancri die 
Bewegungsform diskutiert, und in der Arbeit von SLAVEN AS "The Stellar Case 
of the Problem of three Bodies"7, der das Problem in Anlehnung an die Mond
theorie behandelt. 

In der Praxis ist die Berechnung spezieller Storungen am einfachsten. SEE
LIGER hatte schon 1888 (vgl. Ziff. 131) fUr t; Caneri Storungen in reehtwinkligen 
Koordinaten nach Formeln berechnet, die unter Annahme des Massenverhalt
nisses 1 : 1 ftir das System A B abgeleitet waren. Die offensiehtlieh unhaltbare An
nahme des SEELIGERSchen Massenverhaltnisses mC/(mA + mB) = 2,4 veranlaBte 
SCHNAUDER8, eine Formel zu suehen, die dieses Massenverhaltnis nur als Faktor 
enthalt und damit seine Verbesserungsmoglichkeit in sich birgt. Durch Einsetzen 
der bekannten Gleichungen der Variation der Elemente in die Bedingungsgleiehung 
zur Bahnverbesserung aus Positionswinkeln gelingt die Darstellung der Storungen 
im Positionswinkel in gewtinsehter Weise, aueh die Storungen in Distanz lassen 
sich unter Zuhilfenahme einer von SEELIGER beztiglich des Flachensatzes abgelei
teten Beziehung finden, aber die Reehnung ist recht umstandlieh. 

Der HaupteinfluB der Storungen durch eine dritte Masse besteht in der 
Drehung der Apsidenlinie, also in Anderung von ro, bei gegenseitiger Bahn
neigung wird auch die Bewegung des Knotens merklieh, wahrend die tibrigen 
Elemente nur periodische Schwankungen aufweisen. 

129b. Unsichtbare Komponenten. Die Existenz dunkler Massen kann 
nicht mehr geleugnet werden, da diesc bei ~ Ursae majoris und t; Caneri C un
zweifelhaft festgestellt sind. Die Auffindung kleiner Schwankungen in den Mikro
metermessungen visueller Doppelsterne hat fUr eine Reihe von Systemen zur Ver
mutung dunkler Begleiter gefUhrt, deren Realitat in den meisten Fallen wohl zu 

1 Ap J 75, S.69 (1932). 2 AN 229. S. 125 (1927). 3 Ap J 78. S. 161 (1933). 
4 Gottingen Veroff Nr. 3 (1928). 5 Enzykl math Wiss 6. 2B, 28 (1934). 
6 Diss.Miinchen 1907. 7 TransactYaleObs 6. Teil 3 (1927). 
8 'Ober die Bewegungsverhaltnisse in dem mehrfachen Sternsystem ,Cancri. Diss. 

Miinchen 1921; AN 215, S.441 (1921). 
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bezweifeln ist. Der Vorschlag von BERMAN! und LUYTEN 2, spektroskopische 
Beobachtungen zur Entscheidung heranzuziehen, kann naturlich bei kleinen 
Neigungenversagen, auch die beliebte prfifung mittels des Flachensatzes hangt 
in so hohem MaBe von der Genauigkeit der Beobachtungen ab, daB eine einwand
freie Entscheidung kaum moglich ist. So ist z. B. bei 70 Ophiuchi schon seit 
Jahrzehnten ein dunkler Begleiter vermutet worden, fur den Perioden von ver
schiedenster Lange angegeben werden; die dauemd wiederkehrende Behauptung, 
daB die Bahn nicht geschlossen sei, stimmt nur, wenn man alle alten Beobach
tungen kritiklos mitnimmt. Naturlich soIl die Moglichkeit einer 3. Komponente 
besonders bei 700phiuchi nicht geleugnet werden, die meisten dunklen Massen 
sind aber wohl Hilfshypothesen, die in der Dberschatzung der Genauigkeit der 
Beobachtungen ihre Begrundung finden. Auch bei spektroskopischen Doppel
stemen spielt der 3. Korper haufig eine Rolle. LUYTEN2 hat hier durch eingehende 
Diskussion fUr mehrere Systeme die Unhaltbarkeit dieser Anschauung bewiesen 
(X Drac., 42 Capric., A Andr.). 

130-140. Einzelsysteme. Die nachfolgenden erganzenden Literaturangaben 
beziehen sich nur auf grundlegendere Monographien einiger Systeme. 

131. CCancri vgl. MAKEMSON, AJ 42, S.153. 
132. ~ Urs. maj. vgl. VAN DEN Bos, Danske Vidensk. Selsk. Naturw. Afd. 8, 

12. 2 (1928); BERMAN, Lick Bull 15, S.109 (1931). 
134. "Pegasi, vgl. LUYTEN, Ap J 79, S. 449 
135. 13 Ceti, vgl. POGO, ApJ 68, S. 116; LUYTEN, Ap J 78, S.225. 
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137. 42 Capric., vgl. LUYTEN, Publ Minnesota 2 Teil1. 
140. e Aurigae, vgl. STRUVE u. ELVEY, Ap J 71, S.136 (1930) und Publ 

Yerkes 7, Teil2 (1932); HUFFER, Ap J 76, S.1 (1932); Gussow, AN 250, S.73 
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ErHiuterungen zu den Abkiirzungen in den 
Zitaten. 

Dem Verstandnis der Abkurzungen in den Zitaten sollen die beiden folgenden Listen A 
und B dienen. Liste A enthalt den Schlussel zu haufig vorkommenden Abkurzungen einzelner 
\Vi:irter, Liste B die abgekurzten Bezeichnungen fur Zeitschriften und andere Publikationen. 

A. Allgemein angewandte Abkurzungen. 
Abh 
Ac, Acad 
Acc 
Ak, Akad 
Am, Amer = 
Ann 
Arch 
Astr 

Astrophys 

Ber 
Bull 
Circ 
Comm 

Abhandlungen. 
Academie, Academy. 
Accademia. 
Akademie. 
American. 
Annalen, Annales, Annals. 
Archives. 
Astronomical, Astronomie, 

Astronomisch usw. 
Astrophysical, Astrophysik, 

Astrophysikalisch usw. 
Berichte. 
Bulletins. 
Circulars. 
Communications, Communi-

cazioni. 
Contributions, Contribuzioni. 
Dissertation. 

::\let 
::\Iitt 
Obs 
Oss 
Phil 
Phys 
Proc 
Pubbl 
Publ 
Rech 
Rend 
Rep 
Repr 
Rev 
Sc 
Sitzber = 
Soc 
Sol 

Meteorologisch. 
::\iitteilungen. 
Observatorium, Observatory. 
Osserva torio. 
Philosophical. 
Physical,Physik, Physikalisch usw. 
Proceedings. 
Pubblicazioni. 
Publications, Publikationen. 
Recherches. 
Rendiconti. 
Report. 
Reprint. 
Revue, Review. 
Sciences. 
Sitzungsberichte. 
Societ!t, Societe, Society. 
Solar. 

Contr 
Diss 
Ges Gesellschaft. Sternw = Sternwarte. 
H 
Handb 
Inst 
J 
Medd 
Mem 

Heft. 
Handbuch. 
Institut, Institute, Institution. 
Journal. 
Meddelanden. 
Memorie, Memoirs usw. 

Trans 
Univ 

Veroff 
Wiss 
Z 

Transactions. 
Universitat, Universite, Univer-

sity. 
V eroffen tlichungen. 
Wissenschaften. 
Zeitschrift. 

Sternwarten (Observatorien) sind haufig einfach durch den Namen des Ortes oder ihren 
sonstigen Namen bezeichnet; so bedeutet z. B. Lick Bull die "Bulletins of the Lick Ob
servatory", Mitt Sonneberg die "Mitteilungen der Sternwarte zu Sonneberg" usw. Orts
und andere Namen sind dabei haufig in nicht miBverstandlicher Weise abgekurzt; die wichtig
sten dieser Abkurzungen sind: 

Allegh Allegheny. 
Arc Arcetri. 
Berl Berlin. 
Gott Gottingen. 

Gron 
Hamb 
Harv 
Mich 

Groningen. 
Hamburg. 
Harvard. 
Michigan. 

Potsd = Potsdam 
Poulk = Poulkovo. 
Stockh = Stockholm. 
Wash Washington. 

B. Abgekurzte Bezeichnungen fur Zeitschriften und andere Publikationen. 
A J Astronomical Journal. 
A J B Astronomischer J ahresbericht. 
AN Astronomische Nachrichten. 
Ann d Phys Annalen der Physik. 
Ap J Astrophysical Journal. 
Arch Neerl Archives Neerlandaises des Sciences Exactes et Naturelles. 
Ark Mat Astr Fys Arkiv for Matematik, Astronomi och Fysik. 
B A Bulletin Astronomique. 
B A F Bulletin de l'Association Frans:aise d'Observateurs d'Etoiles Variables. 
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BAN 
BSA 
Bull Ac Pol 

Bur of Stand J of Res 
BZ 
CR 
C Rde I'U S S R 

Gaz Astr An vers 

Gerlands Beitr 
Gorki Bull 

Ind J Phys 
Jap J Astr Geoph 
JBAA 
JCanRAS 
JO 
J Opt Soc Amer 
J Phys et Rad 
Kodafk Bull 
MemBAA 
MemRAS 
MemS AIt 
MN 
NAT 
Naturwiss 
Obs 
PAT 
Phil Mag 
Phil Trans 
Phot Korr 
Phys Rev 
PhysZ 
Pop Astr 
Publ Am Astr Soc 
PublAS P 
Quart J of Math 
RAJ 
Rev d'Opt Theor et Instr 
Rev Mod Phys 
Rev Scient Instr 
Sc Pap Bur Stand 
Smithson Ann 

Smithson Misc ColI 
Spec Astr Vat 

Bulletin of the Astronomical Institutes of the Netherlands. 
L' Astronomie. Bulletin de la Societe Astronomique de France. 
Bulletin de l' Academie Polonaise des Sciences et des Lettres. 

Classe des Sciences Mathematiques et Naturelles. 
Bureau of Standards. Journal of Researches. 

= Beobachtungszirkular der Astronomischen Nachrichten. 
= Comptes Rendus de l' Academie des Sciences. Paris. 
= Comptes Rendus de l' Academie des Sciences de I'U. S. S. R. 

Leningrad. 
= Gazette Astronomique. Bulletin de la Societe d' Astronomie 

d'Anvers. 
= Gerlands Beitrage zur Geophysik. 

Verein von Freunden der Astronomie in Gorki (Nishni
Novgorod). Veranderliche Sterne. Forschungs- und In
formationsbulletin . 

Indian Journal of Physics. 
Japanese Journal of Astronomy and Geophysics. 
Journal of the British Astronomical Association. 
Journal of the Royal Astronomical Society of Canada. 
Journal des Observateurs. 
Journal of the Optical Society of America. 
Journal de Physique et Ie Radium. 
Kodafkanal Observatory Bulletin. 
Memoirs of the British Astronomical Association. 
Memoirs of the Royal Astronomical Society. 
Memorie della Societa Astronomica Italiana. 
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society. 

= Nordisk Astronomisk Tidsskrift. 
= Die Naturwissenschaften. 

The Observatory. 
Popular Astronomisk Tidskrift. 
Philosophical Magazine. 
Philosophical Transactions of the Royal Society. 
Photographische Korrespondenz. 

= Physical Review. 
= Physikalische Zeitschrift. 
= Popular Astronomy. 

Publications of the American Astronomical Society. 
= Publications of the Astronomical Society of the Pacific. 
= Quarterly Journal of Mathematics. 
= Russian Astronomical Journal. 

Revue d'Optique Theorique et Instrumentale. 
= Reviews of ·Modern Physics. 
= Review of Scientific Instruments. 

Scientific Papers of the Bureau of Standards. 
Annals of the Astrophysical Observatory of the Smithsonian 

Institution. 
Smithsonian Institution. Miscellaneous Collections. 

Stockh Astr Iakt Undersokn = 
Specola Astronomica Vaticana (Publikationen). 
Astronomiska Iakttagelser och Undersokningar Ii. Stockholms 

Trans Intern Astr Un 
Union Circ 
VFPA 
V J S 
Wash Nat Ac Proc 
ZfAp 
Z f Instrk 
Z fPhys 
ZfphysChem 
Z fwiss Phot 

Observatorium. 
Transactions of the International Astronomical Union. 

= Circular of the Union Observatory, Johannesburg. 
= siehe Gorki Bull. 
= Vierteljahrsschrift der Astronomischen Gesellschaft. 
= Proceedings of the National Academy of Sciences,Washington. 

Zeitschrift fur Astrophysik. 
Zeitschrift fiir Instrumentenkunde. 
Zeitschrift ffir Physik. 
Zeitschrift fur physikalische Chemie. 
Zeitschrift fur wissenschaftliche Photographie, Photophysik 

und Photochemie. 



Sachverzeichnis zu Band I bis VII. 
Abbild I 115. 
Ab bildkopie I 11 5. 
Abbildung, rechtswendige I 84. 

riickwendige I 84. 
stigmatische beim Konkavgitter V II 2. 

Abbildungsfehler des Auges I I 529f. 
Aberrationen II 530. 

chromatische II 530. 
monochromatische I I 530. 

Astigmatismus II 530. 
Beugung I I 529. 
Irradiation I I 531. 

Abbildungstiefe I 115 f. 
Abblendung der Austrittspupille des Refrak

tors II 587. 
des Objektivs II 583ff., 614ff. 
des Strahlenkegels zwischen Objekti,· und 

Okular II 587. 
Abblendungsphotometer II 614ff. 
Aberration, astronomische I 60, 532. 

chromatische I 107, II 285. 
Aberrationskonstante, spektrographische Be

stimmung der I 394f. 
Ablenkung, Minimum der I 216. 

durch einen Prismensatz I 222. 
Ablesefehler II 575. 
Ablbsungsarbeit III 69l. 
Abschirmung III 630. 
Abschirmungsdublett III 633. 

-konstante III 591. 
-zahl III 698. 

Abschwachung II 575 ff. 
durch Abblendung des Objektivs I I 583 ff. 
durch Ausblendung I I 582. 
in GrbBen II 573. 

Abschwachungsbereich II 575. 
-faktor II 573. 
-fehler II 575. 
-gesetz· II 574. 

Absolute scale, TUCKER'S definition VII478f. 
Absorption III 5, 78. 
Absorption des Lichtes in Gasen II 208ff. 

KINGS Theorie I I 208. 
Anwendung auf die Erdatmosphare 

II 220. 
Absorption des Lichtes im interstellaren 

Raum V 1024ff.; VII 522f., 538, 565ff., 
574ff. 
of light in the space V 555 ff. 

Absorption of radiation III 445ff. 
Absorption bands, continuous III 466. 

coefficien t, stellar I I I 452 ff. 
lines III 155ff., 463f. 

breadth I II 110. 
broadening II I 463 ff. 
depth of formation I II 1 57. 

Handbuch der Astropbysik. VII. 

Absorption lines, due to the earth's atmo
sphere VII 356ff. 
formation I I I 155 ff. 
intensity II I 156. 
intensity ratio in III 170. 
intrinsic width II I 463. 
residual intensity from centre to limb 

III 17l. 
role of scattering in formation of III 

164ff. . 
Absorptionskoeffizient II I 5, 284. 
Absorptionslinien I I I 303 ff. 

:\Iaximum der I I I 321. 
physikalische Grundlagen der Theorie 

der VII 221 ff. 
Theorie der VII 229ff. 

Absorptionsphotometer I I 610 ff. 
Absorptionsvermbgen der :\laterie bei sehr 

hoher Dichte V I I 13l. 
der Medien des Auges I [ 529. 
einer Oberflache I I I 6. 
normaler Sternmaterie VII 124f. 

Abweichung, spharische I 86, 104. 
Hebung der I 105, 124. 

Accuracy attainable with photographic 
methods V 355. 

Achromatisches System I 110. 
Actinometry, Yerkes V 311, 396. 
Adaptation der Netzhaut II 532f. 

Dunkel- II 537. 
Hell- II 532. 

Additionstheorem der Lichtstarken I I 
555f. 

Akkommodation des Auges I I 529. 
Aktinische Korrektion I 11 3. 
Aktinometer I 421. 
Aktinometrie, Gbttinger V 314f. 
Albedo, Begriff II 53f. 

Bestimmung II 56. 
bei Planeten I I 66. 

BONDS II 68ff. 
LAMBERTS II 32f. 
SEELIGERS I I 54. 
von Gesteinen II 57. 
von Magnesiumoxyd II 60. 
von Wolken II 61. 

Albedometer FESSENKOFFS II 58f. 
Algol-Sterne VI 49, 410ff.; VII 708 ff., vgl. 

Eclipsing binaries u. Doppelsterne. 
Alternation, rule of III 427. 
Analysator II 594. 
Analytical dynamics III 374f. 

HAMILTON'S form of equations of motion 
III 375. 

LAGRANGE'S form of equations of motion 
III 375. 

46 
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ANDING, Satz von II 26£. 
Angstromsche Einheit (AE, A) 1 274. 

internationale I 278f. 
Anhaltsterne, AnschluB an die I 534ff. 
• o\nomale Serien VII 281 f. 
. o\nomalie, magnetomechanische I I I 657. 
Anregung, normale III 673. 
Anregungspoten tial II I 268. 
Antalgol-Sterne VI 181, siehe Cluster-Typus. 
Antivertex VI 30. 
Apex VI 17. 
Apochromat I 112. 
Areas, selected V 31 7 ff. 
Aschfarbenes Mondlicht I I 89 ff. 
Asterium V 22. 
Astigmatismus I 87, 126f., 224. 

beim Konkavgitter V I I 1. 
schiefer Biindel I 101. 

u. spharische Aberration, EinfluB auf 
spektroskopische Messungen I I 284. 

Astigmometer I 191. 
Astrometer von J. HERSCHEL I I 634. 
Astron V 430, 778. 
Astrophotometer von ZOLLNER II 651 ff. 
Asymmetry of stellar motion VI 40ff. 
Atlas Coelestis Novus von HEIS II 695. 
Atmosphare, homogene reduzierte II 175. 
Atom, mean velocity of an III 362. 

size and mass of an III 363. 
stripped II I 517. 

Atomic weights of elements III 352. 
Atomtheorie von BOHR III 258. 
Atomzahl, Bestimmung der - aus der Inten-

sitatskurve der FRAUNHOFER-Linien 
III 309. 

Auflosungsvermogen I 118 f. 
theoretisches I 120. 
des Prismas I 251 f. 

Aufnahmen, afokale II 434. 
Aufpunkt I 116. 
Aufspaltung, absolute GroBe der III 643. 

ZEEMAN- III 669. 
Aufspaltungsfaktor I 70. 
Auge, Abbildungsfehler I I 529f. 

Akkomodation I I 529. 
Auflosungsvermogen II 530. 
Eintrittspupille II 527. 
reduziertes II 527. 
Reflexions-, Absorptions- u. Durchlassig-

keitsvermogen II 529. 
AUGER-Effekt III 785; VII 283. 
Aurora IV 120. 
Ausgleichung photometrischer Messungen 

II 18£., 550. 
Ausloschung flachenhafter Objekte II 607. 

foveale u. extrafoveale I I 604. 
punktformiger Objekte II 603. 

Ausloschungsphotometer I I 603 ff. 
Ausmessung photographischer Aufnahmen 

I 506£. 
AusschlieBungsprinzip von PAULI I II 622, 

627· 
Ausstrahlung II I 31. 
Austauscheffekt III 649. 
Austrittspupille des Refraktors II 556. 

Auswahlregel II I 744, 762f. 
fiir 1 II I 502. 
fiir 1, II I 684. 

Autoionisation VII 283. 
Autokollimation I 184 . 
Axialitat der Lichtemission I 79 . 
Azimutfehler II 725. 

BABINETsches Theorem I 54. 
BAILY'S "beads" IV 233, 284. 
BALMER formula I I I 402. 

-Serie II I 402, 475; VII 250. 
Banden, Abschattierung der I II 738. 

Dublett- III 756. 
Einzel- III 738. 
Elektronen- III 742. 
-fluoreszenz I I I 750. 
-gruppen III 738. 
Intensitaten der III 764ff. 
-kante III 752. 
-kopf I II 748, 753. 
Linienserien in III 739. 
Quintett- III 757. 
Singulett- II I 756. 
-spektren III 738ff.; VII 285ff. 

Pseudokanten- III 739. 
-spektrum, Temperaturbestimmung aus 

dem VII 465f. 
-system III 738, 742. 

Terme eines III 742. 
Ursprung III 739. 

Teil- III 738. 
-terme, Bestimmung der III 753. 
Triplett- III 757. 
Ursprung der III 739, 742. 
-ziige II I 738. 
Zweige der III 739. 

Hauptzweige III 763. 
Satelliten III 763. 

Bands, electronic III 433. 
Bedeckungsveranderliche VI 49; V II 708 ff., 

vgl. Eclipsing binaries u. Doppelsterne. 
Bahnbestimmung VII 709f. 
hypothetische Durchmesser ll. Dichten 

VII 711. 
Klassifikation u. Katalog VII 708. 
Librationsschwingungen in engen Sy

stemen, Apsidenbewegung VII 71Of. 
Rotationseffekt VII 712. 

Beleuchtung I 10. 
einer ebenen Flache durch einen leuch

tenden Punkt II 19. 
einer geschlossenen Flache II 20. 
eines horizontalen Flachenelementes 

durch die Sonne I I 28. 
der Planeten II 62ff. 
einesTrabanten durch den Planeten I I 87ff. 
durch die teilweise verfinsterte Sonne 

II 28f. 
staubformiger Massen, Theorie von SEE

LIGER II 130ff. 
durch die Sterne II 163ff. 
EinfluB der DichtederStaubmasseI 1140. 
EinfluB der Durchsichtigkeit der Staub-

masse II 141 ff. 
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Beleuchtungsformeln, neue, fiir die groBen 
Plan:eten II 82f£. 

Beleuchtungsstarke II 682. 
Beleuchtungstheorie, neue, des Mondes 

II 76f£. 
der Planetenatmospharen II 226f. 
des Saturnringes II 135f£' 

BERGMANN-Serie I 65. 
"Ober- I 66. 

Bestrahlungsstarke II 525. 
Beugung I 47ff. 
Beugungsbild eines Fixsternes, fokales II 

111f., 56t. 
eines Lichtpunktes I 116f. 
Modifikation des - durch chromatische 

u. spharische Aberration II 565f. 
subjektives II 564. 
virtuelles II 564. 

Beugungsfehler II 583. 
BEVIS, atlas of VII 468. 
Bezeichnung, symbolische, der Serien u. 

Terme III 495f. 
nach A. FOWLER I I I 496. 
nach PASCHEN I I I 496. 
nach RITZ-PASCHEN III 496. 
nach RUSSELL-SAUNDERS III 515, 539. 
nach RYDBERG III 497. 
nach STARK III 563. 

Biegung des Fernrohrs, systematischer Fehler 
infolge der I 342f. 
des Spektrographen I 315, 340ff. 

Bild, aufrechtes I 85. 
eines Fixsternes, extrafokales II 567f£. 
hohenverkehrtes I 84. 
seitenverkehrtes I 84. 
spiegelverkehrtes I 84. 
umgekehrtes I 85. 

Bildebene, GAussische I 98. 
Bilder, heteromorphe und orthomorpheI 162. 
Bildfeldebnung, anastigmatische I 1Ot. 
Bildfeldkriimmung I 10t. 
Bildpunkt, reeller und virtueller I 84. 
Bildstruktur- oder Flachenfehler II 627. 
Bimetallaktinometer I 422. 
Binaries, angular moments of visual V 695. 

mass-ratio, statistical investigation V 683 f. 
origin V 695. 
relation between mass and form of orbits 

of V 690. 
spectroscopic, dwarf nature of V 658. 

masses of V 653ff. 
visual, masses of V 612f£. 

Binary stars III 228f., vgl. Double stars und 
Doppelsterne. 

Bindung, polare u. nichtpolare III 74t. 
Bindungskrafte, Potential der III 779. 

-verbot III 577. 
Black body III 82. 

radiation III 80, 84, 90. 
surface III 8t. 

Blanketing-Effekt VII 348. 
of reversing layer III 144f. 

Blaurotkeilphotometer von GRAFF VII 105f. 
Blend I 382. 
Blende II 58t. 

Bllnksterne VI 18t. 
Bogenlinien III 256. 
Bolograph I 432. 
Bolometer I 429££.; III 53. 
Bolometric magnitude III 223 f. 

and visual magnitude III 224. 
BOLTZMANN constant III 355. 

principle III 360. 
Bombs IV 159. 
Bonn AG zone, photographic magnitudes in 

the southern half of the VII 470. 
Boundary temperature III 116, 120, 125. 
Brachymedialfernrohr I 176. 
BRAVAIS' equations VI 15. 
Brechungsdreieck I 215. 
Brechungsexponent I 82. 
Brechungsindex I 215, 217f. 
Brechungsquotient I 82. 
Brechungswinkel I 21 5. 
Brechzahl I 82. 
Breite, effektive, eines Plangitters VII t. 
Brennebene I 94. 
Brennpunkt I 92f. 

Bestimmung des I 206f. 
Brennstrecke I 87, 100. 
Brennweite I 93. 

Messung der I 207ff. 
BREWSTERsche Streifen I 45. 

Winkel I 3. 
Bright lines II I 164 ff. 
Brightness V 212. 
Brownian motion III 363. 
Biindel, astigmatisches I 100. 
BUNSENS Fettfleckphotometer I I 686. 
BURGER-DoRGELOS Summenregel III 765. 
Biischel, sagittales und tangentiales I 87. 

Calcium clouds V 784; VI 358f. 
CALLENDAR regulator and recorder I 330f. 
Candle, international V 212. 

power V 212. 
Carte .du Ciel V 300f£. 
Catalogues, photometric, influence of multi

tude and incompleteness V 336£.; VII 
472. 

of Pleiades V 312, 316. 
of stellar spectra V 106. 

Central density, temperature and pressure 
III 209f. 

Centroid of the stars VI 15. 
Cepheiden VI 181, vgl. veranderliche Sterne. 
Changes in the colour of Sirius V 386f. 

secular, in the light of the stars V 356f£'; 
VII 479ff. 

Character figures of solar phenomena V I I 
354. 

Chromat von HARTMANN I 317. 
von SCHWARZSCHILD I 317. 

Chromatische Aberration II 285. 
Differenz der spharischen Abweichung 

I 114. 
Chromosphare III 291, 31t. 

Gleichgewicht der III 312££. 
Spektrum III 311£. 
Theorie der VII 24t. 
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Chromosphere III 173ff.; IV 137ff., 275ff. 
and prominences, form and height of the 

VII 362ff. 
boundary conditions III 174 ff. 
density III 178. 

-distribution III 178f., 181. 
differences in intensity between lines of 

flash spectrum and of FRAUNHOFER 
spectrum IV 285f. 

discovery IV 237, 275f. 
equilibrium III 173ff., 177. 
filaments or flames IV 138. 
flash spectrum I V 237 ff., 275 ff. 

formation III 173f. 
form and height VII 362ff. 
height IV 137ff. 
height of different lines IV 296f., 301£.; 

VII 389f. 
height of elements in IV 162f. 
heights, intensities and atomic structure 

VII 391. 
identification of the lines IV 286ff. 
instruments for observing flash spectrum 

IV 278ff. 
concave grating I V 281 f. 
prismatic camera IV 279f. 
slitless spectrograph IV 279f. 
spectrograph IV 278f. 

LOCKYER'S chemical dissociation theory 
IV 240. 
long and short lines IV 239. 

mass III 178. 
MILNE'S theory of equilibrium of the 

calcium chromosphere IV 154, 304. 
motion of solar gases at various levels 

IV 310f. 
observation of the flash spectrum during 

a partial eclipse IV 294f. 
observation of the flash spectrum without 

an eclipse I V 292 f. 
partially supported III 180f. 
pressures in the III 178; IV 229. 
recommendations for future "work regard-

ing the chromospheric spectrum IV 
312ff. 

relative distribution and abundance of 
elements in the lower VII 394. 

results of the discussion of the chromo
spheric spectrum I V 311 f. 

reversing layer I V 277. 
SAHA'S theory of ionization IV 54, 180, 

204 ff. , 298ff. 
spectrum of the IV 135ff., 154, 285 ff. , 

296ff.; VII 356f., 389ff. 
structure and constitution VII 366ff. 

Classification of stellar spectra V 3ff. 
CANNON'S V 34, 50ff. 
DRAPER Catalogue V 27f. 

additions and modifications V 58f. 
description, tabular V 49ff. 
descriptions, verbal V 49ff. 
developmentofthe - from 1901-1924 

V 35ff. 
LOCKYER'S V 19. 
MAURY'S V 32ff. 

Classification of stellar spectra, SECCHI'S 
V 5ff. 
VOGEL'S V 15ff. 
by line intensity ratios V 55. 
by measurement of effective wave-length 

V 1oof. 
by measures of colour index and heat 

index V 104f. 
comparison of the principal V 57f. 

Clouds of calcium V 784; VI 358f. 
cosmic, HAGEN'S V 787ff. 
cosmical VII 547. 
interstellar V 782. 
star-, distance of the V 543ff. 
stationary V 782. 

Cluster-Typus VI 181. 
Clusters, galactic, 

classification V 704 f. 
compact V 704. 
distribution, apparent, of the V 710. 
field irregularities V 704. 
loose and irregular V 704. 
parallaxes V 747; VII 540. 
spectra in individual V 715 ff. 
star associations V 704. 
structure of the V 730f.; VII 537ff. 

orientation V 730f. 
shoulder effect V 731 f. 

system of V 755. 
Clusters, globular, 

angular diameters 
and apparent magnitudes of VII 539. 
and the dimensions of the galaxy 
VII 543ff. 

classes of SHAPLEY and SAWYER V 705f. 
classification V 705. 
dimensions and star densities V 749f. 
distance modulus V 742, 745. 
distance to the galactic centre V 758. 
distances from Cepheids and bright stars 

V 740ff. 
from angular diameters V 744. 
from diameters and integrated magni

tudes V 744 ff. 
from integrated apparent magnitude 

V 744. 
distribution, apparent V 708f. 

of stars in the V 720 ff. 
forms of the V 724 ff. 

definition V 724. 
ellipticity V 726. 
elongation of Messier 13 V 725. 
inclination to the galactic circle V 727. 
orientation of major axes V 727. 

frequency and general properties V 717. 
higher systems of V 755 ff. 
integrated spectra V 711. 
in Magellanic clouds V 751. 
peculiar V 728f. 
period-luminosity curve V 737f.; VII 

358f. 
zero point V 739. 

radial velocities V ]48f.; VII 540f. 
relation of the - - to the Magellanic 

clouds V 751ff. 
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Clusters, globular, 
space distribution of the V 755ff. 
stellar types in the V 712. 

colour-magnitude arrays V 712f. 
common spectral classes V 712. 

summary of known V 718f. 
supersystems V 758. 
variables in the V 717ff. 

Clusters, stellar, 
catalogues of galactic V 746. 
definition V 698. 
distances and dimensions of VII 538ff. 
galactic and globular V 698. 
historical notes on V 698f. 
number of V 700. 
photographic period-luminosity curve 

V 737f.; VII 538f. 
spectra in individual galactic clusters 

VII 534ff. 
summary of known V 718f. 
variables in the V 717f.; VII 536f. 

Coefficient of darkening III 118,120,125,145. 
of forced transitions III 381. 

Collisions of atoms I I I 464. 
Colour-catalogues, index catalogue V 371. 

KRUGER V 370f. 
LAU V 375f. 
MALMQUIST V 397. 
MOLLER V 379. 

Colour, change of - with galactic latitude 
VII 490f. 
changes, of Sirius V 386f. 

in the - of the stars V 375f. 
criteria in early stars VII 523f. 
direct estimates of V 363 f. 

sources of error in the V 371 ff. 
equation of catalogues V 214, 427ff. 
equivalents V 389f. 
equivalents of bright stars VII 487. 
excess and interstellar calcium, relation 

between VII 507f. 
in 0 and B stars VII 491£. 

Colour index V 215. 
absolute V 892. 
as a function of m V 400. 
existence of preferential V 424f. 
from the Gottinger Aktinometrie V 391 f. 
from photoelectric measurements VII 518ff. 
from photometric measurements V 545ff. 
infrared VII 488. 
photographic VII 489f. 

Colour-mass-density relation V 641. 
Colour nuance V 363. 

saturation V 364. 
scale of ARGELANDER V 366. 

of FRANKS V 366. 
of HAGEN V 369. 
of OSTHOFF V 367. 
of Potsdam V 369. 
of SCHMIDT V 366. 
of H. C. VOGEL V 365. 
linear V 366. 
relation between the - of HAGEN and 

the scales of other observers V 367. 
two-dimensional V 366. 

Colour shade V 363. 
tone V 363. 
tone scale V 364. 

Colours of bright stars V 548. 
of double stars, BELL'S study V 380. 
of stars, systematic errors in the VII492ff. 
reduction of the - to a standard system 

V 421ff. 
stellar V 363 ff. 

Combination principle I I I 368. 
COMPToN-Effekt III 36f., 449, 450. 
Conduction III 97. 
Continuous spectrum, distribution of energy 

in III 150ff. 
of the sun III 134f. 

Contraction, homologous III 200ff. 
uniform III 192. 

Convection III 97. 
-currents III 241 ff. 

C6rdoba-Durchmusterung II 706f. 
CORNU, Formel von I 353ft. 

Spirale von I 52. 
Corona IV 315ft.; VII 395ff. 

arches IV 320. 
axis of symmetry of polar streamers 

IV 321. 
bright lines in the VII 400ff. 
brightness, surface- IV 334ff. 

total IV 334ff.; VII 407. 
continuous spectrum VII 404. 
dependence of shape on sun-spot period 

IV 317f., 338ff.; VII 396ff. 
disturbances IV 320f. 
equatorial corona IV 332. 
forms IV 317f., 338ff. 
hoods I V 320. 
instruments for photographing IV 315ff. 
intensity, mean IV 333. 

changes with distance from the sun's 
limb IV 331. 

interior IV 332. 
light, total, in terms of full moon IV 336. 
motions in the IV 318f.; VII 399f. 
photography without an eclipse IV 342; 

VII 395. 
polarization of the light IV 329ff.; VII 

406. 
rotation IV 327f. 
shape IV 317f., 338ff.; VII 396f. 
spectrum IV 322ff., 326ff.; VII 404ff. 

bright lines IV 322ff.; VII 400ff. 
continuous IV 325f. 
displacements of coronal lines east and 

west of the sun IV 327. 
distribution of energy IV 334f. 

streamers I V 321. 
striated cones IV 320. 
structural details IV 320f. 
summary of facts IV 342f. 
theories IV 342ff.; VII 407f. 

electrical theory (HUGGINS) IV 345. 
electromagnetic theory (EBERT and 

STORMER) IV 345, 349. 
electron gas theory (SCHWARZ SCHILD 

and MITCHELL) IV 349f. 
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Corona theories, fluorescence theory IV 
348. 
magnetic theory (BIGELOW) IV 345. 
mechanical theory (SCHABERLE) IV 

345· 
meteoric theory IV 345. 
radiation pressure theory (ARRHENIUS) 

IV 345f. 
reviewoftheories by ANDERSON IV350. 

Coronal lines, wave lenghts and intensities 
of the - - VII 401. 
theories IV 342ff.; VII 407f. 

Coronium IV 237. 
NICHOLSON'S hypothesis IV 324. 

Cosmogonic time-scale of EDDINGTON V 662ff. 
of JEANS and SMART V 672. 

COULoMB-Feld VII 124. 
-atom VII 213. 

Criteria of stellar luminosity, spectrophoto
metric VII 499ff. 

Criterion of OLBERS V 888. 
of SEELIGER V 888f. 

Cu!uE-Konstante III 719. 

Dachprisma I 156, 158f. 
Darkening, coefficient of III 118, 120, 125, 

145. 
law of III 117f., 125, 139, 145. 

and temperature distribution 111131 ff. 
SCHWARZSCHILD'S law of III 118. 
of the solar disc towards limb III 141ff., 

145ff., 149f. 
of star disc towards limb in different 

frequencies III 147ff. 
temperature distribution from observed 

III 143f. 
Dark nebulae, distribution of magnitudes 

and spectral classes in I I I 517. 
Dazzle tints V 381, 
Definition I 123. 
Definitionsvermogen I 123. 
Deflecting photometer II 618. 
Degenerate systems III 396. 
Densities of binary stars V600f.; VII 525f. 

of eclipsing binaries V 604f.; VII 526f. 
of the stars V 600ff.; VII 525 f. 
ratio of the - in double stars V 603. 

Density or back-ground effect V 335f. 
Depolarisation I 19. 
Depth, optical III 84. 
DESLANDRES, Linien- u. Kantengesetz III 

741. 
Detached lines of calcium and sodium VI 

358ff. 
Detailed balancing III 67ff., 160. 

mechanisms III 67ff. 
Deuterium VII 251. 
Deuton VII 251. 
Development, stellar, RUSSELL'S investiga-

tions V 442 ff. 
Dezimalfehler II 705, 734. 
Dialyt I 140. 
Diameter, equivalent V 578. 

laws V 296ff. 
of Sirius B V 596ff. 

Diameters of bright southern stars VII 524. 
of the stars V 575ff. 

equivalent V 578. 
from cs/T V 584. 
from interferometer measurements V 

587ff. 
from radiometric measurements V 

585f. 
from scintillation-observations V 599. 
historical V 575 f. 
method of DAN]ON V 596. 

of HAMY V 591 ff. 
of POKROWSKY V 599. 
of RUSSELL V 582. 
of WILSING V 578. 

varying V 590. 
Diatherman III 6. 
Dichte II 438. 

der Beleuchtung II 25. 
Dichtigkeit, Verteilungsfunktion der V 992. 
Dichtigkeitsfehler II 705. 
Differentialpyrometer I 424. 
Differentials, characteristic I I I 448. 
Differenzmethode ARGELANDERS I I 71 5. 
Diffuse Reflexion II 30ff. 

experimentelle Untersuchung uber die 
II 45ff. 

neue Formel fur die II 37ff. 
Diffusion des Lichtes VII 39ff. 

in Gasen II 208 ff. 
Anwendung auf die Erdatmosphare 

II 220. 
KINGS Theorie der II 208ff. 

Diffusion in der Sonnenatmosphare III 
297f. 
in einer Sternatmosphare II I 346. 

Dimensions, atomic III 405f. 
average radius of a hydrogen atom 

III 405. 
Dioptrie I 93; II 529. 
Dipleidoskop I 156. 
Disc photometer II 588. 
Dispersion I 107, 231-

Grund- I 110. 
lineare I 301. 
Teil- I 110. 

Dispersion der Luft VII 7. 
theory VII 248. 

Dispersionsdifferenzstreifen I 42. 
Dispersionsgebiet I 263. 
Dissoziation von Nas III 783. 

durch Strahlungsabsorption VII 286ff. 
Dissoziationsarbeit III 778. 

aus der Beobachtung der Konvergenz
stelle der Kantenserien III 780. 

durch Extrapolation der Serienformel 
III 782. 

von Molekiilen, spektroskopische Bestim
mung der III 777ff. 

Dissoziationsenergie III 778. 
Distance method of OTTO STRUVE V 489ff. 

modulus V 742, 745. 
Distanz, scheinbare, der Sterne II 557. 
Distanzfehler II 722. 

des Stufenwertes II 728. 
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Distribution of absolute magnitude from 
the distribution of angular and linear 
velocities VII 51Off. 

of Helium stars, CHARLIER'S determina
tions V 509ff. 
GERASIMOVIC'S investigations V 512. 
ROBB'S determination V 513. 

relative, of N(m) V 351£. 
Doppelbrechung, akzidentelle I 2. 

Form- I 16. 
lamellare I 16. 
durch mechanische u. thermische Ein

fliisse I 13 ff. 
Platten- u. Stabchen- I 16. 
Str6mungs- I 16. 

Doppelfernrohr I 161. 
Doppelkeil KAYSERS II 590. 

SPITTAS II 591. 
Doppelsternbahnen, Katalog der visuellen 

VII 702f. 
Doppelsterne, s. Double stars u. binary stars. 

allgemeine Statistik VII 713f. 
Beziehung zwischen Periode u. Exzentri

zitat VII 714. 
Definition der Bahnelemente VII 693f. 

natiirliche VII 694. 
Dichte V 600f£.; VII 525ff., 716. 
Entstehung u. Entwicklung VII 716f. 
Farbaquivalente u. Spektren VII 688. 
hypothetische u. dynamische Parallaxien 

VII 715f. 
Interferometermessungen VII 691. 
Massen u. Massenverhaltnis VII 714. 
mehrfache Systeme VII 715. 
Orientierung der Bahnebenen VII 716. 
photographische Beobachtungen VII 

690f. 
Spektraltypen der Komponenten der 

VII 714. 
unsichtbare Komponenten VII 715f. 

Doppelsteme, spe ktroskopische VII 703ft. 
Bahnbestimmung der VII 704ff. 
hypothetische individuelle Massen VII 

705f. 
Katalog der Bahnelemente VII 706ff. 
ruhende Kalziumlinien VII 703f. 

Doppelsterne, veranderliche V I I 692. 
Doppelsteme, visuelle, 

Bahnbestimmung VII 962ff. 
Bezeichnung VII 689f. 
Definition VII 689f. 
Kataloge VII 691 f. 
Massenverhaltnis VII 688f. 
mit bekannten Bahnen VII 701 f. 
neuere Beobachtungsreihen VII 685f. 

Doppelsternkomponenten, Photometrie der 
VII 687f. 

DOPPLER broadening III 463. 
-Effekt I 59ff. 

on the sun's limb IV 130, 158ff. 
DOPPLER'S formula, MOESSARD'S modification 

V 907ff. 
principle VI 1. 

DOPPLER-Verbreiterung der Spektrallinien 
durch die Warmebewegung VII 224f. 

Double stars vgl. Doppelsterne. 
Double stars, photometric, vgl. Eclipsing 

binaries. 
Double stars, spectroscopic VI 310ff., 

352ff.; VII 703f. 
anomalies observed in radial velocity 

curves VI 360f. 
classification VI 362f. 
departures from elliptic motion VI 360f. 
generalities VI 358. 
history VI 308ff. 
methods of measurement and reduction 

of spectrograms for radial velocity 
VI 352ff. 

methods for obtaining orbital elements 
VI 363f., 375f. 
method of HENROTEAU VI 368f. 
method of LEHMANN-FILHES VI 366f. 
method of SCHWARZ SCHILD VI 367f. 
practical application of these methods 

VI 369ff. 
orbit of a spectroscopic binary star VI 

363ff. 
origin VI 450ff. 
photometric tests of spectroscopic bin

aries VI 362. 
SCHLESINGER'S criterion for spectroscopic 

binaries VI 373 f. 
SCHLESINGER'S method of correcting the 

elements by the method of least 
squares VI 372f. 

table of orbital elements VI 391 ff. 
true dimensions of the orbit VI 375f. 
typical systems VI 376ff. 

Double stars, sta tis tical studies VI 440 ff. , 
449f. 
colours and spectral classes VI 442ff. 
densities VI 447 ff. 
hypothetical and dynamical parallaxes 

VI 446f. 
masses VI 444ff. 
orientation of orbit planes VI 449. 
relation between period and eccentricity 

VI 440f. 
relation between period and semi

amplitude of velocity-variation VI 441£. 
Double stars, visual VI 299ff., 314ff. 

catalogues VI 326f. 
classes VI 340. 
definition VI 314f. 

optical systems VI 315. 
physical systems VI 315. 

discovery by means of their spectra 
VI 323. 

effect of precession and proper motion on 
double-star observations VI 328f. 

errors in the observations VI 316f. 
examples of the determination of the 

elements VI 343ff. 
formulae for the improvement of elements 

VI 335ff. 
history VI 300ff. 
interpolating curves VI 330f. 
interesting systems VI 340ff. 
invisible companions VI 318ff., 454ff. 
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Double stars, visu aI, 
method of observing, visual VI 315 f. 

photographic VI 320ff. 
by the interferometer VI 323ff. 

methods for determining the elements 
VI 331ff. 
of HENROTEAU VI 339f. 
of HENROTEAU-STEWART VI 335. 
of ZWIERS VI 333ff. 

observers VI 300ff. 
orbit of a visual binary star VI 327f. 

true and apparent VI 329f. 
origin VI 450ff. 
position angle and distance VI 328. 
position angle and distance from the 

elements VI 332. 
table of orbits of V I 353 ff. 
usual notations of the elements of the 

true orbit V I 332. 
variable double stars VI 327. 

DRAPER Catalogue, classes, tabular de
scription V 49ff. 
classification, verbal descriptions V 44 ff. 

additions and modifications V 58ff. 
distribution of the stars in the V 537ff. 

DRAPER -Katalog, sta tistische A uswertung des 
V 111. 

Drehimpuls (Spin) I 71. 
Druck in den Sternatmospharen III 326. 
Druckverschiebung der Spektrallinien I 277. 
Dublett, Abschirmungs- III 633. 

irregulares III 596f. 
magnetisches II I 599. 
regulares III 598. 
relativistisches I I I 632. 
-struktur der Alkalibogenspektren III 

503ff. 
-struktur, atomtheoretische Deutung III 

514. 
zusammengesetztes I I I 512. 

Du BOls-Effekt I 55. 
Durchlassigkeit der Luft fur Strahlung ver

schiedener Wellen lange II 198 f. 
Durchlassigkeitsvermogen der Medien des 

Auges II 529. 
Durchmesser, effektiver VII 92. 
Durchmesserformeln II 432. 

-messungen II 437. 
Durchmusterung, Bonner II 702; V 259ff. 

Cape photographic V 299f., 306ff. 
C6rdoba II 706f.; V 265ff. 
Potsdam, photometrische II 656f.; 

V 279ff.. 285ff. 
Dwarfs, white III 226f.; VII 159ff. 
Dynameter I 211. 
Dynamical theory of gases III 66. 
Dynamik der MilchstraBe V 1033f. 

Ebnung des punktuellen Feldes I 101. 
Echelle de teintes II 310. 
Echelon-Spektroskop I 257. 
Eclipse 1836 May 15 I V 232. 

1851 July 28 IV 234. 
1860 July 18 IV 235. 
1868 August 18 IV 236. 

Eclipse 1869 August 7 I V 237. 
1870 December 22 IV 237· 
1871 December 12 IV 238. 
1874 April 16 IV 238. 
1878 July 28 IV 242. 
1882 May 17 IV 243· 
1883 May 6 IV 244. 
1886 August 29 IV 245. 
1887 August 19 IV 246. 
1889 January 1 IV 246. 
1889 December 22 I V 246. 
1893 April 16 IV 246. 
1896 August 9 IV 247· 
1898 January 22 IV 248. 
1900 May 28 IV 249. 
1901 May 18 IV 250. 
1905 August 30 IV 251. 
1907 January 14 IV 251. 
1912 October 10 IV 251. 
1914 August 21 IV 252. 
1916 February 3 IV 252. 
1918 June 8 IV 252. 
1919 :\fay 29 IV 255. 
1922 September 21 IV 257. 
1923 September 10 IV 258. 
1925 January 24 IV 262. 
1926 January 14 IV 268. 
1927 June 29 IV 272· 

Eclipses after 1927 VII 382ff. 
of the sun IV 231ff.; VII 382ff. 
history, eclipses before the ninetheenth 

century IV 232. 
future - (1929-1950) IV 274f. 

Eclipsing binaries III 134ff.; VI 410ff., 
vgl. Doppelsterne. 
determination of masses of VII 530f. 
determination of the orbital elements 

VI 416ff. 
dimensions and luminosity of the compo-

nents VI 411, 416ff. 
light-curve VI 410f. 
masses and luminosities V 686f. 
parallaxes and absolute magnitudes V 606. 
periastron effect V I I 477. 
reflecting effect VII 474ff. 
relation between mass, diameter and 

density in VII 530. 
RUSSELL'S method for determining the 

elements VI 416ff. 
spectra and masses of VII 530. 
statistics V 607. 
table of Algol stars VI 412ff. 
table of {J Lyrae stars VI 416ff. 
tables for RUSSELL'S method VI 420ff. 
typical systems VI 427ff. 

EDDINGTON-Losungen fur allgemeinere Stem
modelle VII 144ff., 168ff. 

Effective wave lengths, determination at 
Greenwich V 409f. 

by KREIKEN V 412f. 
discussion of methods V 415ff. 
von KLUBER'S modification V 411. 
of faint Milky Way stars V 408. 
of the Pleiades V 407. 
minimum V 406. 
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Effective wave lengths, standardization of 
the V 415. 
visual V 401 f. 

Effektive Temperatur II 376. 
Effektive u. extreme \Vellenlangen V II 71 f. 
Eichung, photometrische, durch Abblenden 

des Objektivs VII 67f. 
photometrische, mittels der Polarisation 

im Spektrographen VII 62. 
von Spaltspektrogrammen V I I 68 f. 

EINSTEIN deflection of star images IV 355ff. 
-effect IV 183f.; VII 372, 408f. 
-shift, masses computed from the V I 1532. 

EINSTEIN'S A-coefficients III 389. 
derivation of PLANCK'S radiation law 
III 380f. 
equation III 368. 

Einstell- u. Haltefehler 1 34+ ff. 
Einstellungsfehler beim Messen I 352. 
Einstrahlung I I I 31. 
Eintrittspupille II 527. 

des Refraktors I I 556. 
Eintrittswinkel I 215. 
Eisen, Bogenspektrum des III 714. 

Paramagnetismus in der -gruppe I I I 71 i. 
Elastizitatsellipsoid I 9 
Electrical theory 1 I I 37 1 . 
Electron III 366. 

spinning III 410. 
Elektrometer II 404f. 

von DOLEZALEK II 405. 
Saiten- II 405. 

Elektro-Mikrophotometer, registrierende I I 
423ff. 
nicht-registrierende I I 425 if. 

Elektronen, aquivalente I I I 623. 
-banden III 742. 
-energie III 742. 
Isotopie-Effekt III 775. 
Leucht- III 644. 
-terme, Systematik der III 757ff. 
Valenz- III 631. 

Ellipsoidal hypothesis VI 30, 32, 35ff. 
generalized VI 30, 32, 37ff. 
and the radial velocities VII 609f. 

Emanationswinkel II 7. 
EMDEN'S differential equation III 186. 
EMDENsche Differentialgleichungen V I I 

142ff. 
E-Losungen VII 144ff. 
F-Losungen VII 144ff. 
M-Losungen VII 144ff. 

Emergent radiation III 117. 
Emission III 4, 77. 
Emissionskoeffizient I I I 4. 
Emissionslinien II I 345 ff. 
Emissionsvermogen V 146. 
Empfindlichkeit des Auges fiir Strahlung 

verschiedener Wellenlange II 13, 540. 
der photographischen Platte II 448. 
relative spektrale - der Stabchen II 

544f. 
Empfindlichkeitsfunktion, spektrale, der Fo

vea bzw. der Zapfen II 540. 
der photographischen Platte II 360. 

Empfindlichkeitskoeffizient, relativer, fove
aler, spektraler II 540. 
Abhangigkeit des - von der Strahlungs

bzw. der Empfindungsstarke II 541. 
Empfindung, Flachenhelligkeits- II 533. 

Gesamthelligkeits- II 533. 
Helligkeits- II 533. 
Licht- II 533. 

Empfindungsfehler I I 722. 
-starke II 534. 
-stufe II 534. 

Enclosed systems I I I 66. 
Enclosure III 79. 
Energieaustausch, Mechanismus des I I I 280. 

-beziehungen von BACKER u. GOUDSMIT 
VII 274ff. 

-diagramm I II 481. 
-erzeugung in den Stemen V I I 187 ff. 

subatomare,der Sternmaterie VI I 131ff. 
-formel III 631. 
-kun"e V 129. 

Depression der im kurzwelligen 
Spektralbereich V II 461. 
infolge der kontinuierlichen \Vasser

stoffabsorption VII 460f. 
-\"erteilung bei einem Gase III 275. 

im Sonnenspektrum I 435ff. 
in Stemspektren, :\Iessung mit Bolo

meter I 483f. 
mit Radiometer 1 486ff. 

Energy-density I I I 75 f., 99· 
of black body radiation III 90. 

Energy total, of a star I I I 198 if. 
Entartung des Gases VII 125ff. 

Ein treten von V I I 1 56 ff. 
relativistische VII 127ff. 

Entfernungsgesetz, LAMBERTS I I 524. 
Entropie III 16. 

der Strahlung III 14. 
u. Wahrscheinlichkeit III 25. 

Entropy III 354. 
of radiation III 91 ff. 

Equalizing wedge photometer II 657f. 
Equilibrium, chromospheric III 173ff. 

convective III 98, 141 f., 193. 
of a gas sphere III 185ff. 
internal of a star III 204 if. 
local thermodynamic III 81, 91,96, 156ft., 

164. 
mechanical I I I 205 ff. 
monochromatic radiative I I I 159. 
radiative III 96ff., 104ft., 162. 

EDDINGTON'S approximation III 120ft. 
higher approximations III 122ff. 
homologous stars in I I I 229ff. 
JEANS' approximation III 119f. 
of rotating stars III 235ff. 
SCHWARZSCHILD'S approximation III 

115 ft. 
strict II I 98, 114 ff. 

Equipartition of energy III 362; V 617f. 
Erdfernrohr I 157 f. 
Erdlicht V 948, 981. 
Erdschatten, VergroBerung des - bei :Vlond

finsternissen II 104 ff.; V II 26. 
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EVERSHED effect IV 171 ff., 175 f., 308f.; 
VII 391f. 

Evolution III 227f. 
gravitational theory of stellar III 198ff. 

Evolutionary time-scale III 227f. 
Excess scattering III 472. 
Exposure-ratio method V 393f., 398f. 

von SEARES II 363. 
Extinktion II 171ff.; V 565f.; VII 37ff. 

differentielle Bestimmung der II 192. 
EinfluB der Druck- u. Temperaturschwan

kungen auf die II 190. 
EinfluB der geographischen Lage auf die 

II 190f. 
Energiebilanz bei der II 205ff. 
mittlere I I 490. 
nichtselektive des Wasserdampfes 

II 202f. 
photographische II 489f. 
selektive II 192ff. 
fur Spektralphotometrie I I 509. 
aItere Theorien II 181. 

Extinktionsfehler II 725. 
Extinktionsformel von BEMPORAD II 183££. 

von BOUGUER II 176f. 
von LAMBERT II 172f. 
von LAPLACE II 178f. 

-tafeln II 264f. 
Extrafokalphotometer II 672f. 
Eye, as a photometric instrument V 215 ff. 

Faculae IV 87, 97. 
MASCARI'S categories IV 97. 
proper motions IV 105. 

Fadenbild- (Ghost-) Mikrometer I 155. 
Faktor, sterischer III 309. 
Farben, physiologische II 367ff. 
Farbenabweichung I 108ff., 123f. 

Bestimmung der I 203. 
der spharischen Abweichung I 114. 

Farbenaquivalent, Begriff u. Definition 
II 351 f. 

Farbenaquivalente, Beziehung der - zu den 
Temperaturen u. Spektren II 376f.; 

VII 82f. 
Beziehungen zwischen den verschiedenen 

II 378f. 
dichromatische II 359ff.; VII 73ff. 
monochromatische II 354ff.; VII 71 f. 
trichromatische II 367ff. 

Farbenempfindlichkeit der photographischen 
Platte II 453f. 

Farbenexzesse und interstellare Diffusion des 
Lichtes VII 43f. 

Farbenfehler, abhangig von der Helligkeit 
des Untergrundes II 737. 
visueller photometrischer Messungen II 

18, 628. 
Farbenfilter in der Gleichheitsphotometrie 

VII 103f. 
Farbengleichung II 371, 492; VII 81. 
Farbenindex, absoluter V 172, 176, siehe 

Colourindex. 
Definition II 359f.; V 171. 
lichtelektrischer II 361. 

Farbenindex, photographisch-photovisueller 
II 362. 
spektralphotometrischer II 508f. 
nach TICHOFF u. TAMM II 363. 

Farbenindizes VII 73££. 
Farbenintervallfehlerdes Stufenwertes I I 735. 
Farbenkataloge II 375; VII 81f. 
Farbenlangsabweichung I 107. 
Farbenseitenabweichung I 108. 
Farbenunterschied der VergroBerung I 108. 
Farbenzerstreuung I 107, 230ff. 
Farbtemperatur II 376. 

differentielle spektralphotometrische Mes
sungen VII 452££. 

Ergebnisse spektralphotometrischer Mes
sungen, welche auf die Temperatur des 
schwarzen Korpers bezogen sind V I I 
449ff. 

der Fixsterne aus der Farbe oder einem 
Farbenaquivalent VII 455ff. 

aus der Gestalt der Energiekurve V I I 449ff. 
der Sonne, spektralphotometrische V 165 f., 

184f. 
der Sterne aus der Farbe oder einem 

Farbenaquivalent V 168ff. 
aus der Gestalt der Energiekurve V 148 ff. 

und Strahlungstemperatur, Beziehung 
zwischen der V 143. 

Farbtonung V 171. 
Far interior III 104ff., 112ff. 
FECHNERsches Gesetz II 14f., 548ff. 

Anwendung des - bei der Mittelung 
photometrischer Einstellungen II 550. 

Fehler photographischer Platten II 458f.; 
VII 94f. 

Fehlerquellen, systematische, bei der Be
stimmung der Temperatur aus der Ener

giekurve V 194ff. 
Feinstrukturkonstante von SOMMERFELD III 

631. 
FERMI-DIRAC statistics III 438ff. 
Femrohr I 128ff. 

astronomisches I 135 ff. 
Auflosungsvermogen des I 132 f. 
Erd- I 157f. 
Helligkeit des I 129ff. 
hollandisches I 159f. 
N ormalvergroBerung des I 130. 
Parallaxe im I 154. 
Prismen- I 158f. 
Richt- oder Fadenkreuz I 156. 
terrestrisches I 157f. 
VergroBerung des I 128 f. 
Visierlinie des I 1 54. 
Zug- I 157. 

Field theory VII 249. 
Fields, self-consistent III 694. 
Filaments IV 116f. 
Fixstemtempera~ur V 130; VII 449££. 
Flache, scheinbare des Objektes II 523. 

wahre II 523. 
Flachenhelle II 10. 

-helligkeit, scheinbare visuelle II 526. 
des Refraktors II 568. 

-intensitat II 525. 
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Flachenhelligkeiten, Photometrie schwacher 

VII 110ff. 
Flachenphotometer VI 165ff.; VII 106ff. 

von BUNSEN II 686. 
von BURNS II 669. 
von CERASKI I I 669. 
von COUDER II 680. 
von DESLANDRES I I 689. 
von DUFAY II 679. 
von FABRY u. BUISSON II 679. 
von FESSENKOFF II 667. 
von GEHLHOFF u. SCHERING II 6nf. 
von GRAFF II 671. 
von GRAMATZKI II 676f. 
von HARTMANN II 669. 
von HASTINGS II 667. 
von LAMBERT-RuMFORD II 684. 
von LAMONT I I 666. 
von F. LINK VII 109. 
von LUMMER-BRODHUN II 688. 
von MAGGINI II 675. 
von E. C. PICKERING II 666. 
von PULFRICH II 668. 
von RITCHIE II 685. 
von ROSENBERG II 670. 
von SCHOENBERG II 67t. 
von STEINHEIL II 665, 672f., 675. 
von VERY II 667. 
von WEBER II 688. 
von WIRTZ II 668. 
von YNTEMAII 680ff. 
von ZOLLNER II 668, 686f. 

Flash spectrum vgl. Chromosphere. 
Fleck, gelber II 532. 
Flocculi IV 108ff., 111 ff. 

as eruptive prominences IV 121, 123f. 
bright IV 112f.; VII 353ff. 
calcium- IV 109ff. 
dark IV 116f., 121; VII 353ff. 
dark, cyclonic or vortical appearance 

IV 116. 
distribution of the areas IV 126. 
eruptive IV 114. 
hydrogen- IV 114f., 12t. 
proper motion IV 120. 
Sun's rotation from the motion of cal-

cium- and hydrogen- VII 355. 
Fluorescence III 8f. 
Fluoreszenz in Sternatmospharen I I I 348. 
Flux of radiation III 71, 73, 134. 

net III 71, 100, 119. 
-temperature equation III 205. 

Fogging effect VII 73. 
Fokusbestimmung beim Astrographen I 

so4£. 
Foot-candle V 211. 
FORBEssches Phanomen I I 192 f. 
Fortpflanzungsgeschwindigkeit der Strah-

lung III 3. 
FORTRAT-Diagramm III 752. 
Fovea centralis II 527, 532. 
FRANcKsches Prinzip III 786. 
FRAuNHoFER's lines IV 127. 

intensity and profile VII 358ff. 
structure IV 229. 

FRAUNHOFERsche Beugungserscheinungen 
I 50. 

FRAUNHOFERsches Spektrum I I I 306. 
Free path III 364f. 
Frequenz III 476. 

-bedingung BOHRS III 603. 
-differenzen, konstante I I I 603. 
LARMOR- III 657. 

FRESNELsche Beugungserscheinungen I 48 f. 
Zonen I 48f. 
-sches Ellipsoid I 9. 

Fundamentalsterne fiir Bestimmung von 
Radialgeschwindigkeiten I 387f. 

Funkenlinien III 256. 

6alaktische Ebene V 937. 
Koordinaten V 972. 

Tafeln zur Berechnung der V 973£. 
Galaxy, average V 868ff. 

dimensions of the V 754ff.; VII 543ff. 
distance to the galactic centre V 758f. 
higher systems of globular clusters V 755. 

eccentric position of the solar system 
V 755f. 

region of avoidance V 758. 
motion of our - in space V 906. 
size and structure of the V 759ff. 
supergalaxies V 838. 
system of galactic clusters V 755. 
value of motion of our - in space V 906. 

GALLIssoT-Fehler II 628. 
-Phanomen II 542; V 290, 292f. 

Galvanometer II 404. 
Gamma (1') II 446. 
Gas, intersteUares V 1033. 

perfect I II 183 ff. 
polytropic II I 183 ff. 
als QueUe der kosmischen Strahlung 

V 1033. 
-sphere, isothermal I I I 195 ff. 
Temperatur V 1028. 
theory III 356ff. 

Gegenschein, lichtelektrische Beobachtungen 
VII 37. 

Geister (Ghosts) I 253ff.; VII 2. 
LYMANSche I 255f. 

Geometrical centre of gravity of the stars 
VI 15. 

Gesamtablenkung I 21 5. 
Gesamtschwarzung, Messung der VII 90. 

Schatzung der VII 92ff. 
Gesamtstrahlung der Fixsterne I 466ff. 

der Planeten I 466ff. 
der Sonne I 420ff. 
Messung der, mit Thermoelementen u. 

Radiometern I 466 ff.; VII 15. 
Geschichte der photographischen Photo

metrie II 431 ff. 
der visuellen Photometrie II 520ff. 

Geschwindigkeitsellipsoid u. Rotation V 
1065f. 

Geschwindigkeitsverteilung, asymmetrische, 
in ihrer Beziehung zur Rotation nach 
LINDBLAD V 1048ff. 

nach OORT V 1052f. 
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Gesetz von KIRCHHOFF III 8. 12. 
von LAMBERT III 13. 
von PLANCK I I I 34. 
von RAYLEIGH-JEANS III 24. 
von STEFAN-BoLTZMA:-<:-< III 14. 17. 
von \VIEN III 21. 24. 

Gesichtsfeldblende I 115. 
Gesichtsfeldkorrektion II 485ff. 

bei Durchmessermessungen I I 487. 
bei Schwarzungsmessungen II 486. 
nicht-achsensymmetrische II 488. 

Ghosts (Geister) I 253ff.; VII 2. 
Giant stars. masses of V 714. 
Giants and dwarfs V 437ff. 
Gitter. auflosende Kraft des I 240. 

ebenes I 273ff. 
Konkav- I 241 if. 
Reflexions- I 239. 
Stufen- I 43. 257ff. 
Transmissions- I 239. 

Gitterkonstante I 239. 
Bestimmung der II 4i2ff. 

Glasplattenphotometer yon STE--\ YENSO:-< V I I 
106. 

Gleichgewicht I I I 259. 
adiabatisches III 292. 
chemisches III 259. 
isothermes I I I 292. 
konvektiyes VII 177. 
Strahlungs- III 292. 

G leichgewichtsformel. sta tistisch -mechani
sche Ableitung der I II 270ff. 
-konstante III 261. 

Gleichheitsphotometrie II 622ff. 
:Messung flachenhafter Objekte II 631 ff. 
Messung punktformiger Objekte I I 623 ff. 

Glimmentladung II 390. 
GOULD scher Kreis V 972. 
Gradation II 446. 

EinfluB der Sensibilisierung auf die 11452. 
Gradationstemperatur u. schwarze Tempera-

tur, Beziehung zwischen der V 144f. 
Grains IV 109f. 
Granulations IV 84f. 
Gravitational theory of stellar evolution 

III 198ff. 
Greenwich catalogues V 313 f. 
GrenzgroBe II 537, 56l. 
Grenzintensitat II 561. 
Grenzkontinuum III 477. 

atomtheoretische Deutung des I I I 486. 
Grenzterme III 479. 

Werte der III 494. 
Grey body I II 9l. 

material III 99. 
GroBe, bolometrische u. radiometrische I41Of. 

photometrische oder theoretische II 553. 
scheinbare visuelle geschatzte II 553. 
scheinbare visuelle photometrische 11526, 

553. 
GroBenkiasse I I 16 f. 
GroBenschatzung, absolute oder unmittel

bare II 690ff. 
mit unbewaffnetem Auge II 692ff. 
mit dem Fernrohr II 698ff. 

Group motion VI 13. 
principal III 419. 
sub- III 419. 

Grundgesetz, psychophysisches I I 548 f. 
Grundzahl BALMERS des \Vasserstoffspek

trums III 475. 
Guiding error I 344. 

HAGENS dunkle Nebel V 979ff. 
HAIDINGERSche Lupe I 11, 21. 
Halbwertsbreite III 336; VII 223· 
HAMILTON-JACoBI-Function III 376. 
HARTMANNsche Bedingung II 437. 508. 

Formel I 353ff. 
Hauptebenen I 94. 
Hauptpunkte, negative u. positive I 92. 
Hauptschnitt I 82, 98; II 595· 
Hauptstrahlen I 85. 89. 
Heat energy II I 97. 

of a star III 195. 
liberated III 97. 

Heizbandbolometer I 421. 
Heliographic coordinates IV 90ff. 

angular velocity IV 104. 
determination of IV 90ff. 
ephemeris of - for the physical obser

vations IV 92. 
inclination of the solar equator IV 

91 f. 
latitudes I V 91 ff. 
longitudes IV 91 ff. 
poles of the sun IV 91. 
position angles of the sun's axis I V 9l. 
zero meridian IV 91. 

Heliometer von BOUGUER II 634. 
von FRAUNHOFER II 635. 

Helioskop I 153 f. 
Helium, Bogenspektrum I I I 555. 

Ortho- III 558. 
Par- III 558. 
Spektrum des III 488. 

des He II VII 252. 
des He III III 486ff. 

Helligkeit II 526. 
absolute, der Sterne II I 340. 
bolometrische u. radiometrische I 41Of. 
des leuchtenden Elementes II 25. 
des Refraktors I I 560. 
physiologische II 534. 
scheinbare II 26. 
theoretische II 554. 
visuelle II 519. 

geschatzte II 553. 
wirkliche II 26. 

Helligkeitsbestimmung, photographische, Ge
nauigkeit der - VII 100. 

Helligkeitsfehler II 722. 
des Stufenwertes II 729. 

Helligkeitsgleichung I I 493. 
Helligkeitskataloge, systematische Fehler 

der -, Positionsfehler V II 98 f. 
systematische Unterschiede zweier 

VII 99f. 
Helligkeitsmessungen, absolute II 437. 

relative II 437. 
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Helligkeitsverteilung auf der Sonnen scheibe, 

berechnet aus Finsternisbeobachtungen 
der Totalhelligkeit V I I 17ft. 

Helligkeitsverzeichnisse, auf GroBenschatzun
gen ohne Fernrohr beruhend I I 693 ff. 

am Fernrohr beruhend II 700ff. 
photographische II 501 f. 

HELMHOLTZ, Satz von I 90. 
Helsingfors zone, reduction of m in the V I 1469. 
HERSCHEL (unit of distance) V 430. 

-sche Streifen I 33, 
HERTz-Effekt I 55. 
Hilfssystemphotometer II 648 ff. 

von E. C. PICKERING II 650. 
von SCHWERD II 649. 
von STEINHEIL II 648. 
von ZOLLNER II 651 ff. 

ansetzbares II 654f. 
Himmel, Helligkeit des nachtlichen - V I 136. 
Himmelsgrund, seine Abbildung II j70ff. 
Himmelshintergrund, absolute Helligkeit des 

V 948ff. 
Himmelskarte, photographische II 432. 
Hohlspiegel I 163 ff. 
Homologous stars I I I 229ff. 
Hyperfeinstruktur III 620. 
Hyperniveau III 621. 

Illumination V 211. 
Index, spectral V 397 f. 
Indexellipsoid I 9. 
Influence of planets on solar activity I V 228 f. 
Instabilitat, konvektive, der Sterne VII 202. 
Instrumentalfehler bei Himmelsaufnahmen 

I 517ff., 538f. 
Intensitat II 525. 

EinfluB der Koppelung auf die III 678. 
Intensitatsbestimmungen an den Harvard

Spektrogrammen III 329ff. 
Intensitatsformeln bei normaler Koppelung 

III 673. 
fur ZEEMAN-Komponenten in schwachem 

Feld III 681. 
Intensitatskreis II 597. 

-kurve (ZOLLNERS) II 652. 
Intensitatsregel, qualitative I II 677. 
Intensitatsvergleich in verschiedenen Multi

pletts bei normaler Koppelung III 677. 
In tensitatsverteilung II I 771 ff. 

CONDONS Theorie der - im Bandensystem 
III 772f. 

im Kantenschema III 771 f. 
Intensity, equivalent mean III 71, 113. 

integrated I I I 72. 
luminous V 212. 
maximum III 96. 
physiological V SRII. 
specific III 72. 

Interaction between atoms and field of 
radiation III 443f. 

Interferenzen bei punktformiger Lichtquelle 
I 28ff. 
dunner Blattchen I 31 f. 
gleicher N eigung V II 7. 

Interferenzphotometer von LUMMER I 260. 

Interferenzspektroskop von LUMMER-GEHRKE 
I 39. 

Interferometer VI 323ff. 
von MICHELSON I 35 f., 276f. 
von PEROT-FABRY I 40f., 260ff. 
von TWYMAN I 46, 187f. 

Interkombinationslinien III 538, 678. 
Interpolationsfehler II 730, 734. 
Interpolationsmethode von E. C. PICKERING 

II 717f. 
Interstellarer Raum, Absorption des Lichtes 

im V 1024ff.; VII 522, 574ff. 
Intervalle, absolute, bei nichtaquiyalenten 

Elektronen II I 644. 
Intervallfehler II 721 f., 730ff. 
Intervallproportionen, Permanenz der I I I 636. 
Intervallregel von LANDE III 635. 
Iris II 527. 
Isotopen II I 352. 
Isotopieeffekt II I 774 ff. 
Isothermal gas-sphere III 195ff. 
Ionisation III 256ff., 483; VII 203ff. 

bei thermodynamischem Gleichgewicht 
VII 220. 

durch ElektronenstoJ3e III 285f. 
in einer nichtisothermen Atmosphare 

III 287ff. 
in einer zusammengesetzten Atmosphare 

III 267. 
durch Strahlung, \Vahrscheinlichkeits

betrachtungen I I I 281 ft. 
Ionisationserscheinungen in den Sternspek

tren III 320ff. 
-formel von SAHA III 265ff. 

verbesserte fur Sternatmospharen I I I 
334ff. 

-gleichgewicht III 276ff. 
-potentiale III 266. 

Tafel der III 279. 
totale I II 688. 

-spannung III 266, 484, 688, 705. 
totale II I 694. 

Ionization theory (SAHA) IV 54, 180, 204ff., 
298ft. 

Jupiter IV 381 ft. 
Abplattung IV 383. 
Achsenlage IV 383; VII 415f. 
Albedo IV 385. 
-Atmosphare, Extinktion des Lichtes in 

der VII 20f. 
Aufbau, innerer IV 386f. 
Berechnung der spharoidischen Koordi-

naten der Oberflachengebilde IV 383. 
Farbe der Wolkengebilde IV 381. 
Farbenindex IV 385. 
Helligkeit u. Spektrum V II 415. 
Helligkeitsverlauf IV 385; VII 412. 
photographische Aufnahmen I V 382. 
Rotationszeit IV 382f.; VII 415f. 
roter Fleck IV 383f. 
Schleier IV 384. 
Spektrum IV 385 f. 
Temperatur IV 386. 
\Volkengebilde u. roter Fleck VII 415. 
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K-Eftekt der Radialgeschwindigkeiten V 
1069f. 

K-Term VI 16, 20ft., 28f.; VII 597ff., 601ft., 
607ft. 

Kalziumlinien, stationare V 1059ff.; VII 507f. 
Kalziumwolken V 1027f. 

galaktische Verteilung der Intensitaten 
der V 1030. 

mittlerer Absorptionskoeffizient per Par
sec V 1031-

Verteilung der, mit bekannten Radial-
geschwindigkeiten V 1061. 

Kampometer I 500f. 
Kanneliertes Spektrum I 271. 
Kanten einer Bande III 752. 

-gesetz III 746. 
-schema, Intensitatsverteilung im I I 1747. 

KAPTEYN'S method V 353. 
phenomenon V 380, 390. 
selected areas, Greenwich determinations 

VII 469. 
universum V 991 f. 

Kataloge, photographisch-photometrische II 
492f. 
Reduktion zweier - aufeinander I I 493. 
Verzeichnis I I 501 f. 

Keil, photographischer I I 594. 
Verwendung in der Spektralphotometrie 

II 313ff., 506f. 
Keilkonstante II 590. 

-kurve II 592. 
-methode von H. H. PLASKETT VII 58f. 
-photometer II 61Off. 

von GRAFF II 659. 
von MULLER II 661. 
von E. C. PICKERING II 657f. 
von ROSENBERG II 661. 

Kernladungszahl, auBere I I I 518. 
Kernschwingungsstruktur I I I 747. 
KIRCHHOFFS Funktion V 128. 

Gesetz V 128. 
KLEIN-NISHINA formula VII 245. 
Knotenpunkt II 527. 
Knotenpunkte, negative u. positive I 94. 
Knotenpunktsschlitten I 184. 
Koeffizienten, FRESNELsche I 2. 
Koharenz I 1, 27. 
Koinzidenzen von Linien verschiedener 

Wellenlange I 241. 
Koinzidenzmethode I 264ff. 
Kollimator I 184, 299ft. 

photometrischer II 653. 
Kollisionsfunktion V 1035. 
Kolorimeter ZOLLNERS II 652. 
Kolorimetrie II 351; VII 71 ff. 
Koma I 101 ft., 126f. 
Kombinationen, verbotene III 607. 
Kombinationsprinzip III 753. 
Kombinationsterme I 66. 
Komet HALLEY, SCHWARZSCHILDS Theorie 

der Helligkeit II 169f. 
Kometen IV 426ft.; VII 422ft. 

Ausstr6mungen aus dem Kopf IV 436f., 
459f. 

Bahnen, hyperbolische IV 429f. 

Kometen, Bewegungsanomalien IV 432f. 
BIELAscher Komet IV 433. 
Dichte der Materie IV 442. 
Dimensionen IV 443, 494; VII 425. 
Durchmesser, reduzierter IV 443. 

scheinbarer IV 443. 
Durchsichtigkeit IV 442. 
Eigenlicht I V 440. 
Einfang von IV 431 f. 
ENcKEscher Komet IV 432f. 
Geschichte IV 426f. 
Helligkeit II 166ft.; IV 438, 493; VII 

424f. 
absolute IV 440. 
reduzierte IV 440ff. 
scheinbare IV 440. 
des Kopfes IV 438f. 
des Schweifes IV 440. 

Kern IV 436. 
Kurzperiodische IV 428, 431f., 493; VII 

423f. 
Lichtdruck IV 475. 
Masse IV 443f., 494; VII 425· 
Polarisation I V 442. 
Refraktion I V 442. 
Schweife IV 436, 456ff.; VII 427ff. 

anomale IV 437. 
Bandenemission VII 305ff. 
Emission VII 290ff. 
Form IV 456f. 
Geschwindigkeit der Ma terie der I F 4 71 t. 
Helligkeit I V 440. 
Isochronen IV 468f. 
RepulsivkraftderSonneIV 470f., +74ff., 

VII 430. 
SpektrumIV 449f., 455, 494; VII 425ft. 
Strahlen IV 473. 
Syndynamen IV 464. 
Theorie IV 462ft. 

BESSELS IV 462f. 
BREDICHINS IV 464ff. 
JA-GERMANN, KOPFF, ORLOW, 

POKROWSKI IV 469f. 
Typen IV 465f. 
Wolken IV 459. 
Zusammentreften der Erde mit I V 

461 f. 
Spektrum IV 444ff., 494; VII 425ft. 

Banden- u. Linien- IV 446f. 
kontinuierliches IV 452f.; VII 426. 
des Schweifes IV 449f., 455; VII 

426. 
Verdopplung der Banden IV 449f. 

Statistik IV 428ft.; VII 422f. 
Bahnform IV 428. 
Haufigkeit hypobolischer Bahnen 

IV 429. 
Lage der Bahnebenen I V 428. 
der Perihellangen IV 428. 
der kurzperiodischen Kometen I V 

428, 431 f. 
Teilung IV 433. 
Ursprung, interstellarer IV 430. 
Zusammenhang mit Sternschnuppen-

schwarmen IV 432. 
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Kompensationspyrheliometer I 424f. 
Konfigurationen, Wechselwirkung zwischen 

VII 273f. 
Konkavgitter I 241ff.; VII if. 
Konstante, chemische III 262f. 

von CURIE III 719. 
Gleichgewichts- III 261. 

Kontrasterscheinung I I 531. 
-faktor II 446. 

Konvektion im Sterninnern VII 171ff. 
KonvergenzverhiUtnis I 90. 
Koppelung, Arten der III 615. 

beliebige III 663. 
von RUSSELL-SAUNDERS III 609, 656. 

Koppelungsschemata III 608. 
von RUSSELL-SAUNDERS III 609. 

Beispiel III 615. 
Korrespondenzprinzip I 67; I I I 32. 
Kreuzungspunkt der Visierlinien 11 528. 
Kryptonspektrum, sekundare Normallinien 

I 284; VII 6f. 
Kugelgestaltsfehler I 86. 
Kurve der Schwarzungen II 477. 

der Schwarzungsdifferenzen II 477. 

Lambert V 212. 
Milli- V 212. 

LAMBERTS Albedo II 32f. 
Entfernungsgesetz II 524. 
Formel II 32f. 
Gesetz II 8, 21 ff. 
Schattenphotometer I I 684. 

LANDES g-Formel III 657. 
Intervallregel III 635. 
Zusatzverbot III 538. 

LANE'S law III 193. 
Langsabweichung, spharische I 86. 
LARMoR-Frequenz III 657. 

Prazession I 64. 
Laufzahl III 475. 
Leiden catalogue V 320. 
Lemniskate von BUSCH I 21. 
Leuchtdichte, schein bare physiologische I I 

543. 
scheinbare visuelle II 525. 

Leuchtelektron III 500. 
Leuchtkraftsfunktion V 988. 
Leuchtvermiigen II 10. 
Liberation of heat III 99. 
Lichtelektrische Entladung I I 382. 

Erregung II 382f. 
Messungen, Genauigkeit der II 423. 
Methoden, Anwendungsgebiet der - in 

der Astronomie II 428 ff. 
Lichtintensitat II 10. 
Lichtmenge I I 10. 
Lichtquantentheorie, radikale II I 35. 
Lichtschwachung durch Abblendung II 581 ff. 

durch Abstandsanderung II 575 ff. 
durch Drehung der Polarisationsebene 

II 595ff. 
durch kreisfiirmige Blenden II 467f. 
mittels absorbierender Substanzen I I 

588ff. 
mittels rotierenden Sektors II 587f. 

Lichtschwachungsmethoden II 573ff. 
Lichtstarke II 10, 526. 

scheinbare II 519. 
scheinbare physiologische eines Objekts 

II 543. 
scheinbare visuelle II 525. 
visuelle II 519. 
wahre II 519. 
der Objektive II 15. 
des Refraktors II 560. 

Lichtstarken, Additionstheorem der II 
555ff. 

Lichtstrom II 10. 
Lichtverteilung auf einer Planetenscheibe 

II 72f. 
Einflul3 der Beugung auf die II 111 ff. 

Lichtzerstreuung u. Absorption durch Wol
ken metallischer Partikel V I I 41 ff. 

in der Luft 11 50f. 
Light, units, definition of the V 211 ff. 

-year V 430, 778. 
Liliputian stars V 585. 
Limb-centre ratio III 118, 125. 
Limbeffect VII 372. 
Limiting magnitude of star catalogues 

V 342f. 
Limits of unaided vision V 354. 
Line-intensity ratios for classification pur

poses V 55f. 
Lines, atmospheric or telluric, in the spec

trum of the Sun IV 130f. 
enhanced III 256. 

Linien, abbildbare I 101. 
-breite, natiirliche VII 224. 
erlaubte III 502. 
FRAUNHOFERsche, Berechnung der Inten

sitatsmaxima II I 322. 
-identifizierung I 380ff. 
verbotene, im Spektrum von Himmels

kiirpern III 503, 686. 
Linienintensitaten, Abfall der - in den 

heil3esten Sternen III 327. 
Analyse der - mit dem registrierenden 

Mikrophotometer II 336ff. 
Bestimmung der - in dem Spektrum 

der Fixsterne II 332ff. 
der Masse aus den - III 342ff. 

des Wasserstoffs in den Riesensternen 
III 344. 

Fehlerquellen bei der Bestimmung von 
VII 69f. 

Mal3 der II 342. 
Mal3einheit der II 343ff. 
Messung der - mit dem Mikrophoto

meter II 335. 
Genauigkeit der I I 349. 

visuelle Schatzungen der II 334. 
Linienkriimmung I 220ff., 234, 349ff. 

-verbreiterung durch Rotation der Sterne 
VII 242. 

LIOUVILLE, theorem of III 29, 361. 
Literatur iiber Bandenspektra III 787ff.; 

VII 313ff. 
zu Gesetzmal3igkeiten in den Serien

spektren III 601. 
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Literatur zu den Katalogen der Farben
aquivalente II 375f. 
zur photographischen Photometrie II 

512ff.; VII 100ff. 
zu Theorie der Multiplettspektren I I I 

723, 822. 
zu Thermodynamics of the stars I II 172, 

234, 255. 
zur visuellen Photometrie II 744f.; VII 

117 ff. 
zur Warmestrahlung III 64. 

LLOYDScher Versuch I 28. 
LOCKYER, definition of stellar genera V 

22f. 
LOMMELsche Formel II 44. 
LOMMEL-SEELIGERSche Formel II 34ff. 
L6tstelle, aktive oder warme u. inaktive oder 

kalte I 409. 
Luftdispersion, Einflul3 der I 269f. 
Luftfernrohre I 136. 
Luke, Eintritts- oder Austritts- I 115. 
Lumen V 211. 
Lumeter von G. ]. BURNS II 681. 
Luminositatsfunktion V 988. 
Luminosity III 210ff. 
Luminosity curve from differences in mag

nitude of double stars V 504ff. 
of different spectral classes V 441. 
for individual spectral classes V 530f. 

Luminous flux V 211. 
LUMMER-BRODHUN-Photometer II 688. 

-Platte I 259f. 
-Prisma II 441. 

-GEHRKE-Platte I 259f. 

Macron V 778. 
Macula lutea II 532. 
Magellanic clouds V 750ff. 

distances of the V 752. 
globular clusters in the V 751. 
relation of clusters to the V 753 f. 
star clusters in the VII 541 if. 
type of clusters and nebulae V 750. 
variables in the V 717; VII 669 f. 

MAGELLANSche Wolken V 965f. 
Natur der V 1022ff. 
Veranderliche in den VI 216ff., 240f., 

247, 250; VII 669f. 
Magneton von BOHR II I 657. 

von WEISS III 719. 
Magnitude, absolute bolo metric III 223 f. 

bolo metric V 554. 
differential determinations V 537. 
general distribution V 498ff. 
limiting, of star catalogues V 342f. 
relation between - and colour V 541 f. 

and proper motion V 514ff. 
and radial velocity V 509. 
and spectral class V 493 ff. 

of the stars V 212. 
total, of star agglomerations V 359; 

VII 486f. 
Magnitude and colour, definition VII 467f. 
Magnitudes in red VII 488f. 
MALUS, Gesetz von II 596f. 

Mars IV 373ff.; VII 414ff. 
Achsenlage I V 375. 
Albedo IV 501. 
Atmosphare IV 377· 
Helligkeit IV 373. 
Kanale I V 380. 
Kappen der Pole IT- 376, 38u. 
Karten IV 375. 
Lander u. Meere IV 375. 
Lichtwechsel VII 414f. 
photographische Aufnahmen IV 378f. 
physiologische Effekte IV 380f. 
Polarisation IV 377. 
Rotation IV 374f.; VII 414f. 
Spektrum IV 378. 
Temperatur IV 378. 

:\lass-absorption coefficient III 78. 
-function V 619f. 

Mass-luminosity formula III 213, 223ff. 
Mass-luminosity law, EDDINGTON'S V 662ff. 

BRILL'S theory V 673f. 
discrepancies between SEARES'S and 

EDDINGTON'S results V 666. 
JEANS'S theory V 667ff. 
RABE'S theory V 678ff. 
VOGT'S extension of EDDING TON'S theory 

V 682f. 
Mass-luminosity relation V 658ff. 
Mass optical III 83. 

radiation of III 227. 
Mass-ratios in binaries, statistical investiga-

tions V 683 f. 
theoretical derivation of the V 684. 
in double stars, distribution of III 528f. 
of visual binaries, determination of 

VII 527f. 
Mass-reduction by annihilation of protons 

and electrons V 676ff. 
Mass stellar, relation between - and form of 

orbits of binaries V 690. 
and proper motion V 689f. 

of Orion nebula V 691. 
of planetary nebulae V 692. 
of the stellar system V 693. 

Masse, Bestimmung der - aus Linieninten
sitaten III 342ff. 
-Leuchtkraft-Gesetz VII 181 ff. 
reduzierte III 743. 

Massenabsorption III 285. 
Masses, determination, Sproul V 626. 

equipartition of energy V 617 f. 
frequency of - for different spectral 

classes V 622H. 
methods of deriving V 608ff. 

of FREUNDLICH and HEISKANEN V 645f. 
of LUDENDORFF V 619ff. 
of MARTENS V 646ff. 
of PITMAN V 627f. 
of SCHLESINGER and BAKER V 619. 
of SEARES V 631 H. 
of VON ZEIPEL V 641 ff. 

Masses, preferential values of V 656ff. 
real and apparent V 630. 
of spectroscopic binaries V 653ff. 
of stellar systems V 694. 
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Masses of visual biuaries V 612ff. 

from spectrographic parallaxes V 637f. 
statistic of accurately determiued V 629f. 
upper limit for the stellar V 687. 

Masses and luminosities of spectroscopic 
binaries determiued by the mass-lumino
sity relatiori VII 529. 

:Nlatrix mechanics III 382. 
MAXWELL'S law III 276ff., 360f. 
Mean parallaxes . VI 45 ff. 
Medialfemrohr I 176. 
Menge der wirksamen Atome in Sternspek

tren III 331 ff. 
relative, der Elemente III 339. 

.:\Ieridianphotometer II 643ff., 660. 
Merkur IV 367f.; VII 412f. 

Ahnlichkeit mit dem Erdmond IV 368. 
Albedo IV 368. 
Helligkeit IV 368. 
Phasenkoeffizient IV 368. 
Rotationszeit IV 367f. 
Spektrum IV 368. 

:\-Iesserschneidenveriahren I 199f. 
:Messungen, spektralphotometrische differen

tielle V 154ff. 
::I.IeBinstrumente I II 48 ff.; V II 1; f. 

Bolometer III 53. 
Mikroradiometer I I I 51. 
Radiometer I II 52. 
Thermoelement III 50. 

MeBkeil, Eichung II 593 f. 
Metastabiler Zustand III 562, 683. 
:Meteore IV 434f., 477ff.; VII 422f. 

Bahnen IV 434, 493; VII 424. 
Bedeutung fiir die Erforschung der Atmo

sph1i.re IV 491 f. 
Defiuition (Feuerkugel, Meteorit, Stem

schnuppe) IV 434f. 
Farbe IV 479; VII 431-
Geschwiudigkeit IV 481 ff.; VII 431-

auBeratmosph1i.rische IV 483. 
heliozentrische, der Feuerkugeln u. 

Meteorite IV 434. 
der Stemschnuppen IV 435. 

Gr6Be IV 479; VII 431-
Helligkeit IV 478; VII 431. 
Hemmungspunkt IV 434, 481, 486. 
H6he IV 481f.; VII 431-
Leuchtvorgang IV 486f., 492. 
Luftwiderstand IV 484. 
Masse IV 490f. 
Schweife IV 479. 

Leuchten der IV 489f. 
Spektrum IV 480f., 495; VII 431. 
Theorie der IV 483ff.; VII 431 f. 

des Leuchtens der IV 487. 
:Yleteorite IV 477ff.; VII 430. 

Aerolithe I V 477. 
chemische Beschaffenheit IV 477f. 
Geschwindigkeit, heliozentrische IV 434. 
Gr6Be u. Gewicht IV 477. 
Siderite I V 477. 
Siderolithe IV 477. 

Meterkerze I 412. 
}tetron V 430. 

Handbuch der Astrophysik. VII. 

Mikrometer von WELLMANN I 13. 
Mikrophotometer II 440. 

Elektro- II 423 ff. 
von FABRY u. BurSSON II 443f. 
von HARTMANN II 289, 436, 440ff. 

MilchstraBe, Anschauungen fiber die Natur 
des Systems der V 1069ff.; VII 585f. 
Beschreibung u. zeichnerische Darstellung 

V 938ff. 
Defiuition der V 937. 
differentielle Dicke der VII 578. 
differentielle Rotationseffekte in den 

beD bachteten Geschwiudigkeiten V I I 
583ff . 

Dimensionen, Masse, Rotationsdauer der 
V 1067f. 

dip (Tiefe) V 969. 
Dynamik der V 1033 ff.; VII 530ff. 
Ebene der V 937. 
effektive Entfernung der Sterne der 

V 985ff. 
effektive Sterngr6Be des Lichtes der l" 

981 ff. 
Entfernung der Sonne von der Symmetrie

ebene der VII 571-
Farben der Sterne der V 986f. 
galaktische Konzentration der Sterne u. 

die effektive Sterngr6Be des Milch
straBenlichtes VII 564. 

Helligkeitsschll.tzungen V 944f. 
photometrische Eichung der Isophoten 

V 947. 
Integralspektrum der V 985ff. 
Kalziumwolken iu der V 1027ff. 
Lage der V 967ff. 
optische Dicke VII 574. 
Ph1i.nomen der V 937, 1046. 
Photographie der V 952ff. 
Photometrie, photographische der V 960. 
Pol der V 969. 

Bestimmungsmethoden V 969ff. 
Rotation der V 1056£f. 
Sternleeren u. Sternwolken in der V 1010ff. 

VII 571 ff. 
Theorie der VII 580ft. 
Tiefe (dip) V 969. 
VerIauf der - am Himmel V 962ft. 
VerteiJung der Sterne, statistische Unter-

suchungen VII 565ff. 
Verteilungsgesetze verschiedener Spek

traltypen VII 568 ff. 
Zeichnungen der - auf Grund photo

graphischer Aufnahmen V 960ft. 
Milky Way s. MilchstraBe. 
Mira-Sterne VI 89ff., 244ff.; VII 627ff. 

absolute Helligkeiten VI 154ff. 
Defiuition VI 89; VII 627. 
Durchmesser VI 157; VII 639f. 
Eigenschaften, wichtigste VI 90. 
Entwicklungsgang VI 159f. 
Farben VI 145; VII 636f. 
Farbenindex VI 146. 
galaktische Verteilung VI 157f.; VII 640. 
Helligkeitsamplituden VI 119ff. 

Ver1i.nderlichkeit der VI 128f. 
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Mira-Sterne, Hypothesen zur Erklarung VI 
160ff.; VII 640. 
Klassifikation der Lichtkurven VI 92 ff. ; 

VII 627. 
nach CAMPBELL VI 98. 
nach CAMPBELL u. PICKERING VI 93. 
nach HAGEN VI 95f. 
nach LUDENDORFF VI 99ff. 
nach PHILIPPS VI 93 f. 
nach THOMAS VI 96ff. 
nach TURNER VI 94f. 

laterale Eigenbewegungen VI 154f.; VII 
638. 

Lichtkurven VI 92ff.; VII 628f. 
Abhangigkeiten von der Periode VI 

113ff. 
Abhangigkeit yom Spektraltypus VI 

113ff. 
Buckel oder Stufen in den VI 129f. 
Klassifikation VI 92ff.; VII 627. 
mathematische Darstellung VI 92ff., 

96ff. 
statistische Untersuchung VI 112ff.; 

VII 629ff. 
Tabellen fiirdie VI 102ff.; VII 628f. 
Veranderlichkeit der VI 128f.; VII 632. 

Literatur VI 9Off. 
Monographien VI 92. 
Parallaxen VI 156f.; VII 639. 
Perioden VI 117ff. 
Periodenvon45d bis9Od VI 163ff.; VII640ff. 

Andemngen der Perioden VI 95, 122 ff. ; 
VII 631 f. 

Pulsationstheorie VI 162f. 
Radialgeschwindigkeiten VI 148 ff.; VII 

637f. 
Schleiertheorie VI 162. 
Spektra VI 130ff. 

der Klasse Me VI 130ff.; VII 633f. 
der Klassen R u. N VI 144f.; VII 636. 
der Klasse Se VI 143f.; VII 635. 

Temperatur VI 146ff.; VII 637. 
Verschiebung der Emissionslinien VI 

132ff., 149ff. 
Verzeichnis VI 103ff. 
WlI.rmeindex VI 147f. 
Zahl VI 158f. 

Mittelwertmethode SCHONFELDS II 715. 
Modell, Standard- eines Stems VII 135f. 

Differentialgleichungen VII 136ff., 
146ff. 

verallgemeinertes VII 151 f. 
Punktquellen- VII 152. 

ModeH-Atmosphll.ren, Vergleich zwischen 
Theorie u. Beobachtung VII 236ff. 

Molecular spectra III 431 ff. 
weight III 208f., 220ff. 

Molekularbanden in Sternspektren VII 241-
Molekularmodell III 741-
Molekiile, zwei- u. mehratomige in kosmischen 

Lichtquellen VII 307ff. 
Moment, electrical III 374. 
Mond IV 395ff.; VII 418f. 

Albedo IV 402. 
Atmosphare IV 396. 

Mond, Beleuchtung II 76ff.; VII 19f. 
Entstehung der Oberflache IV 404ff.; 

VII 419. 
Erdlicht I V 402. 
Farbenindex IV 403. 
-finsternisse, photometrische Theorie der 

II 104ff.; VII 21 ff. . . 
totale Helligkeit der VII 27. 

Helligkeit einzelner Formationen IV 401f. 
der Mondphasen IV 400f. 

Hohenbestimmung der Mondgebilde IV 
397f. 

Kartenwerke IV 397. 
Oberflachenbeschaffenheit IV 401-
photographische Filteraufnahmen IV 402 f. 
Photometrie IV 399f.; VII 419. 
Polarisation IV 404; VII 419. 
Polygonform der Krater IV 409. 
Profil IV 398f. 
Rillen IV 410. 
Rotationszeit IV 396. 
SCHROTERsche Regel IV 405. 
Spektmm des verfinsterten Mondes I V 

404. 
Temperatur IV 403f.; VII 419. 
Vermessung der Mondoberflache IV 397f. 
Vollmondhelligkeit IV 402. 

MOSELEY-Diagramme III 592, 632. 
Gesetz von - III 590. 

Motion of the nucleus III 403. 
Moving clusters VI 45. 
Multiple systems of stars VI 453ff.; VII 717f. 
Multiplet III 614. 

displaced terms III 428. 
effect of a magnetic field on - III 429. 
Hyper- III 621-
probabilities of transitions between levels 

111430. 
mle of alternation III 427. 
theory of III 426ff. 

Multiplex-Interferenzspektroskop I 42; 
VII 3f. 
-Stufengitter VII 2. 

Multiplizitat, permanente III 610. 

Nachbareffekt II 456ff., 510f. 
Naherungslosung, adiabatische VII 197ff. 
Nebel vgl. Nebulae. 
Nebelfelder, galaktische, Einflul3 auf das 

Milchstral3enbild V 975ff. 
Verteilung gegen die galaktische Ebene 

V 976; VII 670. 
Nebelflecke, Veranderliche in VI 82f., 242f. 
Nebelleuchten, Theorie des V 205ff.; VII 

464f. 
Nebellinien im Spektmm von R Aquarii. 

VI 139. 
Nebenschnitt II 599. 
Nebulae III 83; V 774ff.; VII 546ff. 

anagalactic V 777. 
classification V 777f. 

systems of classification V 919ff. 
dark V 784 ff. 

distance of the V 534f. 
types of the V 784. 
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Nebulae, diffuse V 779ff.; VII 546f. 

cosmic clouds VII 547. 
distances and dimensions V 792. 
emission, variations in the V 801. 
evolutionary status V 805f. 
gaseous spectra V 799f. 
internal motions V 795f. 
luminosity V 799ff. 

reflection or resonance effects V 802f. 
number and distribution V 779. 
physical characteristics V 781 ff.; VII 

546f. 
irregularity V 781. 
tenuity V 781 ff. 
variation in apparent luminosity V781. 

proper motions V 795. 
radial velocities V 797. 
reflection or resonance effects V 802f. 
spectra, continuous V 802. 

gaseous V 799f. 
turbulence effect in the V 797f. 
variable V 803. 

extragalactic V 77 7. 
non-galactic V 777. 
planetary, classification of the V 816; 

VII 547ff. 
definition V 806. 
distances and dimensions V 810ff.; 

VII 547f. 
distribution V 807. 
evolutionary status V 831 f. 
forms of V 808. 
number V 807. 
parallaxes V 81Off. 
proper motions V 809. 
radial velocities V 817. 
rotation V 817. 
spectra V 813f.; VII 548ff. 

of nuclei V 815. 
spectroscopic distribution effects in the 

V 817. 
temperatures V 831. 
theories, mechanical V 823f.; VII 550. 
theory, quantum- V 824ff. 
turbulence effects in the V 819ff. 

reproductions of V 922ff. 
white V 833. 

N eonspektrum, sekundare N ormallinien 1284; 
VII 5f. 

Neptun IV 394f.; VII 417f. 
Albedo IV 394. 
Achsenlage IV 395. 
Helligkeit I V 394. 
Rotation IV 395. 
Spektrum IV 395. 
Veranderlichkeit der Helligkeit IV 395; 

VII 412. 
Network, photospheric IV 85. 
Neue Sterne VI 49, 58, vgl. Novae. 
Neutron VII 247. 
Netzhaut II 531 f. 

Adaptation der 532. 
Empfindlichkeit, ortliche der - II 536f. 

der - in Abhangigkeit von der schein
baren Flache des Objekts II 538. 

Netzhautgrube II 527. 
N etzhautstelle des deutlichsten Sehens II 538. 
Niveau bei zwei aquivalenten p-Elektronen 

III 622. 
Niveauschemata III 481; VII 250ff. 

des Aluminium I III 567. 
des Aluminium II III 552. 
des Aluminium III III 523. 
des Barium I III 543. 
des Barium II III 529. 
des Cadmium I III 545. 
des Calcium I I I I 544. 
des Calcium II I I I 526. 
des Casium I III 51t. 
des Gallium I I I I 568. 
des Helium I III 557, 561, 564. 
des Indium I II I 569. 
des Kalium I III 506. 
des Kohlenstoff II III 574. 
des Kohlenstoff III VII 261-
des Kohlenstoff IV VII 253. 
des Kupfer I III 516. 
des Lithium II I 499. 
des Magnesium I III 534. 
des Magnesium II I I I 522. 
des Natrium I III 504. 
des Quecksilber I I I I 546. 
des Radium II I I I 529. 
des Rubidium I III 507. 
des Sauerstoff VI VII 255. 
des Scandium II III 527. 
des SiIicium II III 575. 
des Silicium III III 553. 
des SiIicium IV II I 524. 
des Stickstoff V V II 254. 
des Strontium I III 542. 
des Strontium II III 528. 
des Thallium I III 570. 
des Wasserstoff III 483. 
des Zink I III 544. 

Non-grey material III 153f. 
Normalenflache I 9. 
Normallinie erster Ordnung I 278. 
Normallinien zweiter Ordnung (sekundare) 

I 278f., 283ff. 
dritter Ordnung (tertiare) I 292f. 
des Eisenbogenspektrums I 285f. 
des Neon- u. Kryptonspektrums I 284, 

286f.; VII 5 £. 
des Sonnenspektrums I 287ff. 

N ormalspektrum II 286. 
NormalvergroBerung des Fernrohrs I 130. 
Nova-ahnliche Veranderliche VI 66ff., 248; 

VII 619ff. 
Definition VI 66. 
einzelne VI 66ff.; VII 619ff. 
Verzeichnis VI 70. 

Novae VI 251 ff., vgl. Neue Sterne. 
absolute magnitude VI 262; VII 673£. 
colour index VI 270. 
definition VI 253. 
effective wave-lengths VI 270f. 
exceptional VI 286ff.; VII 681-
galactic VI 253ff.; VII 67t. 
galactic concentration VI 257ff.; VII 672. 
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Novae, history VI 251ff.; VII 676ff. 
spectroscopic VII 676ff. 

light curves, abnormal VI 268f.; VII 675. 
around the maximum VI 262ff. 
later stage VI 266f. 
of novae in spirals VI 268. 

multiple nuclei VII 681-
nebular aureoles VI 290; VII 681-
nebular discs VI 291 f.; VII 681 f. 
nebulosityaroundN Persei 1901 VI290f.; 

VII 681 f. 
nomenclature, earlier VI 255f. 
parallaxes VI 260ff.; VII 673. 
persistent variability VI 267 f.; VII 674f. 
proper motions VII 673. 
sequence in spectral type and oscillations 

VI 278f.; VII 678f. 
spectra before maximum brightness VI 

271f.; VII 676. 
at and immediately after maximum 

brightness VI 272ff.; VII 677. 
complex VI 276ff.; V II 677 f. 
of novae in nebulae VI 284ff. 

spectrophotometry of the continuous 
spectrum VI 269f.; VII 676. 

spectrum, nebular VI 279ff.; VII 679f. 
WOLF-RAYET stage VI 284; VII 680. 

table of galactic novae VI 254f.; VII 671-
of novae observed in nebulae and 

clusters VI 256; VII 672. 
temperature VII 676. 
theories VII 683 f. 

MILNE'S theory VII 684. 
outward expansion VII 683f. 
stellar collapse VII 684. 

theory, early views VI 293f. 
collision- VI 294. 
explosion- VI 295f. 
MILNE'S VI 296ff. 
SEELIGER'S VI 294f. 

typical nova spectra, stars with VI 289f.; 
VII 681. 

Novae in nebulae VI 256ff.; VII 672. 
spectra of VI 284ff.; VII 680. 

Nullpunkt der photometrischen Skala, Be-
stimmung des VII 96ff. 

Nullpunktsfehler II 493. 
Nutzeffekt des Objektivs I 124. 

Objektive, Absorption in I 148. 
Anderungen in - durch Temperatur-

lI.nderungen I 148. 
astrophotographische I 503 f. 
nach GAUSS I 138. 
nach FRAUNHOFER I 137. 
photographische I 140ff. 
fiir Spektrographen I 143ff., 316ff. 
Zentrierung I 149. 

Objektivblende, Formen der II 584ft. 
Irisblende II 585f. 
Katzenaugendiaphragma II 584. 
Kreisblende II 584. 
Offnungsblende I 114. 
Segmentblende II 586. 
Sektorblende II 586. 

Objektivgittermethode von KUSTNER II 708f. 
Objektivprisma II 283. 

Bestimmung der Radialgeschwindigkeiten 
mit dem I 401 ff. 

OLBERS' criterion V 888. 
Okulare I 151 ff. 

Normal- II 559. 
photometrisches II 560. 

Opacity III 83. 
coefficient, maximal value of the I I I 468 f. 
stellar III 455. 
various causes of III 459. 

Opazitat II 438. 
Optical depth II I 84. 

mass III 83. 
thickness III 83. 

Optische Einheit I 57. 
Leistung, Messung der I 211 ff. 

Orthoskopie I 100. 
OsziIlationseffekt III 776. 

-energie III 774. 
-quantenzahl III 743. 

OsziIlatoren, Systeme von III 27. 
in Wechselwirkung mit dem Strahlungs

feld III 30. 
Ozon, Absorption des IV 22, 131. 

Schwankung des Gehaltes an IV 46. 

Palladiummetalle, Spektren der I II 71 3. 
Parallaktischer Fehler II 726f. 
Parallaxen, spektroskopische III 257. 
Parallax methods V 430f. 

BRILL'S - for binaries V 673ff. 
dynamical V 431. 
mo"ing cluster V 432. 
photometric V 219. 
spectral-proper motion V 433, 488. 
spectrographic V 434, 454ff. 
spectroscopic V 434. 
trigonometric V 431, 434ff. 

Parallaxes, mean, and luminosity function 
VII 508. 
radiation-energy V 675 f. 
spectrographic, distribution of - with 

regard to m and spectral class V 508. 
systematic errors in the V 436. 
trigonometric, dynamic and spectro-

graphic VII 495ff. 
Parsec V 430, 778. 
Partition of energy III 358. 
PAscHEN-Serie VII 251. 

-BAcK-Effekt I 65, 73; III 618, 660. 
partieller I 73. 
Super- III 619. 

Passagefunktion V 1035. 
PAULI, AusschlieBungsprinzip III 417, 622, 

627· 
Extremfalle III 627. 
Tabellen III 627. 

Peculiar motion VI 13. 
radial velocity VI 16. 

Perfect gas III 183ff. 
Periastron effect VII 477. 
Period-luminosity curve V 737ff.; VI 216ff.; 

VII 538, 664ff. 
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Periodic system of the elements III 418ff. 
Periodisches System, Bau des III 622. 

die einzelnen Period en und ihre Spektra 
III 700ff. 

Permanentgesetze der g- u. y-Summen I 74. 
Perturbations of the first order III 396f. 
PETzvALSChe Bedingung I 105f. 
PFuND-Bogen I 283. 
Phakometer I 210. 
Phase space III 358. 
Phasenbahn III 30. 

-kurve II 65. 
EinfluB von Unebenheiten auf die 

II 74f. 
-raum III 29. 
-winkel II 62f. 

Phot V 211. 
Photoeffekt, auBerer VII 85. 

Farbenempfindlichkeit des I I 384. 
Hinterwand- VII 87. 
innerer VII 85. 
selektiver II 384. 
Theorien des II 385f. 
Vorderwand- VII 87. 

Photoelektrische Apparaturen II 414ff.; 
VII 84ff. 
fiir die Messurig kleiner Intensitaten nach 

ROSENBERG u. GUTHNICK II 415ff. 
Methoden II 380ff. 
Wirkungen, Messung der II 405ff. 

Photometer s. auch Flachenphotometer u. 
Punktphotometer. 
Disc- II 588. 
Equalizing wedge II 657f. 
Extrafokal- II 672f. 
von GEHLHOFF I 26. 
von HOPMANN VII 107f. 
MeBbereich der II 575. 
von NUTTING I 26. 
photoelektrisches II 423ff.; VII 91 f. 
thermoelektrisches VII 9Of. 

Photometrie, photographische II 432ff.; 
VII 9Off. 

Geschichte der II 432ff. 
visuelle, Begriff u. Bedeutung der II 519f.; 

VII 102ff. 
Geschichte der II 520ff. 

Photometry, Harvard, Revised II 647f.; 
V 276ff. 
heterochromatic of stars VII 493f. 
photoelectric V 558. 
spectral, in southern selected areas VII 

505ff. 
Yerkes- of Selected Areas V 401. 

Photopolarimeter von CORNU I 22. 
Photosphare, Temperatur IV 52f. 

nach der Ionisationstheorie IV 54f. 
Temperaturschwankungen IV 55f. 

Photosphere IV 57, 84ff. 
Photospheric network IV 85. 
Photostrom II 388; VII 84f. 
Photovisual magnitudes near the north pole 

VII 475. 
systems, relations between VII 471 f. 

Photozelle I 416; VII 84ff. 

Photozellen, alkalische II 388ff.; VII 84f. 
mit Gasfiillung II 389. 
Fehlerquellen der II 391 ff.; VII 84f. 

Dunkeleffekt II 391; VII 84f. 
Elektrolytische StOrungen II 392. 
Ermiidungs- u. Erholungserscheinun-

gen II 393f., 410f. 
Feldverzerrungen II 393. 
Nachwirkung II 392. 

Herstellung der II 394ff. 
nach ELSTER u. GEITEL II 394f. 
nach HUGHES II 396. 
nach IVES, DUSHMAN U. KARRER II 397. 
nach SCHULZ II 397. 

fiir Infrarot VII 9. 
Sperrschicht- VII 85 ff. 

PIPERsche Regel II 539. 
PLANCK'S constant III 367. 

law III 34, 95; V 131. 
Plane waves III 71. 
Planeten IV 358ff.; VII 410ff. 

Beleuchtung der VII 45ff. 
Berechnung der planetographischenHilfs-

daten IV 360f.; VII 410. 
Bestimmung der Temperatur IV 364ff. 
Dimensionen IV 359. 
Durchmesser II 66f.; VII 410. 
Elemente IV 359. 
Phasenberechnung IV 363. 
Polarimetrie IV 363; VII 41Off. 
Radiometrie I V 364 ff. 
Rotationsbestimmung IV 363. 
Jupiter IV 381ff.; VII 415f. 
Kleine IV 41Off.; VII 419f. 
Mars IV 373ff.; VII 414f. 
Merkur IV 367ff.; VII 412f. 
Pluto VII 418. 
Saturn IV 387ff.; VII 415f. 
Uranus u. Neptun IV 393ff.; VII 417f. 
Venus IV 369ff.; VII 413f. 

Planetoiden IV 41Off.; VII 419f. 
Durchmesser IV 411£. 
Entstehung IV 414. 
Gesamtmasse IV 412f. 
Helligkeiten IV 411. 
Lichtwechsel IV 413f. 
Phasenkoeffizienten IV 411. 
Spektrum IV 414. 

Plastik des Femrohrs, spezifische I 162. 
totale I 162. 

Plattenneigung I 519ff. 
POGSON'S constant V 213. 

ratio V 261. 
scale II 17, 553. 

Pointiereinrichtung von HUGGINS I 332ff. 
Polar sequence, extension of the VII 472f., 

siehe auch Polsequenz. 
Polarheliostat I 178. 
Polarisation durch Doppelbrechung II 594. 

elli ptische I 5. 
lineare I 3. 
partielle I 3. 
bei Phosphoreszenz u. Fluoreszenz I 18. 
durch Spiegel II 594. 
zirkulare I 6. 
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Polarisationsebene I 3. 
-grad I 3. 
-photometer I 25 f. 
-winkel von Gesteinen I 24. 

Polarisationsflachenphotometer von ZOLL
NER II 686f. 

Polarisationsphotometer von E. C. PICKE
RING II 597f. 
von ZOLLNER II 599f. 

Polarisationsprismen, achromatische Kalk
spat- II 595. 
von NICOL II 596. 
von ROCHON II 595. 
von WOLLASTON II 595. 

Polarisator II 594. 
Polariskop I 22f. 
Polarization vector III 374. 
Poleffekt I 279. 
Polsequenz, internationale II 436, 494; 

VII 472f. 
Tabelle der I 560ff.; II 495f£. 

Polytropic gas-spheres III 183f£. 
models III 215 ff. 

Ponderomotorische Wirkung der Strahlung 
auf die Atome III 36. 

Positionsfehler II 724, 726. 
Positionswinkel, scheinbarer II 725. 

-fehler II 625f.; VII 104. 
Positron VII 245. 
Potential der Bindungskrafte, Verlauf des 

VII 286ff. 
electric III 372. 
energy III 193f. 
LIENARD-WIECHERT point- III 373. 
magnetic vector III 372. 
retarded III 373. 
thermodynamic III 442. 

Pradissoziation III 778, 785f.; VII 292ff. 
mean III 10t. 
of radiation III 89, 100ff., 206f., 457. 

Prazession u. Nutation I 533. 
Preferred solar constants I 452f.; VII 13. 
Preferential motion, effect on mean parallaxes 

of VII 515ff. 
Pressure broadening III 464. 
PRESTONsche Regel I 65, 7t. 
Principle, adiabatic by EHRENFEST III 

380. 
combination- III 368. 
correspondence- III 38t. 
of detailed balancing III 355 f. 
PAULI'S exclusion- III 417. 

Prinzip, Kombinations- von FRANCK III 
786. 

Prisma 214 ff. 
geradsichtiges I 218f. 
Reversions- I 88. 
Wende- I 88. 
nach DELABORNE I 88. 
nach DOVE I 13. 
nach GROSSE I 13. 
nach NICOL I 12. 
nach ROCHON I 13. 
nach SENARMONT I 13. 
nach WOLLASTON I 13. 

Prismenfernrohr nach PORRO I 158. 
-interferometer VII 3. 
-kante I 83. 
-photometer von STEINHEIL II 672f. 

Probeglasverfahren I 205. 
Processes, irreversible III 16, 354. 

reversible III 16, 354. 
Prominences III 182; IV 139ff.; VII 362ff. 

area IV 155. 
BRESTER'S theory IV 152. 
calcium in IV 155. 
centres of attraction and repulsion IV 148, 

153. 
distribution IV 155f£'; VII 362££. 
distribution of the elements in IV 154f. 
elements constituting I V 154. 
eruptive IV 121, 123, 140ff.; VII 364. 
form IV 155. 
life history of quiescent IV 14t. 
motion, changes and distribution VII 

362ff. 
observation of the IV 139f. 
position angle IV 140. 
quiescent IV 140; VII 364. 
radiation pressure IV 153f. 
relation between prominences and the 

corona IV 157f. 
Sierra IV 234. 
spectrum of the IV 137ff.; VII 362ff. 
statistics IV 155f. 
types of VII 364ff. 
velocity IV 152. 

Protometals V 22. 
PROUT'S hypothesis IV 240. 
Priifung des Fernrohrobjektivs nach CHAL-

MERS u. VAISALA I 194f. 
nach GARDENER u. BENNET I 195f. 
nach HARTMANN I 192f. 
nach RONCHI I 191 f. 
nach STREHL I 201. 
nach TWYMAN I 187f. 
nach WAETZMANN I 189f. 
nach WETTHAUER I 197f. 
nach YVON I 20t. 

Priifung von Objektiven nach dem Messer
schneidenverfahren I 199f. 
optischer Systeme I 44. 
von Spiegeln I 204f. 

Pseudokantenspektra III 739. 
Psychophysisches Grnndgesetz II 548f. 
Pulsating stars, theory of III 804ff. 
Pulsation theory III 811 ff. 
Pulsationstheorie VI 162f., 230ff. 

der Sterne VII 192ff. 
Punkt, ARAGOscher I 30. 

BABINETSCher I 20. 
BREWsTERscher I 20. 
neutraler I 19. 

Punktphotometer VII 105f. 
von BRUHNS II 660. 
von CHACORNAC II 636. 
von DAN]ON II 637f. 
von GRAFF II 659f. 
von J. HERSCHEL II 634. 
von W. HERSCHEL II 634. 
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Punktphotometer von HORNSTEIN I I 636. 
von A. VON HUMBOLDT II 635· 
von F. LINK II 660. 
von MULLER II 661. 
von E. C. PICKERING II 640f., 643ff., 

650, 657f., 660. 
von ROSENBERG II 661. 
von SCHWERD II 649f. 
von G. SEARLE II 639. 
von SILVA II 661. 
von ZOLLNER II 651ff., 654ff. 

Punktphotometrische Methoden zur Messung 
der Gesamtintensitaten von Sonne u. 
Mond II 662 ff. 

Pupille, Austritts- I 115; II 556. 
Eintritts- I 115; II 556. 

Purity I 324. 
PURKINJE-Fehler II 628f., 736; VII 467f. 

-Phanomen II 12, 544, 546. 
photographisches II 450. 
Abhangigkeit von der Schichtdicke der 

Platte II 452. 
Pyranometer I 409, 443ff.; VII 12f. 

von ABBOT u. ALDRICH I 444f. 
von A. ANGSTROM I 443. 
Zuverlassigkeit der Messungen mit dem -

I 448f.; VII 12t. 
Pyranometermessungen VII 12f. 
Pyranometrie, normale I 448. 
Pyrheliograph von DORNO u. THILENIUS 1421. 
Pyrheliometer I 409. 

Absolut- VII 16. 
neueste Typen I 493f. 
von POUILLET I 422. 

Quantelung, raumliche III 617. 
im Magnetfeld durch Grenzubergang 

III 620. 
Quanten III 31 ff. 
Quantendefekt III 634. 
Quantentheorie 1II25ff., siehe auch Quantum 

theory. 
Quantenzahl, azimutale I 70; III 501, 605· 

effektive III 519. 
Fein- III 621, 
Haupt- III 576ff., 605. 
innere I 70; III 514, 606. 
magnetische III 606, 656. 
Neben- III 501. 
Os zilla tions- II I 745. 
Prinzip fur Zuordnung der III 578. 
Rotations- III 743. 
Rumpf- I 70. 
Spin- III 514, 606. 
totale III 605. 

Quantenzustande, Konvergenz der I I I 269. 
Quantization problems I I I 390ff. 
Quantum III 367. 

conditions III 379. 
postulates, BOHR'S I II 368 ff. 
statistics I II 436f. 
theory III 351ff., 379ff.; VII 243ft. 

relativistic V II 243 f. 
Quarzlinsenmethode von RUBENS u. WOOD 

III 57. 

Quarzplatteninterferometer von RUBENS 
III 56. 

Radial velocities of the stars VI 1 ff., 309ff., 
352, 357; VII 587ft. 
and absolute magnitude VI 47. 
and ellipsoidal hypothesis VI 35ft.; V II 

609f. 
catalogues of VI 3ff.; VII 591f. 
historical notes VI 2f. 
large VI 12f., 40. 
lists and catalogues VI3ff.; VII 587ft. 
peculiar VI 16. 
special lists VI 11 ff. 
and spectral types VI 32f. 
and star stream hypothesis VI 33 ff. 

Radialgeschwindigkeit, Berechnung der 
des Mondes I 393 f. 
eines Planeten I 392f. 

Bestimmung der I 366ff. 
Fundamentalsterne fur die I 387f. 
Reduktion auf die Sonne I 388ff. 
mit dem Spektrokomparator I 375ft. 

Radialgeschwindigkeitskataloge, systemati
sche Unterschiede der I 385ff. 

Radiation, absorption of III 445. 
black III 80, 84, 90. 
complete III 80. 
depth, average III 84. 
of energy from moving electrons III 
372f. 
entropy of I II 91, 
of mass III 227. 
momentum of III 89. 
pressure of III 89, 100ft., 457. 
reflected III 83. 
scattering of III 449. 
solar III 73. 
spectral distribution I I I 147. 
stress tensor I I I 101. 
temperature V 674. 
theory of III 70ff. 
thermodynamic theory of III 79ff. 
transmission of III 96, 147ff. 

Radioactivity III 452. 
Radiometer I 410; III 52; VII 15f. 

-kraft I 410. 
-messungen von NICHOLS I 467. 
Mikro- I II 51. 

Radiometric measurements V 559ft. 
Radiomikrometer I 409. 
RAMAN effect II I 451. 
Randeffekt II 458. 

des ANGSTROMSchen Kompensationspyr
heliometers I 425. 

RA YLEIGHSche Grenze I 118. 
Reflecting effect in ecIi psing binaries I II 

134ff.; V 339; VII 474ff. 
Reflexion, Absorption u. Zerstreuung I lIS. 

Bestimmung der II 56f. 
diffuse II 30ff. 
experimentelle Untersuchung der II 45ft. 
neue Formel fur die I I 37 ff. 
von Gesteinen II 57. 
reguHire I II 5. 
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Reflexionskoeffizient in der Bestrahlungs
richtung II 55; III 5. 

Reflexionsvermogen der Medien des Auges 
II 529. 

Refraction in the solar atmosphere IV 103f. 
Refractive index III 74, 89. 
Refraktion, photographische I 522ff. 

numerische Berechnung der I 529ff. 
Tafeln der I 555ff. 

Regenbogenhaut II 527. 
Reinheit des Spektrums I 324. 
Reizempfindungsgesetz I I 547. 

-starke II 547. 
Relativistic mechanics III 377f. 

motion of a hydrogenic atom III 414f. 
Relativity, extended theory, MILNE'S VII 

561 ff. 
Repulsivkraft des Kometenkernes VII 307. 

der Sonne IV 462ff.; VII 430. 
Resonanz III 673. 
Resonanzspannung III 266, -18-1. 
Restrefraktion I 530. 
Reststrahlen I I I 55. 
Retina activity VII 115. 
RICCO, Gesetz von I 131. 

Regel von II 539. 
Riesen- u. Zwergsterne, Temperatur der 

V 197ff. 
Verteilung der V 119. 

RITCHIESches Photometer II 685. 
ROCHoNsches Mikrometer II 685. 

Prismenfernrohr I I 601. 
Rohrenphotometer II 460f. 

Eichung der photographischen Platte mit 
dem VII 55. 

RONTGEN-Spektren I II 696. 
Rotation, differentielle der MilchstraBe VII 

583 ff. 
galactic VII 592ff. 
Theorie nach GVLDEN V 1057. 

nach OORT V 1056, 1058. 
nach OPPENHEIM V 1057. 
nach PLASKETT U. PEARCE V 1059ff. 

effect of mass on III 248. 
non-uniform III 240f. 
slow III 243ff. 

Rotating stars III 108, 235ff.; VII 190f. 
Rotationsbestimmung eines Planeten, 

spektrographische I 396ff. 
des Satumringes I 399ff. 

Rotationseffekt III 777. 
differentieller in den Geschwindigkeiten 

V 1056ff. 
-energie III 743. 
-frequenz III 743. 
-quantenzahl III 743. 
-schwingungsspektrum II I 742. 
-spektren III 742. 
-struktur III 751 f. 

Rotkeilmethode von WILSING II 371 ff. 
ROWLANDscher Kreis I 243f. 

Abweichungen vom I 245 f. 
ROWLANDsches Wellenlangensystem I 275f. 

Umrecbnung aus dem - in das inter
nationale I 294f. 

ROWLAND'S table of solar spectrum wave 
lengths IV 128, 306f. 

Rule of alternation III 427. 
RUMFoRDsches Photometer II 657. 

Schattenphotometer II 685. 
RUNGESche Regel I 68; III 494, 669· 
RUSSELL diagram V 442ff.; VII 497f. 

from binaries V I I 499. 
-Mischung VII 125. 
Temperaturfunktion VII 216. 

RVDBERG-KonstanteIII 476, 484f., 489, -191. 
-Korrektion II I 462. 
Regel von - u. SCHUSTER III 494. 
-RITZ formula III 406f. 
-RITzsches Kombinationsprinzip III 479. 
\Vechselsatz III 111. 

RVDBERG-SCHUSTERsche Regel I 65. 

SAHAS Erklarung der Spektralklassifikation 
III 320ff. 
Formel III 265ff. 

Abweichungen gegen die I II 278. 
Satelliten III 763. 
Satellitenphotometer von PICKERING I I 

650. 
Sattigungsstrom II 389. 
Saturn IV 387ff.; VII 416. 

Abplattung IV 387. 
Albedo IV 387. 
Flecke IV 387; VII 416. 
Helligkeit II 154; IV 387. 

des Gesamtsystems II 184ff.; IV 390. 
Lichtwechselschwankungen VII 412. 
Phasenkoeffizient IV 387. 
photographische Aufnahmen IV 388. 
Randverdunkelung IV 387. 
Rotationsbestimmung IV 387,392; VII 

416. 
Spektrum IV 389; VII 416. 
Wolkenhiille IV 387. 

Saturnringe IV 388ff.; VII 416f. 
Albedo IV 393. 
Beleuchtungstheorie II 13 5 ff. 
Beschaffenheit II 156. 
Beugungstheorie als Erklarung des Licht-

wechsels der Ringe VII 28ff. 
CASSINIsche Spalte IV 388. 
Dimensionen IV 388. 
Dopplereffekt IV 390ff. 
ENcKEsche Teilung IV 388. 
Flachenhelligkeit IV 390. 
Florring II 144f.; IV 388f. 
Gesamtmasse IV 393; VII 417. 
Helligkeit der einzelnen Ringe durch 

Farbfilter VII 30f. 
Kantenerscheinungen IV 392f. 
Konstitution IV 390ff. 
Lage der Achsen IV 388. 
Liicken, Erklarung der IV 392. 
Phasenkoeffizient IV 390. 
photographische Aufnahmen IV 388. 
physische Beschaffenheit IV 389f. 
Polarisation VII 417. 
Rotationsgeschwindigkeit IV 391 f. 
Schattenwurf II 150ff. 
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Saturnringe, Spektrum IV 389; VII 416f. 
Teilungen IV 388. 
Verllnderlichkeit II 1 55. 

Saulenphotometer II 610. 
SAuNDERs-Koppelung I 71-
Scattering III 78, 83, 126. 

excess III 472. 
of free electrons III 459. 
integral equation for III 129ff. 
of radiation III 449. 
total III 78. 

Schalen, d- III 705ff. 
p- III 700ff. 

Schli.tzungsfehler, abhangig von der Hellig
keit der Sterne VII 113. 
abhangig vom Spektrum bzw. von der 

Farbe VII 114. 
systematische II 721 ff. 

Schli.tzungsskala, Heziehung zur photometri
schen Skala II 691-
Stufenwert u. Intervallwert II 692. 

Schicht, musivische II 531-
Schichtdickenfehler VII 94 f. 
Schleier, chemischer II 455. 

gleichzeitiger II 455f. 
-korrektion II 482f. 
durch Vor- oder Nachbelichtung II 455, 

510. 
Schlieren I 145. 
SCHMIDTsche Hypothese fiber die Extinktion 

II 185ff. 
Schraffierkassette II 434. 
ScHUSTER, Formel von I 304, 324 f. 
SCHUSTER'S formula III 129. 

problem III 126. 
SCHUSTERsche Naherung III 299. 
Schwarzer Karper V 128. 
SCHWARZSCHILDsche Blende II 441-
Schwarzung II 438. 

Messung der II 438ff. 
Schwarzungen, Umwandlung der - in Inten

sitaten VII 53. 
Schwarzungsgesetz II 446. 

von BUNsEN-RoscoE II 431, 446. 
von KRON II 447. 
von SCHWARZSCHILD II 446. 

Schwarzungskurve, Abhllngigkeit von der 
Entwicklung II 448 f. 
von der Schichtdicke II 447. 
von der Wellenlange II 449. 
Herstellung, direkte, der II 475. 

graphische II 475f. 
nach SCHWARZSCHILD II 477ff. 

Intensitli.ts- II 445. 
Zeit- II 446. 

Schwarzungsphotometrie I I 289. 
Schwelle, Konstanz der I I 548. 

Relativ- II 547. 
Schwellenwert der Strahlungsdichte II 535. 

der Strahlungsstarke II 535. 
SCHWERDsches Lichtgebirge II 563. 
Schwingungsebene I 3. 
Schwingungszahl III 476; VII 7. 
SECCHI-RoSA law IV 107. 
SEELIGER'S criterion V 888f. 

Sehbereich II 551. 
Sehen, direktes u. indirektes I 136. 
Sehscharfe, Grenzwinkel der II 532. 
SEIDELS Theorie der Bildfehler I 98 ff. 
Seitenabweichung, spharische I 104. 
Sektor, rotierender VII 57. 
Selected Pyrheliometry I 450; VII 345. 
Selen, lichtelektrischer Effekt bei I I 386. 
Selenphotometer I 414ff. 
Selenzelle I 413ff.; II 398ff. 

Messung kleiner lIntensitaten mit I I 
420ff. 

spektrale Empfindlichkeit der I 415. 
Seltene Erden III 720ff. 

Paramagnetismus III 722f. 
Sensibilisatoren fUr Rot u. Infrarot I 416ff.; 

VII 10f. 
Separating power of a telescope VI 317 f. 
Sequence, Mount Wilson- and international 

scale V 326. 
methods of II 712. 
Polar II 436, 494; V 323ff.; VII 472f. 

Serie, Serien, BALMER- III 475ff. 
BERGMANN- III 492f. 
-Formeln, empirische III 491-
-Formeln u. Molekelterme III 739. 
FOWLER- II I 488. 
-Grenze III 476. 
Haupt-, Neben- u. BERGMANN- III 492f. 
hahere, Auftreten der III 268. 
in Komplexspektren I I I 687 ff. 
Langs- III 747. 
LVMAN- III 478. 
Neben-, diffuse u. scharfe III 493. 
PASCHEN- III 478. 
PICKERING- I II 486. 
Quer- III 747. 
Resonanz- I I I 751-
RITZ- III 478. 
Satelliten- III 763. 
-Systeme III 531 ff. 
Term- III 187. 
verschobene III 687ff. 

Series, fundamental III 493. 
principal III 493. 

Series spectra, theory of II I 399ff. 
Shadow bands IV 353ff. 
Shadows cast by starlight V 354. 
Siderostat I 179. 
Silver-Disc-Pyrheliometer von ABBOT I 422f. 
Sinusbedingung von ABBE I 104. 
Siriometer V 430, 778. 
Sirius, colour change V 386f. 
Sirius B V 596ff.; VII 701 f. 
Siriusweite V 430, 778. 
Skala, absolute II 553. 

POGSONS II 553. 
Skalenkurve II 692. 
Skalenwerl, Orientierung u. Nullpunktsfehler 

I 517f. 
Smithsonian Revised Scale I 428. 
Solar constants, preferred I 452f.; VII 13. 
Solar motion, determination of the VII 592. 

derived from different spectral types 
separately VI 25ff.; VII SOOff. 
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Solar motion from the 0- and B - stars 
VII 604. 
from the radial velocity observations 

VI 18ff.; VII 598ff. 
Solarimeter I 421-
Solarkonstante, absoluter Wert der IV 33f.; 

VII 341ff. 
Definition IV 27, 218. 
definitive Werte I 450ff.; VII 13. 
nach der langen Methode I 439ff.; 

VII 12. 
nach der kurzen Methode I 446ff. 
Schwankungen, langperiodische IV 36ff.; 

VII 343ff. 
kurzperiodische IV 40f. 

SOMMERFELD formula VII 245. 
Sonne siehe Sun. 
Sonne, absolute GroBe III 291 ff.; I V 4. 

Entfernung der - von der Symmetrie
ebene der MilchstraBe V 1009. 

exzentrische Stellung im System V 997. 
Gesamthelligkeit, Schwankungen der 

IV 4f. 
Gesamtstrahlung IV 26. 

Apparat zur Messung IV 26f. 
MaBeinheit IV 26f. 

GroBe, absolute III 291ff.; IV 4. 
scheinbare IV 2f. 
u. Farbenindex VII 333f. 

Helligkeit in GroBenklassen, photogra
phische IV 3. 
visuelle I V 2. 

in Kerzen IV 1f. 
Helligkeitsverhaltnis zum Vollmond 

IV 3f.; VII 333. 
Intensitatsverteilung auf der Sonnen

scheibe IV 6ff.; VII 335f. 
Ionisation auf der III 306ff. 
Randverdunklung der IV 6f.; VII 335. 

Abhangigkeit von der Wellenlange 
IV 11ff. 

GleichmaBigkeit der IV 16f. 
Theorie IV 9f. 
Theorie nach WILSING I V 7. 
zeitliche Veranderungen I V 17 f. 

Temperatur, Bestimmung nach dem Ge-
setz von PLANCK IV 51£. 

von STEFAN-BoLTZMANN IV 49. 
von WIEN IV 50. 
aus dem Zyanspektrum VII 299. 

Definition I V 48. 
Farb-, effektive IV 48f. 

spektralphotometrische V 165ff. 
Gradations- V 165ff. 
Strahlungs- V 185ff. 

Volume IV 60. 
Sonnenatmosphare, elektrischer Zustand III 

319. 
Sonnenflecke s. Sunspots. 

Strahlung der I 453ff. 
Sonnen parallaxe, spektroskopische Bestim

mung der I 394f. 
Sonnenspektrum, Energieverteilung im VII 

336ff. 
Grenzen des VII 336ff. 

Sonnenstrahlung kleinster \Vellenlangen VII 
338f. 
ultraviolette, Schwankungen der I V 45 ff. ; 

VII 345ff. 
Messung der I 460ff. 

Space penetrating power V 350. 
-reddening from the colours of B stars 

VII 522. 
velocities of the stars VI 47 f. ; VII 

610ff. 
Spaltblende I 319ff. 
Spectra, spark- III 405. 
Spectra of stars of class 

P V 36, 64f.; VII 435. 
o V 67f.; VII 435f. 
B V 73ff.; VII 436f. 
A V 76ff.; VII 437f. 
F, G, K V 80ft.; VII 438. 
M V 36, 89ft.; VII 439. 
R V 37, 94f.; VII 439. 
N V 38, 94f.; VII 439. 
S V 38, 92f.; VII 439. 
Q V 62f.; VII 434f. 

X ray- III 424f. 
Spectral lines, distortion and shifting in pro

minences IV 158. 
effective level in the sun IV 173f. 
FRAUNHOFER IV 127. 

structure IV 229. 
telluric IV 130f., 160. 

Spectralphotometric criteria, variation curves 
of V 53f., 549ff. 

Spectrohelioscope IV 482ff.; VII 350ff. 
Spectrum analysis, stellar, history of the, 

CANNON V 34. 
CARPENTER V 5. 
D'ARREST V 15. 
DONATI V 3. 
DUNER V 19. 
FLEMING V 28. 
FRAUNHOFER V 1-
HUGGINS V 18. 
LOCKYER V 19f. 
MAURY V 29. 
MCCLEAN V 25. 
PICKERING V 27f. 
RUTHERFORD V 4. 
SECCHI V 5 ff. 
VOGEL V 15f. 

Spektralklassen, Haufigkeitsverteilung der 
V 109ff.; VII 447f. 
raumliche Verteilung der Sterne der ver

schiedenen VII 448. 
Spektralklassifikation, Anwendung der In

tensitatsmaxima I I I 324 ff. 
SAHAS Erklarung der III 320ft. 

Spektrailinien in Sternspektren, Identifi
kation von VII 235f. 
quantitative Messungen an VII 442ff. 

Spektralphotometer II 288f£. 
Spektralphotometrie II 281 ff., 502ff. VII 

51 ff. 
Methode fiir Objektivprisma II 505f. 

fiir Spaltspektrograph II 506ft. 
mit Zeitskalen II 504. 
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Spektralphotometrische Methoden, photo
graphische II 302ff., 502ff.; VII 51f. 
von BAILLAUD II 31Off. 
von CH'ING-SUNG Yu II 307ff. 
von EBERHARD-BRILL II 304ff. 
von GREAVES, DAVIDSON u. MARTIN II 

319f.; VII 62ff. 
von HERTZ SPRUNG-EBERHARD II 318f. 
von HIRSCH u. SCHON VII 55ff. 
von JENSEN VII 66. 
von KIENLE II 331 f.; VII 61 f., 64f. 
von E. C. PICKERING I I 304. 
von H. H. PLASKETT II 313ff.; VII 58ff. 
von ROSENBERG I I 320ff. 
von SAMPSON II 326ff.; VII 67. 
von SHANE VII 62. 
von N. W. STORER VII 67. 

Spektralphotometrische Methoden, visuelle 
II 293ff. 
von H. C. VOGEL II 293. 
von WILSING, SCHEINER u. MUNCH 

II 294ff. 
Spektralstatistik V 109ff.; VII 446ff. 
Spektraltypen, Verteilungsgesetze verschie

dener VII 568ff. 
Spektrale Zerlegung III 54ff. 
Spektren, Spektrum, von Atomen u. lonen 

mit 1 Elektron III 475ff.; VII 250ff. 
mit 1 Valenzelektron III 490ff.; VII 

253££. 
mit 2 Valenzelektronen IllS 31 ff.; VII 

259ff. 
mit 3 Valenzelektronen III 565ff.; VII 

263ff. 
der einzelnen Elemente s. unter "Niveau-

schema" u. "Termwerte". 
Bogen- III 517, 551. 
der Chromosphare III 311 f. 
Energieverteilung im IV 18ff. 
FRAUNHOFER- III 306ff. 
Grenzen des IV 19. 
Funken- III 517. 

alkaliahnliche III 520ff. 
erdalkaliahnliche IllS 51 ff. 

des ionisierten He-Atoms III 486ff. 
isoelektronische III 521. 
kanneliertes I 33. 
kontinuierliches, Theorie VII 203ff. 
Kurve des - mter Ordnung I 236. 
Resonanz- III 750. 
Rotations- III 742. 
Rotationsschwingungs- III 742. 
sekundares I 110f. 
Typus IV 4. 
des Wasserstoffs III 475f£. 

Spektrobolometer von LANGLEY I 431 f. 
von WILSING I 432f£' 

Spektrograph I 299ff.; II 283. 
Gitter- nach MERRILL u. NICHOLS I 315. 
nach PLASKETT I 310f£. 
nach WRIGHT I 307 ff. 

Spektrographen, falscher Fokus des I 338f. 
-Objektive I 143ff., 300f., 316f. 
optische Mangel des I 336f£' 
Temperaturempfindlichkeit des I 339ff. 

Spektrokomparator von HARTMANN I 371 ff. 
Spektroskop, Okular- II 283. 
Sperrschichtphotoeffekt VII 85. 
Sperrschichtphotozellen VII 85f£' 

Hinterwandeffekt VII 87. 
Vorderwandeffekt VII 87. 

Spiegelfemrohre, katadioptrische I 175. 
katoptrische I 175. 

Spiegelprismen I 87£. 
-teleskope I 171 ff. 

Spin (Drehimpuls) I 71-
Spinning electron III 410f. 
Spinvektoren, Wechselwirkung der - bei 

{LS}- u. {ii}-Kopplung VII 265ff. 
Wechselwirkung bei normaler Kopplung 

III 648. 
Spirals V 833ff.; VII 550ff. 

colour indices V 854. 
cosmogonical deductions V 887ff. 
direction of rotation of the V 852. 
distance-velocity relation V 863ff. 
distances and dimensions V 873 ff.; V I I 

557f. 
from Cepheids V 861. 
from distance-velocity correlation V 

863ff. 
from novae V 858f£' 
from parallaxes V 858. 
from photometric observations V 868ff. 

distribution, apparent V 838; VII 550ff. 
evolutionary status V 887. 
forms of V 840f. 

barred V 842. 
elliptical V 843. 
irregular V 844. 
Magellanic type V 844. 

groups of V 838. 
historical note V 833ff. 
internal motions V 850. 
isolated V 858. 
local V 858. 
masses of the V 876. 
mathematical V 879. 

WILCZYNSKI'S gravitational V 88t. 
minute V 843f. 
novae in VI 256ff., 268; VII 675. 
number of V 839. 
occulting matter in the V 844££. 
proper motions of the V 847 ff. 
radial velocities ofthe V 855f.; VII 552ff. 
recession, apparent of the V 905f. 
rotation V 851f. 
spectra of the, stellar type V 852. 

emission lines V 853. 
theories of spiral structure V 878ff.; 

VII 558ff. 
of BROWN V 882f. 
of JEANS V 882. 
of LINDBLAD V 884f. 

true V 842. 
and relativity universes V 891 ff. 

Stabchen II 531. 
-lichtstarke, physiologische II 545. 

Stabilitat der Sterne VII 192ff. 
sakulare VII 202. 
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Stability III 202. 
investigations III 819ff. 

STAMPFERsches Gitter I 185. 
Standard, primary I 275. 
Star of given mass and radius I I I 192. 

clusters s. Clusters. 
colours of V 363ff.; VII 487ff. 

relation between - and spectra V 382. 
-light, total amount V 340f. 
-light, secular changes in the V 356ff.; 

VII 479ff. 
-streams VI 30f., 33ff. 

STARK-Effekt I 76ff. 
Verbreiterung der Spektrallinien V I I 226f. 

Stars of high luminosity VII 508. 
Iiliputian V 585. 
number of - within certain limits of 

magnitude V 347ff. 
variable, in star clusters, frequency and 

general properties of V 71 7. 
summary of known V 718f.; VII 536. 

States, metastable III 428. 
stationary III 386ff. 

transitions between III 387ff. 
Stationary lines of calcium and sodium 

VI 358. 
Statistical mechanics III 66ff. 
STEFAN'S constant III 90, 107. 

law III 90, 92. 
STEFANsches Strahlungsgesetz V 132. 
Sternaufbau, Fundamentalgleichungen V I I 

134ff. 
Sterne groBer Leuchtkraft, galaktische Ver

teilung der VII 570f. 
Verteilung der - im Raume VII 565ff. 

Sternfarbe V 168; VII 455ff. 
Sterne, galaktische Konzentration der V982ff. 
Sternhaufen s. Clusters. 

System der V 996. 
Zentralpunkt des V 996. 

-Veranderliche VI 181, 219, 233ff.; VII 
536f., 668£. 
in kugelformigen Sternhaufen VI 233 ff.; 

VII 668f. 
in offenenSternhaufen VI233; VII 669. 
in der Umgebung von kugelformigen 

Sternhaufen VI 238f.; VII 669. 
Sternleeren und Stern wolken in der Milch

straBe V 1010£.; VII 571 ff. 
Sternschnuppen IV 434; VII 422ff. 

Geschwindigkeit, heliozentrische IV 435. 
mittlere IV 436. 

Schwarme IV 435. 
Zusammenhang mit den Kometen IV 435. 

Stemspektren, visuelles u. infrarotes Gebiet 
VII 439f. 
veranderliche VII 440ff. 

Stemstromung im typischen System V 1039£. 
nach JEANS V 1040. 
nach KAPTEYN V 1039f. 

Stern system, Dynamik des VII 580ff. 
nach JEANS V 1040. 
nach KAPTEYN V 1039f. 

das groBe, nach LINDBLAD V 1042ff. 
das groBere, nach SHAPLEY V 1006f. 

Sternsystem, das lokale V 998f., 1008, 1012. 
1014, 1017f., 1027, 1040, 1042, 1064. 
1069, 1070, 1073f., 1075· 
Mechanik, statistische des V 1034ff. 

nach CHARLIER V 1035. 
nach JEANS V 1035. 
nach LUNDAHL V 1036. 

schematisches V 990. 
typisches V 990. 

nach KAPTEYN V 1042. 
Theorie der Sternstromung im typi-

schen V 1039. 
Sternweite V 778. 
Stimulated emissions I I I 176. 
STOKES' formula III 363, 376. 
Storms, magnetic IV 120. 
StoBverbreiterung der Spektrallinien V I I 

225f. 
Strahlender Punkt II 6. 
Strahlendes System I I 7. 
Strahler, grauer V 129. 

schwarzer V 128. 
Strahlung, Dichte der III 6. 

Hauptintensitat der I I I 7. 
monochromatische III 4. 
Nadel- III 35. 
schwarze III 8, 13. 
stationare III 6. 
zusammengesetzte I I 8. 

Strahlungsdichte II I 6. 
scheinbare II 524. 

physiologische II 535. 
-druck III 14. 
-energie II 6, 10. 
-feld als elektromagnetischer Schwin-

gnngszustand I I I 22. 
-gesetz von PLANCK II 352f.; III 34. 

Ableitung von BOSE III 41-
von DEBYE III 39. 
von EINSTEIN III 43. 
von PAULI III 44. 

experimenteller Beweis der Giiltigkeit 
des III 62. 

-gleichgewicht III 292. 
der Atmosphare III 291 ff. 
monochromatisches III 301. 
rotierender Sterne VII 190f. 

-intensitat II 6, 10; III 6. 
spezifische III 10. 

-konstanten III 58ff.; V 133f. 
c2 III 60. 
h u. k III 61. 
o III 58. 

-starke, scheinbare II 524. 
schein bare, physiologische I I 534. 

-strom II 6. 
-temperatur II 376. 

der Fixsterne V 188ff.; VII 458. 
der Sonne V 185ff. 

aus der Strahlungsintensitat begrenz
ter Spektralbezirke V 185ff. 

aus der Strahlungsintensitat VII 
458. 

-vermogen II 7. 
Stromungen in Sternatmospharen VII 242. 
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Structure, complex - of hydrogenic lines 
III 413. 
of the spectra of alkali metals III 416. 

Struktur, Fein- III 755ff. 
Multiplett- III 756. 

Stufe II 710f., 715· 
Stufenblendenkondensor VII 55f. 

-filter, Anwendung des VII 60f. 
zur Erzeugung abgestufter kiinstlicher 

Sternspektra VII 61, 
-gitter I 43, 257ff. 
-helligkeit II 711. 
-photometer von PULFRICH II 668. 
-schli.tzung, Methoden der II 710ff. 

von ARGELANDER II 713ff. 
der beiden HERSCHEL II 711 f. 
von NIJLAND II 719. 
von PICKERING II 717. 
von POGSON II 716. 

-skala II 719. 
-spalt, Anwendung des V I I 56. 
-wert II 548f., 711, 

des Abends II 720, 723. 
des Instrumentes II 723; VII 113. 
des Jahres II 724. 

-zahl II 711, 
Stundenwinkelfehler II 725. 
Substanzen, negative u. positive I 7. 
Substitutionsverfahren II 624, 631, 
Summenregel III 673ff. 

von BURGER-DoRGELO III 765. 
r- III 640. 
g- III 663. 
der ZEEMAN-Effekt-Intensitli.ten III 681, 

Sun IV 57ff.; VII 351 ff. 
atmosphere VII 376ff. 

circulation of the I V 1 77 f. 
composition of the VII 376ff. 
distribution of elements in the I V 170f. 
pressure in the IV 179££.; VII 372. 

chromosphere siehe Chromosphere. 
density IV 61, 
diameter IV 60. 

actual IV 104. 
dimensions I V 60. 
distance IV 59. 
electromagnetic-influence ofthe IV 21 0 ff. ; 

VII 380. 
elements in the IV 128; VII 376ff. 
eruptions in the IV 120f., 124. 
Farbenindex IV 4. 
figure of the IV 106f.; VII 353. 
flocculi, bright and dark VII 353ff. 
FRAUNHOFER'S lines, intensity and profile 

VII 358ff. 
general magnetic field VII 376. 
gravity on the IV 61, 
instruments for the observation of the 

IV 61££.; VII 350f. 
heliograph IV 62. 
heliomicrometer IV 125. 
helioscope IV 61. 

COLZI IV 61 f. 
micrometer, solar IV 62. 
recorder of velocity IV 75f., 159. 

Sun, instruments for the observation of the, 
solar tower IV 63ff. 
spectroheliograph IV 69ff. 

at Arcetri IV 77ff. 
type Catania and Potsdam IV 72. 
at Meudon IV 77. 
type RUMFORD IV 73. 
type SNOW IV 75. 

spectrohelioscope IV 82ff.; VII 350£. 
spectroscopes IV 66ff., 80ff. 
telescopes, horizontal and vertical 

IV 62ff. 
limb effect VII 372. 
magnetic field of the IV 200ff. 
magnitude, absolute IV 60; VII 376f. 

apparent IV 60. 
mass IV 61. 
molecules in the VII 379f. 
parallax IV 59. 
pores IV 87. 
prominences siehe Prominences. 
relativity displacement in the IV 179ff.; 

VII 392ff. 
reversing layer IV 127, 277; VII 372. 
rotation from faculae IV 105. 

from dark filaments IV 127. 
from flocculi V II 355. 
from spectroscopic observations VII 

369ff. 
from sunspots IV 100, 102. 
period, sidereal IV 93. 

synodic IV 100. 
as function of the latitude IV 167 f. 
variation of the IV 125; VII 369ff. 

spectrum of the chromosphere siehe 
Chromosphere. 
limb of the sun IV 132, 182f .• 184f. 
photosphere IV 127. 
prominences siehe Prominences. 
reversing layer IV 127, 135. 182f.; 

VII 357ff. 
sunspots IV 132ff. 
type IV 131, 

spectroscopic observation of the I V 1 58 ff. 
theories, solar IV 220ff. 

BJERKNEs IV 223ff. 
EMDEN IV 221ff. 
WILSING IV 221. 

variability IV 160, 167ff. 
velocity IV 100f.; VII 369ff. 

Sunspots. siehe auch Sun. IV 84f .• 87ff.; 
VII 352f. 
areas covered by IV 94. 
belts of disturbances IV 96f. 
bipolar IV 192. 
birth of IV 47. 143f. 
bright bridges IV 88. 
brightness of the umbra IV 88. 
centres of attraction and repulsion I ViS 3. 
curve of solar activity I V 96. 
depth IV 90. 
depth parallax IV 104. 
dissymmetry in the frequency IV 100. 
distribution of elements in the VII 371 f. 

of energy VII 372f. 
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Sunspots, distribution in heliographic latitude 
IV 93f.; VII 352f. 
duration IV 87. 
enhanced lines in the I V 134. 
EVERSHED effect IV 171 ff., 175 ff. 
"follower" IV 101-
form IV 89. 
HALE'S magnetic period IV 96, 198. 
inclination of the axis IV 102f. 
interaction between two spots I V 213 f. 
law of polarity IV 197f.; VII 372f. 
"leader" IV 87, 102. 
level of the IV 89f. 

of the umbra IV 175. 
life IV 198ff. 
magnetic classification IV 185ff., 191 ff.; 

VII 372f. 
field in IV 185ff.; VII 372f. 
period IV 96, 198. 

maxima and minima IV 99. 
multipolar IV 192. 
penuIlJbra IV 87. 
period, OPPENHEIM'S IV 96. 

SCHWABE'S IV 93. 
TURNER'S IV 96. 
WOLF'S IV 93. 

periodicity IV 93ff.; VII 352f. 
photometric study of the VII 352. 
polarity IV 197f.; VII 372f. 
preponderance in the eastern half of solar 

disc IV 228. 
proper motion IV 101-
radial motion in the IV 170f.; VII 371 f. 
relative number IV 94ff. 
size IV 87. 
spectrum IV 132ff. 
SPORER'S curves of - latitude IV 97. 
structure of VII 374f. 
systematic motion in longitude IV 101, 103. 
temperature IV 133. 
type of spectrum IV 132f. 
umbra IV 87. 
unipolar I V 192. 
variation of the level IV 102. 
variation of the position and distribution 

IV 96f. 
velocity, apparent angular IV 104. 
vortices IV 185ff.; VII 372ff. 
WOLF'S cycle of solar activity IV 93. 
WOLF'S relative numbers IV 94ff. 

Supergalactic groups V 875. 
Supergalaxy V 761, 838. 
Supermultipletts VII 281-
Super-novae and cosmic rays VII 674. 
Symbol fur die Bindung eines Elektrons 

III 577. 
Symbolik der Serien u. Terme III 495f. 

nach FOWLER I II 496. 
nach PASCHEN III 496. 
nach RITZ-PASCHEN III 496. 
nach RUSSELL-SAUNDERS III 51;, 539. 
nach RYDBERG III 497. 
nach STARK III 563. 

Symbols of W. HERSCHEL V 245ff. 
Symmetriezahl III 277. 

System, achromatisches I 110. 
astigmatisch korrigiertes I 101-
ausgerichtetes I 89. 
degenerate III 396. 
farbenfreies I 110. 
galactic siehe MilchstraBe. 
of galactic clusters V 755. 
galaktisches, Ursprung des V 1038f. 
isophoter WellenHingen V 174. 
periodic - of the elements II I 41 8 ff. 
punktuell abbildendes I 101-
sammelndes I 95. 
stellar -, mass of the V 693. 
teleskopisches, afokales I 97. 
zentriertes I 89. 
zerstreuendes I 95. 

Systemfaktoren II 535. 
fHl.chenhafte II 631-

Tafeln, photometrische II 228ff. 
T ALBoTsche Streifen I 53. 
TALBOTsches Gesetz II 588. 
Tangentialkoordinaten I 507f. 

Beziehungen zwischen zwei Systemen yon 
I 508ff. 

Transformation der - in AR u. Dekl. 
I 511 ff. 
Hilfstafeln I 541 ff. 

Tauchbahnen III 500, 590. 
Technische Konstante I 201 f. 
Teleobjektiv I 143. 
Telestereoskop I 161-
Temperatur, effektive II 376; III 14; V 131. 

Farb- V 142. 
spektralphotometrische V 141-

Gradations- V 141-
im interstellaren Raum V 1028. 
-Klassen III 268. 
schwarze V 142. 
-skala der Fixsteme V 191ff.; VII 458f. 

Temperature, mean III 194f. 
radiation V 674. 
stellar, determination of the V 549ff. 

Temperaturen der Fixsteme V 128ff.; VII 
449ff. 
u. Dichten im Sterninnern, obere Grenzen 

der VII 153ff. 
kosmischer Lichtquellen, aus Banden

intensitll.ten VII 297ff. 
der Riesen- u. Zwergsteme VII 462f. 
der Sterne, spektralphotometrische Farb

V 204. 
Strahlungs- III 14; V 142, 204. 

der Sterne nach der Theorie der thermi
schen Ionisation VII 464ff. 

der veranderlichen Sterne V20tff.; VII 463f. 
Temperaturskala der Fixsteme V 191 ff.; 

VII 458f. 
Tenth metre I 274. 
Term III 479. 

-darstellung der Serien III 479, 630. 
-folge III 496. 
Grenz- III 479. 
-groBe, reduzierte III 633. 
Grund- III 683. 
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Term, konstanter III 479. 
metastabiler III 683. 
regelrechter III 513, 641-
-serle III 687. 
variabler III 479. 
verkehrter III 513, 641-

Terme, Abstande der - innerhalb einer Kon
figuration III 648. 
D-, F-, G- III 610. 
S-, p-, d- III 496. 
Grenz-, Werte der III 494. 
GroBe u. Frequenz der III 590ff. 
j-Werte der III 537f. 
Molekel- III 739ff. 
Spektral- III 472. 

Terms, displaced III 428. 
inverted III 641-
regular III 641-

Termsysteme III 580ff. 
Termwerte des Al I III 566f. 

AI II III 554. 
Al III III 525. 
Ba I III 548. 
Ba II III 531; VII 258. 
C II III 576. 
C III VII 259f. 
C IV VII 253f. 
Ca I III 547. 
Ca II III 530. 
Cd I III 549. 
Cs III 51Of. 
Cu III 516. 
Ga I III 571-
H III 480; VII 250f. 
He III 488. 
He I III 556. 
He II VII 252. 
Hg I III 550. 
In I III 571-
Ka III 508. 
Li III 500. 
Mg I III 534. 
Mg II III 525. 
N III VII 263. 
N IV VII 260. 
N V VII 254f. 
Na III 504f. 
o IV VII 263. 
OV VII 260. 
o VI VII 255f. 
Ra II III 531-
Rb III 508. 
Sc III III 530. 
Si II III 576. 
Si III III 554; VII 262. 
Si IV III 525; VII 257. 
Sr I III 547. 
Sr II III 530. 
TI I III 571-
Zn I III 549. 

Man vergleiche hierzu VII 250ff. 
Thalofidezelle I 415. 
Theorle von BOHR, KRAMERS U. SLATER 

III 35. 
Thermally steady state III 96f. 

Thermodynamic theory of radiation III 79. 
Thermodynamics III 65ff. 

as atomic statistics III 353. 
laws of the III 353. 
pure III 65ff. 

limitations of pure III 91-
Thermodynamik, I. Hauptsatz III 16. 

II. Hauptsatz III 16. 
Thermoelement I 409; III 50; VII 16. 

von COBLENTZ I 470f. 
von HASE I 498. 
von MOLL I 497. 
von C. MULLER I 499. 
von PETTIT u. NICHOLSON I 475f. 
von PFUND I 468f. 
zur Messung der ultravioletten Strahlung 

der Sonne VII 14. 
Thermostat von HARTMANN I 327ff. 

von PLASKETT 1 330f. 
THOMAS precession III 411. 
THOMsoN-Effekt III 461-
Tiefe, optische III 292. 
Tierkreislicht siehe Zodiakallicht. 
Time-scale, evolutionary III 227f. 

stellar III 203f. 
Titanoxydbanden in den M-Sternen III 326; 

VI 133f. 
Totalrefiexion, Grenzwinkel der I 83. 
Tourniquet I 184. 
Tower telescope I 180; IV 63ff. 
Trabanten des Jupiter IV 415ff. 

Mars IV 414. 
Neptun IV 418. 
Saturn IV 417 f. 
Uranus IV 418. 

Transfer, equation of III 98f., 102ff. 
of indices III 385. 
WOOD'S orbital III 673. 

Transit wedge photometer II 612. 
Transitions between stationary states I I I 386. 

coefficient of forced I II 381. 
free-free III 285. 
probabilities of - between multiplet 

levels III 430. 
probability of spontaneous III 381. 

Transmissionskoeffizient, Abhangigkeit von 
der Hohe II 181, 195f. 
Bestimmung des II 181. 
fiir verschiedene Wellenlangen II 198 ff. 

Transmissionskoeffizienten der Erdatmo
sphare I V 28 ff. 

Transparency of space V733ff.; VII 538, 574ff. 
early investigations V 733. 
from blue stars in Messier 13 V 733f. 
from colours in distant objects V 735. 
light scattering V 733. 
relative speeds of blue and yellow light 

V 735f. 
Trennungskoeffizient I 202. 

-vermogen, geometrisches I 202. 
Triade III 714. 
Tripelprisma I 85. 
Triple systems of stars VI453ff.; VII 717f. 
Triplett, zusammengesetztes III 535f. 
Turmfernrohr I 180. 
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Oberbruckung eines groBen Helligkeitsinter
valles II 491 f. 

Ubergange, hyperbolisch-elliptische III 285. 
hyperbolisch-hyperbolische III 285. 

Ubergangswahrscheinlichkeit I I I 764. 
Uberkorrektion, spharische I 104. 
Uberstabilitlit der Sterne VII 202. 
Uberverbesserung I 86. 
Ultrastrahlung, kosmische VII 339f. 
Umkehrprisma I 159. 
Units of distance V 430, 778. 
Universalphotometer von GRAFF II 659f. 
Universe, CHARLIER'S infinite V 888ff. 

continent- V 761. 
expanding relativity- V 898ff.; VII 

560ff. 
island- V 833££. 
relativity- V 891 ff. 

of DE SITTER V 893. 
of EDDINGTON, FRIEDMAN, LEMAiTRE, 

MCC.REA and MCVITTIE V 898££. 
of EINSTEIN V 892. 
of MILNE VII 561 ff. 
of SILBERSTEIN V 902. 

Unterkorrektion, spharische I 104. 
Unterschiedsschwelle II 12, 547. 

relative II 547. 
Untersysteme V 1049, 1075. 
Unterverbesserung I 86. 
Uranometria Argentina GOULD'S II 695; 

V 254f. 
Nova ARGELANDERS II 694; V 251f. 
Oxoniensis II 611; V 275f. 

Uranus IV 393f.; VII 417f. 
Abplattung IV 394. 
Achsenlage VII 417. 
Albedo IV 394. 
Farbenindex IV 394. 
Helligkeit IV 393. 
Rotation IV 394. 
Spektrum IV 394. 
Temperatur IV 394. 
Veranderlichkeit der Helligkeit I V 393 f. ; 

VII 417. 

Valenzelektronen III 63t. 
VAN T'HoFF, Formel von III 259ff. 
Vector-notation III 370f. 
Veiling of solar disc III 146. 
Vektormodell III 605. 
Velocity ellipsoid VI 32, 36ff. 
Venus IV 369f.; VII 413f. 

Albedo IV 369. 
aschgraues Licht IV 370. 
Atmospha.re IV 369. 
Farbenindex IV 373. 
Helligkeit IV 373; VII 414. 
Oberflachengebilde IV 369. 
photographische Aufnahmen IV 369. 
Polarisation IV 370; VII 413f. 
Refraktionskonstante der Atmosphare 

der IV 370; VII 413. 
Rotationszeit IV 369, 371f.; VII 414. 
Spektrum IV 370f.; VII 413. 
Temperatur IV 372. 

Veranderliche Sterne VI 49ff.; VII 614ff. 
abnorme unregelma.Bige VI 172f.; VII 

647. 
Anzahl der VI 65f.; VII 618f. 
Bedeckungsveranderliche siehe Doppel

sterne u. Eclipsing binaries. 
Beobachtungssammlungen VI 54ff. 
Beziehungen zwischen den verschiedenen 

Klassen VI 243 ff. 
Blinksterne VI 18t. 
Definition VI 49. 
Ephemeriden VI 53; VII 615. 
Farbe VI 64f. 
galaktische Verteilung VI 65. 
geschichtliche Entwicklung der Kenntnis 

VI 50f. 
Karten VI 54; VII 615. 
Kataloge VI 52f.; VII 614f. 
Klassen, Aigoisterne siehe Doppel

sterne u. Eclipsing binaries. 
Antalgolsterne VI 18t. 
Z Camelopardalis-Sterne VII 

623ff. 
P Cephei-Sterne VI 180£., 222f., 

247f.; VII 66t. 
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Berichtigungen. 

Au/3er den in Bd.III/1, S. X, Bd. III/2, S. VIII, Bd. IV, S. 501, Bd. V/1, S.574, 
Bd. V/2, S. X, Bd. VI, S.474 angegebenen Berichtigungen sind noch die folgenden vor
zunehmen: 

Band I. 

S.510. Letzte Zeile, Spalte y, lies cosPsins statt cosPcoss. 
S.514. Formeln (13'), letzte Gleichung lies sind statt SinlX. 
S. 520. 12. Zeile nach der Tabelle lies Methode statt Methoden. 
S. 524. Zeile 4 lies dagegen ;, 'I und x, y statt dagegen ;, 'I und u, v. 
S. 527. In Abb. 7 lies' statt 90 - C. 
S. 537. Fu/3note 1 lies S. 106 statt S. 103. 
S. 540. Gleichung (70), erste Zeile des Ausdruckes fiir Ax lies -{Jklk3XZ statt -{Jk1kzxz 

und -{Jklk,yZ statt +{Jk1k,yz. 
S. 559. Tafel 14, 2. Spalte, lies Uz statt u Z, letzte Spalte oben lies -0,030 statt +0,030. 

Band V/2. 
S. 678. Zeile 4 in Ziff. 238 lies M, T, statt M = Te' 
S. 851. Zeile 7 in Table 13, letzte Spalte, lies radial outward statt radialoutward. 
S. 1080. Zeile 2 in der Fu/3note lies 18",3, 217 ° statt 18", 3,217°. 

Band VI. 
S. 141. Zeile 25 lies MO bis M9 statt M1 bis M10. 
S. 187. Zeile 25 lies Y Vulpeculae statt V Vulpeculae. 
S. 224. Zeile 19 lies 3m,5 bzw. 5m,5 statt 4m,9 bzw. 5m,2. 
S.255. Table I, Nr.65 lies ~ = +17°28',4 statt +7°28',4. 
S. 355. Zeile 2 v. u. lies' Her statt ; Her. 

3/aa a 3/---aa a 
S.446. Letzte Zeile lies :n; = Ii 2PZ = 1,26 P'/, statt:n; = V p2 = PO!.' 

Band VII. 
S. 288ff. Bei den Termbezeichnungen 3"l'", 31I" usw. ist in einer Reihe von Fallen der 

Index u im Druck versehentlich durch II- oder n ersetzt worden. 
S.289. Zeile 6, 8 und 16 lies 3"l''; statt 3"l'f" 
S. 295. Fu/3note 4 lies 10- 8 statt 108. 

S. 298. Zeile 14 lies (IJ". J') statt (IJ,. J")' 
S. 366. Zeile 19 lies with the sunspots statt with the sunspot. 

48· 




